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The origin of the solar system.

By HAROLD JEFFREYS, Cambridge.

The first attempt to apply dynamical principles to the problem of
the origin of our planetary system was by EDOUARD ROCHE, in 1854.
His procedure was to make more specific the Nebular Hypothesis, which
had been stated in a very indefinite qualitative form in a popular work by
Laprace. He began by considering the sun with its present mass and
with a radius already much less than that of the orbit of Mercury. It
contained much the greater part of the mass of the system, and pro-
duced a gravitational field that dominated the rest of the system, as
at present. It was surrounded by a rarefied nebula, which rotated like
a rigid body: that is, every part of it took the same time to revolve
about the central mass. As the system cooled, the gaseous envelope
contracted, and the 'more it contracted the faster it rotated. This is
in accordance with the same dynamical law as accounts for the rapid
swirl developed by the water in a bath near the outlet, or for that in
a cyclone or tornado; when the matter in a system approaches the centre,
it gains in speed of rotation. But the faster it rotated the greater be-
came the force required to prevent a particle at the outside from be-
coming detached from the main mass. The reduction in size also made
gravity at the outside greater, but it can be shown that the force re-
quired to hold the mass together would increase faster than gravity
would, and a stage would be reached when a ring of matter would be
detached around the equator. As time went on several rings were de-
tached, and each ring ultimately condensed to form a planet. The planets
themselves developed in a similar way, and most of the larger ones pro-
duced families of satellites by a similar process on a smaller scale.

This theory was attacked on several grounds, largely connected with
the. difficulty of seeing how a ring could ever collect into a planet, but
the decisive criticism was made by JEaNs. By the dynamical law just
mentioned, given the distribution of mass and mode of revolution of
every part of the system at present, it should be possible to calculate
how fast it must have rotated at any given degree of distension; the
more closely it is concentrated to the centre the faster it rotates. But
the condition for the loss of an outer ring determines the rate of rotation
at the time; and it is found that it could take place only if practically
the whole of the mass was in the central body. This of course confirms

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VIL. I



2 HAROLD JEFFREYS:

RocHE’s assumption. But JEaNS also showed that the ejected matter
could condense only in certain conditions; its density would have to
be enough to overcome the local tendency to spread through rotation,
and this condition was found to imply that the density near the outside
had to be comparable with the mean density of the whole. This con-
tradicts the hypothesis of a strong condensation to the centre, and shows
that the genesis of a solar system from a symmetrical nebula is im-
possible. Another variant of the theory, tested by the present writer,
was found to lead to the same inconsistency.

The hypothesis that now seems the most probable is the tidal one.
In its earliest form it goes back to the French naturalist BurroN, who
imagined a body, which he called a ‘comet’, approaching from a great
distance, and striking the sun, which then ejected a torrent of matter
which condensed into drops, forming the planets. Within the present
century CHAMBERLIN and MoULTON constructed the Planetesimal Hypo-
thesis, which replaced the wandering body by a star more massive than
the sun. This is not supposed to have actually struck the sun, but only
to have approached it sufficiently closely to have broken it up by its
tidal action. The two tidal protuberances, one projecting towards the
passing body and the other away from it, became detached from the
sun and broke up into fragments as they emerged. Such a theory ac-
counts at once for several of the facts about the solar system. The ap-
proximate coincidence of the planes of the orbits of the planets is a
natural consequence; all would be expected to move in a plane close
to that of the original relative motion of the sun and star. The star,
again, would deflect the ejected matter sideways after it emerged, tend-
ing to make this matter follow the star. The hypothesis therefore
accounts for the fact that all the planets move around the sun in the
same direction. But the original orbits would be highly elongated el-
lipses; the present orbits are nearly circles. It is chiefly in the means
of modifying the form of the orbits that the Planetesimal Hypothesis
differs from the Tidal one adopted by JEaNs and myself. The nearer
protuberance would be larger than the distant one, and the latter may
have fallen back into the sun and been completely reabsorbed ; the nearer
one would tend to form an elongated filament, apart from two compli-
cating circumstances. One is that a long strip of gravitating matter
is unstable, and tends to break up and collect into globular masses
owing to the mutual attraction of its parts, thus forming the planets.
The filament would be expected to be thickest in the middle, and the
largest planets would therefore have the intermediate distances from
the sun. This agrees with the fact that the two largest planets, Jupiter
and Saturn, separate two groups of smaller ones, Uranus and Neptune
more remote than themselves, and the terrestrial group of planets nearer
the sun. These two facts were explained by JEANS in his analysis of
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the foundations of the Tidal Theory. The other disturbing factor is
that a highly distended gaseous mass would tend to spread out into
space and diffuse throughout the system. This process would be checked
by gravity; the heavier nuclei probably lost little of their mass in this
way, while the lighter ones may have lost most of their outer portions,
that is, of their lighter constituents. This would explain why the inner
planets have densities of four to five times that of water, while the four
outer ones have densities near that of water. The whole of this process
would take a time comparable with the time the passing star took to
traverse the system, say a century. The planets then proceeded to cool
slowly by radiation from their surfaces, and were probably all solid,
at least at their surfaces, within some thousands of years.

The gaseous matter diffused through the system played an important
part in the later history of the system. Since its origin was fundament-
ally similar to that of the planets, it would revolve around the sun in
the same direction, but internal friction would quickly damp down all
irregularities in its motion, and leave it as a thinly diffused medium,
probably mainly of hydrogen, pervading the system, every part of it
revolving about the sun in a circular orbit such as could be traversed
by a planet at the same distance. The planets, on the other hand,
moved in long ellipses, and their motions towards and away from the
sun were resisted by the gas they were passing through. It is to the
effect of this resistance through long ages that the present rounded form
of the planets’ orbits is to be attributed. At the same time the state
of the gas itself altered. The only permanent motion of a gas or liquid
that can persist indefinitely in spite of internal friction is such that
every part takes the same time to revolve about an axis; but in the
system we are considering the time of revolution was dominated by the
sun’s attraction and increased with distance from the sun. Thus internal
friction caused a secular change in the motion of the gas. The more
distant parts had their motion accelerated by the faster-moving inner
ones, and were in consequence made to go further and further off, while
the nearer ones, as a result of the same process, were gradually reab-
sorbed into the sun. Thus the gas would gradually disappear; the time
it would take would be proportional to its original density. This time
must also be the time taken to reduce the eccentricities of the planets
orbits to their present values; for if the medium lasted longer than this
it would either be still conspicuous or would have made the orbits more
nearly circular than they are, and if it did not last so long it would
have left them more elongated than they are. But the time needed to
produce this effect is inversely proportional to the original density. Con-
sequently the relation that the two times shall be equal gives us a means
of determining the unknown original density of the gas and hence the

time taken. The latter is found to be of the order of 1000 million years.
1%



4 HAROLD JEFFREYS:

This is comparable with the age of the earth as indicated by the methods
based on the properties of radioactive materials. It is possible that the
faint zodiacal light is reflected by the last remnants of the primitive
resisting medium.

The origin of the satellites can be explained without difficulty on
this theory; for the primitive planetary nuclei, when they passed near
the sun on their first return after ejection, would be greatly distorted
tidally, and if this distortion was great enough they would eject fila-
ments just as the sun had already done on a larger scale, and these
would break up to form satellites. The satellites, again, would be affected
subsequently by a resisting medium in much the same way as the planets
themselves were. But a serious mathematical complication has hitherto
made any adequate investigation of the effects impossible. The gravi-
tational attraction of the planets themselves would make the gas collect
about them; these gaseous condensations would have to be pushed
through the rest of the medium by the planets, thus greatly increasing
the resistance, since in all cases except Mercury the diameter of the
condensation would much exceed that of the planet. But the motion
of a satellite moving about a planet and perturbed by the sun is one of
the most difficult dynamical problems ever solved, and the motion of
a continuous medium in similar circumstances is necessarily still harder.
Consequently, though we can estimate the order of magnitude of the
diameters of the condensations, and can disprove various propositions
that might be thought likely about the motion of the matter within
them, we cannot determine their sizes or their internal motions accurat-
ely. The size of the condensation being an important factor in deter-
mining the resistance of the medium as a whole to the motion of a planet,
we cannot apply the method of determining the age of the system from
the eccentricity of the orbit of a planet to any planet except Mercury.
We should expect the size of the condensations about the great planets
to be such that all their satellites except the four outer ones of Jupiter
and the two outer ones of Saturn were within them from the start. It
is in accordance with this that the inner satellites move in orbits imper-
ceptibly different from circles and in the planes of their primaries’ equa-
tors, apart from small disturbances due to perturbations. But it is also
probable that the medium within the condensations moved so as to
offer a steady resistance to the motions of the satellites and make them
approach their primaries; this has not been proved, but would explain
several curious facts about the distances of the satellites if it is true.

There are a few anomalous satellites, which move about their pri-
maries in the opposite direction to the revolution of the planets; these
are the outermost two of Jupiter, the outermost of Saturn, all four of
Uranus, and the single one of Neptune. It is probable in the last two
cases that the rotation of the primaries is itself in the exceptional di-
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rection, and that the satellites move just as might be expected if the
motion of the medium near them was determined mainly by that of
a planet rotating backwards. On the theory of ROCHE a single rotation
or revolution in the wrong direction would present an almost insuperable
difficulty to explanation, but on the Tidal Theory relics of the original
rotation of the sun might be expected to persist in some of the planets,
and afford no great objection to the theory. The retrograde satellites
of Jupiter and Saturn, associated with direct-moving ones in the same
subsystem, cannot be explained by the usual mechanism. But satellites
formed by the sun’s tidal action need not stay permanently with their
parents. If the disruption was violent enough they might acquire such
velocities as to be lost from their parents’ influence entirely, and then
would become for a time independent planets. If they later approached
near another planet, the action of the resisting medium might help this
to ‘capture’ them and keep them permanently as its own satellites. Such
a history may be that of the retrograde satellites of Jupiter and Saturn,
and also perhaps of the two direct ones of Mars.

The moon is definitely anomalous. It is one of the most massive
satellites in the system, and yet it is associated with one of the smallest
primaries. There are two possible lines of explanation of its origin.
JEANS’s investigations showed that tidal disruption might take place
in two ways, depending on the state of the body affected. If it was
highly condensed to the centre, it would develop a point on the outer
surface and eject a filament, which would in turn become a number
of nuclei all small compared with the primary. This is the normal event
with a gaseous body, and accounts for the formation of the planets
from the sum, the largest with a diameter a tenth of that of the primary,
and for that of the satellites of the outer planets, which are still smaller
in comparison with their primaries. But a nearly homogeneous body,
and in particular a liquid one, would break up into a small number
of ‘pieces of comparable size. But we saw that the heavier planets
probably retained their lighter constituents, while the smaller ones lost
them, and also the smaller ones would take a shorter time to become
liquid. It therefore appears possible that the great planets might have
remained gaseous long enough to be broken up by the former method
the first time they passed near the sun, while the terrestrial ones would
be broken up, if at all, as liquids. But the disruption can only take
place at all if the body approaches near enough to the tide-raising body,
and the requisite distance depends on the density of the disturbed body.
A terrestrial planet in the liquid state would be considerably denser
tahn the sun, and would have to pass very near the sun’s surface to
be broken up. This affords a natural explanation of why the terrestrial
planets did not form subsystems resembling those of Jupiter and Saturn.
JEANs is inclined to think that the moon was formed from the earth



6 HAROLD JEFFREYS:

by tidal disruption in the liquid or partly liquid state, though the im-
probably close passage to the sun is rather an objection to this view.

The alternative explanation is due to Sir GEORGE DARWIN. If by
any mutual action between the earth and the moon the two were brought
together and combined into one planet (let us not at present consider
how) the combined body would rotate in about four hours. Thus every
point of the surface of the body would be pulled up and down twice
in every four hours, or once every two hours, by the sun’s tidal action.
The points of high tide would of course be vertically under the sun and
opposite to it. On the other hand a liquid mass set oscillating with two
projections thus situated originally would continue to oscillate by it-
self unless disturbed, and the period of this oscillation for such a body
as the earth in a liquid state would be about two hours. Thus every
time the surface at a place was rising the sun’s attraction would be
making it rise further, and whenever it was falling the tidal action would
increase the fall. Every oscillation would therefore be larger than the
previous one, and the process could go on until so great a distortion
of form was developed that the body became unstable and broke into
two portions. This is the resonance theory of the origin of the moon. It
rests on a numerical coincidence, namely that the period of the solar
tide when the earth and moon formed one body should be the same as
the natural period of an oscillation of the combined body; the verifica-
tion of this coincidence constitutes an argument for the theory.

On either of these theories the moon would start its existence re-
volving in an orbit with a radius of the order of 20000 km. and a period
of some hours. Its later history would be affected by the resisting
medium, but probably much more by tidal friction. Even now the moon’s
tidal action distorts the solid earth and produces daily changes of level
in the sea. A secondary effect is that the moon attracts the tidal pro-
tuberances; the moon’s attraction on the earth is not quite what it
would be if the tides did not exist. But if only there were no friction
in the ocean or within the earth the moon’s attraction would still reduce
to a single force intersecting the earth’s axis, and would not tend to
turn the earth in either semse. Friction, however, introduces a force
opposing the earth’s rotation. The corresponding reaction on the moon
tends to accelerate it and make it go further off. (The latter effect is
related to the tendency of a motor-car to skid towards the outside of
a bend when going too fast.) It is to this tidal action, first investigated
with any thoroughness by Sir GEORGE DARWIN, that the moon has re-
ceded to its present distance and that the earth has come to rotate in
24 hours instead of about five, as it did just after the moon’s separation.
It appears that tidal friction is now mostly in the strong tidal currents
in shallow seas such as the Bering Sea, the Yellow Sea, and the Irish
Sea, and probably has been so throughout geological time. Internal
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tidal friction is negligible, though it was mainly the latter that was
considered by DarwiIN. The disturbance of the earth’s rotation and the
moon’s motion together produce the observed astronomical phenomenon
of the secular acceleration of the moon’s mean motion, the amount of
which gives an estimate of the loss of energy by tidal friction, which
is in satisfactory agreement with that found from observations of the
tides themselves. The time needed for the changes, on the basis of the
present rate with an allowance for the moon’s smaller distance in former
times, is about 4000 million years.

A further effect of tidal friction is that of the tides raised in the
moon by the earth, which are much more intense than those produced
in the earth by the moon, and have succeeded in destroying the moon’s
original rotation completely, and bringing the moon to a state such, that
it always keeps the same face turned towards the earth. Other satellites,
so far as their rotation is observable, all seem to keep the same faces
to their primaries; also Mercury, and perhaps Venus, always keep the
same face to the sun. The planets more distant from the sun than the
earth have not been affected appreciably by tidal friction due to either
sun or satellites, but the orbits of some of the satellites may have been
modified in this way.

The moon shows a curious fossil tide; it appears to have solidified
at about a third of its present distance from the earth, and to have
preserved ever since the tidal distortion it had just before solidification.
The extra ellipticity must have been supported by the strength of the
moon’s materials for a time comparable with the age of the earth, and
provides a piece of positive evidence against the common opinion that
rocks have no power of resisting stresses, however small, provided they
are maintained long enough.
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Uber die galaktischen Nebel und den
Ursprung der Nebellinien.

Von F. BECKER und W. GROTRIAN, Potsdam.
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Vor kurzem gelang auf atomtheoretischer Grundiage die Identi-
fizierung einiger Spektrallinien bisher unbekannten Ursprungs, die in
der Astrophysik eine wichtige Rolle spielen. Und zwar handelt es sich
um die Hauptlinien im Emissionsspektrum der MilchstraBennebel. Die
Identifizierung dieser Linien, die man f{friither einem hypothetischen
Element Nebulium zuzuschreiben pflegte, wirft nicht nur neues Licht
auf die Zustinde in jenen Nebeln, sondern bedeutet auch fiir die Atom-
physik einen Gewinn an wertvollen Erkenntnissen. Eine zusammen-
fassende Diskussion der hier berithrten Tatsachen und Probleme diirfte
deshalb sowohl Physikern wie Astronomen willkommen sein.
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A. Die Erscheinungsformen der galaktischen Nebel.

Phinomenologisch sind zwei Grundtypen von galaktischen Nebeln
zu unterscheiden, die diffusen und die planetarischen. Als diffuse Nebel
bezeichnet man ausgedehnte, schwachleuchtende Gebilde von héchst
unregelmiBiger Form und Begrenzung. Ihre Gestalt 148t sich im ein-
zelnen durch bloBe Beschreibung schwer charakterisieren, doch findet
man meistens mehr oder minder ausgeprigte Andeutungen wolkiger,
relief- oder netzwerkartiger Struktur. Die scheinbaren Durchmesser der
diffusen Nebel schwanken zwischen einigen Bogenminuten und mehreren
Graden. Die planetarischen Nebel dagegen sind kleine, rundliche
Scheiben oder Ringe, die eine gewisse duBere Ahnlichkeit mit den tele-
skopischen Bildern der Planeten zeigen und daher ihren Namen tragen.
Die kleinsten von ihnen erscheinen beinahe sternférmig; sie sind aber
auch dann noch durch ihr auffallend bliuliches Licht verhiltnismiBig
leicht von wirklichen Sternen zu unterscheiden.

Es wird sich empfehlen, die beiden Grundtypen zunichst gesondert
zu betrachten.

1. Die diffusen Nebel. Bekannte Beispiele von diffusen Nebeln sind
der groBe Orionnebel, die Plejadennebel, die ausgedehnten Nebelmassen
bei » Scorpii und ¢ Ophiuchi und andere. Thre Anzahl diirfte auf 100
bis 150 beschriankt sein. Die Verteilung dieser Objekte am Himmel zeigt
zwar im groBen und ganzen eine Konzentration gegen die Ebene der
Milchstrafle, insofern nimlich, als alle Nebel in dem Giirtel zwischen plus
und minus 25° galaktischer Breite liegen. Aus den Untersuchungen
HuBBLEs® scheint aber hervorzugehen, daB im Rahmen dieser Ver-
teilung noch gewisse GesetzmiBigkeiten gelten, die uns wichtige Auf-
schliisse tiber die wirkliche Anordnung der Nebel im Raume geben
kénnen. Priift man ndmlich die Spektra der diffusen Nebel, so findet
man, wie hier vorweg bemerkt sei, etwa bei der Hilfte der Objekte
reine Emissionsspektra, wihrend die iibrigen kontinuierliche Spektra,
in einzelnen Fillen mit iiberlagerten Absorptionslinien, ergeben. Die
Nebel mit Emissionsspektren schlieBen sich nun in der iiberwiegenden
Mehrheit eng an die Ebene der Milchstraf3e an, die mit kontinuierlichem
Spektrum zerfallen dagegen, soweit bisher untersucht, in 6 getrennte
Gruppen von je 2 bis % Objekten, die sich mit Ausnahme von 2
Gruppen (9 Objekte wvon 33) um einen groSiten Kreis gruppieren,
dessen Ebene um etwa 20° gegen die galaktische Ebene geneigt ist und in
gewisser Hinsicht der des lokalen Sternsystems entspricht. Diese Ver-
teilung deutet nach HuBBLE darauf hin, daB die diffusen Nebel teils dem
engeren System der B-Sterne, teils den viel weiter entfernten Stern-
wolken der MilchstraBe angehéren, ein SchluB, der uns wegen der
geringen Zahl der untersuchten Objekte allerdings noch nicht zwingend

* Astrophys. Journ. 56, 174. 1922.



Abb. 1. Der Amerikanebel im Cygnus nach einer Aufnahme von BARNARD
(Expos. 4h2om, MaBstab: 1 cm=11,4). Das Bild zeigt deutlich die sternarmen
Felder und Kanile, die, nur an einzelnen Stellen (z. B. im oberen Teil der
Aufnahme) von normaler Sternfiille unterbrochen, den Nebel umschlieBen.
(BARNARD, A photogr. Atlas of selected regions of the Milky Way.)
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erscheint. Sicher ist nur, daB der Trennung in zwei Spektraltypen
ein Unterschied in der physikalischen Konstitution entspricht; wie
wir spiter sehen werden, handelt es sich bei den Emissionsnebeln
um wirkliche Gasmassen, bei den anderen dagegen wahrscheinlich um
Wolken von staubartiger Beschaffenheit. Auch die Struktur der Nebel
scheint bis zu einem gewissen Grade davon beeinfluBt zu sein; Emis-
sionsspektra zeigen sich im allgemeinen mit faseriger oder netzartiger,
kontinuierliche mit wolkenférmiger Struktur verkniipft.

Eine merkwiirdige Erscheinung, die man bei vielen diffusen Nebeln
beobachtet, ist die auffallende Stermarmut ihrer Umgebung, die sich
stellenweise bis zu absoluter Sternleere steigert (Abb. 1). Wihrend
man frither zu der physikalisch wohl schwer fabaren Vorstellung neigte,
der Nebel habe auf seinem Wege die Sterne gleichsam aufgezehrt, darf
heute aus den systema- ,, 4.

.

tischen Sternzdhlungen %7 I
Worrs*und anderer, so- 45
wie den MilchstraBen- {
aufnahmen BARNARDS® ‘
als erwiesen gelten, daf} 25 ‘
es sich hier nicht um w | |
wirkliche  Sternleeren, o //K
sondernum Absorptions- %
phinomene handelt.

Normalerweise wichst : %
nidmlich die Anzahl der g5 v
Sterne regelmifBig mit 0 - W
abnehmender Helligkeit. 7 & 9 w7
Tritt aber ein absorbie- Abb. 2. Sternhiufigkeit in der Umgebung des
rendes Medium dazwi- Amerikanebels. (Nach WoLF: Astron. Nachr. 223.)
schen, so dndern sich die
Verhiltnisse. Gesetzt den Fall, die Absorption betrage eine GroBenklasse,
dann werden wir die Zahl der Sterne irgendeiner GroBe, etwa der 12., zu
gering finden, weil es sich hier ja in Wirklichkeit um Sterne 11. GréBe han-
delt, deren Zahl an sich geringer ist. Allgemein wird die Anzahl der Sterne
einer bestimmten GréBenklasse um so tiefer unter dem Normalwert liegen,
je starker die Absorption ist.

Sehr instruktiv zeigt dies das abgebildete Diagramm (Abb. 2) einer von
Worr in der Umgebung des Amerikanebels im Cygnus ausgefithrten Stern-
zéhlung. Als Abszissen sind die GroBenklassen, als Ordinaten die Logarithmen
der Sternzahlen aufgetragen. Die ausgezogene Kurve gibt die normale Stern-
fillle der MilchstraBe, die gestrichelte die Sternzahlen in den sternarmen
Gebieten um den Nebel.

Bis zur 8. GroBe liegt die Sternzahl in den ,Leeren® aus unbekannten
Grinden tuber dem normalen Wert. Dann aber setzt plotzlich ein Knick
ein, und von der 9. GréBe an verliuft die gestrichelte Kurve unterhalb der
anderen und parallel zu ihr. Bei der 12. GréBe bekommt sie einen zweiten

ﬁ SR I—

73 7 75 %m

1 Astron. Nachr. 223, 89. 1925.
2 A photogr. Atlas of selected regions of the Milky Way. Washington 1927.
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Knick und scheint erst bei der 17. der normalen Kurve wieder parallel zu
werden.

Die Erklarung fiir dieses Verhalten ergibt sich zwanglos aus folgender
Vorstellung. In der mittleren Entfernung der Sterne 8. bis 9. GréBe liegt
eine einzelne, absorbierende Dunkelwolke. Die Sterne, die sich in der Wolke
selbst befinden, werden um so stirker geschwicht, je groBer der Lichtweg
innerhalb der Wolke ist. Da die Sterne 9. Gr68e im Durchschnitt weiter von
uns entfernt sind als die der achten, werden sie von der Absorption stirker
betroffen, und die Hiufigkeitskurve zeigt zwischen der 8. und 9. GréBe die
Tendenz, der Abszissenachse parallel zu werden. Die Sterne 10. Gro8e und
alle folgenden liegen bereits hinter der Wolke, sie werden alle um den gleichen
Betrag geschwicht, daher verlduft die Leerenkurve zwar unterhalb der
normalen Kurve, aber ihr parallel. Der Betrag der Abschwachung 148t sich
aus der Versetzung der beiden Kurven langs der Abscissenachse entnehmen,
er belduft sich auf etwa 0,5 GroBenklassen. In der mittleren Entfernung
der Sterne 12. GréBe beginnt dann eine zweite Wolke, die sehr viel ausge-
dehnter ist; denn bei der 16. GroBe divergieren die Kurven noch immer.
Sie scheinen nach Zahlen, die in das Diagramm nicht mehr eingetragen
wurden, bei der 17. wieder parallel zu werden. Die Absorption durch diese
Wolke steigt bis auf 31/, GroBenklassen. Eine der beiden Wolken steht jeden-
falls mit dem hellen Nebel in Verbindung, denn #hnliche Verhaltnisse finden
wir auch in der Umgebung anderer diffuser Nebel.

Die Gas- oder Staubwolken, die den hellen Nebel bilden, dehnen sich
also offenbar weit iiber dessen Grenzen hinaus als dunkle Massen aus
und absorbieren ganz oder teilweise das Licht der hinter ihnen befind-
lichen Sterne. Die Aufnahmen WorLrFs und besonders BARNARDs geben
an zahlreichen Stellen der MilchstraBe, auch unabhingig von hellen
Nebeln, dunkle Massen, die sich ‘durch ihre Absorptionswirkung als
Silhouetten mehr oder weniger scharf von dem fast kontinujerlich leuch-
tenden Untergrund der schwachen Sterne abzeichnen. Manche von die-
sen sogenannten dunklen Nebeln erscheinen bei geniigend langer Be-
lichtung ebenfalls leuchtend; zwischen ihnen und den hellen Nebeln im
engeren Sinne besteht ein flieBender Ubergang (vgl. die Karten 31, 34,
38, 47 u. a. des BARNARDschen Atlas). Diese Sachlage fiihrt unmittelbar
zu der Vorstellung, da3 auch die eigentlichen hellen Nebel an sich dunkel
sind und ihre Helligkeit nur duBeren Ursachen, wie etwa der Bestrahlung
durch benachbarte, besonders leuchtkriftige Sterne verdanken. Wir
werden auf diesen Punkt spidter noch ausfiihrlicher zurtickkommen.

Ubrigens sind von HAGEN® auf der Vatikanischen Sternwarte visuell
auch auBerhalb der Milchstrae ausgedehnte, sehr schwach leuchtende
Nebelfelder beobachtet worden, denen moglicherweise dasselbe Substrat
zugrunde liegt, wie den diffusen MilchstraBennebeln. Wenn dies der Fall
ist, wiirden die Nebel allerdings ein sehr viel universelleres Phinomen
sein, als man bisher angenommen hat.

Im Bereich einzelner diffuser Nebel, insbesondere im Orionnebel, hat
man zahlreiche Sterne von verdnderlicher Helligkeit gefunden, deren
Lichtwechsel wahrscheinlich auf innere Bewegungen der Nebelmassen

z Pubﬁpecola Vaticana 6. 1922—1928.
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zuriickzufithren ist*. Derartige Bewegungen haben sich auch durch
Messung von Radialgeschwindigkeiten an verschiedenen Punkten des
Nebels nachweisen lassen. Die auf dem Lickobservatorium erhaltenen
Radialbewegungen schwanken zwischen + 9,7 und —24,9 km /sek. Sie be-
stdtigen nicht die von FABRY, BOURGET und BuUissoN vermutete Rotation
des Nebels, sondern deuten auf ein regelloses Durcheinanderwogen der
Gasmassen. Die Geschwindigkeit des ganzen Nebels ergibt sich im Mittel
zu + 17,5 km, oder — 0,1 km nach Abzug der Sonnenbewegung; der
Nebel ist also in bezug auf das Sternsystem nahezu in Ruhe. Fiir vier
weitere Nebel liegen die Werte zwischen — 5 und + 23 km. Als mittlere
Geschwindigkeit der diffusen Nebel gegen das Sternsystem folgt aus
diesen Messungen der Betrag + 11 kim/sek.

Gelegentlich hat man auch Lichtinderungen der Nebel selbst beob-
achtet, NGC 1555 sowie die Nebel bei den Veranderlichen R Coronae
australis und R Monocerotis sind bekannte Beispiele dafiir.

2. Die planetarischen Nebel. Unter den planetarischen Nebeln
gibt es verhiltnismiBig groBe Objekte mit scheinbaren Durchmessern
von 12—1I5 Bogenminuten und auch sehr kleine, die sich kaum von Fix-
sternen unterscheiden lassen. Von den gréBeren diirfte keiner der Ent-
deckung entgangen sein; wenn auBler den heute bekannten 125 planetari-
schen Nebeln noch weitere existieren, sind sie unter den kleinen, stern-
artigen zu suchen. Eine betrichtliche Erhshung der genannten Zahl
ist wohl nicht zu erwarten; dennbei der Bearbeitung des DraPER-Kata-
loges, der die Spektra von 220 000 Sternen bis zur 10. GréBe gibt, wurde
nur ein bis dahin unbekannter planetarischer Nebel gefunden. Jedenfalls
handelt es sich um verhiltnismiBig seltene Objekte; ein Punkt, der fiir
die Beurteilung ihrer kosmischen Stellung ins Gewicht fallt.

Die raumliche Verteilung der planetarischen Nebel ist dadurch cha-
rakterisiert, dafl die kleineren von ihnen eine straffe Bindung an die
Ebene der MilchstraBe zeigen, wihrend einige wenige Objekte mit groBem
scheinbaren Durchmesser iiber den ganzen Himmel verstreut sind. Be-
trachtet man in roher Anniherung den scheinbaren Durchmesser als um-
gekehrt proportional der Entfernung, so werden die scheinbar gréBten
Objekte im allgemeinen die uns zunéchst stehenden sein, und ihre gro3e
Winkeldistanz von der galaktischen Ebene erkldrt sich als rein per-
spektivische Erscheinung, dadurch bedingt, daB3 der irdische Beobachter
selbst sich in dieser Ebene befindet. In Wirklichkeit werden daher auch
jene Objekte der MilchstraBe relativ nahe sein, so daf3 wir die planetari-
schen Nebel im ganzen als galaktisches Phinomen betrachten diirfen.

Wie schon bemerkt, sind die planetarischen Nebel durchweg viel
regelmaBiger gebaut als die diffusen Nebel. Immerhin zeigen auch sie in
ihren Formen eine groBe Mannigfaltigkeit (Abb. 3). Nach H. D. Cur-

t Harvard Circular Nr. 254. 1927.
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T1s*, der die planetarischen Nebel eingehend studiert hat, lassen sich
etwa folgende sieben Grundformen unterscheiden: A. schraubenférmige
Nebel; B. ringformige (runde oder elliptische) Nebel; C. kreisférmige
oder elliptische Scheiben mit hellen Rindern; D. dhnliche Formen wie C,
doch mit starker Abstumpfung an den Enden der groBen Achse ; E. Schei-
ben mit abnehmender Helligkeit lings und an den Enden der groBen
Achse; F.runde, strukturlose Scheiben, die an den Rindern licht-
schwicher sind als in der Mitte; G. sternartige Nebel.

Abb. 3. Beispiele von planetarischen Nebeln nach H. D. Curtis. (Zeichnungen

auf Grund photographischer Aufnahmen mit verschiedenen Belichtungszeiten.)

a)NGC 3242; b) NGC6543; c) NGC6720 (Ringnebel in der Leier); d) NGC 7009.
Vgl. auch die Spektren Abb. 5 und 6.

Zweifellos sind diese Formen Maskierungen der wahren Gestalt.
Curtis kommt auf experimentellem Wege (durch Versuche mit halb-
durchsichtigen Modellen, die in einer Fliissigkeit aufgehidngt und im
durchgehendem Lichte beobachtet wurden) zu dem SchluB, daB rein
formal die Annahme zweier Grundtypen geniigt, um alle beobachteten
Erscheinungen zu erkliren, ndmlich breiter dquatorialer Ringe, die nach
den Polen zu diinner werden, und ellipsoidischer Schalen, deren Dicke von

* Publ. of the Lick Obs. 13, part III. 1918.



Uber die galaktischen Nebel und den Ursprung der Nebellinien. 15

den Polen zum Aquator hin abnimmt. Die erste Form 148t die Ring-
nebel, die zweite die unter F genannten Scheiben unerklirt, fiir jeden
vorkommenden Fall bietet aber eine der beiden Formen, unter bestimm-
tem Winkel betrachtet, die geeignete Erklirung.

Wie gesagt, ist dies eine rein formale Deutungsweise; ob die ver-
langten Gebilde im Bereich des physikalisch Méglichen liegen, diirfte
mehr als fraglich sein.

In den Zentren der planetarischen Nebel fanden schon frithere Be-
obachter hiufig einen Stern, den man wegen seiner Lage als Zentralstern
bezeichnete. Wie neuere Untersuchungen erwiesen haben, ist der Zentral-
stern bei den planetarischen Nebeln eine so verbreitete Erscheinung, da3
man sie als die Regel betrachten muBl und an der physischen Zusammen-
gehorigkeit von Stern und Nebel nicht mehr zweifeln kann. Bei den Ob-
jekten, in denen der Zentralstern zu fehlen scheint, 148t sich dies
meistens aus AuBeren Griinden erkliren; entweder handelt es sich um
Nebel, die so klein sind, daB3 man keine Einzelheiten darin erkennen
kann, oder der Zentralstern ist relativ lichtschwach und hebt sich auf
der Platte nicht von der Nebelmasse ab. Einzelne Fille, wie NGC 6565
und 6741 scheinen allerdings noch der Aufklirung zu bediirfen.

Das Vorhandensein des Zentralsterns als leicht zu pointierenden Ob-
jekts ermoglicht die Messung photographischer Parallaxen. Nach van
MaANENT, der auf diese Weise die Entfernungen von 16 Nebeln bestimmt
hat, streuen die Parallaxen zwischen 000z (NGC 6720) und 0029
(NGC 6543); die mittlere Parallaxe ergibt sich fiir die untersuchten
16 Objekte zu 0’012 (83 Parsecs). Die scheinbare Helligkeit der Zentral-
sterne dieser 16 Nebel betrigt im Mittel 12,3 photographisch. Auf
Grund. des Parallaxenwertes 0]012 folgt daraus eine mittlere absolute
Helligkeit von - 7”"5. Wir lassen dies Ergebnis — sehr geringe ab-
solute Helligkeit der Zentralsterne — einstweilen unerértert, um spéter
in anderem Zusammenhang darauf zuriickzukommen.

Zur weiteren Charakteristik der planetarischen Nebel sei noch an
die Messung ihrer Radialgeschwindigkeiten durch CAMPBELL und MOORE*
erinnert. Die genannten fanden nach Ausschluf3 von sechs abnorm schnell
bewegten Objekten (4 go km/sek.) fiir g6 Nebel eine durchschnittliche
Geschwindigkeit von rund 30 km/sek. gegen das Sternsystem. In zahl-
reichen, hauptsédchlich elliptischen Nebeln ergaben die Linienverschie-
bungen Anzeichen fiir relative Bewegungen der Nebelmaterie, die in
den meisten Fillen als Rotationen um die kleine Achse gedeutet werden
koénnen.

Daraus ergibt sich eine Moglichkeit, bei bekannter Parallaxe des Nebels
die Masse des Nebelkernes abzuschitzen. Nimmt man nidmlich an, daB
erstens die Rotationsachse senkrecht zur Gesichtslinie liegt und mit der
kleinen Achse des Nebelellipsoids zusammenfillt, und zweitens das Maximum

1 Mt. Wilson Contrib. Nr. 237. 1922,
2 Publ. of the Lick Obs. 13, part IV. 1918.
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der relativen Geschwindigkeit zweier Punkte, die in gleicher Entfernung
beiderseits vom Zentralstern auf der groBen Achse liegen, gleich der doppel-
ten Rotationsgeschwindigkeit eines Nebelteilchens in dieser Entfernung vom
Zentralstern ist, so gilt nach dem dritten KerLErRschen Gesetz
vy
M+ m= '—}-e*,
wo M und m die Masse des Kernes, bzw. des Nebelteilchens in Einheiten
der Sonnenmasse, # der Bahnhalbmesser, v die lineare Geschwindigkeit des
Teilchen in astronomischen Einheiten und % die Gausssche Konstante ist.

a b

Abb. 4. Struktur der N;-Linie im Nebel NGC 2392. a) ldngs der kleinen,
b) langs der groBen Achse des elliptischen Nebels. Die verbreiterten, in zwei
Komponenten gespaltenen Mittelstiicke der Linie entsprechen der Kernpartie
des Nebels, die schmalen ZuBeren Enden dem lichtschwachen Ring, der den
Kern umgibt. Fiir die Punkte w und ¢ einerseits und # und s andererseits
sind die relativen Geschwindigkeiten nach CampeELL und MOORE: w—e =
+38km/sek., #—s = + 33 km/sek. Sollen diese Differenzen als Rotationseffekt
gedeutet werden, so miilte die Rotationsachse zwischen den Spaltstellungen
a und b liegen. Die verwickelte Struktur des Mittelstiickes der Linie 148t
sich wohl kaum auf einfache Rotation zuriickfithren. Zeeman-Effekt kommt
nach CampBELL und Moore nicht in Frage, vielleicht aber Selbstumkehrung.

Die hier abgebildete Linienstruktur ist charakteristisch fiir eine Reihe weiterer
Nebel, die sich alle durch Ringbildung und das Auftreten von 44686 HeII
auszeichnen. (Nach Lick Publ. 13.)

Fir den Ringnebel in der Leier ergibt sich auf diese Weise M zu 3,7,
bzw. 13,8 Sonnenmassen, je nachdem man die Parallaxe nach NEWKIRK
(0jo15) oder nach vax MAANEN (0,004) ansetzt. Fiir NGC 7662 findet man
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M =18,8. fiir NGC 7009 nach roher Abschitzung der Parallaxe M= 162, also
Werte, die die Sonnenmasse um ein Vielfaches iibertreffen. Dabei sind die
gefundenen Zahlen als Mindestwerte zu betrachten, die eine entsprechende
VergroBerung erfahren, wenn die Rotationsachse nicht, wie angenommen,
senkrecht zur Gesichtslinie steht, sondern gegen sie geneigt ist. Die Ab-
leitung gilt natiirlich nur unter der Voraussetzung, daf die Gravitation den
entscheidenden Einflu auf die Bewegung der Nebelteilchen ausiibt. Wahr-
scheinlich spielt aber in den Nebeln auch der Strahlungsdruck eine wesent-
liche Rolle; man wird daher den Rechnungsergebnissen nicht allzuviel Ge-
wicht beilegen.

Ubrigens zeigt das Verhalten der Linien, daB die Nebel jedenfalls
nicht wie feste Korper rotieren; vielmehr ist die Geschwindigkeit der
auBeren Schichten kleiner als die der inneren. Daneben scheinen an-
dere, einstweilen noch unbekannte Effekte die Linienstruktur zu be-
einflussen, so da die Deutung der Beobachtungen in manchen F#llen
zweifelhaft bleibt (Abb. 4).

Planetarische und diffuse Nebel treten iibrigens auch in den Magel-
lanschen Wolken auf, die zwei abgeschlossene Sternsysteme bilden.
Soweit diese Objekte untersucht werden konnten, zeigen sie dieselben-
Eigenschaften wie die galaktischen Nebel.

B. Die Spektra der galaktischen Nebel.

Die Spektra der Milchstrafennebel kennen wir in ihren Grundziigen
schon aus ilteren Arbeiten, unter denen besonders die von KEELER,
CaMPBELL und WorF hervorzuheben sind. In neuerer Zeit haben vor
allem WRIGHT® und HUBBLE? umfassendes, einheitlich bearbeitetes
Material veré6ffentlicht, ersterer fiir die planetarischen, letzterer fiir die
diffusen Nebel. Auf die von ihnen gesammelten Daten werden wir uns
im folgenden hauptsichlich stiitzen. Aus duBeren Griinden stellen wir
diesmal die planetarischen Nebel voran.

1. Die Spektra der planetarischen Nebel und ihrer Zentralsterne.
Die planetarischen Nebel liefern ausgesprochene Emissionsspektra, in
der Regel mit kontinuierlichem Untergrund. Im Spaltspektrographen
erscheinen die Emissionen als Linien, bei Aufnahmen mit spaltlosem
Spektrographen oder Objektivprisma als nebeneinanderliegende mono-
chromatische Bilder des Nebels selbst (Abb. 5 und 6). Nachstehende Ta-
belle (S. 2z0ff.) gibt eine Zusammenstellung aller bisher in den Spektren der
planetarischen Nebel beobachteten Linien mit ihren relativen Intensi-
taten nach WRIGHT. Die Intensitdtswerte beruhen auf photometrischen
Messungen an Aufnahmen mit einem Quarzprismenspektrographen
und sind durch Multiplikation mit einem geeigneten Faktor so abge-
stimmt, daB die Gesamtintensitdt von Hf -+ Hy immer gleich 100 ist.
Das Zeichen ’s’’ bedeutet, daB die Intensitit der betreffenden Linie

1 Publ. of the Lick Obs. 13, part VL. 1918.
" 2 Astrophys. Journ. 56, 162, 400. 1922.
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wegen Uberbelichtung, ein Punkt, daB sie wegen zu groBer Schwiche
oder aus anderen Griinden nicht gemessen wurde. Kursiv gedruckte
Zahlen beziehen sich auf ein anderes Intensititssystem und kénnen

§ € w S w S &8 QU D
3= S 3% = N YOS %
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Abb. 5. Die Spektren einiger galaktischer Nebel nach W. H. WriGHT.
Lick Publ. 13, 1918.

daher nicht zu quantitativen Vergleichen herangezogen werden. Die
Nebel sind durch ihre Nummer im New General Catalogue von DREYER
(NGC) und dessen Nachtrag (IC) bezeichnet.

Obwohl die Diskussion der Spektren vom physikalischen Standpunkt
einem spateren Abschnitt vorbehalten ist, sei schon hier auf die wichtig-
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sten Eigentiimlichkeiten hingewiesen. Im allgemeinen
dominieren im Spektrum die beiden Emissionslinien
5007 und 4959, die mehr Strahlungsenergie in sich ver-
einigen als alle anderen Linien zusammen. Sie heiflen
daher die Hauptnebellinien und werden gew&hnlich
durch die Symbole N, und N, bezeichnet. N, ist die
intensivere von beiden ; nach unserer Tabelle verhalten
sich die Intensititen im Durchschnitt wie 2: 1 (nach
CamPBELL und MoORE etwa wie 10:3). Die beiden
Linien treten immer zusammen auf und verraten schon
dadurch ihren gemeinsamen Ursprung. Da es nie gelang,
sie im Laboratorium zu erzeugen, war man anfangs ge-
neigt, diese Linien einem besonderen, noch unbekann-
ten Element zuzuschreiben, dem sogenahnten Nebu-
lium. Diese Auffassung 148t sich heute aber schon des-
halb nicht halten, weil das periodische System gar
keinen Platz mehr fiir ein solches Element bieten
wiirde. Deshalb hat sich schon seit einiger Zeit- der
Gedanke durchgesetzt, da man es mit einem spezi-
ellen, durch die Konstitution der Nebel bedingten An-
regungszustand eines der bekannten Elemente zu tun
habe, und diese Vermutung ist nunmehr durch die
Identifizierung der Linien bestitigt
worden. Doch dariiber spiter.
Néchst den Hauptnebellinien
bestimmt die BALMER -Serie des
Wasserstoffs den Charakter der
Spektren. Die stirkste Linie im nor-
malen photographischen Spektrum
ist Hp, sie verhilt sich zu N, wie
1 :2. Die Tabelle S. 20ff. gibt aller-
dingsmehrere bemerkenswerte Aus-
nahmen von dieser Regel, z. B. die
Nebel IC 418, IC 4997 und andere.
H y hat ungefahr dieselbe Intensi-
tit, wihrend von Hd an die Linien
mit abnehmender Wellenlinge im
allgemeinen schwicher werden. Die
Serie 148t sich in einzelnen. Spek-

Abb. 6. Spektra von planetarischen
Nebeln, aufgenommen von WRIGHT
mit spaltlosem Spektrographen.

a NGC 6720 (Ringnebel); b NGC 7000,

(Nach Lick Publ. 13.) a
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Uber die galaktischen Nebel und den Ursprung der Nebellinien.
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tren bis H¢ verfolgen. H, H{ und H £ decken sich mit -Linien anderen
Ursprungs, He liegt so nahe bei der nicht identifizierten Linie 3967,
daB auch hier die Intensititen in der Regel nur fiir beide Linien
gemeinsam bestimmt werden konnten. Auf panchromatischen Platten
bekommt man noch He, die in' den wenigen Fillen, wo sie in der
Tabelle erscheint, an Intensitit ungefihr mit Hf tibereinstimmt.

AuBer dem Wasserstoff ist das Helium in zahlreichen Linien ver-
treten. Neben den Linien des neutralen Heliums (He I) finden wir die
Glieder der PICKERING-Serie 4 4200, 4541, 5411 und die Linie 4 4686 der
FowLER-Serie, beide dem ionisierten Helium angehérend. Die He I-Linien
und die der PICKERING-SeI‘ithI’eteI_l im allgemeinen wenig hervor, da-
gegen ist 4686, wenn vorhanden, meistens sehr intensiv.

Die Identifizierung der iibrigen Linien ist erst neuesten Datums und
soll in einem spiteren Abschnitt begriindet werden. Unbekannten Ur-
sprungs sind noch heute die mit einem Fragezeichen versehenen Linien.

Es liegt nahe,nach den Intensititsverhiltnissen, dem Vorhandensein
oder Fehlen bestimmter Linien eine Klassifizierung der Nebelspektra
aufzustellen. Derartige Versuche sind z. B.im DrapeEr-Katalog der
Sternspektren und spiter von WRIGHT unternommen worden. Sie haben
aber nur dann eine mehr als rein formale Bedeutung, wenn die Anregungs-
bedingungen der Linien bekannt sind, und das war fiir die Mehrzahl der
Linien bisher nicht der Fall. Eine Einteilung, die auf die Anregungs-
bedingungen der neuerdings identifizierten Linien bereits Riicksicht
nimmt, hat Miss PAYNE * vorgeschlagen ; wir miissen uns hier mit einem
Hinweis darauf begniigen.

Als wichtiges Charakteristikum der planetarischen Nebel muf
schlieBlich noch das kontinuierliche Spektrum erwdhnt werden, das bei
der Grenze der BALMER-Serie beginnt und sich in das ultraviolette Gebiet
erstreckt. Dieselbe Erscheinung ist von EVERSHED im Chromosphiren-
spektrum der Sonne beohachtet worden, von HuGGINs und anderen als
kontinuierliches Absorptionsgebiet im Spektrum der Vega. Dieses kon-
tinuierliche Spektrum gehort wie die BALMER-Serie dem Wasserstoff an
und entsteht, wenn nach voraufgegangener Ionisation die freien Elek-
tronen sich wieder mit den Atomen vereinigen. Sein Auftreten in den
Spektren der planetarischen Nebel gibt, wie wir spiter sehen werden,
einen wichtigen Fingerzeig fiir die Erklirung des Leuchtens der Nebel.

Eine Eigenttimlichkeit, auf die schon WoLF? aufmerksam gemacht
hat, ist die ungleichm#fBige Verteilung der Emissionen innerhalb der
planetarischen Nebel. Die monochromatischen Bilder, die man bei Auf-
nahmen mit dem Objektivprisma erhilt, sind in Form und Gréfe sehr
verschieden. Ein typisches Beispiel ist der Ringnebel in der Leier (NGC
6720). Wihrend die Bilder A 3727 und N, N, ringférmig erscheinen, ist
4686 eine kleine, schwach aber gleichmiBig erhellte Scheibe, die beim

t Harvard Bulletin 855. 1928. 2 V]S 43, 283. 1908.
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direkten Anblick des Nebels, wo sich alle Bilder iiberlagern, das Innere
des Ringes ausfiillt (vgl. Abb. 6). Genauere Messungen ergeben nach
WriGHT folgendes:

Bild Innerer ‘ AuBerer
Durchmesser
NN, | 347 86"
4686 ~ 46"
3727 43" 90"

Allgemein scheint 4686 im Inneren, 3727 in den duBeren Teilen der
Nebel intensiver zu sein. Untersucht man die Gré8e der monochromati-
schen Bilder, so ist die Reihenfolge vom kleinsten zum gréBten in der
Regel diese: 3426, 4686, BALMER-Serie, 3869, 3727. N, und N, sind ge-
wohnlich zwischen Hf und 3869 einzuordnen.

Die Ursache dieser Erscheinungen hingt sicher eng mit dem Aufbau
der Nebel zusammen. Man denkf zunichst an eine Art Schichtung der
Elemente im Nebel; groBere Wahrscheinlichkeit spricht aber wohl dafiir,
daB lediglich die physikalischen Bedingungen fiir die Anregung der ein-
zelnen Linien das entscheidende Moment sind. Hierauf werden wir
spiter noch ausfiithrlich einzugehen haben.

Bei der physischen Zusammengehdrigkeit von Nebel und Zentralstern
wird natiirlich das Siternspektrum fiir die Beurteilung der Natur des
Nebels von wesentlicher Bedeutung sein. Die Spektra der Zentral-
sterne sind besonders von WRIGHT sorgfiltig untersucht worden. Sie er-
wiesen sich bei der Halfte der Nebel als rein kontinuierlich ohne erkenn-
bare Andeutung heller oder dunkler Linien; bei der anderen Hilfte da-
gegen zeigten die Sternspektra breite helle Banden, die anscheinend mit
denen der WoLF-RAYET-Sterne identisch sind. ‘

Der Typus der WoLF-RAYET-Sterne wurde 1867 von den beiden
Astronomen, deren Namen er trigt, entdeckt. Er umfaBt nur wenige,
in der Milchstrae liegende Sterne, deren Spektra durch das Auftreten
heller Banden auf schwachem kontinuierlichem Grunde charakterisiert
sind. Die meisten dieser Banden sind heute identifiziert, sie gehéren
hauptsichlich dem Wasserstoff, dem neutralen und ionisierten Helium
und Kohlenstoff, dem ionisierten Stickstoff und den htheren Anregungs-
zustinden von Sauerstoff und Silizium an®. Im Entwicklungsschema
lassen sich die WOLF-RAYET-Sterne als Seitenzweig der O-Sterne be-
trachten. Man schlieBt dies aus Ubergangsfillen, die neben den WoLF-
Raver-Banden auch die charakteristischen Absorptionen des O-Typus
zeigen. Die Anregungsbedingungen scheinen in beiden Klassen wesent-
lich dieselben zu sein. Durch die Verwandtschaft mit den O-Sternen

* Vgl. PrLasgeTT: Publ. of the Dominion Astrophys. Obs. Victoria 2,
Nr. 16. 1924.
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werden die WoLr-RAYET-Sterne als sehr hei3e, massenreiche und absolut
helle Sterne an die Spitze des Russer-Diagramms gestellt,

Die spektrale Verwandtschaft der WoLF-RaYET-Sterne und der
Zentralsterne der planetarischen Nebel scheint somit eine Moglichkeit zu
bieten, die Zentralsterne und damit die planetarischen Nebel ebenfalls
an dieser Stelle in das Entwicklungsdiagramm einzuordnen. Wir lassen
dies Problem aber zunichst offen, um es spiter im Zusammenhang mit
anderen Fragen zu erértern.

In einzelnen Fillen sind in den Spektren der Zentralsterne auch Ab-
sorptionslinien beobachtet worden. Ein lehrreiches Beispiel ist der

Zent_rallstern NGC 2392 29 Canis majori§ | Ursprung
Linie | Intensitdt Linie ] Intensitit k
(3933) — 3933,8 2 Call
(3964) — — — Hel
(3970) — 3970,2 25 He
4026 20 4026,4 20 Hel+Hell
(4083) 5% — — =
(40809) 5+ 4080,2 6 SiIv
4097,4 20 4006, 18 NIII
4101,9 30 4101,8 25 Hd
(4113) 5+ 4116.2 3 SiIV
(4120) 5+ 4120,5 2 Hel
(4124) 5+ - — —
4143,3 3 4144,0 3 Hel

— — 4186,2 I —
4200,5 10 4200,7 5 HeI NII
4340,6 25 4340,7 25 Hy

— — 43673 2 oIl
4387,4 8 4387,8 3 Hel
4471,3 25 4471,8 15 Hel
(4480,2) 8 4481,4 I MgII

- - 4514,5 5 NII
4542,4 10 4542,4 5 Hell

—_ — 4712,8 4 Hel
4850+ 15+ 4861,5 15 Hp

Nebel NGC 2392, dessen Zentralstern neben den WOLF-RAYET-Emijs-
sionen die gewohnlichen Absorptionslinien des O-Typus zeigt, also einen
der vorhin erwihnten Ubergangsfille vom WOLF-RAYET- zum O-Typ
darstellt. Der obenstehende Vergleich mit dem O-Stern 29 Canis majoris
diene zur Beurteilung der Verhiltnisse (eingeklammerte Linien sind nur
vermutet).

Die Ubereinstimmung der beiden Spektren im allgemeinen geht aus
diesen Koinzidenzen klar hervor; ob etwa in den Intensititsverhilt-
nissen bestimmter Linien Unterschiede bestehen, 148t sich aus den mit-
geteilten Zahlen nicht entnehmen. An hellen Banden sind beiden
Spektren gemeinsam 4634 N II und 4686 He II.

Ahnliche, wenn auch weniger ausgeprigte Fille sind nach WRIGHT
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die Zentralsterne von IC 418, NGC 1535, 6210, 6826 und BD + 30, 3639,
nach HuBBLE auch die von NGC 1514 und #%635.

Das kontinuierliche Spektrum der Zentralsterne, das iibrigens auch
beim Auftreten von Emissionen fast stets vorhanden ist, zeichnet sich
durch ungewdhnlich starke Intensitdt im Violett und Ultraviolett aus.
Man kann es bis etwa 1 3300 verfolgen, und an dieser Stelle ist das
Energiemaximum noch nicht erreicht.

Wie aus dem vorangehenden ersichtlich, ist das Spektrum des Zentral-
sternes von dem der Nebelhiille durchaus verschieden. Linienkoinziden-
zen bestehen, abgesehen von den, beiden Spektren gemeinsamen H und
He II-Linien (PICKERING-Serie), vielleicht noch in folgenden Féllen:

Nebel ‘ Stern Nebel ‘ Stern

2 3342 tl 3342+ OIII ) 4416 i 2 4416 OII
3426 3420+ NIVQ@)| 45717 4570 _?
3445 3449+ OIVE)| 46343 4634 NIII
4068,8 4070 ? 4641,1 4641 NIII
4267,2 42669 CI 4649,4 4651 OIL

Zuweilen scheinen die hellen Banden des Zentralsternes an der violetten
Seite von breiten dunklen Linien begleitet zu sein, deren Abstand von der
Mitte des Emissionsbandes 4 bis 6 Angstrém betragt. Einer dieser Fille
ist BD+ 30, 3639. . Anscheinend besteht dabei keine Beziehung zwischen der
Distanz des hellen vom dunklen Bande und der Wellenlidnge.

2. Die Spektra der diffusen Nebel. Die Spektra der diffusen Nebel
sind im duBeren Charakter weniger einheitlich als die der planetarischen.
‘Wie schon erwidhnt wurde, haben wir zwei Gruppen zu unterscheiden:
Die kontinuierlichen und die Emissionsspektra. Die bisher untersuchten
Objekte verteilen sich ungefahr gleichmaBig auf die beiden Gruppen, die,
wie frither dargelegt, auch durch ihre riumliche Verteilung gegenein-
ander abgegrenzt sind.

Um mit den Emissionsspektren zu beginnen, so sind diese mit den
Spektren der planetarischen Nebel eng verwandt. Die Tabelle auf S. 2o0ff.
enthilt unter NGC 1976 das Spektrum des Orionnebels; man erkennt
leicht, daB der allgemeine Typ wesentlich derselbe ist. Dies bleibt auch
bestehen, wenn man den Vergleich auf mehrere Spektra ausdehnt, nur
zeigt sich dann ein grundsitzlicher Unterschied im Intensitdtsverhiltnis
der Hauptnebellinien zur BALMER-Serie. Wihrend ‘die Reihenfolge bei
den planetarischen Nebeln bis auf wenige Ausnahmen N, N, Hp ist, tritt
bei den diffusen Nebeln der Wasserstoff weit stirker hervor. Nach
CaMPBELL und Moore haben wir z. B. folgende relativen Intensitéiten:

NGC | Ni|N. | Hp
1976 IO] 3 5
3372 0, 3 5
6514 3 1 10
6523 3 I 10
6618 10| 3 5
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Von den beiden Hauptnebellinien bleibt aber wohlgemerkt N, stets
die intensivere. HUBBLEs Resultate, die im folgenden Tifelchen zu-
sammengestellt sind, bestitigen im wesentlichen die obigen Daten.

o= N F S\ O | QMoo | IN| | | H (00 |00 | w1
2919188 15 |5 85888 HEsegglE
Wellen- Spek-NAHHHmHMH"_NNNNSSS\O\O\O\DI\
4 SN SN SN SN IY SRR SI RN (SN SY(S) SEESY SIS
lange | trum 6 M3 S BII@|ICIC@BEBeRIC @ e e
AN AR AN AN A A A A A A VA VA A A A
3727 oII 1] |H| 2|2 2|2 2|4
3889 H? Q 1
3970 He 1 5 I
4102 H¢ 1 1 o) ol 12 1 1|1 11
4340 Hy 2 1l 2| 2|=(4|3[3]|T 312]3]1
4363 o1IIr 118 1 1
4686 Hell 1 IE_‘SZZV 1 o
4861 %ﬂ;;}lzll]lzossslr 2 13413325
4959 2 13 25| LS ) . I 2
5007 | N ENSRE-RENE AR EHEN

Ein Punkt bedeutet, daB die Linien vorhanden sind, aber keine Intensitats-
bestimmung vorliegt. Die Intensitdtswerte beruhen in dieser Tabelle auf
einer ;stufigen Schitzungsskala.

Unter den 33 Nebeln der kontinuierlichen Gruppe finden wir 26 mit
rein kontinujerlichem Spektrum ohne helle oder dunkle Linien. Vier
zeigen ein typisches Absorptionsspektrum, die {ibrigen drei auflerdem
auch helle Linien. Die Absorptionsspektra scheinen im wesentlichen
identisch zu sein mit den Spektren der in den Nebel eingebetteten Sterne.
Beispiele hierfiir sind die Nebel in den Plejaden und die in der Um-
gebung von g Ophiuchi®. Das gleiche gilt fiir die wenigen Fille,- wo
sich dem kontinuierlichen Spektrum helle Linien tiberlagern, wie etwa
bei NGC 2261°. Die Linien, die im Spektrum dieses Nebels auftreten,
haben mit den normalen Nebelemissionen nichts zu tun, sondern sind
das getreue Abbild der Linien im Spektrum des Verinderlichen R Mo-
nocerotis, der in den Nebel eingeschlossen ist.

Diese nahe Ubereinstimmung zwischen Stern- und Nebelspektrum,
die zuerst von SLIPHER (1912) an den Plejadennebeln beobachtet wurde,
gibt einen wertvollen Hinweis beziiglich der Natur des Leuchtens der
galaktischen Nebel. Dariiber im nichsten Abschnitt.

3. Das Leuchten der galaktischen Nebel. In der dlteren Periode
der Nebelspektroskopie neigte man allgemein zu der Auffassung, daB das
Leuchten der Nebel als Temperaturstrahlung zu betrachten sei. Als man
dann die Identitit einiger Nebelspektra mit den Spektren der helleren
in den Nebel eingebetteten Sterne erkannte, begann sich der Gedanke
durchzusetzen, daB3 wenigstens in diesen und #hnlichen Féllen das Licht
des Nebels nur reflektiertes Sternenlicht sei. Aber dabei blieb es nicht.

r LoweLL Obs. Bulletin Nr. 55. 1912; Nr. 75. 1916.
2 Ebenda Nr. 81. 1918.



Uber die galaktischen Nebel und den Ursprung der Nebellinien. 29

Die frither besprochene Erscheinung, daB die diffusen Nebel hiufig nur
Teile viel ausgedehnterer nichtleuchtender Wolken sind, fithrte dazu,
jene Anschauung zu verallgemeinern und auf alle diffusen Nebel auszu-
dehnen. Allerdings kommen wir dann nicht mehr mit reiner Reflexion
des Sternenlichtes aus, vielmehr muBl wenigstens in den Fillen, wo der
Nebel ein Spektrum emittiert, das einem Sternspektrum durchaus un-
dhnlich ist, an eine Art Luminiszenzstrahlung gedacht werden, die durch
das Sternenlicht angeregt wird. Da ferner die Spektra der planetarischen
Nebel mit denen der diffusen vom Emissionstyp so nahe iibereinstimmen,
wird man folgerichtig eine dhnliche Ursache auch fiir die Strahlung der
planetarischen Nebel annehmen und somit allgemein das Leuchten der
MilchstraBennebel nicht auf Temperaturstrahlung, sondern auf Reflexion
von Fixsternlicht oder Luminiszenz zuriickfiihren.

Um diese zunichst nur qualitative Aussage weiter zu priifen, miissen
wir vor allem den Nachweis liefern, dal sich geeignete Sterne angeben
lassen, die man als Leuchterreger fiir die Nebel betrachten darf.

Bei den planetarischen Nebeln liegen die Dinge verhilntismiBig ein-
fach, da sich die Zentralsterne mit ihrer auBerordentlich intensiven
Strahlung im Bereich der kurzen Wellenlingen von selbst als Anreger
darbieten. Schwieriger ist die Aufgabe bei den diffusen Nebeln. In-
dessen hat HUBBLE auf Grund einer eingehenden Untersuchung ge-
zeigt, daB auch hier die Tatsachen mit der Theorie im Einklang stehen.
Von sehr wenigen Ausnahmen abgesehen, lassen sich stets in den Nebeln
selbst oder in ihrer niheren Umgebung Sterne nachweisen, denen man
zwanglos die Rolle des Leuchterregers zuweisen kann. In vier oder fiinf
Fillen, wo geeignete Sterne zu fehlen scheinen, bietet sich die Méglich-
keit, daB sie trotzdem vorhanden sind, aber durch absorbierende kos-
mische Wolken abgeblendet werden.

Die Sterne, die als Anreger des Nebellichtes in Frage kommen, sind
natiirlich in erster Linie unter den heiBen, durch hohe Strahlungsenergie
im Violett gekennzeichneten Typen an der Spitze des RusseL-Diagramms
zu suchen. Tatsichlich gehéren sie mit wenigen Ausnahmen den Spek-
tralklassen O und B an. Von wesentlicher Bedeutung ist dabei eine Ge-
setzmifBigkeit in der Zuordnung des Nebelspektrums zum Spektrum
des anregenden Sternes. Gehért der Stern der Spektralklasse Bo oder
noch heieren Typen an (Spektrum O), so hat der Nebel ein Emissions-
spektrum; ist der Stern vom Typus B, oder kiihler, so zeigt der Nebel
ein kontinuierliches Spektrum, dessen Linien, wenn solche vorhanden
sind, denen des Sternspektrums gleichen. Diese Regel gilt so allgemein,
dall man das Spektrum des Nebels fast mit Sicherheit aus dem Spektral-
typ des anregenden Sternes voraussagen kann. Eine derartige Abhingig-
keit spricht natiirlich sehr zugunsten der Auffassung, da3 die Energie-
quelle fiir das Leuchten der Nebel nicht in den Nebeln selbst, sondern in
den mit ihnen verbundenen Sternen zu suchen sei.
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Nehmen wir auch die planetarischen Nebel hinzu, so 148t sich also
nach den Spektren (Temperaturen) der anregenden Sterne geordnet,
folgende Reihe aufstellen:

Nebel Anregung durch:

Planetarische (Emissionsspektren {WOLF=RAYET—Sterne und

mit kontinuierlichem Grund) Ubergangstypen W-R zu Oe 5
Diffuse mit reinen Emissionssp. Typen Ce 5 und Bo
Diffuse mit kontinuierl. Spektrum Typen B 1 und spiter

Oe 5 ist nach der Harvarp-Klassifikation der Ubergangstyp von
Klasse O zu Klasse B. Unter den spiteren Typen, die als Anreger fiir die
Nebel mit kontinuierlichen Spektren auftreten, sind im allgemeinen
Sterne zwischen B 1 und A 2z zu verstehen; nur in wenigen Fillen schei-
nen auch F, G und selbst K-Sterne in Betracht zu kommen.

Somit ist erwiesen: Die fiir die Anregung der Nebelstrahlung von der
Theorie verlangten Sterne sind, von verschwindenden Ausnahmen ab-
gesehen, nicht nur vorhanden, sondern es besteht auch eine enge Be-
ziehung zwischen Sternen und Nebeln, nach der die Art des Nebel-
spektrums wesentlich durch den Spektraltyp des anregenden Sternes be-
dingt ist. ] ‘

Es bietet sich nun noch eine quantitative Priiffungsmoglichkeit der
Theorie, indem wir untersuchen, ob die Lichtverteilung in den Nebeln
mit der theoretisch verlangten iibereinstimmt. Wenn nidmlich der Nebel
kein Eigenlicht besitzt, sondern durch einen Stern erleuchtet wird, so
muB seine Flichenhelligkeit von der Helligkeit des Sternes abhidngen und
sich mit wachsender Entfernung von diesem vermindern. Der scheinbare
Durchmesser des Nebels auf der photographischen Platte sollte also (fiir
ein bestimmtes Fernrohr und eine bestimmte Plattensorte) eine Funk-
tion zweier Faktoren sein, der Sternhelligkeit und der Belichtungszeit.
Denn einmal wird ein um so gréBerer Bereich der dunklen kosmischen
‘Wolke, die das Substrat des Nebels darstellen soll, erleuchtet werden,
je heller der Stern ist, und ferner bilden sich mit zunehmender Belich-
tungsdauer immer schwichere Teile des Nebels auf der Platte ab.

Voraussetzung sei, dafl die Intensitidt des Sternlichtes, welches den
Nebel erleuchtet, mit dem Quadrat der Entfernung vom Stern abnimmt
(das Sternlicht soll also auf dem Wege zu einem Nebelteilchen keine
Absorption erleiden), und daB ferner jedes Nebelteilchen alles aufge-
fangene Sternlicht reemittiert oder reflektiert. Endlich mdge die Ver-
bindungslinie zwischen dem Stern und dem jeweils betrachteten Teil
des Nebels senkrecht auf dem Visionsradius stehen. Alsdann 148t sich,
wie HUBBLE gezeigt hat, die von der Theorie gestellte Bedingung auf
‘die einfache Form bringen:

a® = ExIxconst,
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wo a den scheinbaren Halbmesser des Nebels, E die Belichtungszeit und
I die scheinbare Leuchtkraft des Sternes bedeutet. Wir reduzieren nun
die Flachen aller Nebel auf ein und dieselbe Belichtungszeit von 60 Minu-
ten. Die entsprechenden Halbmesser seien 4, so daB

a3

2
%% _ I % const oder Z*

o 7= const.

Fiithren wir noch an Stelle der Leuchtkraft I des Sternes seine GréBen-
klasse m = —2,51og I ein, so lautet die Bezeichnung in logarith-
mischer Schreibweise:

m -+ 5 log a, = const = 11,61.
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Abb. 7. Die Beziehung zwischen den photographischen Sternhelligkeiten und
den Logarithmen der scheinbaren Nebelhalbmesser. Die starke Linie ent-
spricht der beobachteten Verteilung e+ 4,901og a: =11,02, die gestrichelte
Kurve gibt die von der Theorie verlangte obere Grenze der a;-Werte.
(Nach Ap. J. 56. 1922.)

Der Wert der Konstanten wurde theoretisch berechnet, nachdem fiir das
benutzte Instrument und Plattenmaterial die schwichste Flichenhellig-
keit, die bei gegebener Belichtungszeit eine gerade noch merkbare
Schwirzung hervorruft, experimentell bestimmt worden war®.

Die Logarithmen der Werte 4, als Ordinaten, die scheinbaren Hellig-

* Eine ausfiihrliche Ableitung gibt E. von DER PAHLEN in MULLER-POUILETT:
Handbuch der Physik II. Aufl. 5. 403 ff.
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keiten der zugehorigen Sterne als Abszissen aufgetragen, miissen also eine
gerade Linie von bestimmter Neigung gegen die Abszissenachse ergeben.
HuBBLE hat die erforderlichen Daten fiir rund 8o Nebel bestimmt und
findet, daB sie in guter Ubereinstimmung mit der Theorie durch die
Gerade m + 4,9 log a, = 11,0 dargestellt werden koénmnen (Abb. 7).
Diese liegt etwas unterhalb der theoretischen Geraden, d. h. die beob-
achteten Werte 4, sind im Vergleich zu den theoretischen zu klein. Offen-
bar sind die beiden Voraussetzungen, daB das Sternenlicht auf dem Wege
zum Rande des Nebels keine Absorption erleide, und dafl die Verbin-
dungslinie Stern-Nebelrand senkrecht auf der Gesichtslinie stehe, in
Wirklichkeit nicht immer erfiillt. Fiir etwa 10 Nebel liegen die a,-
Werte oberhalb der theoretischen Geraden, ihre Flichenhelligkeit wiirde
also groBer sein, als die Theorie gestattet. Diese Unstimmigkeit diirfte
jedoch einfach darauf zuriickzufiihren sein, daB dem anregenden Stern
absorbierende Teile des Nebels vorgelagert sind, die seine Helligkeit
fiir den irdischen Beobachter abschwichen. In der Tat wiirde eine ver-
hiltnismiBige geringe VergroBerung der Sternhelligkeiten in den meisten
Fillen die Abweichung von der Theorie beseitigen.

Die quantitative Bestdtigung der Theorie diirfte jedenfalls erbracht
sein. Wir wollen das Ergebnis wie folgt formulieren: Vergleicht man die
photographische Flichenhelligkeit des Nebels mit der photographischen
Helligkeit des anregenden Sternes, so erweist sich die Strahlungs-
intensitdt an jeder Stelle des Nebels als dquivalent der Intensitit des dort
auftreffenden Sternenlichtes, wobei als dquivalent die Intensititen be-
zeichnet werden, die unter gleichen Bedingungen auf der photographi-
schen Platte die gleiche Schwirzung hervorrufen.

In der obigen Betrachtung wurden die Nebel mit kontinuierlichem
und die mit Emissionsspektrum nicht getrennt; die abgeleitete Be-
ziehung gilt also mit derselben Anniherung fiir beide Gruppen, obwohl
ziemlich sicher zwei verschiedene physikalische Prozesse in Betracht
kommen, Reflexion oder Streuung bei den kontinuierlichen, Luminiszenz
bei den Emissionsspektren.

Dagegen stimmen bei den planetarischen Nebeln die Beobachtungen
nicht mit der Theorie iiberein. Die Nebel sind, mit den Zentralsternen
verglichen, durchschnittlich um 4—5 GréBenklassen zu hell, d. h. das von
ihnen emittierte Licht entspricht in extremen Fillen nahezu dem
1oofachen des aufgefangenen Sternlichtes, wenn man dessen Betrag ge-
mif der scheinbaren Helligkeit der Zentralsterne ansetzt. Trotzdem ist
nicht daran zu zweifeln, daB die Theorie auch hier gilt. Im Hinblick
auf die besondere Intensitatsverteilung im Spektrum der Zentralsterne,
wo das Energiemaximum unterhalb A4 3300 liegt, also in photographisch
unerreichbaren Gebieten, wird man damit rechnen miissen, daf3 bei der
photographischen Bestimmung der Sternhelligkeit ein groBer Teil der
Strahlung nicht erfaBt wird. Die Abweichung von der Theorie ist dann



Ubervdie galaktischen Nebel und den Ursprung der Nebellinien. 33

nur scheinbar, der Nebel ist nicht zu hell, sondern der Stern erscheint
zu schwach.

Bis hierhin fiihrt uns die astronomische Betrachtungsweise. Um den
Mechanismus der Absorption und nachfolgenden Reemission der stel-
laren Energiestrahlung durch den Nebel zu iibersehen, miissen wir zu
physikalischen Methoden greifen. Die Quantentheorie bietet zwei Mog-
lichkeiten: 1. Anregung der Atome durch Linienabsorption und nach-
folgende Reemission, z. photoelektrische Ionisation der Atome und nach-
folgende Lichtemission bei der Wiedervereinigung. ZANSTRA " hat zunichst
fiir ein vereinfachtes Problem gezeigt, daB sich die Beobachtungsdaten
durch die Annahme einer photoelektrischen Ionisation der Nebelatome
befriedigend darstellen lassen. Er beschrdnkt sich auf die diffusen Nebel
mit Emissionsspektren und betrachtet den idealen Fall, daB der Nebel
nur aus Wasserstoff besteht; der anregende Stern verhalte sich wie ein
schwarzer Strahler einer bestimmten Temperatur. Durch die Ab-
sorption des gesamten Spektralgebietes jenseits der kurzwelligen Grenze
der Lyman-Serie (4 < 911,5 AE) werden die neutralen Wasserstoff-
atome photoelektrisch ionisiert. Bei der Wiedervereinigung der freien
Elektronen mit dem Atom werden dann die kontinuierlichen Spektra an
der Grenze der LyMAN-Serie, der BALMER-Serie usw. emittiert, beim
Herabfallen des Elektrons von den hoéheren zu den tieferen Energie-
stufen die Linien der verschiedenen Serien. Von diesen sind photo-
graphisch erreichbar die BALMER-Serie und das kontinuierliche Spektrum
an ihrer Grenze. Beide werden in den Spektren der Nebel beobachtet,
das kontinuierliche bei diffusen Nebeln allerdings nur sehr selten, bei den
planetarischen jedoch regelmiBig. Damit dieses Spektrum erscheint,
muB ein freies Elektron bei seiner Riickkehr in das Atom auf die zweite
Energiestufe fallen. Nach theoretischen Uberlegungen von KRAMERs
hingt nun die Wahrscheinlichkeit dafiir, daB ein Elektron bei der Wieder-
vereinigung in einer Bahn mit der Quantenzahl # gebunden wird, von der
Geschwindigkeit des freien Elektrons ab. Die Wahrscheinlichkeit dafiir,
daB ein Elektron in einer Bahn mit kleinem # gebunden wird, nimmt er-
hebliche Werte erst an fiir relativ groBe Geschwindigkeiten des freien
Elektrons, ndmlich dann, wenn seine kinetische Energie vergleichbar ist
mit der Bindungsenergie in der betreffenden Quantenbahn. GroBe Ge-
schwindigkeiten der photoelektrisch ausgelosten Elektronen haben wir
nun aber gerade bei den planetarischen Nebeln zu erwarten, deren Zentral-
sterne die hochste Temperatur aufweisen und dementsprechend die
groBte Intensitdt in den extrem ultravioletten Spektralgebieten besitzen.

Nach der Ionisationstheorie hingt also die Intensitit des Nebel-
spektrums von der des absorbierten Ultraviolettspektrums ab. Letz-
teres 148t sich aber nicht beobachten ; wir kénnen lediglich, wie HUBBLE

t Astrophys. Journ. 65, 50. 1927.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII, 3
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es getan hat, das Intensititsverhdltnis des Nebellichtes zum photo-
graphisch wirksamen Sternenlicht ermitteln. Die Beobachtungen liefern
dafiir einen bestimmten Wert, und wenn ZANSTRAs Theorie gilt, sollte
sich fiir das Intensitdtsverhiltnis der absorbierten Ultraviolettstrahlung
zur photographischen Sternhelligkeit wenigstens angendhert derselbe
Wert ergeben. In der Tat 14Bt sich nachweisen, dal gréBenordnungs-
maBig

N'ph _ Nul

Nph ~ Nph’
wo N’ph die Zahl der im photographisch wirksamen Gebiet pro Sekunde
auf die Platte auftreffenden Quanten der Nebelstrahlung, Nk die ent-
sprechende Zahl in der photographisch wirksamen Strahlung des an-
regenden Sternes und Nul die Anzahl der aus der Ultraviolettstrahlung
des Sternes im Nebel absorbierten Quanten ist. Durch Auswertung der
Integrale Nul und Npk fiir verschiedene Sterntemperaturen hat nun

ZANsTRA das entsprechende Verhiltnis L =Nk berechnet und erhilt

die folgenden Werte: Nph
Temperaturen L L in GroBen-

in Grad klassen

15 000 0,0075 5,31

20 000 0,066 2,95

25 000 0,271 1,42

30 000 0,72 0,36
35000 1,41 —0,37

40 000 2,50 —0,99

50 000 5.4 - 1183

70 000 15,3 —2,06

100 00O 38 —3,95

150 000 101 —35,0I
200 000 135 —5,68

Nach den Beobachtungen ist dieses Verhiltnis fiir diffuse Nebel
nahezu gleich eins, der Nebel strahlt das gesamte von ihm aufgefangene
Sternenlicht wieder aus. Dem Werte L =1 entspricht in der obigen Tabelle
eine Temperatur des anregenden Sternes von rund 33 0oo°. Bei den dif-
fusen Nebeln mit Emissionsspektrum handelt es sich um O- und Bo-
Sterne. Bestimmt man aus dem HuBBLEschen Material die Werte L
fiir diese beiden Klassen getrennt, so kommt man auf Temperaturen von
34000° fiir O und 28000° fiir Bo, was mit anderweitig gefundenen
Werten gut {iibereinstimmt.

Fir die Zentralsterne der planetarischen Nebel, wo wir L-Werte
bis zu — 5 GroBenklassen finden, liefert die Tabelle allerdings unwahr-
scheinlich hohe Temperaturen. Indessen sind die Zahlen hier kaum zu
gebrauchen, da in den planetarischen Nebeln nicht wie in den diffusen
die BALMER-Serie die Hauptrolle spielt, sondern die ,,Nebuliumlinien‘
N, N,.
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Fiir die diffusen Nebel hilt jedenfalls die ZansTrasche Auffassung der
quantitativen Priifung stand und gewinnt damit sehr an Wahrscheinlich-
keit. Im Folgenden werden wir sehen, wie sich auf Grund der von
BowenN gegebenen Identifizierung der meisten bisher unbekannten Nebel-
linien mit gewissen Linien in den Spektren des ionisierten Sauerstoffs
und Stickstoffs diese Vorstellungen auch auf die planetarischen Nebel
ausdehnen lassen. Zum besseren Verstindnis des Sachverhaltes wollen
wir zunichst aber einige Bemerkungen tiber die Struktur der genannten
Spektren einschieben.

C. Die Struktur der Spektren N II, O II und O III.

In der Spektroskopie ist es iiblich, das vom neutralen Atom eines
Elementes emittierte Bogenspektrum durch eine hinter das chemische
Symbol gesetzte I, das vom einfach ionisierten Atom emittierte erste
Funkenspektrum durch II, das vom zweifach ionisierten Atom emittierte
zweite Funkenspektrum durch III usw. zu bezeichnen. In dieser Be-
zeichnungsweise sind die Spektren, deren Linien fiir die Identifikation
von Nebellinien in Frage kommen,

HI, Hel, Hell, CII, NII, NIII, NIV, OII, OIIL, OIV.

Von diesen Spektren gehéren alle mit Ausnahme von N II, O IT und
O III zu den Spektren mit relativ einfacher Struktur. So diirfen wir die
Struktur der Spektren H I, He I und He IT sicher als bekannt voraus-
setzen. Die Spektren C II, N ITT und O IV sind den Bogenspektren der
Erdmetalle dhnlich, sie haben also einfache Dublettstruktur mit tieflie-
genden 2°P-Termen®. Dagegen ist die Struktur der Spektren N II,
O IT und O IITI wesentlich komplizierter. Wir miissen, da wir die Kennt-
nis derselben wenigstens bei den astronomischen Lesern nicht voraus-
setzen koénnen, ausfithrlicher auf diese Spektren eingehen.

1. Die Spektren N IT und O III. Uber die zu erwartende Struktur
der Spektren N IT und O III lassen sich auf Grund der Hu~NDschen
Theorie” der Atomspektren Voraussagungen machen, die, wie wir sehen
werden, von der Erfahrung weitgehend bestitigt werden. Die Spektren
N II und O III werden von den N+-und O*+-Ionen emittiert. Diese
beiden Ionen haben dieselbe Zahl von Elektronen, nidmlich 6 und
sind dem neutralen C-Atom #hnlich. Infolgedessen haben wir fiir das
N II- und O III-Spektrum dieselbe Struktur zu erwarten wie fiir das
Bogenspektrum der Kohle, das C I-Spektrum. Wir konnen also bei den
allgemeinen Betrachtungen iiber die Struktur der Spektren N II und

1 Niveauschemata der Spektren CII und N IIT siehe bei GROTRIAN, W.:
Graphische Darstellung der Spektren von Atomen u. Ionen. Bd.1I, Fig. 81
und Fig. 82. Berlin: Julius Springer 1928.

2 Hunp, F.: Linienspektren und periodisches System. Berlin: Julius
Springer 1927. Siehe insbesondere S. 140 u. folg., sowie S. 195 u. folg.

3*
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O III beide Spektren gemeinsam behandeln und wollen auch das C I-
Spektrum, obwohl seine Linien in den Nebelspektren nicht auftreten,
in den Bereich unserer Betrachtungen mit einbeziehen aus Griinden, die
spiter ersichtlich sein werden.

Die Bindung jedes Elektrons an den Kern des Atomes charakteri-
sieren wir durch zwei Quantenzahlen, 1. die Hauptquantenzahl #, die die
Werte n = 1, 2, 3. . annehmen kann und identisch ist mit der Quanten-
zahl, die in der einfachen Borrschen Theorie des H-Atomes die Energie
bestimmt, und 2. die Nebenquantenzahl I, der die Werte ! = o, 1, 2,
3...zugeordnet werden mit der Nebenbedingung ! = » —1. Im Sinne
des Bonrschen Atommodelles ist / die Quantenzahl, die den Drehimpuls
des Elektrons in seiner Bahn miBt.

In der Spektroskopie ist es iiblich, die Art der Bindung eines Elek-
trons durch ein Symbol auszudriicken, das der Angabe der beiden
Quantenzahlen dquivalent ist. Dabei wird der Wert der Hauptquanten-
zahl direkt als Zahl angegeben, der Wert der Nebenquantenzahl aber
durch einen kleinen lateinischen Buchstaben. Die den einzelnen Werten
von [ entsprechenden Buchstaben sind folgende

Il =012 3 4 5....
s pd f g h....

Das Symbol 1s bedeutet also, daB das betreffende Elektron in einem Zu-
stand mit =1 und /=0 an den Kern gebunden ist. Sind wie in den
meisten Fallen mehrere Elektronen an den Kern gebunden, so werden die
den einzelnen Elektronen entsprechenden Symbole hintereinander ge-
schrieben, also z. B. 1s2p 4. Sind mehrere Elektronen mit gleichen
Werten von # und ! vorhanden, die wir nach PAuLI 4quivalente Elek-
tronen nennen, so wird die Zahl dieser Elektronen durch einen Index
rechts oben angedeutet, also z. B. 1s* fiir zwei 1s-Elektronen, 253 fiir
drei 2p-Elektronen. Das Symbol 1s5*2s%2° bedeutet dann, daB zwei
Is-, zwei 2s- und sechs 2p-Elektronen in dem betreffenden Atom oder
Ion gebunden sind. Im allgemeinen ist es insbesondere bei Atomen mit
vielen Elektronen nicht nétig, die Bindung simtlicher Elektronen anzu-
geben, weil es fiir viele Elektronen meist ohne weiteres klar ist, in
welchen Zustdnden sie gebunden sind, und weil sich auch diese Art der
Bindung bei allen den Zustinden, die fiir die Entstehung der betreffen-
den Spektren von Bedeutung sind, nicht dndert. Gewdhnlich wird also
das Symbol nur fiir die Elektronen angegeben, die auBlerhalb der nichst
vorhergehenden edelgasihnlichen Schale angelagert sind. Wir wollen
das gleich am Beispiel der hier zu behandelnden C-Atome und N*- und
O++*-Tonen erliutern. Von den 6 Elektronen dieser Teilchen sind,
wenn wir zunichst den Normalzustand, d. h. den Zustand kleinst mog-
licher Energie betrachten, zwei, die sogenannten K-Elektronen, in Is-
Zustinden, die tibrigen 4, die sogenannten L-Elektronen in Zustinden
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mit #» =2 gebunden, und zwar zwei von diesen wieder in s- und zwei
in p-Zustinden. Das die Bindung dieser sechs Elektronen charakteri-
sierende Symbol lautet also

Is?2s%2p%

Da fiir alle in den betreffenden Spektren vorkommenden Zustinde
die beiden K-Elektronen ihre Bindung nicht andern, so konnen wir auf
deren Angabe verzichten und das Symbol reduzieren auf

28%2p%,

Die fiir die Entstehung der Spektren wichtigen Zust4inde kommen nun
dadurch zustande, das eines oder mehrere dieser vier Elektronen in ande-
ren Zustinden gebunden sind. Die wichtigsten von diesen sind die-
jenigen, bei denen der Zustand der beiden zs- und eines der beiden 2 -
Elektronen erhalten bleibt und nur der Zustand des letzten Elektrons,
des sogenannten Leuchtelektrons, verdndert wird. Die durch diese
Variationen entstehenden Zustinde kénnen wir in Gruppen einteilen, je
nach dem /-Wert des Leuchtelektrons. Wir fassen also alle Zustdnde zu-
sammen fiir die bei variablem Wert der Hauptquantenzahl, die wir fiir
diesen Fall mit # bezeichnen wollen, ! entweder die Werte o oder 1 oder
2 usw. besitzt und kommen so zu Gruppen oder Folgen von Zustinden
mit den Symbolen:

fir l=o0:25"2pms m =3, 4,
fir l=1:252pmp m =2, 3,
fir l=2:28"2pmd m=3, 4,
fir l =3:28"2pmf m =4, 5,

Ut A

Die Festlegung des kleinsten Wertes von m folgt fiir die Zustinde
2s*2pms, die mit m = 3 beginnen, aus dem PAuLischen Prinzip, dem-
zufolge die Maximalzahl dquivalenter Elektronen, die an ein Atom ge-
bunden werden kénnen, 2z (27 + 1) ist. Diese Zahl, fiir / = o gleich z,
ist also mit den beiden 1s- und 2s-Elektronen fiir # = 1 und #» = 2
schon erreicht, so daB nur noch Elektronen mit m = 3 gebunden werden
koénnen. Fiir die iibrigen Gruppen (! = 1) folgt der kleinste Wert von m
aus der schon erwihnten Bedingung ! = »—1, die wir ja auch in der
Form m = [+ 1 schreiben konnen.

Durch die Angabe der Bindung der einzelnen Elektronen ist der Zu-
stand des Atomes noch keineswegs eindeutig festgelegt. Im Sinne des
Bonrschen Atommodelles sind, wie schon erwihnt, die ! der einzelnen

Elektronen die in Einheiten von 5}3—1 gemessenen Werte der Umlaufs-

impulsmomente der Elektronen in ihrer Bahn. Sind mehrere Elektronen
mit /= 1 an den Kern gebunden, so kénnen sich die Einzelimpuls-
momente [ vektoriell zu einer Resultierenden L = X! zusammensetzen,
wobei aber nur solche Zusammensetzungen gestattet sind, fiir die auch
L ganzzahlig ist. Die moglichen Werte von L sind also L=o, 1, 2, 3
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usw. Es ist zur Charakterisierung eines Atomzustandes erforderlich,
auch den Wert von L anzugeben. Auch dies geschieht im spektro-
skopischen Symbol wieder durch Buchstaben und zwar durch groBe
lateinische. Analog wie bei den ! ordnen wir den L-Werten folgende
Buchstaben zu:
L= o0 1 2 3 4 5....
S PDF GH....

Beschrianken wir uns auf den bei den Spektren CI, OII, O III vor-
liegenden Fall, so kommen hier, wenn wir zunichst von abnormen Féllen
absehen, nur solche Zustinde vor, bei denen maximal zwei Elektronen
in Bahnen mit ! = 1 gebunden sind. In diesem Falle sind, wenn wir die
beiden Einzelwerte von I mit I, und I, bezeichnen, die méglichen Werte
von L durch die Ungleichung bestimmt:

L—L|=L=1l +1.

Betrachten wir die einzelnen Gruppen, in die wir die Atomzustinde
entsprechend der verschiedenen Bindung des letzten Elektrons eingeteilt
haben, so ist fiir die Gruppe 2s*2pms I, =1, [,=0. Es kann also L
nur den Wert L = 1 annehmen. Wir erhalten also nur Atomzustinde, die
durch das Symbol P gekennzeichnet sind und indem wir diesen Buch-
staben in das bisherige Symbol mit einbeziehen, schreiben wir

28 2pmsP.

Im zweiten Falle ist I, =, = 1 und wir erhalten, den Werten L =o,
1, 2 entsprechend, die Zustinde

2s’2pmpS
2s*2pmp P
2s*2pmpD.

Im dritten Falle ist I, =1, I, = 2 und wir haben entsprechend L =1,
2, 3 die Zustinde
2s*2pmd P
2s*2pmadD
2s*2pmdF.
Aber auch durch die Angabe von L ist der Atomzustand noch nicht
eindeutig bestimmt. Wir miissen noch beriicksichtigen, daB jedes

Elektron gemaB der Hypothese von GoubpsmiT und UHLENBECK ein
Rotationsimpulsmoment s besitzt, dessen Betrag fiir jedes Elektron in

Einheiten von ;7: gemessen gleich */, ist.
Diese Rotationsimpulsmomente s der einzelnen Elektronen setzen
sich wieder zu Resultanten S =2's zusammen?, wobei aber nur Parallel-

: Es ist allgemein iiblich, auch hier die Buchstaben s und S entspre-
chend dem englischen ,,spin“ zu verwenden, obwohl das leicht zu Verwechs-
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oder Antiparallelstellung gestattet ist. Fiir die beiden 1 s-und die beiden
2s-Elektronen ist die Richtung dieser Rotationsimpulsmomente nach
dem PAuLischen Prinzip verschieden, so daB fiir diese vier Elektronen
2's = o0 ist. Einen Beitrag zu S = X's konnen also nur die beiden
letzten Elektronen liefern und es ergeben sich infolgedessen fiir S die
beiden Mdglichkeiten

S,=*,—.=o0

Sz = I/2 —!— I/2 = TI.

I

Jeder der bisher betrachteten Zustinde kann sowohl mit Rotations-
impulsmoment o wie auch mit 1 vorkommen. Durch diese Unter-
scheidung verdoppelt sich also nochmals die Zahl derselben. Im Symbol
deuten wir das dadurch an, daB wir die Zahl 2S -+ 1 links oben an dem
groBen Buchstaben als Index anbringen. Diese Zahl 2S5 + 1 entspricht,
wie wir sogleich sehen werden, der Multiplizitit des betreffenden Atom-
zustandes, in unserem Falle ist 2S; 4 1 = 1, wir sprechen dann von
einem Singlulettzustande, weiterhin ist 2S5, -+ 1 = 3, wir sprechen dann
von einem Triplettzustande und die Symbole nehmen, wenn wir uns als
Beispiel auf die Zustinde der Elektronenkonfiguration 2s*2pms be-
schrinken, die Form an

2s*2pms ‘P
2s*2pms 3P.

Die resultierenden Rotationsimpulsmomente S und die resultierenden
Umlaufsimpulsmomente L kénnen sich schlieflich nochmals zu einer
resultierenden, dem Gesamtimpulsmoment des Atomes oder Ions zu-
sammensetzen. Die diesem entsprechende Quantenzahl wird mit § be-
zeichnet und ,,innere Quantenzahl‘‘ genannt. Ist S wie in dem bisher
betrachteten Falle ganzzahlig, so darf auch § nur ganzzahlige Werte an-
nehemen, ist dagegen S halbzahlig, ein Fall, der uns spiter beim O II-
Spektrum begegnen wird, so darf auch j nur halbzahlige Werte annehmen.
Die mgglichen Werte von § sind in beiden Fillen bestimmt durch die
Ungleichung

|L—-S|=j=L+S.

Ist S wie im Falle des Singulettsystems gleich o, soistj = L undes
findet keine weitere Aufspaltung der durch Elektronenkonfiguration
und L-Wert bestimmter Zustinde mehr statt. Alle Singulettzustinde
sind also einfach. Ist S wie im Falle des Triplettsystems gleich 1, so ist
fiir L = o der einzig mogliche Wert von § = 1. Auch die 3S-Zustdnde
des Triplettsystems sind also einfach. Fiir L > o ergeben sich stets
die drei méglichen Werte § = L — 1, L, L + 1. Alle diese Triplett-

lungen mit den den Werten /=L =0 zugeordneten Buchstaben s und S
fiilhren kann. Trotz dieses Mangels schlieBen wir uns der eingebiirgerten
Schreibweise an.
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zustinde, die wir bisher als einfach betrachtet haben, spalten also
nochmals in drei Einzelzustinde auf.

Im spektroskopischen Symbol wird der Wert von § durch einen
Zahlenindex rechts unten am grofen lateinischen Buchstaben angegeben.
Die der Elektronenkonfiguration 25?2 pms entsprechenden Zusténde sind
jetzt also endgtiltig in vollstindigen Symbolen geschrieben

2s8*2pms *P,
2s8*2pm s 3P,
2s*2pms 3P,
2s*2pms3P,.

Um fiir die nun folgende Zusammenstellung der zu erwartenden Zu-
stinde die Schreibweise abzukiirzen, schreiben wir fiir Zustinde der-
selben Elektronenkonfiguration das diese charakterisierende Symbol nur
einmal und fassen auch die dreifachen Triplettzustinde zusammen, in-
dem wir alle drei Werte von § nebeneinander rechts unten angeben, also
statt der drei letzten Zustinde der obigen Zusammenstellung 3P,,,
schreiben.

Es sind also auf Grund der Hunpschen Theorie folgende Zustinde
bei den Spektren CI, N IT und O III zu erwarten:

2s?2pms: P, 3P,,, Mm=3,4,5....
2s22pmp: 1S, *P, *D, 3S, 3P,,, 3D,,, Mm=2,3,4....
2s22pmd:*P, *D, "F, 3P,,, 3D,,, 3F ,,, Mm=3,4,5....

Die Zahl der moglichen Zustinde erfihrt nun noch eine kleine Ein-
schrinkung durch eine aus dem PAuLischen Prinzip folgende Forderung.
Bei der Elektronenkonfiguration 2s*2pmp sind fiir m =2 die beiden
p-Elektronen 4dquivalent. Dann sind, wie PAULI gezeigt hat, worauf wir
aber hier nicht niher eingehen konnen, nicht alle aus obiger Uberlegung
folgenden Zustdnde moglich, sondern es fillt die Hilfte aus. Es bleiben
nur folgende

2s522$2:1S, D, 3P,,,.

Die Zustinde, deren Existenz wir bisher abgeleitet haben, wollen wir
die normalen nennen. Sie sind dadurch gekennzeichnet, daB lediglich das
Leuchtelektron gegeniiber der im Normalzustande vorhandenen Konfigu-
ration der Elektronen seinen Zustand 4ndert. Anomale Zustinde wollen
wir solche nennen, bei denen auch ein anderes Elektron seinen Zustand
geindert hat. Von den vielen, die hier denkbar sind, wollen wir nur
den Fall herausgreifen, der fiir die Deutung der Spektren eine Rolle
spielt. Er entspricht der Elektronenkonfiguration 2s243. Fragen wir,
welche Atomzustinde aus dieser Elektronenkonfiguration entspringen,
so kénnen wir uns dieselben folgendermaBen ableiten. Wir denken uns
zunichst das 2s-Elektron abgetrennt. Die Zustinde, die der 2$3-Kon-
figuration entsprechen, miissen geradzahlige Multiplizitit besitzen, da
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S=Xs=/|s, +8, + 8] (8 =s, =8, = = */,) entweder gleich */, oder 3/,
und 2541 also entweder gleich 2 oder 4 ist. Die Zustinde, die dieser
Konfiguration von drei d4quivalenten 2p-Elektronen entsprechen, sind*

2p3: 2Py, s, 2Dsy, 5,4 Ss,.

Wenn wir uns an diese Zustinde das 2s-Elektron angelagert denken,
so dndern sich, da das / dieses Elektrons gleich o ist, die L-Werte nicht,
wohl aber kann sich durch die Addition oder Subtraktion des Rotations-
impulsmomentes s=*[, dieses neuen Elektrons die Multiplizitit um
=+ 1 dndern. Entsprechend dndern sich auch die j~-Werte. Wir haben also
die Zustinde

2s2p3: P, *D, 35, 3P,,, 3D,,, 5S,.

Wenigstens einige dieser Zustidnde werden wir in den zu betrachten-
den Spektren finden.

Die verschiedenen Atomzustinde, die wir soeben abgeleitet haben,
unterscheiden sich durch die Werte der Energie. Die aus der Analyse
eines Spektrums folgenden Termwerte T (in cm ™ * gemessen) sind bekannt-
lich gleich den negativen Werten dieser Energie E, dividiert durch %- ¢,
wobei /# das PLaANKsche Wirkungsquantum und ¢ die Lichtgeschwindig-
keit bedeutet. Der Nullwert der Energie ist dabei demjenigen Zustande
angeordnet, bei dem das Leuchtelektron véllig von dem Atom oder Ion
abgetrennt ist. Wir kénnen auch sagen: Die Termwerte sind gleich den
Abtrennungsarbeiten W des Leuchtelektrons in den verschiedenen Quan-
tenzustinden dividiert durch %-¢, es ist also
E w
T=— Pl et

Auch tiber die Gréfle der Terme kénnen wir auf Grund der Theorie
weitgehende Voraussagungen machen. In erster roher Niherung ist der
Termwert fiir einen Zustand, bei dem das Leuchtelektron in einer Bahn
mit der Hauptquantenzahl » gebunden ist

_R-Za
===

T

?

wo R die RYDBERG-Frequenz bedeutet und Z,, die sogenannte duflere
Kernladungszahl, fiir BogenspektrenI gleich 1, fiir erste Funkenspektren
IT gleich 2, fiir zweite Funkenspektren III gleich 3 zu setzen ist. Die
Abweichungen von diesem Wert, die daher rithren, daBl der Atomrumpf
nicht als punktférmige Ladung ¢-Z, (¢ = Elementarladung) betrachtet
werden darf, sind umso groBer, je kleiner m ist. Die gréBten Termwerte,
kleinster Energie entsprechend, haben wir zu erwarten bei den Zusténden,
denen die kleinsten Werte von m zugeordnet sind. Dies sind in unserem
Falle die Terme der Elektronenkonfiguration 25”22, fiir die m = 2 ist.

1 Siehe z. B. Hunp, F.: 1. c. S. 118.
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Die dieser Konfiguration entsprechenden Zustinde wollen wir die
Grundzustinde nennen. Die nichst kleineren Termwerte sollten die er-
wihnten anomalen Terme der Konfiguration 2s 23 haben, bei der auch
simtliche Elektronen in zweiquantigen Bahnen gebunden sind. Dann
folgen hoheren Energieniveaus entsprechend die Terme der iibrigen Elek-
tronenkonfigurationen mit m = 3, 4, 5 usw.

Auch fiir die relative GroBe der Terme bzw. Lage der Energie-
niveaus, die der gleichen Elektronenkonfiguration und gleichen Werten
von #m entsprechen und sich also nur durch die Multiplizitit und die Werte
der Quantenzahlen L und 7 unterscheiden, gibt es allgemeine Regeln, die
hiufig, aber nicht ausnahmslos erfiillt sind. Von den Energieniveaus
verschiedener Multiplizitit liegen die mit der gréBeren Multiplizitit
relativ tiefer, die Tripletterme sind also im allgemeinen gréBer als die
entsprechenden Singuletterme. Von den Energieniveaus gleicher Multi-
plizitit liegen die mit den gréBten Werten von L am tiefsten, und von
den Energieniveaus mit gleicher Multiplizitit und gleichem L-Wert
liegen die-am tiefsten, die den kleinsten Wert von 7 haben.

Nach diesen Regeln sollte also von den Grundzustinden, die der Elek-
tronenkonfiguration 2s®2p? entsprechen, die Niveaus 3P,,, tiefer liegen
als die Niveaus *S, und *D,. *D, sollte seinerseits tiefer liegen als *S,.
Von den 3P,,,-Niveaus sollte. 3P, am tiefsten liegen und also dem Nor-
malzsutande des Atomes bzw. Ions entsprechen.

Die Aufgabe, die bei der Analyse eines Spektrums zu leisten ist, be-
steht nun bekanntlich darin, die gesetzmiBigen Beziehungen zwischen
den Frequenzen der Linien aufzufinden und daraus die Termwerte in der
Weise festzulegen, daB3 die Frequenz » jeder Spektrallinie als Differenz
zweier Terme oder als Ubergang zwischen' zwei Energieniveaus darge-
stellt werden kann. ErfahrungsgemiB tritt aber von den méglichen
Ubergéngen nur eine bestimmte Auswahl auf, nimlich die, die nach den
Auswahlregeln erlaubt sind.

Von den Ubergingen zwischen Zustinden verschiedener Elektronen-
konfiguration sind, falls nur ein Elektron seinen Zustand #ndert, nur
solche zugelassen, fiir die 4= =+ 1 ist. Die Frequenzen der Linien lassen
sich also in folgende vier Gruppen einteilen, entsprechend den verschie-
denen Ubergingen, fiir die A7 = =1 ist

v=2s%2pms—2s*2pm’p Hauptserien
y=2s22pmp — 2s*2pm’s 1I. Nebenserien
y=2s22pmp — 2s*>2pm’d 1. Nebenserien
y=2s5*2pmd — 2s5*2pm’ f BERGMANN-Serien.

Diese Einteilung entspricht der auch bei den einfachen Spektren
iiblichen Einteilung in Haupt-, Neben- und BERGMANN-Serien. Der Un-
terschied gegentiber den einfachen Spektren liegt wesentlich in der Zahl
der moglichen Serien. Denn zu jeder Elektronenkonfiguration gehért
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in dem von uns betrachteten Falle ja im allgemeinen eine gréBere Zahl
von Termen, die sich durch die Werte von L und j unterscheiden.

Auch die erlaubten Uberginge zwischen den Zustinden verschie-
dener Elektronenkonfiguration sind weiterhin dadurch eingeschriankt,
daB nur solche Uberginge vorkommen, fiir die auBerdem

AL =o0 oder £ 1
und A7 =o0 oder =+ 1 ist.

Das Auftreten der nach diesen Regeln erlaubten und das Fehlen der
nach ihnen verbotenen Linien gibt bekanntlich bei der Analyse eines
Spektrums die wichtigsten Fingerzeige fiir die richtige Zuordnung der
Werte von L und § zu den Termen.

SchlieBlich miissen wir noch den Fall ins Auge fassen, daB nicht ein,
sondern zwei Elektronen bei einem Ubergang ihren Bindungszustand
andern. Bezeichnen wir die Anderung des I-Wertes fiir das eine Elektron
mit Al, und fiir das andere mit Al,, so sind nach der HEISENBERGschen:
Auswahlregel nur solche Uberginge gestattet, fiir die

Al, = 4+ 1 und Al, = =+ 2 ist.

Wir gehen nun iiber zur Besprechung der einzelnen Spektren und
machen zunichst einige Literaturangaben. Von den drei Spektren C I,
N IT und O IIT wurde zuerst das N II-Spektrum von FOWLER® analy-
siert fiir den Wellenlingenbereich von 6000—3000 AE. FowLER fand
ein System von Singulett- und Triplettermen. Von BoweN® wurden
die im extremen Ultraviolett liegenden Linien gemessen und gedeutet.
Schlieflich haben dann FowiLER und FrReEmAN? die Analyse wesent-
lich vervollstindigt und auch die Deutung der Terme auf Grund der
Hunpschen Theorie gegeben. Das OIII-Spektrum ist fast gleichzeitig
von C. MirUL* einerseits und FOWLERS® andererseits analysiert worden,
die extremultravioletten Linien stammen wieder von Bowen®. Die
Analyse des CI-Spektrums ist, nachdem BoweN? schon vorher die
extrem ultravioletten Linien angegeben und gedeutet hatte, vor kurzer
Zeit von FOWLER und SELwyN® gegeben worden. In dieser Arbeit ist
auch der Vergleich zwischen den drei homologen Spektren durchgefiihrt.

Das Resultat der vorstehend erwihnten Arbeiten besteht darin, daf
sich fiir alle drei Spektren viele und insbesondere alle starken Linien, die
im gesamten der Beobachtung zuginglichen Spektralbereich in irdischen
Lichtquellen auftreten, in ein System von Singuletts und Tripletts ein-

* FOWLER, A.: Proc. of the Roy. Soc. of London (A) 107, 31I. 1924. Ann.
de phys. 9, 261, 1928.

2 BoweN, I. S.: Physical Review 29, 231. 1927.

3 FOwLER, A. und FrEEmaN, L. J.: Proc. of the Roy. Soc. of London (A)
114, 662. 1927.

4 Mmutr, C.: Compt. rend. 183, 1035. 1926; 184, 89, 874, 1055. 1927; Ann.
de phys. 9, 261. 1928.

5 FOWLER, A.: Proc. of the Roy. Soc. of London (A) 117, 317. 1928.

6 FOWLER, A. und SELwyN, E. W. H.: Ebenda 118, 34. 1928.
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ordnen lassen. Die aus dieser Analyse folgenden Terme lassen sich mit
verschwindenden Ausnahmen identifizieren mit den Energien solcher
Atomzustinde, die man auf Grund der HunDschen Theorie zu erwarten
hat. Es kann nicht die Aufgabe dieses Aufsatzes sein, in ausfiihrlichen
Tabellen die Einordnung der zahlreichen Linjen in dies System wieder-
zugeben. Dazu miissen die Originalarbeiten eingesehen werden. Wir
wollen hier nur das Resultat der Analyse wiedergeben, und zwar 1. in
Form einer Tabelle, in der die Werte der Terme enthalten sind und 2. in
Form einer graphischen Darstellung, die die relative GréBe der Terme
und damit die Lage der Energieniveaus veranschaulicht.

Tabelle S. 44 u. 45.

Termsymbol crL. NII O Il
v | dy v [ 4av | v v Ay /o

252 2£ 2172 Igo 60 860 [1[46;(7) 118,8] ] {36 779,7% 40é 47; 446; 608,0 *
2822p 3P "0 — 572,53 I5143,1] | 146 273,09 16 253,1
2s22p4p*So | 9738 (32 407] [8102] | [74993] [8 332,5]
2s22p3p P | — 64633,77 16158,4 | 13079243 14 532,49
2s22p4p *Pr | 9256 (33 753] [8438] | [72981] (8 109]
2s22p2p 1D, | 81312 223 530,8 55 882,7 | 424 385 47 153,9*
2s22p 3p 1D, |23 406 74 235,10 18 558,8 | 153 636,88 17 070,8
2s22p 4p D, | 10945 [37 044] [o261] | 78869,6 8763,3
2s22p 3P 35: |[20746] 69 953,66 17489 | 147 036,00 16 337,3
2822p 4p35: | 99137 353139 88285 | 76641,30 8515,7
2s22p2p3F |91017,3 14,8 238 849 5o |59712:25 444 661 116 | 494068 *
2s22p2p 3P 1910025 .7 | 238799 33 [59699,7 |444 545 193 |49393.9%
2s22p2p 3P, | 90975,0 238716 59678,7 | 444 352 49 372,1 *
2s522p 3p 3P, | 19 666,1 68 273,32 17 68,3 | 144 365,29 16 040,6
2s22p 3P 3P; | 19653,6 ;?J:ASL 68 238,07 gg:gg 17 059,5 | 144 283,19 Iggz;z 16 031,5
2s522p 3p 3P, | 19633,2 68 179,70 17 044,9 | 144 152,65 16017,0
2s22p4p 38 | 97075 3313506 8258,0 | 74266,8 8251,9
25229 4p 3P | 96930 145 | 330048 fgﬁ 82512 | 74177,8 Ifig;‘g 8 242,0
2s22p 4p 3P, | 96750 32 956,8 8239,2 | 74009,3 8229,9

2 3D, K 8 081, 8, S
sk | = Ja3ovas| 6978150656 |1i0toren| 1334|1674
2s22p 3P 3D, — 72 167,25 96,19 18041,8 | 150 371,85 220,05 | 16 708,0
2s22p 4p3D; | 10833,5 36 131,76 0032,9 | 78 106,59 8678,5
252 2p 4P iDz 10 826,5 zéﬁg 36 080,84 gg’gg 9020,2 | 77 999,49 ;g;ZCI)(s) 8 666,6
2s22p 4p 3D; | 10796,7 35 984,64 8996,2 | 77 792,46 8643,6
2s22p 35 P | 29526 89 657,96 22 414,5 | 171 513,43 19 057,0
2522p 451 P; — 40987,42 10246,9 | [91 712] [10190,2]
2522p 55 1P, — 24 018,7 6 004,7 — —
2s22p 3s3P, |30686,0 o 89937,33 6o | 22 484,3 | 177 336,21 19 704,0
25224 353P; 1306660200 | 8990573 35 G| 224764 | 17721785 ;;2:32 10 690,0
2s22p 3s3P, |30625,9 89 769,37 22 442,3 | 176 960,01 19 662,3
2522p 453P, — 42 305,61 10576,4 | [94 484 R 10 498
zs: 2P 4s §P‘ - 42 253,82 Iiéjgg 10 563,5 | |94 599 _ ;;g 10511
2s22p 4s3P, 42 134,53 10533,6 | [94 857 10 540
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Tabelle S. 44 u. 45 (Fortsetzung).
CI NII OII1
bol

Termsymbo v Ay v | 4y | v v | v vfo
2s22p 3d *Pr | 12779 51754,50 12938,6 | 119 859,28 13 317,7
2s22p 3d 1D, ([11414] 48 725,55 12181 | 1118164 12 424,0
2s22p 3d 1F; ([12979] 52 168,02 13 042,0 | 120 132,09 13 348,0
252 2p 3d 3P |[11604] [—g]| 4999875\ ,g06| 12477:2| 11495007 | _ ¢ 4o | 1277252
252215 34 3P | 11699 —To 49 936,81 ——51:80 12 484,2 | 115 011,52 | 114:00 12 779,1
2s22p 34 3P, | 11 709 49 988,61 12 497,2 | 115 125,52 12 791,7
2522p 4d 3P, — 28079,7 | 25,2 7 019,9 — —
2s522p 4d 3P, — 28095,2 | 6’1 7 023,8 — —
2s22p4d 3P, | — 28141,3 | T | 70353 —

2s22p 3d3D; |[12715] 51 408,36 12 852,1 | 117 365,56 13 040,6
2322p 3d3D. |12 710 I[g:g] 51 384,32 ;g:gi 12 846,1 | 117 316,32 ‘;?:/fg 13035,
2522p 3d3D; | 12 700 51 353,08 12 838,5 | 117 242,60 13 027,0
2s22p 4d3D; 28 606,9 26,5 7151,7 — —
2s22p4d3D. | — 28 580,4 B | 71451 - —
2522p 4d 3D, 28 544,83 35 7 136,2 — —
2s22p 3d 35, 52334,32 | o, | 130836 120131,34 ) o013 347,0
2s22p 3d 3F; —_ 52 274,90 81:55 13068,7 | 110 935,25 178216 13 §26,I
2s22p 3d 3F, 52 193,35 13048,3 | 119 757,09 13 300,3
28 2p3 1P, — — — 234197 26 022
2s2p33S; — 83 720 20030 | 247 572 27 508
25 2p3 3P, — — — 302 261 16 33584
25 2p33P, 15 565 129 632 32408 | 302277 33 586
252p33D;, — — — 324 605 — 28 36 067
2s2p33D, 26731 146 608 36652 | 324633 36 070

Inder Tabelle S. 44 u. 45 stehenin der linken Vertikalreihe die Termsym-

bole. Die Einteilung der Terme in vier durch horizontale Linien von ein-
andergetrennte Gruppen entspricht den vier verschiedenen Elektronen-
konfigurationen 2s*2pmp, 2s*2pms, 2s* 2p mdund 2s 253, wobei wir
25”2pm p vorangestellt haben, weil in dieser Gruppe die Grundterme
enthalten sind. Unter C I stehen dann die Termwerte von C I, wobei fiir
die Tripletterme auch die Aufspaltung Ay angegeben ist. Dasselbe
gilt fiir NIT und OIII, doch sind hier in den Reihen unter »/4 und »/g
auch die durch Z; dividierten Termwerte angegeben, wodurch der Ver-
gleich der reduzierten Termwerte fiir die drei Spektren ermoglicht
wird. Unsichere Termwerte sind in eckige Klammern gesetzt.

In den Abb. 8 und g ist der Inhalt der Tabelle S.44 u. 45 in die gra-
phische Darstellung {ibertragen. Von dem oberen Nullniveau der Energie,
dem Termwert o entsprechend, sind in der iiblichen Weise die Werte der
Terme nach unten auf Vertikalen abgetragen und durch kleine Kreise
markiert. Terme, die zu einer Folge gehéren, wie z. B. die Terme 2s®
2pmp 'D,, m=2,3, 4, sind auf derselbén Vertikalen abgetragen. Die
Zahlen neben den Kreisen sind die Hauptquantenzahlen m. Die Reihen-
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folge der Terme von links nach rechts ist dieselbe wie die Reihenfolge
in TabelleS. 44 u. 45. Die Terme derselben Elektronenkonfiguration sind

252 2pmp 2s%2pms 2s22pmd 2s2p?
P . A— A —— —
_s 7w 1P 1P 35 3p 3p Pp 3p P 1n F 3p 3p IF ip ap

”””0 0 1 2 71012123 7 012 7 2 3 012123234 012723  n¥
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Abb. 8. Niveauschema des CI-Spektrums.

oben durch eine Klammer zusammengefat. Die FrequenzmaBstibe, die
auf der linken Seite jeder Niveaufigur angebracht sind, stehen fiir die
Spektren CI, NII und OIII im Verhaltnis 1: %/, : */,, so daB die mit #*
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bezeichnete, auf der rechten Seite angebrachte Skala der effektiven
Quantenzahlen bei allen drei Spektren dieselbe ist.

Die Abbildungen geben nun ein {ibersichtliches Bild von der GréBe
der Terme bzw. der Lage der Energieniveaus. Man tiberzeugt sich zu-
nichst leicht, daB tatsichlich in allen drei Spektren fast alle die Terme
vorhanden sind, die wir auf Grund der Theorie erwarten. Bei C I ist die
Analyse noch nicht so vollstindig gelungen, weil ein Teil der Linien, die zur
Festlegung der fehlenden Terme fithrenwiirden, in das schwer erreichbare
ultrarote Spektralgebiet fallen. Auch die GréBe der Terme bzw. die Lage
der Energieniveaus entspricht vollig dem, was nach der Theorie zu er-
warten ist. Von besonderem Interesse sind hier die tiefliegenden Niveaus
der Elektronenkonfiguration 2s®2$*. Am tiefsten von diesen liegen
die 3P, ,-Zustinde, deren geringer Hohenunterschied sich in den Ab-
bildungen nicht darstellen 148t. Wie man sich an Hand der Tabelle S. 44
u.45 leicht iiberzeugt, hat von diesen 3P, den gréBten Termwert. Er ent-
spricht also dem Normalzustande des Atomes bzw. Ions. Etwas héher
folgen dann die Zustdnde *D, und *S, derselben Elektronenkonfiguration.
Da diese fiinf Grundzustédnde fiir die Deutung der Nebellinien besonders
wichtig sind, so haben wir sie in der Tabelle S. 44 u.45 mit * bezeichnet und
in den Abb. 8 und 9 als Verbindungslinien zwischen den héheren Termen
und diesen Grundtermen auch die von BoweN gefundenen, extrem
ultravioletten Spektrallinien eingezeichnet, die zur Festlegung der
Grundterme fithren. Die zahlreichen Linien des sichtbaren und ultra-
violetten Spektralbereiches entsprechen Ubergingen zwischen den
hoheren Termen. Die in den Abbildungen fiir CI und N II mit H.S.
(Hauptserien) und I.N.S. (I. Nebenserien) bezeichneten Verbindungs-
linien sollen roh andeuten, durch welche Uberginge die stirksten Linien
dieses Spektralgebietes zustande kommen.

‘2. Das O II-Spektrum. Ehe wir auf den Zusammenhang der bisher
besprochenen Spektren mit dem Problem der Nebellinien eingehen,
miissen wir noch das O II-Spektrum behandeln. Auch fiir dieses kénnen
wir die zu erwartende Struktur auf Grund der HuxDschen Theorie
voraussagen. Wir kénnen uns die fiir das O II-Spektrum maBgeblichen
Zustinde des O*-Ions dadurch entstehend denken, daB sich an ein
O**-Ion ein Elektron in verschiedenen Bindungszustinden anlagert.
Prinzipiell kann sich dieser Vorgang abspielen fiir einen beliebigen Zu-
stand des O**-Ions. Es ist aber ohne weiteres klar, daB der wichtigste
Fall derjenige sein wird, bei dem sich das Ot *-Ion im Normalzustande
befindet. Dieser ist uns aus dem O ITI-Spektrum schon bekannt, er hat
das Symbol 25®2p” 3P,. Aber auch die beiden zugehorigen Triplett-
terme 3P, und 3P, derselben Konfiguration liegen dem eigentlichen
Normalzustande energetisch so nahe, daB sie mit diesem fiir die Anlage-
rung eines Elektrons als gleichberechtigt betrachtet werden miissen.
Streng genommen hat diese Unterteilung zur Folge, daB wir auch die
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durch Anlagerung des Elektrons entstehenden Zustinde des O*-Ions in
drei Gruppen einteilen miissen, je nachdem, aus welchem der drei 3P,, -
Zustinde des O *-Ions sie entstanden sind. Folgen von Termen, die
zu verschiedenen solchen Gruppen gehéren, konvergieren infolgedessen
mit wachsender Hauptquantenzahl gegen etwas verschiedene Grenzen,
die um die Aufspaltung der 3P,;,-Terme des O*+-Ions voneinander ge-
trennt sind. Da diese Aufspaltungen (4y = 116 und 193 cm™") klein
sind, so wollen wir von dieser Komplikation hier absehen®. Wir be-
trachten also einheitlich die Zustinde, die durch die Anlagerung eines
Elektrons an das Ot+-Ion im Zustande 25°2$* 3P,,, entstehen kénnen.

Die moglichen Elektronenkonfigurationen sind dann, je nachdem ob
sich ein Elektron mit ! =0, 1, 2 oder 3 anlagert

252292 (3P,,)ms m=3,4,5..

252292 (3Py,) mp
252292 (3P,,,)md
282292 (3P,,,) mf

m=2,34..
m=3,4,5....
m=14,56....

Dabei haben wir hinter 2s* 24* in Klammern 3P,;, in das Symbol
eingefiigt, um anzudeuten, daB die Anlagerung des letzten Elektrons
an diesen Zustand erfolgt®. Wir fragen nun nach den Werten von L,
die bei diesen Konfigurationen der Elektronen entstehen konnen.
‘Wir erhalten dieselben durch vektorielle Zusammensetzung des im O++-
Ion schon vorhandenen, dem 3P,,,-Zustande entsprechenden Wertes
L, = 1 mit dem ! des neu hinzukommenden Elektrons. Es ist also

|L,—l|l=L=1L, +1.

Fiir die verschiedenen Werte von / erhalten wir also folgende Werte
von L (in Buchstaben geschrieben)

fir 25*2p° (3Pq,,) ms : P
fiir 2s2 sz (3P012) mp : S? P7 D
fiir- 2 52 2’[/)2(3P0I2)m"i : P? D7 F

fiir 2s22$2(3P,,,)mf :D, F, G.

Weiterhin haben wir zu bedenken, daB sich durch die Anlagerung
des neuen Elektrons auch die Multiplizitit der Zustinde dndert. Fir
den 3P,,,-Zustand des O**-Ions ist S = 2Xs = 1. Kommt dazu das
s = *[, des letzten Elektrons, so sind die beiden Fille moglich

S: =7, 2S5, +1=2
Sz=3/2 252+I=4'

* Ausfithrliche Angaben hieriiber siehe bei Hunp, F.: L. c¢. S. 196; siehe
auch RusseLt, H. N.: Physical review 31, 32. 1928 und Mmur, C.: Ann. de phys.
9, 370. 1928. In Wirklichkeit sind auch bei den Spektren CI, NII und OIIT
die von uns als einfach bezeichneten Seriengrenzen doppelt entsprechend der
Dublettaufspaltung der Grundzustdnde der C+-, N++- und O+++-Ionen.

2 Diese Bezeichnungsweise entspricht dem neuerdings von RUSSELL,

SuENsTONE und TURNER gemachten Vorschlage zur einheitlichen Festlegung
der spektroskopischen Bezeichnungen.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII. 4
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Wir haben also simtliche schon oben abgeleitete Zustinde sowohl in
einem Dublett- wie in einem Quartettsystem zu erwarten. SchlieBlich
ergeben sich auch die ~-Werte der Zustinde nach denselben Prinzipien wie
frither. Sie werden bei Dubletts und Quartetts halbzahlig. Da sich halb-
zahlige Indizes sehr schlecht schreiben lassen, ersetzen wir sie-durch die
nichsthéheren ganzzahligen und schreiben also statt §

F=i+7.
Die zu erwartenden Zustinde sind jetzt also
fiir 25222 (3P,;,)ms : 2P, 4P,
fir 252292 (3P,;,)mp :2S; °P;, 2D,; *S, *P,,; *D, ..,
fir 252292 (3P,;,)md : ?P;, *D,, 2°F;, 4P,,; *D; 5, *F,;, s
fur 2s%2p2 (3Por,) mf :°Day F *Gys *Diagy *F o345 4Gy

Eine Einschrinkung erfihrt d1e Zahl der zu erwartenden Zustinde
wieder lediglich ftir den Fall m = 2 bei Anlagerung eines 2p-Elektrons.
Dann sind in der Elektronenkonfiguration 2s*243 die drei p-Elektronen
dquivalent und nach PauLis Prinzip fillt wieder eine Reihe von Zustin-
den aus. Wie die genauere Diskussion zeigt®, sind lediglich folgende Zu-
stinde moglich ,
fiir 25%2p3:2P,, 2D,, *S,.

Diese Zustinde ergeben wieder die Grundterme des O II-Spektrums.

Weitere Zustinde konnen dadurch entstehen, dal wir nicht von dem
%P, .,-Zustande, sondern von dem nichst héher gelegenen *D,-Zustande
des O*+-Tons ausgehen. Die wichtigsten Elektronenkonfigurationen
sind dann wieder

282292 (*D,)ms Mm=3,4,5....
ZSQZ?Z(ID:’)MP Mm=3,4,5....
2s*2p*(’D,)md m=3,4,5....
2s22p2(*D,)mf m=4,5,6....

Zu beachten ist, daB die diesen Zustinden entsprechenden Termwerte
mit wachsendem m gegen die Grenze konvergieren, die dem'2s®2p2*D,-
Zustande des O**-Tons entspricht. Diese Grenze liegt also um die
Differenz der beiden Grundterme 3P,,, und *D, des O III-Spektrums,
also um rund 20000 cm™ * hoher als die Grenze der zuerst ‘betrachteten
Terme.

Da entsprechend dem Singulett-*D,-Zustande fiir das O*+-Ion
die Resultierende der Rotationsimpulsmomente der Elektronen S=2X's
=o0 ist, so kénnen durch Anlagerung eines neuen Elektrons mit s = */,
nur Zustinde mit S = */,, also Dublettzustéinde, entstehen. Man iiber-
sieht auch leicht, welche L-Werte sich bei der Zusammensetzung des
L, =2 des O**-Ions mit dem neuen Elektron ergeben und kommt da-
mit zu folgenden Zustdnden

t Siehe Hunp, F.: l.c. S. 118.
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fiir 25”22 (*D,)ms : 2D,
fir 25”292 (*D,)mp : °P,, 2D,, °F

Uber die galaktischen Nebel und den Ursprung der Nebellinien.
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SchlieBlich hitten wir noch den Fall zu betrachten, daB sich das letzte
Elektron an den 2s*24**S,-Zustand des O+ +-Ions anlagert. Da diese
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Zustinde aber bisher nicht gefunden sind, brauchen wir hier auf dieselben
nicht einzugehen.

Wohl aber miissen wir noch kurz die Elektronenkonfiguration
2s2p*ins Auge fassen. Wenn wir uns die ihr entsprechenden Zustinde
durch Anlagerung eines 2s-Elektrons an die bei vier dquivalenten 24-
Elektronen mdoglichen Zustinde entstehend denken, so kommt man
leicht zu der Feststellung, daB folgende Zustinde moglich sind:

fiir 2s2p4:25; *P,, ®°D,, *P,,,.
Das O IT-Spektrum ist von A. FOWLER® sehr sorgfiltig vermessen

Termwerte des OIl-Spektrums.

Termsymbol v ‘ Adv Termsymbol v v
25222 (3Pora) 3P 2S: | 79078,7 25222 (\D,) 3P 2P; | 50 540,8
°P, |304042| 400
2522p2 (Por) 2p2P: | 242 555,5| __ | .« § ’
2P, | 242 560,0 57| 252292 (3D,) 3p 2D, | 53 052,7
=D, | 330743 | — 20
2s522p2(3Po12) 3P 2P, | 68851,2 6. 3 ’
°P, | 68701,4| 57° | 2s22p2(Dy)3pF, | 542076
2 2 o 23’6
252 sz (3Pom>2p 2D, 256 190,7 | 10.8% 4| 54 2745
2D, |256210,5| ~ %
25222 (Por2)3p2D2 | 71498,9
2D, | 71 308,2 196,7
252 22 (3Porz) 2 452 | 283 028 *
252 2p2 (3Por) 3P 4S2 | 70859,0
25222 (3Ford) 3P 4P: | 74674,8 6.1 |
4P, | 74'628,7 gz’ .
4Py | 745367 ’
252292 (3Fore) 3p4D: | 76 290,1 55,
4Dy | 76 234,6 9%6
Dy | 761430\ 05
4D, | 76018,4 *
252292 (3Por2) 35 2P | 04 132,5 1800 | 2% 2p2 (1D;) 352D2 | 76048,6| 1.0
2P2 93 952?5 ? 2-D3 76 049’6 ’
2522p2 (3Por2) 45 2P | 42 692,1 18 2s22p2(1D5) 452D, | 237330 08
°P, | 425046| 75 2D, | 23 734,7 g
252 2p2 (3Pora) 55 2P; | 24612,3
2P, | 244102| 1931
252292 (3Por2) 35 4P: | 97 785,06 105,3
4P, | 97680,3 I 58’6
. 4B 975217 ’
252292 (3Po12) 45 4P1 | 44 304,8 105.4
4Ps | 442894 1611
4Py | 44128,3 ’
2522p2 (3Por2) 55 4P | 25 327,2
4P, | 25223,0 124’2
4Py | 25057,1| 1059

* FOowLER, A.: Proc. of the Roy. Soc. of London (A) 110, 476. 1926.
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Termwerte des OIl-Spektrums (Fortsetzung).

Termsymbol v Ay Termsymbol v Ay

252292 (3Ps,) 3d2P; | 49476,8 2s22p2 (D) 3d2S: |27 398,5
2P,

— 1140
2 49 590’8 252 sz (1D2) 3d2_PI 20 231,4 2
2522p2(3Py2)3d 2D, | 486184 52,0 2P, | 29 229,0 4
. *Ds | 485664 2522p2(\Ds) 3d2Ds | 299747 |
2522p2 (3Po12) 342F; | 50273.4 211.6 2D, | 29 972,6 ’
*Fy | 500618 252242 (D) 3d°F; |317968| _
2522p2 3Porz) 3d 4P | 50418,5| 66,5 3F, |318000| — %

4P, | 50485,0
4P; | s0558,1| — 731

282 2P2 (3P012) 3 d 4Dy 50 309,4

2522p2(1D;) 4d2F; | 8639,6| o
2F, | [8640,0] 4

34,4 252'.»152(1D2)‘3aizg4 30412,0
2

:gz gg zgi’? 50,3 5 | 30413,2 — 1,2
3 ) K
4D, | 50267,1 570| L2 242 (<D,) 4d 224 g 027,g 1o
252 2p2 (3Porz) 34 4F, 51 724,9 54,0 5 025,

4F; | 516709 7.0

*Fy | 515030| 057

4F5 | 51490,7 g

2522p2 PPora) 4/ 4D: | 270233 | _ g g| 252202 (D) 4f *Pra [6757.0]
jg; 7 ;gg’g — 100,90 | 25222 (\Ds) 41 2Da| 6061,8

D | 27320,5| Y2V | 252242 0D 4f2Fyy | 71413
2522p2 (1D2) 41 2Gys | 7 338,8

252 2p2 (3P012) Sj 4D3 17 336?8 — 39’6

4D, 17 376,4 25222 (1D;) 4f 2Hg6| 69118
252292 (3Por2) 4f 4F2 | 269374 41

+F3 | 26933,3 ;

4F, | 26807,8 §5§
4Fy | 26884,7 3

25222 (3Pors) 5f 4F, | 17010,2| 1.6 ‘
4Fy | 17021,8 ’ i

252 22 (3Poi2) 41 4G6 | [27043,4] l
25 2p42S; 87 310,5
2s2p42P; 70262,5|

2P, 70435,5 | — 1730
25 2p42D, 117 024,9 _3

2D, 117 033,2 »3
25 2p4 4P, 162 945

4P, 163 027 ;gz

4Py 163 190 3

und analysiert worden, wobei sich Dubletts und Quartetts ergaben.
Diese Resultate wurden von FOwWLER und HARTREE® auf Grund der
Hunpschen Theorie gedeutet. BoweN® untersuchte das Spektrum im
extrem ultravioletten Spektralgebiet und identifizierte die Linien, die zur

* FowLER, R. H. und HarTREE, D. R.: Ebenda 111, 83. 1926.
2 BoweN, J. S.: Physical review 29, 242.. 1927.
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Festlegung der Grundterme fithren. Die letzte Vervollstindigung der
Analyse wurde fast gleichzeitig von CROzE und MIHUL® einerseits und
Russerr”® anderseits gegeben. Diese Autoren fanden insbesondere
Interkombinationslinien zwischen den Dublett- und Quartettermen,
durch die die beiden Termsysteme in ihrer relativen Lage zueinander
festgelegt wurden.

Das Resultat der Analyse geben wir wieder in Tabelle S.’52 u. 53 und
Abb. 10, iiber deren Anlagen nach den Ausfithrungen bei den Spektren C1I,
N IT und OIII nicht mehr viel zu sagen ist. Wir bemerken nur, dafl simt-
liche in der Tabelle angegebenen Zahlenwerte, also auch die der Konfi-
guration 2s°29°(*D,)mx(x =s, P, d, [}, auf die Grenze 25*25” (3P,,.)
bezogen sind. In Abb. 10 sind dagegen die Terme der Konfiguration
2s%2p?(*D,)mx so eingezeichnet, daBl ihre Zugehorigkeit zu der um
20000 cm ™ * hoheren Grenze *D, deutlich erkennbar ist. Obwohl ldngere
Folgen von Termen mit wachsendem # nicht bekannt sind, aus denen
sich diese Grenze richtig berechnen lieBe, so zeigt doch die Lage der der
hoéheren Grenze zugeordneten Terme, daB die hohere Grenze ungefihr
die Lage haben muB, die wir ihr auf Grund der Theorie zuschreiben,
denn sdmtliche Niveaus, die ihr zugeordnet sind, liegen um rund
20000 cm~* hoher als die entsprechenden Niveaus gleicher Haupt-
quantenzahl, die zu der Grenze 3P,,, gehoren.

Ein Vergleich der gefundenen Terme mit denen, die wir auf Grund
der Hunpschen Theorie vorausgesagt haben, zeigt, daBl tatsichlich
mit iiberraschender Vollstindigkeit die Terme vorhanden sind, die man
erwarten muB. Auch die GroBe der Terme bzw. die Lage der Niveaus
entspricht wieder vollig den Forderungen der Theorie. Insbesondere
erkennen wir die tiefe Lage der der Konfiguration 2s°24$3 entsprechenden
Grundniveaus. Eingezeichnet sind in Abb. 10 wieder die von BOowEeN
gefundenen extrem ultravioletten Linien, die zur Festlegung dieser
Grundniveaus fithren. Die grofle Zahl der im sichtbaren und ultra-
violetten Spektralgebiet in irdischen Lichtquellen beobachteten Linien
entspricht Ubergéngen zwischen den hoheren Niveaus, von denen wir
nur zwei wegen ihres Zusammenhanges mit den Nebelspektren ein-
gezeichnet haben. Auf diese Linien werden wir sogleich zurtickkommen.

D. Die Identifizierung der in den Nebelspektren
auftretenden Linien.

1. Die Identifizierung auf Grund der Wellenlingeniibereinstim-
mung mit beobachteten irdischen Spektrallinien. Viele derin den Nebel-
spektren auftretenden Linien lassen sich einfach aus der Ubereinstim-
mung ihrer Wellenlingen mit den Wellenldngen von solchen Linien, die

* Croze u.MmuL, C.: C.R. 185, 702: 1927 ; MirUL, C.: Ann.de phys. 9, 261. 1928.
2 RusseLL, H. N.: Physical review 31, 27. 1928.
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inirdischen Lichtquellenauftreten, einem bestimmten Spektrum und damit
auch einem bestimmten Elemente zuordnen. Den in dieser Hinsicht zur Zeit
erreichten Stand derForschung stellen wir dar inTabelle S. 56 u. 57. In dieser
stehen in der ersten Vertikalreihe die Wellenlingen der Nebellinien in inter-
nationalen AE nach den Messungen von WRIGHT. In der zweiten Ver-
tikalreihe stehen die Wellenlingen der entsprechenden Linien, wie sie in
irdischen Lichtquellen beobachtet sind. Nur die mit ,,ber. bezeichneten
Linien sind nicht beobachtet sondern berechnet nach Methoden, auf die
wir sogleich eingehen werden. Es folgt dann die Angabe des Spektrums,
dem die betreffende Linie zuzuordnen ist. In der vierten Vertikalreihe
steht die Serienbezeichnung der Linie. Fiir H und He II ist hier einfach

die Frequenzformel »=2Z2 2R( ——;ﬂ%) angegeben, fiir die einfachen

I

n: .
Spektren, wie He I, sind die RUSSEL-SAUNDERSschen Symbole und fiir die
komplizierten Spektren OII, N II, OIII dieselben Symbole verwendet,
die wir bei den vorhergehenden Ausfiihrungen iiber diese Spektren benutzt
haben. In der letzten Reihe stehen die Anregungsspannungen der Linien
in Volt. Handelt es sich um Linien eines Bogenspektrums I, so geben die
Zahlen die gewdhnlichen Anregungsspannungen. Handelt es sich um
Funkenspektren, so ist die Gesamtspannung angegeben, die als Energie
dem neutralen, unerregten Atome zugefithrt werden muB, um es ein- oder
mehrfach zu ionisieren und das betreffende Ion in den Anfangszustand
fiir die Emission der Spektrallinie zu versetzen. Die Aufteilung der Ge-
samtspannung in Einzelsummanden entspricht dann der Aufteilung in
eine oder mehrere Jonisierungsspannungen plus der (als letzten Summand
angegebenen) Anregungsspannung. Zur Verdeutlichung der hier ange-
gebenen Zahlen stellen wir die verschiedenen Ionisierungsspannungen
der Elemente H, He, C, N, O nochmals in Tabelle S. 55 zusammen. Es be-
deutet hier V; die Ionisierungsspannung des neutralen Atomes, Vy; die
des einfach geladenen Ions, Vi die des zweifach geladenen Ions.

Tabelle S. 55.
l Vi ’ Vir | Vin

H | 1353
He | 24,47| 54,12
C 11,2 | 24,29 46,3

N 14,48 | 20,47 | 47,2
O | 1355] 34.90] 54,87
Wenn wir nun auf die Identifizierung der einzelnen Linien niher ein-
gehen, so ist iiber das Auftreten der BALMER-Linien des Wasserstoffs
und der Linien des He II-Spektrums dem schon frither Gesagten nichts
mehr hinzuzufiigen. Von den Linien des HeI-Spektrums ist erginzend
noch zu bemerken, daBl sowohl die Linien der Parheliums (Singuelett-
system) wieauch die desOrthoheliums (Triplettsystem) vorhanden sind, die
letzteren aber wesentlich stirker. In beiden Systemen kommt die diffuse
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I. Nebenserie relativ am stirksten heraus. Die II. Nebenserie des Ortho-
heliums ist bis zum dritten Gliede vorhanden, wihrend Linien der
entsprechenden Serie des Parheliums {iberhaupt nicht beobachtet sind.
Dies Intensititsbild muB zusammenhidngen mit den Wahrscheinlich-
keiten, mit denen sich ein Elektron bei der Wiedervereinigung mit einem
He*-Ton in den verschiedenen Bindungszustinden anlagert.

Schon seit lingerer Zeit war bekannt, dafl verschiedene der iibrigen
in den Nebeln auftretenden Linien zusammenfallen mit Linien, die in
den Funkenspektren der Elemente C, N und O beobachtet werden.
Die Sicherheit, mit der sich diese Identifikation durchfiihren 148t, ist
aber auf eine ganz andere Basis gestellt worden, seitdem diese Spektren
in neuerer Zeit sorgfiltig vermessen und analysiert worden sind. Denn
wenn wir nicht nur wissen, daB eine bestimmte Linie im Spektrum eines
Elementes erscheint, sondern auch wissen, wie sie in das Seriensystem
eingeordnet ist, so kénnen wir beurteilen, ob ihr Auftreten in der Form
wie es betrachtet wird, im Einklange ist mit den aus der Serienordnung
folgenden Anregungsbedingungen. Insbesondere 148t sich eine zufillige
Wellenlingeniibereinstimmung von einer richtigen hiufig unterschei-
den auf Grund der Priifung, ob andere Linien, deren Auftreten man,
die Richtigkeit der Identifikation vorausgesetzt, auf Grund der Linien-
zusammenhinge erwarten muf}, vorhanden sind oder nicht.

Identifiziert sind teils schon friiher, teils neuerdings durch BoweN"*
folgende Linien aus ihrer Wellenlingeniibereinstimmung mit irdischen
Spektrallinien:

Die Linie 4 = 4267,1. Sie ist nach der von FOWLER® gegebenen
Analyse das erste Glied der BErGMANN-Serie des C II-Spektrums und
sicher die stirkste der im beobachtbaren Spektralgebiet zu erwartenden
Linien. )

Die Linien 4076, 4416 und 4649 gehoren zum O II-Spekirum. Wel-
chen Ubergingen in diesem Spektrum sie entsprechen, ist aus der Serien-
bezeichnung der Tabelle S. 56 u. 57 und aus Abb. 10 ersichtlich, in der
wir diese Linien als Uberginge zwischen den Niveaus eingetragen haben.
Die Identifizierung dieser Linien ist nicht ganz sicher. Die Linien ge-
hoéren zwar zu den stirksten des O II-Spektrums. Aber erstens ist die
Wellenlidngeniibereinstimmung nicht glinzend und zweitens sollten,
wenn die genannten Linien vorhanden sind, auch noch andere dhnlich
starke auftreten. Die Linie 4076,22 wiirde bei der gegebenen Identi-
fikation zu einer Gruppe (Multiplett) von starken Linien gehéren, von
der auflerdem die annihernd gleich starken Linien A = 4072,16 und
4060,23% zu erwarten wiren. Vielleicht konnte man die bei 4 = 4068,62
gelegene Nebellinie mit der letzteren identifizieren, aber A = 4072 ist in

* BoweN, J. S.: Astrophys. Soc. Pacific 39, 295. 1927; Astropyhs. Journ.
67, 1. 1928.
2 FOwLER, A.: Proc. of the Roy. Soc. of London (4) 105, 299. 1924.
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den Nebeln nicht beobachtet. Bei 2 = 4416 liegen die Verhiltnisse dhn-
lich. Wenn die Identifikation richtig ist, so sollte diese Linie ein enges
Dublett sein. Man wiirde auBerdem die zu derselben Gruppe gehérigen
Linien A = 4452,38 und 4395,95 erwarten, die aber nicht vorhanden
sind. Neben A = 4649 sollten dhnlich starke Linien auch bei 4 = 4676,
4661 und 4642z auftreten, die nicht beobachtet sind. Bemerken méchten
wir, daB BoweN die Linie 4 = 4649,2 nicht dem O II-, sondern dem
C III-Spektrum * zuordnet und mit dem ersten Gliede der Triplett-
hauptserie dieses Spektrums v = 335, —33P,,, identifiziert. Die
Wellenlingen dieses Tripletts sind 4 = 4647,40; 4650,16 und 4651,35.
Die Wellenlingeniibereinstimmung ist also nicht gut. Wir mdchten
daher die Identifikation mit der O II-Linie fiir wahrscheinlicher halten.

Dem N ITI-Spektrum?® werden die Linien 4 = 4097,3; 4101,73;
4634,1 und 4640,9 zugeschrieben. Hier ist die Identifizierung ziemlich
sicher, denn dies sind tatsichlich die einzigen Linien, die man von
diesem Spektrum zu erwarten hat.

Die dem O ITI-Spektrum zugeschriebenen Linien 4 = 3313; 3342;
3445 und 3759 entsprechen in der Tat den stdrksten Linien der von Fow-
LER gegebenen Tabelle dieses Spektrums. Ihre Serieneinordnung ist aus
Tabelle S. 56 u. 57 ersichtlich. Auch diese Linien haben wir in Abb. g in das
Niveauschema eingetragen. Neben 4 = 3445 konnte man 4 = 3440 und
neben 1 = 3759 die Linien 1 = 3754,67; 3774,00 und 3791,26 erwarten,
die nicht beobachtet sind, jedoch ist deren Fehlen nicht als ernstlicher
Einwand zu betrachten. A

SchlieBlich. hat BoweN die Linien A = 3346 und A = 3426,2 den
Spektren O IV und N IV zugeordnet. Diese Spektren sind noch nicht
analysiert. Man kann aber auf Grund der Ahnlichkeit homologer
Spektren leicht berechnen, daB die einzigen starken Linien dieser Spek-
tren im Wellenlingenbereich von 3000—;000 AE bei 34404100 und
3460 =+ 50 AE liegen miissen. Da die Linien 4 = 3346 und 3426,2, aus
ihrem Verhalten in den Nebeln zu schlieBen, hohen Ionisationszustdnden
der Atome zugeordnet werden miissen, so hat die Annahme von BOWEN
einige Wahrscheinlichkeit fiir sich.

Dagegen scheint es uns unwahrscheinlich, daB die Linie bei 4 = 3935
mit der K-Linie des Sonnenspektrums identifiziert und also dem ioni-
sierten Kalzium zugeschrieben werden darf. Denn erstens ist die Wellen-
langeniibereinstimmung schlecht (siehe Tabelle S. 56 u. 57), weiterhin
miiBte natiirlich dann auch die H-Linie 4 = 3968,46 vorhanden sein, die
wohl kaum mit der noch unklassifizierten Linie A = 3967,51 identifiziert
werden kann, und drittens wiirde Ca, wenn es wirklich in den Nebelspek-
tren auftrite, das einzige schwerere Element sein, das dort nachgewiesen
wire. Nun nimmt zwar Ca unter den Elementen insofern eine Sonder-

: BoweN, J. S. u. MiLLIkAN, R. A.: Physical review 26, 310. 1925.
2 BoweN, J. S.: Ebenda 29, 231, 1927.
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stellung ein, als sein Vorkommen im interstellaren Raum aus den
,,Juhenden Kalziumlinien‘ nachgewiesen ist. Nach O. STRUVE * scheint
aber kein direkter Zusammenhang zu bestehen zwischen .den Nebeln
und den Gegenden des Himmels, in denen die Kalziumwolken vor-
kommen.

2. Die ,,verbotenen‘‘ Nebellinien. Die Linien, deren Auftreten in
den Nebeln wir bisher auf Grund der Wellenlidngeniibereinstimmung mit
Linien irdischer Lichtquellen nachgewiesen haben, gehéren, abgesehen
von den Wasserstofflinien und der He II-Linie 4 = 4686 durchweg zu
den schwicheren der Nebelspektren, wihrend die ganz starken, insbe-
sondere die Hauptnebellinien N, und N,, die frither dem hypotheti-
schen Element Nebulium zugeschrieben wurden, unerklirt bleiben. Es
ist nun aber das Hauptverdienst von BOWEN, gerade fiir diese Linien eine
Deutung gegeben zu haben, die nicht nur auf die Vorginge in den Nebeln
ein véllig neues Licht wirft, sondern auch vom atomphysikalischen Stand-
punkte ein hervorragendes Interesse beansprucht.

Vorweg muBl bemerkt werden, daB es bisher nicht gelungen ist, die
Nebellinien in Laboratoriumslichtquellen zu erzeugen. Der Nachweis,
daB es sich bei den starken Nebellinien um Linien der Spektren N II,
O IT und O III handelt, gelingt vielmehr auf folgendem Wege: Es wird
gezeigt, daBl die Frequenzen der Nebellinien mit der Genauigkeit, die
man erwarten kann, iibereinstimmen mit den Differenzen der Grund-
terme dieser Spektren. Da diese Ubereinstimmung, wie wir sogleich
zeigen werden, kein Zufall sein kann, so kommen wir zu der Vorstellung,
daB in den Nebeln Spektrallinien auftreten, die als Uberginge zwischen
den Grundzustinden der betreffenden Ionen zu deuten sind. Solche
Uberginge sind nach den Auswahlregeln nicht zugelassen. Denn alle
diese Grundzustidnde haben dieselbe Elektronenkonfiguration. Beieinem
Ubergang von einem Grundzustande zu einem anderen 4ndert sich also
keiner der I-Werte der einzelnen Elektronen. Da aber nach den Aus-
wahlregeln nur solche Uberginge vorkommen diirfen, fiir die das 47 min-
destens eines Elektrons gleich == 1 ist, so sind also solche Uberginge
,»verboten‘ und treten dementsprechend in irdischen Lichtquellen nicht
auf.  Wenn wir trotzdem auf Grund der zahlenmaBigen Ubereinstimmung
der berechneten und in den Nebeln beobachteten Wellenlingen ihr Auf-
treten in den Nebeln behaupten, so werden wir diese Behauptung nur
dann fiir biindig ansehen, wenn sich auBlerdem ein einleuchtender Grund
fiir dies Verhalten der Atome beibringen 1ift. Diesen Grund werden wir
in der ,,BowENschen Hypothese’ kennenlernen.

Zunichst wenden wir uns aber dem zahlenmiBigen Nachweis der
Ubereinstimmung zwischen den beobachteten und berechenbaren
Wellenldngen zu. Nach BowEeN sind die beiden griinen Nebellinien als

* STRUVE, O.: Astrophys. Journ. 65, 163. 1927; 6%, 353. 1928.
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folgende Ubergénge zwischen den Grundtermen des O ITI-Spektrums
zu deuten:

Es entspricht N; 1=15006,84 dem Ubergange y=2s522p23P, —252 242D,
” " 1\12;—:495879I ” ” ’v=2822?23P,——2822{)2 'D,.

Die Frequenzdifferenz Ay der beiden Linien sollte also gleich der
Differenz der beiden Grundterme sein, d. h.

Ay =2s22p23P, —25%2H23P,.

Aus N, v =19967%,1

. folgt Av =103 cm—,
N,y =20160,1 gt 7

Die Frequenzdifferenz der Grundterme 2s?2$%3P,,, ist nach BOwEN"
bekannt aus den extrem ultravioletten Liniengruppen bei 4 = 508; 703
und 835 AE, die (siehe Abb.g) Ubergingen von den anomalen Zu-
stinden der Konfiguration 2523 zu den Grundtermen entsprechen.
Aus diesen Liniengruppen folgt als Mittelwert fiir die Aufspaltungen der
drei Grundterme (wir lassen im Symbol die Elektronenkonfiguration weg):

3P, —3P, =116 cm™*
3P, —3P, =193 cm™%,

Die Ubereinstimmung ist also ausgezeichnet. Die Frequenzen der
N,- und N,-Linien. selbst lassen sich nicht mit derselben Genauigkeit
aus der Differenz der entsprechenden Terme berechnen. Zwar ist der
Wert des Termes 2s®24° *D, ziemlich genau bekannt durch die beiden
extrem violetten Linien 1 = 395,52 und 328,34 (siche Abb. g), die die
Lage dieses Grundniveaus relativ zu den genau bekannten hoheren
Niveaus festlegen. Aus diesen beiden Linien ergibt sich

2822p2*D, = 424385 cm™.

Die Absolutwerte der Grundterme 2s*24°3P,,, sind entsprechend
festgelegt durch die extrem ultravioletten Linien 4 = 374,3 und 4 =
305,7 AE (siche Abb. g). Diese Linien sind von BoweN nur als ein-
fache Linien beobachtet, sollten in Wirklichkeit aber aus je 6 Einzel-
linien bestehen entsprechend den nach der Auswahlregel fiir § erlaubten
Ubergingen zwischen je zwei dreifachen Termen. Wir wollen nun den
Nachweis der Ubereinstimmung zwischen Beobachtung (d. h. Nebellinien)
und Berechnung (d. h. Termdifferenzen) nach FOWLER? so fiihren, da wir
die Einordnung der Nebellinien als richtig annehmen und dann berech-
nen, welche Wellenlidngen sich fiir die Einzellinien der Liniengruppen er-
geben, die mit A=374,3 und 21=305,7 ohne Aufspaltung beobachtet sind.

Aus 25°2p% 'D, = 424385 cm™* ergibt sich durch Addition der
Frequenzen der Nebellinien

* BoweN, J. S.: Physical review 29, 231. 1927.
2 FOWLER, A.: Proc. of the Roy. Soc. of London (A) 117, 322. 1928.
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282292 3P, = 444352
252 2p* 3P, = 444545
und aus der bekannten Frequenzdifferenz 3P, — 3P, = 116

193

2522p2 3P, = 4446061.

Dies sind die Werte, die wir in Tabelle S. 44 u. 45, auf dem vor-
stehenden Wege berechnet, eingetragen haben.
Wir kénnen nun die Frequenzen und Wellenlingen der Linien be-
rechnen, die den Ubergingen
v = 2522p23P,,, —2522p 3s53P,,,
v =2822p*3P,,—2s22p343D,,,

entsprechen. Wir stellen das Resultat in folgender Tabelle zusammen:

2522p2
3p, 3P, 3P,
444352 — 193 — 444545 — 116 — 444661
3P,=177336 267 209
18 % 374,239 (27)
2s522p3sy 3P =177218 267134 267 327 267 443
257 | 2374344 (34) | A 374,074 (20) | 4 373,911 (27)
3P, =1760961 267 391 267 584 Mittelwert ber.: 2= 374,02
4.373,984(100) | 1 373,714 (34) beob.: 1=374,3
3D; =117 366 326 986 327 179 327 295
49 | 4305824(r) | 2305643 (18) | 4305,535 (24)
2522 3dq 3D.=117317 327 035 327 228
74 | 4305778 (18) | 4 305,597 (54)
3D3=117243 327 109 Mittelwert ber.: 2= 305,66
4 305,708 (100) beob.: 1= 305,7

In der Tabelle stehen die berechneten Frequenzen und darunter die

Wellenlingen der Linien. In Klammern hinter den Wellenlingen stehen
die Intensititen, die man nach den Intensitdtsgesetzen zu erwarten hat,
wobei die Intensitit der stirksten Linie jeweils willkiirlich gleich 100 ge-
setzt ist. Die unter Beriicksichtigung dieser Intensititen berechneten
Mittelwerte der Wellenldnge stimmen nun, wie man sieht, iiberraschend
gut mit den beobachteten Werten der Wellenlidngen tiberein. Wenn man
bedenkt, daB die Wellenlingenmessungen in diesem extrem ultravio-
letten Gebiet sehr schwierig sind, so mufl man die Abweichungen als
vollig innerhalb der Fehlergrenze liegend bezeichnen.

Die Differenz der beiden Grundterme 2s®2* *D, und 2s* 2$* 'S, er-
gibt sich aus der Frequenzdifferenz der drei Liniengruppen (siehe Abb. g):



Uber die galaktischen Nebel und den Ursprung der Nebellinien. 63

1. 328,34 und 355,06; 2. 395,52 und 434,91; 3.525,79 und 597,82 AE
Als Mittelwert aus diesen drei Gruppen ergibt sich

2s°2p? D, —2s522H2 S, =2209II cm~~.
Die Frequenz der starken Nebellinie bei 4 = 4363,21 ist
¥ =220I2,5 cm™%.

Aus dieser Ubereinstimmung muB man schlieBen, daB diese Nebel-
linie durch den Ubergang zwischen den beiden Ionenzustinden entsteht.

In Abb. 11 veranschaulichen wir noch- om-?
mals besonders, wie die drei Nebellinien 7, 4o 472
N,, N, und A = 4363,21 als Uberginge
zwischen den fiinf Grundzustinden des
O III-Spektrums entstehen.

Ahnliche . Verhiltnisse erwarten und
finden wir beim N II-Spektrum. Nach
BoweN sind die roten Nebellinien 1 =

< 436327

K/ Y2 A
6585,6 und 6548,1 im N IT-Spektrum das 2 o
Analogon zu den Linien N; und N, im 4
O III-Spektrum. Zunichst sollte also die 7SS
Frequenzdifferenz dieser Linien wieder 'S g
gleich der Frequenzdifferenz der Grund- 1
terme 3P, und 3P, sein. B — s
Es ist B s
3}; Y44 667

fiir 4=6585,6 v =15184,8
fiir 2=6548,1 v=15267,4
also Ay=282,6 cm™=.

Abb. 11. Die Grundniveaus
des O III-Spektrums.

Aus BowENs® extrem ultravioletten Linien, insbesondere den Linien-
gruppen bei 4 = 645, 672, 916 und 1085 AE (siehe Abb. g), folgt

3P,—3P, = 49,6 cm™*
3P, —3P, =83, cm™.

Die Ubereinstimmung ist also wieder sehr gut. Auch die Absolut-
werte der 3P,,,-Grundterme lassen sich berechnen mit Hilfe der von
BowEN angegebenen extrem ultravioletten Liniengruppen. Man erhilt
nach FOwLER und FREEMAN (siche Tabelle S. 44 u. 45):

zsz'zp2 3P, = 238716
2s22923P, = 238799 50
2522p23P, =238849. °

Setzen wir die Einordnung der roten Nebellinien nach BoweN als
richtig voraus, so kénnen wir daraus den Wert
2s?2p% 'D, = 223531

* BoweN, J. S.: Physical review 29, 239. 1927.



64 F. BEcker und W. GROTRIAN:

berechnen. Die Richtigkeit dieser Zuordnung priifen wir, indem wir die
Wellenlingen der den folgenden Ubergéngen entsprechenden Linien
berechnen

y=25%2p2'D,—28?2p 3s ‘P, =223531—89 658

= 133873 lber = 746798
y=2s522p$2'D,—252p 3d *P, =22353I—51754
=171777 Aber = 582,15.

Beobachtet sind von FOWLER und SELWYN zwei Linien bei (siehe
Abb. 9) .
Abeob = 746,97 AE
Aveob = 582,16 AE.

Dies kann also als ausgezeichnete Bestitigung der BowgeNschen
Deutung der roten Nebellinien betrachtet werden,
; Man sollte nun erwarten, eine der Nebel-
20 . . /452 linie A = 4363,21 des OIII-Spektrums ana-
7>, loge Linie des N II-Spektrums in den Nebeln
4 zu finden. Im NII-Spektrum besteht nun
\/_7 / aber nach der Termordnung von FOWLER
TR g und FREEMAN insofern eine Anomalie, als der
10 I /e - Term 2s*24* *S, wesentlich hoher liegt, als
man erwarten sollte. Wire diese Einordnung
25 richtig (siehe Tabelle S. 44 u. 45 und in
Abb. 9 den hoheren 2 *S,-Punkt), so wiirde
S die 1 = 4363,21 analoge Linie des N II-
6 7 5 Spektrums mit einer Wellenlédnge von etwa
cr Mo 9 1310 AE ins nicht beobachtbare Ultravio-
Abb.12. MoseLEY-Diagramm 1444 fo]jen. Es bestehen nun aber ernstliche
fir die Grundterme der . .
Spektren CI, NII und OTIL Bedenken gegen die Bestimmung des Term-
wertes 2s®2p% 'S, =147119 cm~* durch
FowLErR und FREEMAN, die iibrigens auch von FOWLER selbst an-
erkannt werden. Das vollstindige Herausfallen dieses Termwertes
tritt besonders auffillig in die Erscheinung, nachdem nunmehr auBer
dem O III-Spektrum auch das homologe C I-Spektrum analysiert
worden ist. In diesem (siehe Abb. 8) liegt der S,-Term durchaus
so, wie man ihn nach Analogie mit dem O III-Spektrum erwarten
sollte. Dies tritt deutlich in Erscheinung, wenn wir das MOSELEY-
Diagramm fiir die Grundterme der Spektren CI, N II und O III

15

R
keit von Z aufgetragen. Fiir die Terme 3P, und *D, ergeben sich, wie
man es erwartet, parallele Geraden und auch fiir den *S,-Term liegen
die Punkte fiir CIund O III ganz normal. Dagegen wiirde der von
FowLER und FREEMAN gegebene Term *S, des N II-Spektrums den mit ?

zeichnen. In Abb. 12 ist in der tiblichen Weise ‘/L in Abhﬁngig-
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versehenen Punkt ergeben, der, wie man sieht, vollig herausfillt. Es liegt
nunnahe, den Term von FOWLER und FREEMANN als falsch zu betrachten,
den vermutlich richtigen Wert des *S,Termes aus dem MoseLEY-Dia-
gramm schitzungsweise zu berechnen und zu priifen, ob er sich durch
Linien des N II-Spektrums stiitzen 148t. Dies haben FOWLER und SELWYN
versucht, aber bei A = etwa 860 AE, wo nun eine Linie des N II-Spek-
trums liegen miiBte, keine Linie finden kénnen. Trotz dieses Fehlschlages
scheint es ausgeschlossen, daBl der *S,-Term des N II-Spektrums eine
Anomalie aufweist. Man kann nun fragen, ob sich nicht bei normaler
TLage des *S,-Termes eine Nebellinie angeben 148t, die ihrer Wellenldnge
und Intensitit nach das Analogon zur Nebellinie 4363,21 des OIII-
Spektrums bilden kénnte. Als einzige Linie kommt hierfiir 4 = 5754,8 in
Frage. Nimmt man an, daB diese Linie dem Ubergang

y=12s22p21D,—25%2$21S,
des N II-Spektrums entspricht, so berechnet sich daraus der Wert
2s22$2S, = 206159 cm™~.

Daraus erhilt man V}% = 1,371 und im MosSELE v-Diagramm (Abb. 12)

den Punkt, der genau auf der ausgezogenen Geraden fiir die *S,-
Terme liegt.

Es spricht also vieles fiir diese Zuordnung, dieselbe bleibt aber na-
tirlich unsicher, solange nicht extrem ultraviolette Linien des NII-
Spektrums gefunden sind, die diesen

-7
Wert des *S,-Termes bestitigen. Die 1-——r——————=—= 206 1892)
stirkste vonihnen sollte bei A= 858,35 AE :
liegen. ?
Im Niveauschema der Abb. 13 ver- §
anschaulichen wir nochmals, wie die l“,\’
Nebellinien des N II-Spektrums durch !
Uberginge zwischen den fiinf Grund- 7,—Y 223537

niveaus entstehen. ,

Schon auf Grund eines noch recht

unvollstindigen Materials ist von BOWEN
die Vermutung ausgesprochen worden, “A A
daB bestimmte Nebellinien als Uberginge ;7 LT
zwischen den Grundniveaus *S,, °D,,, ’
*P,, des OII-Spektrums zu deuten sind.
Diese Vermutung 1468t sich jetzt, nachdem
die Analyse dieses Spektrums durch CrozeE und MIHUL sowie RUSSELL
wesentlich vervollstindigt ist, sehr viel genauer priifen, wobei sich eine
ausgezeichnete Bestitigung ergibt. BowgN vermutete, daB die beiden
starken ultravioletten Linien der Nebelspektren A = 3726,11 und
3728,01 den Ubergingen

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII. 5

fe— 65836 et
65487

Abb. 13. Die Grundniveaus des
N II-Spektrums.
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y=2522$34S,—2s522p32D,
und y==2522p34S,—25%2p3°D,
entsprechen. Aus den Wellenlingen folgt
fiir 2 =3%26,11 y = 26830,15 Ay
fir 4=3728,91 v=26810,45 19,7

Aus der Tabelle S. 52 u. 53 berechnet man leicht

4S,—2D, =26837,3 Av
+S,—2D, =26817,5 19,8.

Die Frequenzdifferenz stimmt also ausgezeichnet, dagegen sind aber
die Absolutwerte der berechneten Frequenzen um #,1 cm™* gréBer als
die beobachteten. Diese Unstimmigkeit ist aber durchaus verstdndlich,
wenn man bedenkt, daB die Werte der Grundterme aus der Messung ex-
trem ultravioletter Liniengruppen folgen. Der Wert des Grundtermes
S, folgt z. B. (siche Abb. 10) aus den Wellenlingen der von BowenN
gemessenen Linien A = 539,873; 539,524 und 539,067. Die Differenz
von 7,1 cm™ * wiirde verschwinden, wenn wir annehmen, da3 die Wellen-
lingen dieser drei Linien um 0,025 AE zu klein gemessen sind. Dies
liegt durchaus innerhalb der mdoglichen Fehlergrenzen der Wellenlingen-
bestimmung in diesem Spektralbereich.

Aus der Termtabelle S. 52 u. 53 berechnet man fiir die Frequenz-
differenzen

y=12s22p32D,—2s5%24$3 2P, =13635,2 A=7332
y=2s22p32D,—2s522p3 2P, =13630,7 A=7%7335
v=2822p32D,—25%2p32P,=13650,5 A=7324.

2 o7 Eine Nebellinie liegt bei 1= 7325 und
7 = sis35y0 ist also wohl sicher mit der berechneten
] Linjie A=#324 identisch. Man sollte na-
1w tiirlich erwarten, daB3 auch die beiden an-
| [N deren theoretisch vorausgesagten Linien
2, vy 257907  in den Nebeln auftreten. Bei der Schwie-
2, L2 756 2105 rigkeit der JBeobachtungen in diesem
Spektralgebiet kann es aber nicht wunder-
nehmen, daB3 diese Linien bisher nicht

Ll beobachtet sind.
§§ In Abb. 14 stellen wir in einem
S8 Niveauschema nochmals dar, wie die
verbotenen Nebellinien des O II-Spek-

ts, ar 08 trums entstehen.

Eine sehr erfreuliche Bestitigung fiir
die im vorstehenden gegebene Identifi-
zierung der Nebellinien ergibt sich aus
den Beobachtungen von WRIGHT iiber die relativen Intensititen der
Nebellinien. Obwohl die absoluten Intensititen der Linien in den ver-

Abb. 14. Die Grundniveaus des
O II-Spektrums.
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schiedenen Nebeln sehr stark schwanken, ergibt sich, daB die Intensitéts-
verhdltnisse bestimmter Liniengruppen konstant sind. WRIGHT hat fol-
gende sechs Gruppen mit konstantem Intensititsverhiltnis angegeben.

1 I m | W | v VI
3313 OTIT 3346 OIV ()| 3726 OII 3869 ? | 4060 ? 4059 O III
3343 OIII [3426 NIV @)| 3720 O | 3967 ? | 5755 NII@) | 5007 OIIL
3445 OIII 6548 NII

6584 NII

Man erkennt nun deutlich, dal nach der neuen Identifizierung (die:
natiirlich WRIGHT noch nicht bekannt war) die zu einer Gruppe zusam-
mengeschlossenen Linien auch demselben Spektrum angehtren. Eine
Ausnahme macht lediglich die Gruppe II, aber hier ist die Identifizierung
ja auch noch sehr unsicher und auBerdem ist es durchaus denkbar, daB:
bei beiden Linien 3346 und 3426 ein nahezu konstantes Intensititsver-
haltnis zeigen, da sie beide sehr hohen Ionisationszustinden entsprechen.
Fiir die noch ausstehende Identifizierung der Linien der Gruppe I'V diirfte
diese Beobachtung von Wichtigkeit sein. Die Tatsache, daB in Gruppe V
die von uns dem N II zugeschriebene Linie 5754,8 zusammensteht mit
den beiden sicher identifizierten Linien 6548 und 6584 darf wohl als Be-
stdtigung der von uns gegebenen Zuordnung aufgefaBt werden.

Aber auch die relativen Intensititen der Linien, die zu einer Gruppe
gehoren, sind im Einklange mit dem, was man auf Grund der Theorie
zu erwarten hat. Eine Priiffungsméglichkeit ergibt sich zunichst fiir die
Intensititsverhiltnisse der verbotenen Linien N, und N, einerseits und
A = 6584 und 6348 andererseits, die ja homologen Ubergingen in den
Spektren O III und NII entsprechen. Nach der zuerst von SOMMER-
FELD auf Grund des empirischen Materials abgeleiteten qualitativen
Intensititsregel sollen innerhalb einer Gruppe von Linien, die den ver-
schiedenen nach der Auswahlregel fiir § zugelassenen Ubergingen
zwischen zwei Niveaugruppen entsprechen, diejenigen Linien am
stirksten sein, fiir die die Anderung Aj iibereinstimmt mit der fiir alle
Linien einer solchen Gruppe gleichen Anderung A/ Diese Regel gilt auch
noch fiir den Fall, daB das 4/ einem verbotenen Ubergange entspricht
und z. B. wie in unserem Falle gleich o ist. Nach dieser Regel sollten
also die Linien am stédrksten sein, fiir die auch 47 = o ist. In der Tat
sind die Linien N, A = 5006,84 und A = 6585,6 stirker als N, A =
4958,91 und A = 6548,1, den ersteren entspricht, wie man sich an
Hand der Abb. 11 und 13 leicht iiberzeugt, 44 = o0, den letzteren
Aj = 1. Die Linien, die den Ubergingen v = 3P, —*D, entsprechen
wiirden, treten nicht auf. Sie sind wegen 47 = z nach der Auswahlregel
fiir / verbtoen. Diese Regel behilt also hier ihre Giiltigkeit, wihrend
die fiir / durchbrochen wird. Dagegen sehen wir aus dem Auftreten der
Linien A = 4363,21 und 5754,8, die den Ubergingen » = D, —S,

5*
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entsprechen und fiir die 47 = — 2 ist, daB auch die Auswahlregel fiir §
durchbrochen werden kann. DaB das in einem Falle eintritt und im
anderen vorher erwihnten nicht, liegt offensichtlich daran, daB es sich
in einem Falle, wo die Auswahlregel fiir § durchbrochen wird, um einen
Ubergang zwischen zwei einfachen Singulettniveaus handelt, wo keine
Auswahl zwischen mehreren Ubergingen besteht, wihrend im anderen
Falle eine solche Auswahl besteht und dann natiirlich nur die Ubergéinge
auftreten, die relativ am wahrscheinlichsten sind.

Analog liegen die Verhéltnisse bei den O II-Linien A = 3726,16 und
3728,91. Wie Abb. 14 zeigt, ist nach der SoMMERFELDschen Regel zu er-
warten, daB A = 3726,16 entsprechend 4§ = o stirker ist als 4 = 3728,91
fiir A7 = 1 ist. Dies entspricht auch den Beobachtungen, wenngleich
dieselben nicht sehr sicher sind, da es schwierig ist, die beiden benach-
barten Linien zu trennen.

Es liegt nun nahe, auch die quantitativen Intensititsregeln von ORN-
STEIN, BURGER und DoRrGELO auf die vorliegenden Fille anzuwenden.
Setzen wir die Anwendbarkeit der sogenannten Summenregeln voraus,
so sollten sich die Intensititen von N, zu N, und von 6583,62 zu 6548
wie die Werte 24+ 1 der Endzustinde, also wie 3: 2 verhalten. Die Be-
obachtungen ergeben als Mittelwert aus Tabelle S. 20ff., wie schon auf S. 19
erwihnt, den Wert 2 : 1, wogegen CAMPBELL und MOORE 10 : 3 angeben.
Wihrend der erstere Wert sich mit dem theoretischen noch vereinbaren
lieBe, wire der zweite mit ihm unvereinbar. Nun bestehen andererseits
berechtigte Bedenken, ob es gestattet ist, hier die Summenregeln zur
Berechnung der Intensititsverhiltnisse anzuwenden. DafB dieselben noch
fiir verbotene Uberginge gelten, ist zwar von ORNSTEIN und BURGER®
sowie von TAYLOR® nachgewiesen worden. Aber im vorliegenden Falle
handelt es sich auBerdem noch um einen Ubergang zwischen einem Sin-
gulett- und Triplettsystem bzw. fiir OII zwischen einem Dublett- und
Quartettsystem. Hier kénnen, wie L. S. ORNSTEIN und H. C. BURGER?
gezeigt haben, Fille eintreten, in denen die Summenregeln nicht mehr
gelten. In dem Verdacht, daB dieser Fall vorliegt, werden wir bestérkt,
wenn wir feststellen, daB sich im Falle des OII fiir das Intensitéts-
verhiltnis von 4 = 3726,16 zu A = 3728,91 aus der Summenregel der
Wert 2 : 3 ergibt, im Gegensatz zur SOMMERFELDschen Regel wie auch
zur Beobachtung.

Zusammenfassend kénnen wir zur Frage der Identifizierung der
Nebellinien sagen, daB3 durch die Entdeckung BowENs simtliche starke
Linien der Nebelspektren (mit Ausnahme von 1 = 3868,74) und zahl-

1 ORNSTEIN, L. S. und BURGER, H. C.: Naturwissenschaften 15, 670. 1927.

2 TAYLOR, J.: Philosoph. Mag. 5, 166. 1928.

3 OrNsTEIN, L. S. und BURGER, H. L.: Zeitschr. {. Physik 40, 403. 1926.
Herr Prof. ORNSTEIN hatte die Liebenswiitdigkeit, uns brieflich seine Ansicht
iiber diesen Fall mitznteilen, die wir in obigen Ausfithrungen wiedergeben.
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reiche schwache Linien ihrem Ursprunge nach gedeutet sind. Ungeklirt
bleibt jetzt nur noch der Ursprung von A = 3868,74 und weniger
schwacher Linien. Es kann aber kein Zweifel bestehen, da8 auch diese
Linien sich in dhnlicher Weise werden deuten lassen, wie es bei den an-
deren nunmehr moglich ist. Man wird erwarten, daB sich auch diese
Linien den Spektren der leichten Elemente werden zuordnen lassen.
In dieser Hinsicht bleiben auch noch mannigfaltige Moglichkeiten offen;
denn wenn auch die Erforschung dieser Spektren schon grofle Fort-
schritte gemacht hat, so ist dieselbe doch noch keineswegs zu einem Ab-
schlufl gekommen.

E. Die BowENsche Hypothese zur Erkldrung des
Auftretens der ,,verbotenen“ Linien in den Nebeln.

1. Die physikalischen Grundlagen fiir die BOWENsche Hypothese.
Wir wollen uns nun der Frage zuwenden, wie das Auftreten der ,,ver-
botenen‘‘ Linien in den Nebeln zu erklidren ist. Das Auftreten von ,,ver-
botenen‘‘ Linien, d. h. von solchen Linien, deren Auftreten mindestens
einer der Auswahlregeln widerspricht, ist in irdischen Lichtquellen eine
schon seit lingerer Zeit bekannte Erscheinung. Insbesondere sind in
zahlreichen Spektren verbotene Linien beobachtet, die einer Durch-
brechung der Auswahlregel fiir / entsprechen. In Helium sind z. B. ganze
Serien von Linjen gefunden, die den Termkombinationen

Y = 28 —mS Al =o0
y=2p—mp Al = o
Yy =25 —md Al = 2

y = 2p—mf Al =2

entsprechen. Diese Linien treten aber im allgemeinen nur dann auf,
wenn die leuchtenden Atome sich in starken elektrischen Feldern be-
finden. Vom Standpunkte der Atomtheorie ist das Auftreten solcher
Linien infolge der auf das Atom wirkenden elektrischen Krifte durch-
aus verstidndlich. Zunichst lige nun die Vermutung nahe, daBl das Auf-
treten der verbotenen Linien in den Nebeln im Zusammenhange stinde
mit dem Vorhandensein von elektrischen Feldern. Diese Hypothese,
die neuerdings von M. SAHA® vermutungsweise gedulBert worden ist,
mub aber entschieden abgelehnt werden. Denn in den Nebeln kénnen
keine merklichen elektrischen Felder vorhanden sein. Etwa vorhandene
Felder kénnten doch nur von Ionen herrithren. Bei den kleinen Dichten
in den Nebeln sind aber die Abstinde der Ionen voneinander so groB,
daB diese Felder keine Rolle spielen kénnen. Und wenn sie vorhanden
waren, so miiiten sie sich in einer Verbreiterung der gegen elektrische
Felder sehr empfindlichen BALMER-Linien bemerkhar machen, die aber
nicht beobachtet ist.

1 SagA, M.: Nature 121, 418. 1928.
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Es ist aber auch durchaus méglich, ohne die Annahme elektrischer
Felder auszukommen. Wir kennen nimlich auch in irdischen Licht-
quellen ,,verbotene* Linien, die zwar schwach im Vergleich zu den nor-
malen Linien, aber unter Anregungsbedingungen auftreten, die das Vor-
handensein von elektrischen Feldern vollig ausschlieBen. Den krassesten
Fall in dieser Hinsicht sehen wir in einer Beobachtung von Woon*, der
die wegen Durchbrechung der Auswahlregel” fiir § ,,verbotene* Queck-
silberlinie 4 =2655,8 AE » =1°S, — 2 3P, (RUSSEL-SANDERSsche Sym-
bole mit empirischen Laufzahlen statt Hauptquantenzahlen) in Fluo-
reszenz beobachtete. Zwar ist das mehr oder weniger starke Auftreten
dieser Linie, abgesehen von dem notwendigen (und in seiner Wirkung
verstindlichen) Zusatz von einigen Millimeter Stickstoff, von Be-
dingungen (Vorhandensein von Wasserdampf) abhingig, die bisher nicht
vollig durchsichtig sind?, aber das eine ist sicher, dafl das Auftreten dieser
Linie beobachtet ist unter Bedingungen, bei denen elektrische Felder
nicht vorhanden sein konnten. Als weiteres Beispiel mochten wird den
Fall des Bleibogenspektrums anfithren. Die Struktur dieses Spektrums
ist vollig analog zu der der Spektren CI, NII und OIII, weil auch das
Pb-Atom vier Valenzelektronen in der duBlersten Schale besitzt. Inshe-
sondere treten auch in diesem Spektrum die fiinf Grundterme

S D, 3P,

der Elektronenkonfiguration 6s*64* auf, deren relative Lage genau so ist
wie bei den Spektren CI, N IT und O ITI. K. Sur* hat nun zwei Linien
des Pb-Bogenspektrums, nimlich A =%330,12 und 4618,21 als verbotene
Uberginge zwischen diesen Grundtermen gedeutet, und zwar entspricht

2 =7330,3 y=3P, — D,
und
4 = 4618,21 v =3P, — 5,

Die erste Linie ist also das vollstindige Analogon zur N,-Linie des
OTIII-Spektrums (das Analogon zu N, ist nicht beobachtet, weil diese
Linie ins Ultrarote fillt), zur zweiten Linie fehlt das Analogon in den
Nebelspektren, weil die dieser Kombination entsprechenden Linien in
den Spektren von NII und O III in das nicht erreichbare Ultraviolett
fallen. Wenigstens die zweite dieser Bleilinien 1= 4618 ist nun von
GIESELER und GROTRIANS in einer elektrischen Entladung beobachtet
worden, in der zwar natiirlich elektrische Felder vorhanden waren, aber

* Woop, R. W.: Philosoph. mag. 4, 466, 1927.

2 Die Auswahlregel fiir 7 ist noch durch den Zusatz zu erginzen, daf
fiir : =4, =0 auch der Ubergang mit «/j =0 verboten ist.

3 Anm. b. d. Korr.: Vgl. hierzu die Arbeit von R. W. Woop u. E. Gaviora:
Philosoph. mag. 6, 271. 1928.

4 SUR, N. K.: Philosoph. mag. 2, 640. 1926.

5 GIESELER, H. und GrOTRIAN, W.: Zeitschr. f. Physik 34, 374. 1925.
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doch von wesentlich geringerer Stirke, als man sie sonst zur Erzeugung
verbotener Linien anwenden muB.

Wir wollen auf Grund dieser Tatsachen nun zwar nicht behaupten,
daB das Vorhandensein sehr starker Felder ohne jeden Einflul auf das
Auftreten solcher verbotener Linien wie die Nebellinien und die er-
wihnten Hg- und Pb-Linien ist, kommen aber jedenfalls zu dem Schlusse,
daB das Vorhandensein elektrischer Felder keine notwendige Vorbe-
dingung fiir ihr Erscheinen sein kann.

Die richtige Erklirung kommt vielmehr aus ganz anderer Richtung.
Charakteristisch fiir die ,,verbotenen‘’ Nebellinien, wie auch fiir die ge-
nannten Hg- und Pb-Linien ist, dafl die Anfangszustinde der Emission
,,metastabil“ sind. Metastabil nennt man bekanntlich solche Anregungs-
zustinde eines Atomes oder Ions, von denen aus kein mit Emission einer
nach den Auswahlregeln zugelassenen Emissionslinie verbundener Uber-
gang zu Zustinden kleinerer Energie moglich ist. In diesem Sinne
sind mit Ausnahme des Normalzustandes simtliche Grundzustdnde der
Spektren N II, O III und O IT metastabil und die starken Nebellinien
N.; N,; 4363,21; 6583,6; 6548,1; 5754,8 (?); 3726,16; 3728,91 und 7325
sind also simtlich von metastabilen Anfangszustinden ausgehende, ver-
botene Spektrallinien.

Der wesentliche Unterschied zwischen einem gewshnlichen An-
regungszustande und einem metastabilen Zustande liegt bekanntlich
in der Lebensdauer. Wihrend die mittlere Lebensdauer der ersteren
von der GroBenordnung 10~7—1078 sek ist, wie man aus vielen Experi-
menten weil3, sind die metastabilen Zustidnde wesentlich langlebiger. Es
wiirde zu weit fithren, wenn wir auf die Arbeiten, die sich mit der Be-
stimmung der Lebensdauer der metastabilen Atome beschéftigen, hier
niher eingehen wollten. Es sei nur so viel gesagt, daB die maximalen
Lebensdauern, die fiir metastabile Zustinde experimentell direkt nach-
gewiesen worden sind, von der GréBenordnung 55 Sek. sind. Diese Zeiten
stellen aber nicht die wirklichen Lebensdauern dar, die ein metastabiles
Atom haben wiirde, wenn es sich, isoliert von allen duBeren Einfliissen,
im leeren Raume befinden wiirde. Diese Zeiten sind vielmehr immer da-
durch bestimmt und begrenzt, daB das metastabile Atom entweder
durch die Wirkung von ZusammensttBen mit anderen Atomen, Mole-
kiilen bzw. den Winden des GefiBes zum Zerfall, d. h. strahlungsloser
Energieabgabe gebracht oder durch diese StéBe bzw. die Absorption von
Licht in energiereichere, instabile Zustinde verwandelt wird. BoweN hat
sich nun die Frage gestellt: Was wird aus einem metastabilen Atom, wenn
tatsichlich alle duBeren Stérungen von ihm ferngehalten werden? Die
richtige Antwort sieht BOWEN in der folgenden Behauptung, die wir die
,,BowENsche Hypothese* nennen wollen: Ein vollig ungestértes meta-
stabiles Atom lebt nicht unendlich lange. Auch seine Lebensdauer ist da-
durch begrenzt, daf} es nach einer bestimmten Zeit spontan unter Emis-



72 F. Becker und W. GROTRIAN:

ston etner verbotenen Linie in einen Zustand kleéinerer Energie iibergeht.
Nach BoweN folgt dann die Erklirung fiir das Auftreten der verbotenen
Linien in den Nebeln einfach aus der weiteren Behauptung: In den
Nebeln sind die physikalischen Bedingungen so, dal die metastabilen
Ionen bis zum Einsetzen der spontanen Emission ungestort bleiben.

Wenn wir diese Behauptung priifen wollen, so miissen wir zunichst
fragen, ob sich irgendwelche Angaben iiber die vermutliche GroSe dieser
Zeiten bis zum Eintritt der spontanen Emission machen lassen. Dazu sei
folgendes gesagt:

Nach BOWEN® besteht zwischen normalen angeregten Atomen und
metastabilen Atomen kein prinzipieller Unterschied mehr, sondern nur
nur noch ein gradueller hinsichtlich der Lebensdauer. Wir kénnen also
auch fiir ungestérte metastabile Atome eine mittlere Lebensdauer
derart definieren, daBl die Zahl N der véllig ungestért gedachten meta-
stabilen Atome, die nach einer Zeit £ noch vorhanden ist, gegeben

ist durch
11

N=N,¢ #>

wobei N, die Zahl zur Zeit { = o bedeutet und angenommen ist, da@3
keine neuen metastabilen Atome mehr wihrend dieser Zeit erzeugt wer-
den. Wie grof3 diese Zeiten 7 sind, wissen wir heute noch nicht genau.
Man darf wohl annehmen, daB die Zeiten 7 fiir verschiedene metastabile
Atome sehr verschieden sein werden, so daB sich vielleicht sogar ein kon-
tinuierlicher Ubergang ergibt von den Lebensdauern der normalen an-
geregten Atome, die von der GréBenordnung 10~7—1078 sek sind, zu den
sicher sehr viel langeren Lebensdauern der metastabilen Ionen, die in den
Nebeln eine hervorragende Rolle spielen. Da die von letzteren ausgehen-
den verbotenen Linien in irdischen Lichtquellen nie beobachtet sind,
so konnen wir schlieBen, daB die Lebensdauern dieser metastabilen
Tonen sicher noch gréBer sind als die solcher metastabilen Atome, fiir die
die von ihnen ausgehenden verbotenen Linien in irdischen Lichtquellen
beobachtbar sind. Die unseres Wissens lingste Lebensdauer ergibt sich
aus irdischen Experimenten fiir den metastabilen Zustand 2 3P, des Hg-
Atomes, der den Anfangszustand fiir die verschiedentlich in Emission
beobachtete verbotene Hg-Linie A = 2269,80 AE, » = 1°S, —23P,
bildet, zu etwa 1 Sek. Diese Zeit folgt zwar nicht aus direkten Beob-
achtungen, sondern auf dem Umwege iiber die Wahrscheinlichkeit fiir
den dieser Linie entsprechenden Ubergang zwischen zwei Zustinden des
Hg-Atomes. Diese Ubergangswahrscheinlichkeit ergibt sich aus Ver-
suchen von Lord RAYLEIGH? iiber die Absorption der verbotenen Linie
etwa 107mal kleiner als die Ubergangswahrscheinlichkeit fiir die
Resonanzlinie des Hg-Atomes A = 2536,7 AE. Da die Lebensdauern

* Bowen, J. S.: Proc. of the nat. acad. of sciences (U. S. A.) 14, 30. 1928.
2 Lord RavireiGH: Proc. of the Roy. Soc. of London (A) 117, 204. 1927
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wenigstens im vorliegenden Fall fiir eine gréBenordnungsmiBige
Schitzung den reziproken Werten der Ubergangswahrscheinlichkeiten
gleich gesetzt werden kénnen, so ergibt sich aus der bekannten Lebens-
dauer von 1077 Sek. des instabilen Anfangszustandes der Resonanz-
linie 2536,7 der obige Wert fiir die Lebensdauer des metastabilen Zu-
standes.

Wir kommen also zu der Vorstellung, dal die Lebensdauern der
metastabilen N*-, Ot- und Ot *+-Ionen vermutlich gréBer als 1 Sek. sein
werden, Wenn wir in den Nebeln die von ihnen ausgehenden ver-
botenen Linien beobachten, so miissen also die physikalischen Bedin-
gungen in den Nebeln so sein, dal diese metastabilen Ionen linger als
1 Sek. ungestort bleiben. Wenn wir nachweisen kénnen, daBl die Verhalt-
nisse in den Nebeln tatsichlich so sind, werden wir darin eine Bestatigung
der Bowenschen Hypothese erblicken.

2. Der physikalische Zustand in den Nebeln. Gestért werden die
metastabilen Ionen in erster Linie durch Zusammenstd8e mit anderen
Atomen, Ionen oder Elektronen. Wir miissen also zeigen, daf die Zeiten
zwischen zwei ZusammenstoBen groBer sind als 1 Sek. Um diese Zeiten
berechnen zu kénnen, miissen wir die Dichte und die Temperatur in den
Nebeln kennen und eine Annahme iiber den Durchmesser bzw. den Wir-
kungsquerschnitt eines Ions machen. Diese Gréfen sind durchweg sehr
schlecht bekannt, da es sich hier aber auch nur um gréBenordnungs-
miBige Betrachtungen handelt, so geniigen schon rohe Schitzungen.

Wir behandeln zunichst die diffusen Nebel. Uber die wahre Tempe-
ratur der diffusen Nebel lassen sich schwer prizise Angaben machen.
Die Tatsache, daB die Nebel keine Temperaturstrahlung emittieren,
ihr Leuchten vielmehr restlos auf Lumineszenz zuriickzufiihren ist,
scheint fiir niedrige Temperaturen zu sprechen. Andererseits kommt
EppINGTON auf Grund strahlungstheoretischer Uberlegungen, auf die
wir hier nicht eingehen konnen, zu dem SchluBl, dafl eine Temperatur
von etwa 10000° nicht nur mdéglich, sondern auch wahrscheinlich ist.
Es sei dahin gestellt, ob dieser Wert nicht ein reines Rechnungsergebnis
ist, wir wollen ihn in Ermangelung eines anderen zunichst gelten lassen.
Nehmen wir mit EDDINGTONT ferner an, dal auf den Nebel die Theorie
der isothermen Gaskugel anwendbar ist, so ergibt sich, wenn man die
Nebelhalbmesser mit 5—10 Parsek. ansetzt, die Dichte im Mittelpunkt
des Nebels p = 107%° gr/cm?. Dem entsprechen bei Annahme eines mitt-
leren Atomgewichtes 4 (als Mittelwert zwischen dem Atomgewicht 8
des Sauerstoffs und 1 des Wasserstoffs) 1,5 + 103 Atome/cm3. Setzen
wir fiir den Atomdurchmesser ¢ = 10 °cm, so berechnet sich die freie
Weglinge fiir die Atome bzw. Ionen zu 7 - 10° km. Bei einer Temperatur
von 10 000° erhilt man fir die Geschwindigkeit der Atome 8 km /sek.

: EDDINGTON, A.: Der innere Aufbau der Sterne. Deutsche Ubersetzung
von PAHLEN, E. v. D. 466ff. Berlin: Julius Springer 1928.
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Die Zeit zwischen zwei ZusammenstéBen ist also rund 10° Sek. Dieser
Wert ist nun allerdings sicher zu groB3, denn wir haben in der Rechnung
nicht beriicksichtigt, daB die Atome ionisiert und Elektronen vorhanden
sind, deren Geschwindigkeit bei 10 000° gleich rund 7o0o km/sek. ist.
Setzen wir, ungiinstig rechnend, die freie Weglinge der Elektronen gleich
der der Ionen, so erhalten wir fiir die Zeit zwischen zwei Zusammen-
stéBen rund 10* Sek. Auch diese Zeit ist also so viel gréBer, als die Zeit
von I Sek., die wir als Mindestzeit fiir die Lebensdauer eines meta-
stabilen Ions geschitzt haben, dafl wir unter den genannten Voraus-
setzungen in den diffusen Nebeln die Vorbedingungen fiir die nach der
Bowenschen Hypothese zu erwartende Emission der verbotenen Linien
als gegeben ansehen koénnen.

Bei den planetarischen Nebeln kommen wir fiir den Ringnebel in der
Leier NGC 6720 zu einer allerdings auch nur sehr unsicheren Schitzung
der Dichte auf Grund der schon auf S. 16 erwihnten Messungen der
Rotationsgeschwindigkeiten durch CaMpBELL und MooRrEe. Fiir die in
dem Raume mit einem Winkelabstande von 25" vom Zentralsterne
enthaltene Masse M ergibt sich unter Annahme der Parallaxe m = 0, 004
von VAN MAANEN (die zweifellos dem richtigen Werte niher liegen diirfte
als der sehr groBe von NEWKIRK angegebene Wert)

M = 13,8 (.

Wir wollen unter der zwar wenig wahrscheinlichen, aber die Rech-
nung nur in ungiinstigem Sinne beeinflussenden Annahme, daB die
Masse des Zentralsternes gegeniiber der Nebelmasse zu vernachlissigen
sei, und unter denselben Voraussetzungen {iber die Temperatur, das
mittlere Atomgewicht und den Durchmesser der Ionen wie bei den
diffusen Nebeln die Dichte p, die Zahl N der Atome/cm?, die mittlere
freile Weglinge L, die mittlere Geschwindigkeit v der Ionen und die
mittlere Zeit £ zwischen zwei Zusammenst68en berechnen. Es ergibt sich:

1,1 - 10-%7 gr/cm?3
1,6 - 106
4900 km
7,8 km/sek.

etwa 10 Min.

ndl\(zle

Wir kommen also zu dem Resultat, dal die Zeit zwischen zwei Zu-
sammenstoBen etwa 10 Minuten betrigt. Diese Zeit diirfte wohl lang
genug sein, um das Auftreten der verbotenen Linien auf Grund der
BowenNschen Hypothese zu erkliren. Aber man sieht, daB die Spanne
zwischen der angenommenen minimalen Lebensdauer von etwa 1 Sek.
und der Zeit zwischen zwei Zusammenstéfen nicht mehr so groB ist
wie bei den diffusen Nebeln. Wiirden wir auch hier das Vorhandensein
der Elektronen beriicksichtigen, so kommen wir fiir die Zeit zwischen
zwel ZusammenstoBen auf Werte von etwa # Sek. Man sieht hieraus,
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daB die Lebensdauer der metastabilen Ionen vermutlich nicht wesent-
lich grofer als 1 Sek. sein diirfte.

Ahnliche Ergebnisse erhalten wir aus Uberlegungen, die sich auf das
Auftreten der Nebellinien in den Spektren der neuen Sterne griinden.
Bekanntlich treten in diesen im dritten Stadium ihrer Entwicklung die
typischen Nebellinien auf. Die durch die Beobachtungen gestiitzte Er-
klirung hierfiir ist die, daB sich um die Nova eine Gasschale bildet, die
stindig expandiert und in einem bestimmten Stadium die Nebellinien
emittiert. Bei N Aquilae 3, 1918 war dies Stadium bereits 19 Tage
nach dem Ausbruch erreicht. ErLveEyY® hat nun die Dichte der Nebel-
hiille in diesem Stadium folgendermaflen berechnet: Er schitzt den
Radius der Nova bei Beginn des Ausbruchs zu 6-10° km und die
Dichte ihrer Atmosphire zu 107° g/cm?3. Die Expansionsgeschwindig-
keit betrigt nach seiner Schitzung 1700 km/sek. Wenn die Dicke
der Schale bei der Bewegung konstant bleibt, so berechnet sich daraus
die Dichte nach 19 Tagen beim Auftreten der Nebellinien zu 107*7 g/cm?.
Dieser Wert stimmt also recht gut iiberein mit der fiir den Ring-
nebel berechneten Dichte und wenn wir dieselben Annahmen iiber Tem-
peratur, Atomgewicht und StoBquerschnitt machen, so kommen wir
auch zu denselben Werten fiir die Zeit zwischen zwei Zusammen-
stéBen, ndmlich einige Minuten. Das Interessante an dieser Berechnung
ist nun dieses, daB wir hier einen Maximalwert fiir die Dichte ab-
leiten kénnen, bei der die Nebellinien auftreten kénnen. Die errech-
neten Zeiten zwischen zwei Zusammenst6Ben sollten also direkt gleich
der mittleren Lebensdauer der metastabilen Ionen sein. Leider sind
die Daten, auf denen sich die Berechnung aufbaut, so ungenau, daB3
dem Resultat kaum groBenordnungsmifig eine Bedeutung zukommt®.
Es zeigt aber, daB die von uns schon angenommene Spanne von I Sek.
bis zu einigen Minuten nicht véllig falsch sein kann.

Gegen die Berechnung von ELVEY hat Pike? folgenden Einwand ge-
macht: In den Spektren der Nova treten neben den Nebellinien auch die
BarLMER-Linien auf. Wendet man die Berechnung von ELVEY auch auf
Wasserstoff an, dessen Linien 19 Tage nach der Entdeckung (am 27. Juni)
als helle Banden von derselben Breite (etwa 50 AE) wie die Nebellinien
vorhanden sind, so muf} die Dichte des Wasserstoffs auch 10™*7 g/cm3
sein. Da er nicht vollig ionisiert sein darf, so ist die obere Grenze
der Temperatur nach der Theorie von SAHA und RUSSELL 6000°. Die
niedrigste Temperatur, bei der O+ -Ionen, die Emissionstriger der
Nebellinien N, und N,, und Wasserstoffatome nebeneinander bestehen
konnen, berechnet sich aber nach der Theorie von SArA und RUSSELL zu
18000° bei einem Elektronendruck p, = 1072 Atmosphiren und einer
Dichte von 4 - 1077 g/cm3. Hier bestehen also anscheinend ernste Wider-

* Ervey, C.T.: Nature 121,12.1928. 2 MENZEL, D.H.:Nature 121,618.1928.
3 PIkE, S. R.: Nature 121, 136. 1928.
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spriiche. ELVEY® und GERAsmMovIC® haben diesen Einwand von PIkE
durch den sicher véllig berechtigten Hinweis widerlegt, daf auf diese Gas-
hiille der Novae ebenso wie auf die Nebel selbst die Theorie von Sana
und RUSSELL nicht angewendet werden darf, da in diesen ein thermi-
sches Gleichgewicht iiberhaupt nicht vorhanden ist. Man sieht die Be-
rechtigung dieser Behauptung sofort ein, wenn man bedenkt, daf die Emis-
sion simtlicher Linien in den Nebelspektren kein Temperaturleuchten,
sondern eine Art Fluoreszenz ist, entsprechend den von ZANSTRA fiir den
AnregungsprozeB entwickelten Vorstellungen, die sich, wie wir sogleich
sehen werden, auch auf die Emission der Nebellinien ausdehnen lassen.
Diese Uberlegung zeigt auch, da8 die von uns fiir die Berechnung der StoB3-
zeiten gemachte Annahme einer Temperatur von 10 000° kaum gerecht-
fertigt sein diirfte. Wir haben dieselbe auch nur in Ermangelung bes-
serer Daten eingesetzt. Zudem sind die Werte fiir die Zeit zwischen zwei
Zusammenst6Ben relativ unempfindlich gegen die Wahl der Temperatur
und diirften deshalb gréBenordnungsmiBig wohl das Richtige treffen.

Eine Bestitigung fiir die Bowensche Hypothese und zugleich eine
Widerlegung des Einwandes von PI1KE sehen wir in der Tatsache, daB
die ,,verbotenen‘ Ubergiingen entsprechenden Nebellinien, wie z. B.
N, und N,, selbst in den heiBlesten Sternatmosphiren der Zentralsterne
der planetarischen Nebel nicht auftreten, obwohl die ,,erlaubten‘ Uber-
gingen entsprechenden Linien der Spektren O II, O ITI, N III, wie die
Tabelle auf S. 27 zeigt, auftreten und damit dasVorhandensein der Ionen,
die auch die verbotenen Linien emittieren kénnten, nachgewiesen ist.
Hier diirfen wir die Sama-Russerrsche Theorie anwenden. Setzen wir
die Temperatur gleich 30 000° und den Elektronendruck p, = 5. 107%,
so ist unter denselben Annahmen wie friiher die Dichte etwa 10™**g/cm?3.
Man berechnet dann fiir die freie Wegldnge L = 4. 10% cm und fiir die
Zeit zwischen zwei ZusammenstéBen =3 - 10™* sek. Die Emission der
,,verbotenen‘‘ Nebellinien ist also im Einklange mit den Beobachtungen
nach der BowEeNschen Hypothese nicht zu erwarten. In der Atmo-
sphire des Zentralsternes werden die metastabilen Atome durch Zu-
sammensttfBe vernichtet, ehe sie emittieren kénnen.

Nachdem wir gezeigt haben, daB die metastabilen Ionen in den
Nebeln durch Zusammenst68e mit anderen Ionen oder Elektronen nicht
gestdrt werden, miissen wir noch iiberlegen, ob es nicht andere Ursachen
gibt, die eine Begrenzung der Lebensdauer der metastabilen Atome her-
beifiithren kénnen. Esist nun ohne weiteres klar, daf3 die vom anregenden
Stern kommende Strahlung eine solche Ursache sein kann. Die meta-
stabilen Ionen konnen die Frequenzen sidmtlicher Linien absorbieren,
fiir deren Emission sie den Endzustand bilden. Diese Linien liegen zwar
im allgemeinen im extremen Ultraviolett, sie sind aber trotzdem sicher

t Ervey, C. T.: Nature 121, 453. 1928.
2 GErAsIMOVIC, B. P.: Nature 121, 453. 1928.
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in der Strahlung des anregenden heiBlen Sternes vorhanden. Wenn ein
metastabiles Atom vor der Emission der verbotenen Linie ein solches
Lichtquant absorbiert, so wird dadurch auch die Emission der verbo-
tenen Linie verhindert. Wir miissen also nach EDDINGTON' noch die er-
ginzende Annahme einfiihren: Die anregende Strahlung mufl so schwach
sein, daB ein metastabiles Atom wihrend seiner Lebensdauer kein Licht
absorbiert. Diese Annahme gibt dann nach EDDINGTON auch eine Er-
klarung fiir die zunichst doch so iiberraschende Tatsache, daf in den
Nebeln die verbotenen Linien wesentlich intensiver auftreten als die
normalen erlaubten. Dazu fiihrt folgende Uberlegung. Es sei (Abb. 15)
durch das Niveau 1 der Normalzustand, durch das Niveau 2 ein meta-
stabiler Zustand und durch das Niveau 3 der
nichst hohere normale Anregungszustand eines 7
Atomes oder Ions angedeutet. Den Ubergingen
a und b entsprechen dann erlaubte Linien, dem a
Ubergang ¢ eine verbotene Linie. Die mittlere
Lebensdauer des Zustandes 3 sei 108 Sek., die 2
des metastabilen Zustandes z sei 1 Sek.
Zunichst wollen wir annehmen, die auffal-
lende Strahlung sei relativ stark, so daf das
Atom in_jedem Zustande 1, 2 oder 3 einmal ab- sustand; zinstastabiler
sorbiert in 1073 Sek. Dann werden praktisch alle  zustand; 3 metastabi-
Atome, die auf irgendeine Weise in den Zu- ler Zustand.
stand 3 gebracht sind, sofort emittieren und nur
1 von 10° Atomen wird durch Absorption in hohere Zustinde gebracht
werden. Ein bestimmter Bruchteil der im Zustande 3 befindlichen Atome
wird unter Emission der Linie 2 in den metastabilen Zustand {ibergehen.
Von diesen wird nur 1 auf 1000 die verbotene Linie ¢ emittieren, alle
tibrigen werden durch Lichtabsorption wieder in héher angeregte Zustinde
zuriickverwandelt werden. Die Emission der verbotenen Linie ¢ wird also
schwach sein gegeniiber der Emission der erlaubten Linie a.
Nehmen wir nun an, die anregende Lichtstrahlung sei so schwach,
daB jedes Atom nur einmal in 10 Sek. absorbiert. Dann werden die
im Zustande 3 befindlichen Atome wieder fast alle emittieren, wobei
ein bestimmter Bruchteil unter Emission von @ in den metastabilen
Zustand 2 tibergeht. Aber nun werden ¢/, von diesen unter Emission
der verbotenen Linie in den Zustand 1 iibergehen und nur */,, wird
durch Lichtabsorption wieder in hohere Zustinde verwandelt werden.
Da in den praktisch vorliegenden Fillen der metastabile Zustand 2 nicht
nur der Endzustand der Linie a, sondern vieler anderer Linien ist und
alle auf diese Weise gebildeten metastabilen Atome zu 9o vH die Linie ¢
emittieren, so kann leicht die Intensitdt der verbotenen Linie ¢ groBer
werden als die der erlaubten Linie 4. Nun kénnen wir zwar in den

e —00—

7
Abb. 15. 1 Normal-

: EDDINGTON, A. S.: Monthly Notices 88, 134. 1927.
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Nebeln im allgemeinen die Linien a und & nicht beobachten, weil sie
fiir die in Frage kommenden Spektren ins extreme Ultraviolett fallen.
Da aber a sicher eine der stirksten Linien des ganzen Spektrums ist und
sicher stirker ist als etwa die Linien, fiir die @ der Endzustand der Emis-
sion ist — und solche Linien kénnen wir beobachten —, so kénnen wir
a fortiori schlieBen, daB die verbotenen Linien stirker sind als die erlaubten
Linien, die wir beobachten kénnen. Es ist selbstverstindlich, daB diese
VergroBerung der Intensitdt der verbotenen Linien bei Abschwichung
der Intensitit der einfallenden Strahlung keine absolute ist, sondern
nur relativ zu den erlaubten Linien. Wenn z. B. die zuerst betrachtete
verhiltnismdBig starke Strahlung auf den zehnten Teil abgeschwicht
wird, so kommen alle Anregungsprozesse durch Lichtabsorption 10mal
seltener vor, die Intensitit der gewohnlichen erlaubten Linien wird also
auf den zehnten Teil abgeschwicht; die Intensitit der verbotenen Linie
bleibt aber unverdndert, da die Abnahme der Zahl der metastabilen
Atome auf den zehnten Teil wieder wett gemacht wird durch die zehnfach
vergroBerte Wahrscheinlichkeit fiir die Emission der verbotenen Linie.

Es kann nun kein Zweifel dariiber bestehen, daB die anregende
Strahlung in den Nebeln infolge ihrer enormen Ausdehnung tatsichlich
sehr schwach ist. Aus den vorhergehenden Uberlegungen kann man dann
den SchluB ziehen, daB die Linienabsorption angeregter Atome bzw. Ionen,
einschlieBlich der metastabilen, fiir die Anregung des Leuchtens der
Nebel eine ganz untergeordnete Rolle spielt und bei der Frage nach dem
Mechanismus der Lichtanregung iiberhaupt vernachlissigt werden kann.
DaB3 das tatsichlich so ist, erkennt man auch aus der Tatsache, daB das
vom Zentralstern der planetarischen Nebel kommende sichtbare und von
der Erdatmosphire durchgelassene ultraviolette Licht von dem um-
gebenden Nebel nicht absorbiert wird. Der Nebel ist fiir dies Licht
vollig durchsichtig und die Emission der Nebellinien iiberlagert sich ein-
fach der kontinuierlichen Emission des Zentralsternes (siehe Abb. 5
z. B. bei. 6826 oder IC 418).

Diese Tatsache zeigt, daB die Uberlegungen von WOLTJER?, der in
einem Erklarungsversuch fiir die groBe Intensitit der verbotenen Linie
eine optische Tiefe des Nebels voraussetzt, nicht das Richtige treffen
konnen. Absorbiert werden lediglich die vom Normalzustande der Atome
bzw. Ionen ausgehenden eigentlichen Absorptionsserien und das kon-
tinuierliche Spektrum jenseits der Grenze dieser Serien. Auch hierbei
spielt die Linienabsorption nur eine geringfiigige Rolle gegeniiber der
kontinuierlichen Absorption und wir kommen also auf Grund der vor-
stehenden Uberlegungen zu einer Bestitigung der Annahmen, die
ZANSTRA in seiner bereits besprochenen Theorie iiber die Anregung des
Leuchtens der Nebel macht.

Eine Frage bleibt in diesem Zusammenhange noch zu erértern,

* WOLTJER, J.: Bull. Astr. Inst. Netherl. 4, 107. 1927.
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nimlich die, ob die relativ groBe Helligkeit der Nebel trotz der groBen
Verdiinnung der anregenden Strahlung erklirbar ist. Die Erklirung
folgt aus der Berticksichtigung der enormen Ausdehnung der Nebel.
EpDINGTON illustriert dies durch folgende Berechnung. Nehmen wir
an, daBl ein Nebel so viel Sauerstoff enthilt, wie einer Sonnenmasse
entspricht, und daB jedes Sauerstoffatom einmal in einem Jahrhundert
die Linie N, oder N, emittiert, so wiirde die totale Helligkeit fiir die
Nebellinien ungefahr das roofache der Sonnenhelligkeit sein, also gleich
der eines Sternes von der absoluten GréBe Null.

F. Die Lichtanregung und Lichtemission in den Nebeln.

1. Der AnregungsprozeB und die Intensititsverteilung fiir die ver-
schiedenen Spektren. Wir wenden.uns nun noch einmal der Frage zu,
durch welche Anregungsprozesse die Emission der verschiedenen Nebel-
linien zu erkldren ist. BOWEN hat hierfiir eine qualitative Theorie ent-
wickelt, die als eine Erweiterung der schon besprochenen Theorie von
ZANSTRA bezeichnet werden kann. BOWEN nimmt wie ZANSTRA an, daB
samtliche Ionen durch photoelektrische Ionisation der Atome erzeugt
werden, d. h. durch Absorption des Spektralbereiches aus dem Lichte
des anregenden Sternes, der kurzwelliger ist als die der Ionisierungs-
spannung entsprechende Wellenlinge. Doppelt geladene Ionen, wie
O*+ oder N*++, sollen ebenso durch erneute photoelektrische Ionisation
aus den einfach geladenen Ionen entstehen usw. Da die Ionisierungs-
spannungen der Ionen mit wachsender Ladung zunehmen, wie z. B.
Tabelle S. 55 zeigt, so sind immer kurzwelligere Spektralgebiete zur Er-
zeugung der Ionen hoherer Ladung erforderlich. Die Ionenladung, die
maximal erreicht werden kann, ist also davon abhingig, wie groB die
Intensitit der Strahlung des anregenden Sternes in den betreffenden
Spektralgebieten ist, oder mit anderen Worten, wie hoch die Temperatur
des anregenden Sternes ist. Auch die Vorstellung iiber das Zustande-
kommen der Emission der Linien ist dieselbe wie bei ZANSTRA. Die
photoelektrisch gebildeten Ionen fangen wieder Elektronen ein, die im all-
gemeinen zunichst in héheren Quantenbahnen gebunden werden und
beim stufenweisen Ubergang zu Zustinden kleinerer Energie die Linien
des betreffenden Spektrums emittieren. Es handelt sich also in allen
Féllen um ein reines Wiedervereinigungsleuchten.

Diese Vorstellung gestattet eine Voraussage iiber die relative In-
tensitdt der verschiedenen Spektren angehérigen Linien. Hat der an-
regende Stern relativ niedrige Temperatur, so wird die extrem ultra-
violette Energie der Strahlung nur zur Erzeugung der Ionen ausreichen,
die die relativ kleinste Ionisierungsspannung haben, wihrend die hheren
Tonen nur in geringer Zahl oder gar nicht erzeugt werden. Es werden
also im Nebelspektrum die Linien mit relativ groBer Intensitit auftreten,
die den Wiedervereinigungsspektren der leicht ionisierbaren Atome bzw.
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Tabelle S. 8o u. 81.

Spektrum NGC
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tr =trace bedeutet, daB die betr. Linie nur ganz schwach beobachtet ist.
S bedeutet, daB die Intensitit der Linie wegen Uberbelichtung nicht bestimmt werden konnte.

Ionen entsprechen und die Spektren der hoheren Ionen werden schwach
sein. Je hoéher die Temperatur der anregenden Sterne ist, um so stirker
miissen die Spektren der hoheren Ionen relativ zu den erstgenannten
herauskommen.

Die relativ kleinsten Anregungsenergien sind zur Erzeugung der
Wasserstofflinien erforderlich. Wenn wir also die Intensititen der
Linien héherer Anregungsenergie relativ zu den BALMER-Linien in den
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Tabelle S. 80 u. 81 (Fortsetzung).
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verschiedenen Nebeln betrachten, so miissen die ersteren um so stirker
sein, je hoher die Temperatur des anregenden Sternes ist. In den von
WRIGHT mitgeteilten Intensitdtszahlen, die wir schon in der Tabelle S. 20ff.
zusammengestellt haben, ist nun gerade die Summe der Intensititen
von HB und Hy stets gleich 100 gesetzt, so daB diese Zahlen die Inten-
sitdten relativ zu den Wasserstofflinien angeben. Um die GesetzmiBig-
keiten, die in diesen Zahlen enthalten sind, iibersichtlich zu machen, gibt
BoWEN eine neue Zusammenstellung, die wir in Tabelle S. 8o u. 81 repro-
duzieren. In dieser sind die Linien nicht nach der Wellenlinge geordnet,

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII. 6
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sondern nach den Spektren, denen sie zugehoren, und diese Spektren
von oben nach unten in der Reihenfolge wachsender Anregungsenergie.
Die Nebel selbst sind geordnet nach dem Intensitidtsverhiltnis der
BALMER-Linien zu den Nebellinien N; und N,, und zwar so, daB von links
nach rechts die Intensititen der Nebellinien N, und N, abnehmen. Da
N, und N,, zu denen Linien des O *-Ions gehéren, dessen Ionisierungs-
spannung den grofBten Wert hat (abgesehen von Ot++ und N+++, die
aber nur durch je eine unsichere Linie nachgewiesen sind), so entspricht
die Reihenfolge der Nebel von links nach rechts abnehmender Ionisation
in den Nebeln. Man erkennt nun leicht die GesetzmiBigkeit der In-
tensititswerte. Linien kleiner Anregungsenergie, wie die des He I, zeigen
keinen merklichen Intensitdtsabfall von links nach rechts, wihrend
derselbe fiir Linien groBer Anregungsenergie, wie die He IT-Linie 4686, sehr
ausgesprochen ist. Fiir die Linien unbekannten Ursprungs kann man
aus ihrem Intensitidtsverlauf in der Tabelle schlieBen, ob sie Zustinden
hoher oder geringer Anregungsenergie entsprechen. Z. B. kann man fiir
die starke noch unbekannte Linie 4 = 3869 auf Grund der nahezu
gleichbleibenden Intensitit voraussagen, dall sie ebenso wie die. Linie
3967, die nach WRIGHT (siehe Tabelle S. 67) zu demselben Spektrum ge-
hort, von einem Ion mit relativ kleiner Ionisierungsspannung emittiert
werden muB.

2. Dierdumliche Emissionsverteilung in den planetarischen Nebeln
und die Temperatur der Zentralsterne. Die soeben skizzierte Vor-
stellung iiber die Lichtanregung der Nebel gestattet nun, wichtige
Voraussagungen zu machen iber die Ionisation und die spektrale
Emission in den verschie-
denen Teilen eines plane-
tarischen Nebels, BOWEN
nimmt auf Grund der auf
S. 34 wiedergegebenen Ta-
belle von ZANSTRA an, daB

90 2on Bon a O v dieTemperatur des Zent{al—

o . sternes etwa 150000° ist.
Abb. 16. Hauhgkeltskprve der von einem Dann ergibt sich unter der
schwarzen Strahler bei 150000° emittierten .
Quanten. Nach Bowen: Ap. J. 67, 1. 1928. Annahme eines schwarzen
Strahlers diein Abb. 16 dar-
gestellte Abhingigkeit fiir die Zahl der in der Strahlung vorhandenen
Lichtquanten in Abhingigkeit von der Frequenz ». Wir wollen zu-
nichst annehmen, der Nebel bestehe nur aus Sauerstoff. Entsprechend
den Ionisierungsspannungen des O-Atomes, des O*-, Ot+-, O+++.
und O+*++-Ions kénnen wir dann die Frequenzskala in der aus Abb. 16
ersichtlichen Weise in Intervalle einteilen, so daB die Wellenlinge
A =911 A der. Ionisierungsspannung V; = 13,55 Volt des O-Atomes,
A = 353 A der Ionisierungsspannung Vi = 34,90 des O%-Ions usw.

Zatl der Quartern
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entspricht. Denken wir uns den aus O-Atomen bestehenden Nebel
zundchst unbeleuchtet und lassen dann plétzlich das Licht des Ster-
nes auf ihn auffallen, so werden die in der n#ichsten Umgebung des
Sternes befindlichen Schichten des Nebels zunichst die Strahlung mit
A< 911 AE absorbieren, aber nicht das gesamte kurzwellige Gebiet,
da ja der Absorptionskoeffizient mit der Entfernung von der Serien-
grenze schnell stark abnimmt. Die so entstehenden O*-Ionen absor-
bieren die Wellenlingen A< 353 AE, die so entstehenden O++-Ionen
die Wellenlingen A<C 225 AE usw. Da die Zahl der Quanten, die zur
Verfiigung stehen, mit abnehmender Wellenlinge stark abnimmt, so
wird sich im stationdren Gleichgewicht ein bestimmter maximaler
Ladungszustand des Ions ergeben, der bei 150 000°, wie die Abbildung
zeigt, gleich 4 sein diirfte. In der unmittelbaren Nachbarschaft des
Sternes sind also in der Haupt-
sache Ot *+*-Ionenvorhanden und
wenn sich an diese gelegentlich ein
Elektron anlagert, so werden die
Liniendes OIV-Spektrumsin dieser
Zone emittiert. In einem gewissen
Abstande vom Zentralsterne wer-
den die Quanten A< 115 AE ver-
braucht sein, es kénnen also maxi-
mal nur noch Ot ++-Ionen vorhan-
den sein und es werden die Linien
des O III-Spektrums auftreten. Die
Fortsetzungdieser Uberlegung fithrt
zu der aus Abb. 17 ersichtlichen  App 1. Querschnitt durch einen
Einteilung des planetarischen Ne- idealen planetarischen Nebel.
bels in konzentrische Schalen, je Nach BowenN: Ap. J. 67, 1. 1928.
nach dem in den betreffenden

Zonen maximal erreichten Ionisationszustande und der in ihnen zu
erwartenden spektralen Emission. Diese Zonen werden natiirlich nicht
so scharf abgegrenzt sein, wie es in der Abbildung gezeichnet ist,
sondern es werden sich allmihliche Uberginge zwischen den einzelnen
Gebieten herausbilden. Denken wir uns nun nicht nur Sauerstoff, son-
dern auch die tibrigen Elemente in den Nebeln vorhanden, so 4ndert das
prinzipiell an der entwickelten Vorstellung nichts. Auch fiir die Emis-
sion der verschiedenen Spektren dieser Elemente lassen sich den Werten
der Ionisierungsspannungen entsprechend Zonen angeben, in denen die
einzelnen Linien bevorzugt auftreten sollten.

Eine Sonderstellung nehmen in dieser Hinsicht aber die Nebellinien
ein, die verbotenen Uberginge entsprechen, insbesondere also N, und
N,. Diese Linien gehtren zwar dem O ITI-Spektrum an und sollten also
nach der skizzierten Auffassung in den Zonen auftreten, in denen sich

6%
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O+++.Tonen mit Elektronen wieder vereinigen. Nun ist aber die An-
regungsspannung der metastabilen Zustinde vom Normalzustande des
O+*+.Ions gerechnet sehr klein, fiir N; und N, z. B. (siehe Tabelle S. 56 u.57)
nur 2,5 Volt. Dain den Nebeln sicher viele Elektronen dieser relativ kleinen
Geschwindigkeiten enthalten sind, so kénnen die metastabilen Grundzu-
stinde durch ElektronenstoB sicher auch noch in den weiter auBen liegen-
den Teilen des Nebels angeregt werden, in denen nach den bisherigen
Uberlegungen nur noch die Linien des O II-Spektrums auftreten sollten.
Zu demselben Resultat kommt man auch auf Grund der Uberlegung,
daB aus einem O%-Ion durch Absorption entsprechender Wellen-
lingengebiete nicht nur O**+-Ionen im Normalzustande, sondern auch
in den etwas hoher gelegenen metastabilen Grundzustinden entstehen
konnen. Die im Niveauschema des O II-Spektrums (Abb. 10) einge-
zeichnete hohere Seriengrenze *D, ist ja nichts anderes als der meta-
stabile Anfangszustand fiir die Emission der beiden Nebellinien N, und
N,. Fiir die verbotenen Linien der iibrigen Spektren gilt natiirlich ana-
loges, und man kommt so zu der in Abb. 17 angegebenen Verteilung. Ins-
besondere ist also zu erwarten, daB die verbotenen Linien 4 = 3726 und
3729 in den duBersten Schichten der Nebel erscheinen.

Eine Sonderstellung nimmt weiterhin auch der Wasserstoff ein, weil
er nur ein Elektron und eine Ionisierungsspannung besitzt. Die
H-Atome werden in unmittelbarer Nachbarschaft des Zentralsternes
bereits die der Ionisierungsspannung V = 13,54 Volt entsprechende
Strahlung A = 911 AE absorbieren und in dieser Zone haben wir infolge-
dessen die Emission der BALMER-Linien zu erwarten. In Zonen gréBerer
Entfernung vom Zentralsterne wird dann infolge dieser starken Ab-
sorption keine Strahlung der Wellenlidngen, die etwas kleiner als 911 AE
sind, mehr vorhanden sein. Da die Ionisierungsspannung der O-Atome
fast genau gleich der der H-Atome ist, werden in entfernten Zonen
des Nebels O-Atome, die sich hier gebildet haben, nicht mehr ionisiert
werden kénnen. BowEN meint, da3 hierin vielleicht die Ursache fiir das
Fehlen der Linien des O I-Spektrums zu suchen sei.

Diese auf Grund der BowENschen Vorstellungen entwickelten Voraus-
sagungen stehen nun in vollem Einklange mit den Beobachtungen, ins-
besondere den monochromatischen Bildern der planetarischen Nebel, die
wir schon auf S. 25 erwihnt haben. Betrachten wir zunichst nochmals
die Abb. 6a u. b, so sehen wir im Ringnebel deutlich den groBen Ring
im Bilde der Wellenldinge der A = 3726, 3729, den etwas kleineren und
weiter nach innen reichenden Ring im Bilde der Linien N; N,. In
NGC 7009 tritt dieselbe Erscheinung auf, wir sehen auBerdem deutlich,
daB die He*-Linie 4686 entsprechend der hohen Ionisierungsspannung
des Het im wesentlichen in der Nihe des Kernes emittiert wird, und
auch die Wasserstofflinien geben, wie wir es erwarten, Bilder, die kleiner
sind als die fiir N; und N,. Auch die auf S. 25 angegebene empirische
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Reihenfolge der GréBe der Bilder entspricht vollig den Erwartungen.
Bemerkenswert ist noch insbesondere, daB3 A = 3426, die Linie, die
BoweN versuchsweise dem N IV Spektrum zugeordnet hat, die kleinsten
Bilder ergibt. Diese Resultate sind so iiberzeugend, daB3 man wohl kaum
ander Richtigkeit der ZANSTRA-BowENschen Vorstellungen zweifeln kann.

Bedenken wird man héchstens vorbringen kénnen gegen die Hohe der
von BOowEN angenommenen Temperatur von 150 000°. In dieser Hin-
sicht scheint nun eine neue Untersuchung von ZANSTRA® einen weiteren
Fortschritt zu bedeuten. Uber diese Arbeit liegt allerdings bei Abfassung
dieses Manuskriptes nur eine kurze Notiz in der Nature vor, so dal wir
uns auf die Wiedergabe dessen beschrinken miissen, was in dieser Notiz
enthalten ist. Danach hat ZANSTRA nach eigenen neuen Aufnahmen
die monochromatischen Bilder der planetarischen Nebel photometriert
und mit der spektralen Intensititsverteilung der Zentralsterne ver-
glichen. Um aus den Beobachtungen die Temperaturen der Zentral-
sterne zu ermitteln, werden Berechnungen angestellt, denen im wesent-
lichen die ZansTrRA-BowENsche Vorstellung der photoelektrischen Ioni-
sation zugrunde liegt, die aber durch zusitzliche Annahmen tiber die An-
regung der verbotenen Nebellinien, insbesondere also N; und N, ergénzt
werden. ZANSTRA nimmt in Anlehnung an den schon von BOWEN aus-
gesprochenen Gedanken an, daB diese Nebellinien wesentlich angeregt
werden durch den StoB der mit iiberschiissiger Energie versehenen freien
Elektronen, die durch den primiren photoelektrischen Ionisationsproze3
erzeugt werden. Insbesondere sollen die Wasserstoffatome einen er-
heblichen Wellenlingenbereich jenseits der Grenze der LyMAN-Serie
absorbieren. Die so entstehenden Elektronen mit einer Geschwindigkeit
bis zu etwa 5 Volt sollen ihre gesamte kinetische Energie zur Anregung
der Nebellinien abgeben und erst dann von Ionen eingefangen werden,
wenn diese Energie vollig verbraucht ist. Diese Zusatzannahme ermog-
licht es, einen erheblich gréBeren Teil der in der Strahlung des Zentral-
sternes enthaltenen Energie fiir die Anregung der verbotenen Nebellinien
nutzbar zu machen und infolgedessen zur Erklirung der groBen Hellig-
keit dieser Linien mit niedrigeren Temperaturen der Zentralsterne auszu-
kommen.

Auf Grund dieser Annahmen kann nun ZANSTRA aus seinen Beob-
achtungen die Temperaturen der Zentralsterne ableiten, und zwar je
einen Wert fiir jedes Element. Es ergeben sich fiir drei Nebel folgende
Werte:

NGC 6543 NGC 6572 NGC 7009

H 38000° 39000° e

He — 34—41 000° —
He+ — — 70000°

O++(N;N,) 36 000° 37000° —

1 ZANSTRA, H.: Nature 121, 760. 1928.
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Fiir die ersten beiden Nebel sind die aus verschiedenen Elementen
erhaltenen Werte in guter Ubereinstimmung. Der Wert von 70 000°
fiir NGC 7009 ist nicht sehr zuverldssig. Berechnungen aus Wasserstoff
und N;N,-Linien, die allerdings ungenau sind, geben nur 20 000°. Das
deutet darauf hin, daB die Het-Linie 4686 in diesem Nebel anomal
stark ist, eine Tatsache, die auch in der BoweNschen Tabelle S. 8o u. 81,
wie man leicht erkennt, zum Ausdruck kommt.

Indem ZANSTRA nun in Rechnung zieht, daB die photographische
Helligkeit des Zentralsternes nach BRILL etwa der Intensitdt bei der
Wellenlinge 4250 A entspricht und die visuelle Helligkeit des Nebels
im wesentlichen durch die griinen Nebellinien N, N, bedingt ist, setzt er
in Analogie zu der auf S. 34 mitgeteilten Tabelle die Differenz d jener
beiden Helligkeiten in GréBenklassen zu der Temperatur T des Zentral-
sternes in Beziehung. Es ergibt sich dann folgende Skala:

T 35000° 40000° 50000° 60000° 80000° I00000° I50000° 200000°
d 24 3,3 4,4 5,3 6,6 7,5 9,0 10,1

mit deren Hilfe fiir 18 Nebel, fiir die die erforderlichen Daten zur Ver-
fiigung standen, die Temperaturen der Zentralsterne bestimmt wurden.
Die Werte liegen im allgemeinen zwischen 30 und %0 000°, nur bei
zwei Objekten ergeben sich Temperaturen von 100000° und mehr.
Der Extremfall ist NGC 6445 (134 000°); hier ist jedoch der groBe Be-
trag der Differenz 4 und damit die hohe Temperatur sehr wahrscheinlich
auf Abblendung des Zentralsternes durch vorgelagerte dunkle Wolken
zurtickzufiihren.

Die Temperaturen der Zentralsterne erreichen also nach der BoweN-
ZanstrAschen Theorie in einzelnen Fillen zwar sehr hohe Werte; im
allgemeinen bleiben sie jedoch in annehmbaren Grenzen und schliefen
sich mit ihren niedrigsten Werten den Temperaturen der gewthnlichen
O-Sterne an. Damit erscheint auch die Frage der Temperaturen, die
zunichst einige Schwierigkeiten bot, einer befriedigenden Lésung ent-
gegen zu gehen.

G. Zur Kosmogonie der galaktischen Nebel.

Die Erkenntnis der wahren Ursache des Leuchtens der MilchstraBen-
nebel und die Deutung ihrer Spektren bedeutet eine tiefe Bresche in die
Mauer, die das Nebelproblem so lange Zeit gegen alle Angriffe geschiitzt
hat. Aber noch bleibt ein wichtiger Punkt ungeklirt, nimlich die
kosmogonische Seite des Problems. Welche Rolle spielen diese merk-
wiirdigen Himmelskérper in der Entwicklungsgeschichte des Univer-
sums? Die Antwort auf diese Frage wird fiir die beiden Gruppen von
galaktischen Nebeln verschieden lauten; denn die enge Verwandtschaft
ihrer Spektren und der Natur ihres Leuchtens beweist wohl die Gleich-
artigkeit ihrer gegenwirtigen physikalischen Konstitution, deckt aber
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anscheinend keine kosmogonischen Beziehungen zwischen diffusen und
planetarischen Nebeln auf.

Was die diffusen Nebel betrifft, so sind hier vorlidufig alle Erérterungen
iiber ihre mogliche Herkunft und ihre Bedeutung in dem Proze8 der Stern-
entwicklung miifig; wir nennen nur als hiufig vertretene Auffassung
die, daB sie vielleicht Reste des Urnebelsseien, aus denen sich unser Stern-
system gebildet haben soll. Als sicher darf nach dem fritheren wohl aus-
gesprochen werden, daB diese Nebel nur die erleuchteten Teile sehr viel
ausgedehnterer dunkler Wolken sind, die sich als mehr oder weniger zu-
sammenhingende Schicht allenthalben in der Ebene der Milchstrafle
nachweisen lassen. Ein Analogon dazu bilden vielleicht die Giirtel ab-
sorbierender Massen, die wir lings der groBen Achse so mancher Spiral-
nebel vorfinden, und die ein oft benutztes Argument fiir die Auffassung
der Spiralnebel als MilchstraBensysteme darstellen. Sicher werden auch
HaGeENs Beobachtungen, nach denen schwachleuchtende kosmische
Wolken in wechselnder Dichte {iber den ganzen Himmel verbreitet sind,
fiir die Aufkldrung des Problems der diffusen Nebel von wesentlicher Be-
deutung sein.

Eine wichtige Frage ist die nach der chemischen Zusammensetzung
der Nebel. Bestehen sie nur aus den wenigen Elementen, die sich in ihren
Spektren nachweisen lassen, oder sind auBlerdem noch andere Stoffe
vertreten? Wenn man sich vergegenwirtigt, daB fiir die meisten Ele-
mente die Linien der hohen Anregungszustinde, um die es sich hier
handelt, tief im Ultraviolett liegen und unseren Beobachtungsmethoden
unerreichbar sind, so wird man die zweite Alternative durchaus fiir még-
lich halten.

Ein anderes Problem, das wir in diesem Zusammenhange kurz er-
Ortern wollen, ist dieses. Wenn zwischen den hellen diffusen Nebeln und
den dunklen kosmischen Wolken ein allmihlicher Ubergang besteht,
wie erklirt sich dann bei der geringen Dichte von 107*° die hohe
Opazitit der dunklen Nebel, die im, Gegensatz zu den fast durchsichtigen
hellen Nebeln stellenweise das Sternenlicht um mehrere GréBenklassen
abschwichen? Die meisten Annahmen fithren hier auf unwahrschein-
lich groBe Massen des absorbierenden Mediums. Fiir die Dunkelwolke
im Taurus z. B. findet PANNEKOEK, indem er die Verdunklung als
RAYLEIGH-Streuung deutet, eine Masse von mindestens 4 - 10°(-), und
auch, wenn man statt dessen Elektronenstreuung voraussetzt, ergibt
sich die Gesamtmasse immer noch zu 120 Millionen Sonnenmassen®. Den
einzigen Ausweg scheint die Annahme zu bieten, daB hellen und dunklen
Nebeln zwar dasselbe Substrat zugrunde liegt, dieses aber seine Konstitu-
tion je nach dem Grade der Bestrahlung durch Sternlicht verdndert.
Nur die Strahlungsenergie sehr heiBler Sterne (Bo und O) ist imstande,

* EDDINGTON, A.: Der innere Aufbau der Sterne S. 400. Berlin: Julius
Springer 1928.
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das Material in ionisiertem Zustande zu halten. Schon Sterne vom Ty-
pus B1 reichen dazu nicht mehr aus, die Atome verbinden sich zu Mole-
keln und gréBeren Partikeln, die das Sternlicht nur noch zerstreuen cder
reflektieren. Dieser ProzeB schreitet weiter fort, wenn die Bestrahlung
noch schwicher wird, bis schlieBlich bei Sternen spiterer Typen als A1
das den Nebel durchsetzende Sternlicht wie durch ein Sieb einfach ab-
geblendet wird. Auf dem umgekehrten Wege wiirde sich bei der An-
niherung eines Bo- oder O-Sternes die dunkle kosmische Staubwolke
in einen hellen Gasnebel verwandeln. Es scheint, dafl diese in Anlehnung
an EDDINGTON skizzierte Anschauung den Beobachtungstatsachen im
wesentlichen gerecht wird.

Stellen sich die diffusen Nebel als Sondergruppe von Himmelskérpern
dar, deren kosmogonische Bedeutung vorldufig unbekannt ist, so bieten
die planetarischen durch ihre enge Verbindung mit dem Zentralstern
die Moglichkeit einer Einordnung in das Entwicklungsschema der
Sterne. Es steht sogar nichts im Wege, den Zentralstern als die primére
Erscheinung zu betrachten und die planetarischen Nebel nicht als Nebel
mit einem Zentralstern, sondern als Sterne mit einer Nebelhiille aufzu-
fassen. Alsdann 148t sich das Problem so formulieren: Stellen diese Ob-
jekte ein Stadium der normalen Sternentwicklung dar, und wo ist in
diesem Falle ihr Platz in der Entwicklungsreihe, oder handelt es sich um
Sterne, die aus irgendwelchen inneren oder #zuBeren Anlissen von der
normalen Entwicklungsbahn abgedringt worden sind?

Wir haben bereits erwidhnt, daB3 die Zentralsterne durch ihren
Spektralcharakter eng mit den WOLF-RAYET-Sternen verwandt sind.
Beide Gruppen zeigen typische Emissionsspektra mit breiten hellen
Banden des H, He I, He II, CI, CII, N II, O II, O III, SiIT, Si ITI, Si
IV u. 4. Es liegt also nahe, die Zentralsterne dort einzureihen, wo die
WoLF-RAYET-Sterne hingehéren. Dafiir sprechen auch die Radial-
geschwindigkeiten, deren Mittelwerte fiir die planetarischen Nebel und
die WoLF-RAYET-Sterne fast iibereinstimmen und denen der O-Sterne
entsprechen (27 km/sek)*.

Wie schon frither erwdhnt wurde, sind die WorLF-RAYET-Sterne wahr-
scheinlich als Seitenzweig des O-Typus zu betrachten. Ob es aber ein
Stadium ist, das alle Sterne durchlaufen, oder nur einzelne, bleibt eine
offene Frage, ehe wir nicht die physikalischen Bedingungen kennen,
unter denen die Sternatmosphiren zur Linienemission veranla3t werden.
Die Massender WoLF-Ra YET- und O-Sterne liegen nach einer Abschidtzung
PLASKETs zwischen 10 und 8o Sonnenmassen, im Durchschnitt also nahe
der oberen Grenze, bis zu der nach EDDINGTON die Stabilitit des Sternes
erhalten bleibt. Auch die Massen der planetarischen Nebel sind nach
den vorliegenden Abschitzungen Vielfache der Sonnenmasse. Hier-
auf gestiitzt hat man die Ansicht ausgesprochen, daBl das Auftreten

t Vgl. PLASKETT: Publ. Victoria 2, 301. 1924; LUDENDORFF: AN 212, 3. 1920.
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der hellen Banden als Zeichen beginnender Instabilitit zu deuten sei,
die dann weiterhin zur Abscheidung von Masse und damit zur Bildung
einer Nebelhiille fithren soll. Die planetarischen Nebel wiren dann das
Endprodukt einer von den O- iiber die WoLF-RAYET-Sterne fithrenden
Sonderentwicklung der Sterne mit sehr groBen Massen.

So plausibel diese Auffassung zunichst klingt, so steht ihr doch eine
wesentliche Schwierigkeit entgegen. Nach ziemlich zuverldssigen Ab-
schitzungen ist die absolute Helligkeit der O-Sterne auf —450, die der
WoLF-RAYET-Sterne auf wenigstens —I>0 anzusetzen. Fir Sterne an
der Spitze des Entwicklungsdiagramms sind Werte von dieser Gréenord-
nung ja zu erwarten. Die absolute Helligkeit der Zentralsterne ergibt
sich dagegen auf Grund der Parallaxen vaN MAANENSs, wie wir sahen, im
Mittel zu -4 5, also g—r12 GroBenklassen niedriger. Damit wird zwischen
den planetarischen Nebeln und den WOLF-RAYET- bzw. O-Sternen ein
scharfer Trennungsstrich gezogen.

Man wird sich natiirlich zunidchst fragen, ob die Parallaxen, auf
denen dies Ergebnis ruht, eine zuverlissige Unterlage bilden. Manche
von den Werten, aus denen das Mittel = = 0,012 gebildet ist, liegen
wohl innerhalb der Fehlergrenze und sind deshalb kaum zu verbiirgen.
Die groBeren unter den 16 Parallaxen erreichen jedoch Betrige, die mit
den heutigen MeBmethoden noch erfait werden konnen, und der Mittel-
wert 0,012 diirfte als reines Messungsergebnis wenigstens grolenordnungs-
miBig wohl zu verbiirgen sein. Dagegen begriindet VAN MAANEN selbst
die Moglichkeit, daB in die Messungen ein einstweilen noch unbekannter
systematischer Fehler eingeht, auf dessen Konto das Ergebnis ganz oder
teilweise zu setzen sei.

Wenn man die Parallaxe, was durchaus im Bereich der Moglichkeit
liegt, durch 10 dividiert, so da3 die planetarischen Nebel in die mittlere
Entfernung der O-Sterne geriickt werden, so ergeben sich die absoluten
Helligkeiten der Zentralsterne um 5 GréBenklassen héher. Aber auch
dann bleibt noch ein Helligkeitsunterschied von 5 bis 6 GréBenklassen
zugunsten der O-Sterne.

Zwei Moglichkeiten sind hier diskutiert worden. GERAsmMOVIC® hilt
an der oben skizzierten kosmogonischen Stellung der planetarischen
Nebel fest und sucht das Helligkeitsmanco der Zentralsterne durch die
Annahme einer allgemeinen Absorption des Sternlichtes in der Nebel-
hiille zu erkliaren. Unter der etwas willkiirlichen Voraussetzung, daB bei
den Ringnebeln das Intensitdtsverhiltnis zwischen dem Ring und den
zentralen Teilen des Nebels ein Maf fiir die optische Dicke darstellt,
kommt GERasSIMOVIC auf eine durchschnittliche Opacitit von fast sechs
GroBenklassen. Einen so hohen Betrag halten wir jedoch im Hinblick
auf die duBerst geringen Dichten der Nebelhiillen fiir ziemlich unwahr-
scheinlich. Dazu kommt noch die von GERASIMOVIC selbst schon her-

r AN 225, 89. 1925; Publ. Astron. Soc. of the Pacific 39, 19. 1927.
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vorgehobene physikalische Schwierigkeit, wieso der Nebel, der fiir seine
eigene Strahlung vollkommen durchlissig ist, auf das Licht des Zentral-
sternes in demselben Spektralgebiet eine so starke kontinuierliche Ab-
sorption ausiiben soll.

Eine ganz andere Losung versucht- DoNALD MENZEL®, indem er den
Gedanken an eine Verwandtschaft von O-Sternen und planetarischen
Nebeln fallen 148t und die letzteren als weile Zwerge betrachtet. Wir
kennen eine Gruppe von Sternen, unter ihnen den Siriusbegleiter, die
mit ,,frithem’ Spektraltypus (A oder F) sehr geringe absolute Helligkeit
verbinden. Sielassen sich infolgedessen weder im Zwerg- noch im Riesen-
ast des Entwicklungsdiagramms unterbringen, sondern bilden einen
eigenen, den sogenannten dritten Ast, der vielleicht bei den M-Zwergen

an den Zwergast anschliet (Abb. 18). Die
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p L geringe Helligkeit dieser Sterne trotz groBer
—4r Leuchtkraft fithrt auf die Annahme sehr
—2Zr kleiner Oberflichen —vorausgesetzt,daB3das

ot Riesen Prancksche Strahlungsgesetz gilt —und, da
*2f dieMassen gréBenordnungsmiBig der Sonnen-
il masse entsprechen, auf auBerordentlich hohe
iadi Dichten (bis zum Mehrtausendfachen der
s Sonnendichte). Trigt man die Zentralsterne
+10}

der planetarischen Nebel nach Spektrum und
Helligkeit in das Entwicklungsdiagramm ein,
Russerr - Diagramm. Der S0 kommen.sie in die Gegend dieser weiBe.n
Kreis um I deutet die un- ZWerge zu liegen. BOTTLINGER” hat auf die
gefihre Lage der weiBen Moglichkeit hingewiesen, daB auch die
Zwerge an; in das GebietIl  Novae hier einzuordnen sind; diese haben
fallen die Zentralsterne der  yor dem Aufleuchten, wie auch nachher
planetarischen Nebel, wenn o qs . C e
ihre absoluten Helligkeiten wahrschelnhc}_l die ﬂeﬂlgkelt eines Zw<?rg—
nach vaN Maanens Paral. Sternes, und die einzige Nova (Nova Aquilae
laxen angesetzt werden. 1918), deren Spektrum vor dem Aufleuchten
beobachtet worden ist, zeigte ein solches von
friihem Typus um A. Das ist vor allem deshalb bemerkenswert, weil
die Novae in den spiteren Phasen ihrer Entwicklung charakteristische
Eigentiimlichkeiten der planetarischen Nebel annehmen. Im dritten
Stadium erscheinen unter Bildung einer Gashiille um den Stern die
N, _.-Linien, im vierten und anscheinend letzten Stadium die WoLrF-
RaveT-Emissionen.

Abb. 18.

Gegen die skizzierte Stellung der planetarischen Nebel hat Grrasmo-
vi0 u. a. den Einwand erhoben, daB die enorme Dichte in Verbindung mit
groBer Masse zu sehr betrichtlichen EINsTEIN-Verschiebungen der Spektral-
linien fihren miilte, die nicht hitten unentdeckt bleiben konnen. Wir

* Publ. Astron. Soc. of the Pacific 28, 295. 1926.
2 Verdff. d. Univ.-Sternwarte Berlin-Babelsberg 3, H. 4. 1923.
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sind aber der Meinung, daB Verschiebungen von der GréBenordnung 1 oder
2 Angstrém, um die es sich hier handelt, bei der auBerordentlichen Breite der
Worr-Raver-Banden (bis zu 60A) leicht der Entdeckung entgehen kénnen
und halten daher diesen Einwand nicht fiir stichhaltig.

Um uns nicht auf allzu unsicheren Boden zu begeben, wollen wir die
Betrachtung hier abbrechen. Vielleicht kommt die Zeit, wo die an-
scheinend so anomalen Objekte, die wir einstweilen im ,,dritten Ast*
zusammengefaBt haben, als regulire Phasen der Sternentwicklung er-
kannt werden. Umfassen doch die weiBen Zwerge, obwohl wir bisher nur
wenige davon kennen, innerhalb einer Kugel von 5 Parsek. Radius um die
Sonne mindestens 1o vH aller Sternindividuen®. Ob die planetarischen
Nebel zu ihnen gehéren oder zur Gruppe der O-Sterne, ist heute noch
eine offene Frage. Doch, sind wir geneigt, nach vorsichtiger Abwigung
aller Umstinde der MENzELschen Auffassung den Vorzug zu geben.

: BOTTLINGER, L c. S. 30.



Die Schwankungen unseres Zeitmalles

Von B. MEYERMANN, Géottingen.
Mit 4 Abbildungen.

Die Umdrehung der Erde um ihre Achse, die sich uns im biirger-
lichen Leben durch den Wechsel von Tag und Nacht als ZeitmaB auf-
zwingt, gilt uns auch wissenschaftlich als eine Bewegung, die es uns ge-
stattet, die Zeit zu messen, so daB zu allen Zeiten gleichen Zeitinter-
vallen gleiche MaBzahlen zukommen. Dieses ZeitmaB ist kein absolutes,
da wir die Drehung der Erde wie jede Bewegung nur relativ zu einem
anderen Systeme, hier dem System der Fixsterne, messen kénnen. Wir
nehmen an und kénnen dies ohne Bedenken tun, dafl dieses System im
Raume sich so bewegt, daB3 aus seiner Bewegung die relative Umdre-
hungsgeschwindigkeit der Erde und damit unser ZeitmaB in historischer
Zeit keine Anderung erfahren hat, auch in einem gleichen Zeitraume
in Zukunft nicht erfahren wird. Eine zweite grundlegende Annahme fiir
die Benutzung der Erdrotation als einwandfreies Zeitmal} ist die, daB
die Erde mit gleichférmiger Geschwindigkeit rotiert. Eine Kontrolle der
Richtigkeit dieser zweiten Annahme ist moglich, denn ein vergleichbares
ZeitmaB ergibt sich aus jeder anderen Bewegung, deren GesetzmiBigkeit
uns bekannt ist, z. B. der Bewegung des Mondes um die Erde oder der
Erde, der Venus und anderer Planeten um die Sonne, der Jupitermonde
um Jupiter usw., wobei die Stérungen des Sonnensystems voll zu beriick-
sichtigen, die des Fixsternsystems Null sind. Aus dem Altertume und
Mittelalter sind uns tiber Finsternisse und Sternbedeckungen eine Reihe
von Berichten erhalten, aus denen der Beobachtungsort sowie Tag (das
Datum nicht immer) und Stunde festzustellen sind. Der Versuch, diese
Daten mit den modernen Beobachtungen von Sonne und Mond mit Hilfe
des NEwroNschen Gravitationsgesetzes in Einklang zu bringen, versagt
(HALLEY 1693). Dies besagt, wenn man das Gravitationsgesetz als richtig
anerkennt, daB entweder die Umdrehungsgeschwindigkeit der Erde, oder
die mittlere Umlaufsgeschwindigkeit des Mondes oder die der Sonne, oder
alle drei GroBen nicht konstant sind. ToB1As MAYER war der erste, der
darauf hinwies, daB infolge der Flutreibung die Rotationsgeschwindig-
keit der Erde abnehmen miisse, so da die Unstimmigkeit in einer Ver-
dnderlichkeit der Erdrotation ihren Grund hitte.

Zwar zeigte spiter LAPLACE (1802, von ADAMS 1853 verbessert), daf
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der Mond eine merkbare Beschleunigung in Linge durch die sikulare
Abnahme der Exzentrizitit der Erdbahn erleidet, damit war aber nur
ein Teil der empirisch bestimmten Beschleunigung aufgeklirt.

Die der Erde durch Sonne und Mond aufgezwungene Flutwelle liuft
der Erddrehung entgegengesetzt iiber die Erdoberfliche von Osten nach
Westen. Die in ihr enthaltene Energie geht zum Teil durch Reibung an
den Kiisten, in FluBmiindungen, Meerengen, flachen von Festland um-
gebenen Meeresteilen verloren. Hierdurch iibt die Flutwelle eine brem-
sende Wirkung aus auf den Erdkorper. Die kugelférmig gedachte Erde
wird durch die Flutberge in ein verlingertes Rotationsellipsoid verwan-
delt, dessen groBe Achse infolge der Flutverzégerung nicht nach dem
Monde zeigt, sondern diesem in seiner Bahn stets etwas vorauseilt. Der
Mond erleidet hierdurch eine ihn in der Bahnbewegung beschleunigende
Storung. In derselben Weise wirkt atich die Sonnenflut beschleunigend
auf die Bewegung der Erde in ihrer Bahn und bremsend auf ihre Rota-
tion. Die niheren Umstinde dieser Flutwirkungen hat G. H. DARWIN ()
untersucht. Sie lassen sich in sehr einfacher Weise darstellen.

Bezeichnen wir mit:

C das Triagheitsmoment des Planeten um seine Rotationsachse,

7 den Abstand des Mondes vom Mittelpunkte des Planeten,

% das Rotationsmoment des ganzen Systems (Impulsmoment),

e die Gesamtenergie des Systems (kinetische -+ potentielle),

£ die Winkelgeschwindigkeit des Systemumlaufes um den gemein-

samen Schwerpunkt,

# die Rotationsgeschwindigkeit des Planeten,
M die Masse des Planeten,

m die Masse des Mondes.

Die Rotationsachse des Planeten stehe senkrecht auf der Ebene der
kreisf6rmigen Bahn des Mondes.
Das Rotationsmoment des Planeten um seine Achse ist C X #, sein

aus dem Umlauf um den Systemschwerpunkt herrithrendes Moment ist
M (ﬂ;n +ym) £. Das Rotationsmoment des Mondes aus seinem Umlaufe

um den Systemschwerpunkt ist ( Mz‘f_ m)Q Daher das Gesamtrota-
tionsmoment
M.y \*? mo,
h=C. ”+M(M+m) Q+m( Tim ) Q= Cn+M+m'7 Q.

Ist u die Gravitationskonstante, so folgt aus
022 .73 = u*(M +m)

4 I
3

Qr* = ¥ (M +m)-Q 3
h———-C[n—]—‘u,? c’”.(M+m)—%-Q‘%]
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Die kinetische Energie der Bahnbewegung beider Korper ist
: mer \2~, o Mr \z 5, :Mm ,~, : % -1 2
EM(M+m) Q +;m(ﬁm) 0 —;mﬁ?’ Q —;,LL3M-WL-(M+m) 3.03,
Die kinetische Energie der Rotation des Planeten ist ZC-#?2.
Die potentielle Energie des Systems ist

— M M (M m) 5 05

Daher die Gesamtenergie

M-m
C

Durch geeignete Wahl der Einheiten fiir Zeit, Masse und Linge macht
4 1
man u3.M-m- (M —]—m) “ 3 und C zu Eins und schreibt dann

26=C[n’-—‘u% (M—}—m)_%-[)%]-

X = !2—%, y=mn, Y=2ze¢.

Damn ist 2 = y+x%x, Y = (b -—2x)*° —,,_Iz
Hiermit lassen sich die Verhiltnisse leicht graphisch darstellen.
Die Energie wird durch Flutreibung vermindert, das Rotations-
moment bleibt erhalten. Im Falle Erde-Mond (die Rotation des Mondes
kann vernachlissigt bleiben) haben # und Q gleiches Vorzeichen und
#n > £. Eine Abnahme der Gesamtenergie infolge der Flutreibung wird
daher eine Abnahme des Rotationsmomentes der Erde, also eine Ab-
nahme ihrer Rotationsgeschwindigkeit und eine Zunahme des Umlaufs-
momentes des Systems, also eine VergroBerung des Abstandes Erde-
Mond und damit eine Abnahme der Umlaufsgeschwindigkeit des Mondes
um die Erde bewirken. Asymtoptisch wird sich das System Erde-Mond
einem Zustande nihern, in dem die Rotationsgeschwindigkeit der Erde

gleich der Umlaufsgeschwindigkeit des Mondes ist. Es wird also y = ;—;5 .

Das Rotationsmoment des Mondes um seine Achse und die kinetische
Energie seiner Umdrehung kénnte den obigen Formeln zugefiigt werden.
Die auf dem Monde durch die Erde entstehende Flut hat bei diesem be-
reits erreicht, da die Winkelgeschwindigkeit der Mondrotation gleich
der des Mondumlaufes ist. Die durch die Sonne auf der Erde erzeugte
Flut wirkt dhnlich der Mondflut : Die Rotationsgeschwindigkeit der Erde
wird verringert, der Abstand Erde-Sonne und damit die Jahreslinge
vergroBert.

Die Umdrehungsgeschwindigkeit der Erde, die uns unser ZeitmaB
liefert, kann also gar nicht konstant sein, sondern erfahrt durch die Flut-
reibung eine negative Beschleunigung. Trotzdem kann uns die Erd-
rotation, vorausgesetzt, -daB keine andere Stérung als die Flutreibung
auf sie einwirkt, als einwandfreies ZeitmaB dienen, wenn wir die Be-
schleunigung der Erdrotation kennen und ihren Betrag an die an der
Erddrehung gemessenen Zeiten rechnerisch anbringen. Wir gehen auf
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diese Weise von der Erdzeit, der ,,terrestrischen Zeit“, iiber auf eine
universelle ,,Inertialzeit“. Unter der Annahme, daB wir die oben be-
sprochenen Beschleunigungen kennen, kénnen wir priifen, ob diese In-
ertialzeit wirklich ein einwandfreies ZeitmaBl liefert. Wir miiBiten zu
diesem Zwecke Beobachtungen neueren Datums (etwa bezogen auf 190o)
vergleichen mit weiter zuriickliegenden.

Da wir die Wirkung der Flutreibung, also die Beschleunigungen der
Erdrotation und der Langenbewegung von Sonne und Mond nicht kennen
miissen wir sie empirisch aus dem Vergleich moderner und alter Beob-
achtungen ableiten. Stellen die so gefundenen GréBen die Beobachtungen
innerhalb der zulidssigen Fehler gut dar ohne irgendwelche systematischen
Abweichungen zu zeigen, so kénnen wir annehmen, daf3 die von uns ab-
geleitete Inertialzeit ein wirklich konstantes Maf} darstellt.

Statt die Beschleunigung der Erdrotation direkt zu bestimmen und
mit ihr die Zeiten auf Inertialzeit zu reduzieren, kann man sie auch in
der Darstellung der Orte bewegter Objekte wie Sonne und Mond in
der Weise berticksichtigen, daB man die Beobachtungszeit nicht auf
Inertialzeit reduziert, sondern die terrestrische Zeit beibehilt und dafiir
der wirklichen Beschleunigung der Mond- und Sonnenbewegung einen
solchen Betrag zufiigt, da8 die gerechneten Orte dieser Gestirne jeder-
zeit den beobachteten entsprechen. Dies ist der Weg, der in Wirklichkeit
bis jetzt eingeschlagen ist.

Die mittlere Linge des Mondes und der Somme lassen sich daher auf
zwei Weisen ausdriicken:

L¢ = Lo +acti +5(ec +b¢)# A)
L@ = Lo@ -+ ﬂ@ii —+ %(C@ —+ b@) iz B)
b
oder Lc = Loc + act + %(cc + be — I—:-,u()tz C)

. b
Lo = Lo + apt + 30+ b — rg'ﬂe)t"’ D)

Hierin bedeuten: b5, die Gesamtbeschleunigung der Erdrotation,
welche die Form haben soll b, = by+ b+ bz, Wo b die aus irgend-
einer unbekannten Ursache, &, und b die durch die Sonnen- und Mond-
tiden erzeugten Beschleunigungen der Erdrotation, b und b¢ die durch
die Flutreibung erzeugten, ¢ und ¢¢ die von bekannten Stérungen her-
rithrenden Beschleunigungen in mittlerer Linge von Sonne und Mond,
¢ die seit der Ausgangsepoche verflossene terrestrische Zeit in Jahrhun-
derten, #; dieselbe Zeitspanne in Inertialzeit ausgedriickt, # = 4 Zbt**,
te und ue die mittlere Bewegung von Sonne und Mond in einer Sekunde.
Die beiden Ausdriicke lassen sich leicht ineinander iiberfiithren ; ein kleines
Glied dritter Ordnung ist hier fortgelassen.

* pDE SITTER schliagt fiir diese Zeit (40) den Ausdruck ,Mathematische
Zeit* vor, ich hatte (31) ,,kosmische Zeit* vorgeschlagen, ,,Intertialzeit trifft
den Begriff wohl am besten.
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Eine Uberschlagsrechnung moge eine Vorstellung von der GréBen-
ordnung der hier auftretenden Zahlen geben. Die Werte der empirisch
bestimmten Beschleunigungen weichen bei den einzelnen Autoren von-
einander ab wegen der verschiedenen Gewichtserteilung der einzelnen
Finsternisse. Die von FOTHERINGHAM (19) und die damit fast iiberein-
stimmenden von ScHOCH (21) abgeleiteten Werte diirfen wohl als die
besten angesehen werden.

Wir kénnen, wie wir spiter sehen werden, im Ausdruck D) b5 =0
setzen.

Hat man aus alten und neuen Finsternisbeobachtungen unter An-
nahme einer unbeschleunigten Erdrotation, also in terrestrischer Zeit-
rechnung die Beschleunigung der Sonne in mittlerer Linge gefunden,
so gibt dieser Wert direkt die Beschleunigung der Erdrotation, wenn
man ihn nach Abzug des Storungsbetrages ¢ dividiert durch die mittlere
Bahngeschwindigkeit der Sonne in 1 Sekunde. Wire z. B. fiir die mitt-
lere Linge der Sonne gefunden

L@ = Lo+ apt + (171 + 1750)%7,

— 731
Fiir die mittlere Linge des Mondes sei gefunden worden:

Le = Loc +ac -t + 1176082,

Dann ist demnach laut obiger Formel

3(ec + b — "< — 116,

M= 0,55,6c=14"2, %War eben zu — 73’1 gefunden, damit ergibt sich

b¢ zu —31"1. Der groBte Teil der beobachteten sikularen Beschleunigung
des Mondes rithrt demnach her von der Beibehaltung der terrestrischen
Zeit. Beim Ubergange auf Inertialzeit hitte sie sich zu —16,9 ergeben.
Wir werden spiter auf diese Werte zuriickkommen.

Diese aus den Beobachtungen selbst abgeleiteten Werte miiBten in
Verbindung mit den {iibrigen Bahnelementen und den Stérungen alle
Beobachtungen vollstindig darstellen, wenn die Erdrotation nur der
konstanten Beschleunigung unterworfen ist. HANSEN fand bei der Ab-
leitung seiner bis vor nicht langer Zeit allgemein gebrauchten Mond-
tafeln (2, 3), die sich griinden auf die Beobachtungen von etwa 1750 bis
1850, ein periodisches Glied, dessen Periode von rund 250 Jahren zwar
mit der eines von der Venus herrithrenden Stérungsgliedes {ibereinstimmt,
dessen Amplitude von etwa 15" sich aber theoretisch in keiner Weise
begriinden li8t. HANSEN nahm dieses rein empirische Glied in seine
Tafeln auf, da diese nur auf diese Weise die Beobachtungen darzustellen
vermochten. Dieses Glied, the great empirical term, ist &fters neu be-
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rechnet worden, sehr eingehend vor allem durch NEwcoMB untersucht
(4 bis 9), da sich bald zeigte, daB HANSENs Mondtafeln mit fortschreiten-
der Zeit die Mondorte nicht mehr darzustellen vermochten. Es ist jedoch
nicht gelungen, trotz aller darauf verwandten Miihe einen Ausdruck zu
finden, der die aus der reinen Theorie sich ergebenden Mondorte auch
nur fiir wenige Jahre im voraus so zu verbessern gestattete, daB sie sich
mit den tatsichlich beobachteten Orten decken (18, 23).

Abb. 1 (nach [10]) zeigt die Abweichungen der tatsichlich beob-
achteten Langen des Mondes von den mit der reinen Gravitationstheorie
errechneten Lingen. Die ausgezogene Kurve mit den vielen Zacken ist
aus den Greenwicher Beobachtungen, die punktierte Kurve, die von 1860

Greenwich Beobachiungen
———=Newcombs Reduktionern

+
N]
7

zu wert astiich

Erde voraus

7500.
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7900
T

— 709 zu weit westiich

Erde nach
f

- 2051

T

—305F

Abb. 1. Zeitkorrektion der Erde aus Mondbeobachtungen.
{Nach E. W. BROwWN aus: Transactions of the Yale-Observatory 3, part IV.)

an mit der anderen zusammenfillt, ist aus den von NEwcoMB reduzierten
anderweitigen Beobachtungen abgeleitet. Man erkennt leicht, daB sich
der Verlauf der Kurve in erster Annéherung darstellen 148t durch einige
gerade Linien, von der die sich meist auch aus geraden Stiicken zu-
sammensetzende Kurve ohne erkennbare GesetzmiBigkeit abweicht.
Die groBen geraden Linien ersetzen hier das groBe empirische Glied
von HANSEN bzw. NEwcoMB, das die Form

13760 - sin(i39°- T + 104°2)

besitzt, T in Jahrhunderten von 1800,0 an gerechnet. Die kleinen un-
regelmiBigen Abweichungen der Kurve, welche iiber bleiben, wenn man
das empirische Glied abzieht, sind die kleinen Schwankungen, the minor
fluctuations des Mondes, tiber die sehr viel gearbeitet und geschrieben

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII, 7
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ist, ohne ihr Wesen zu ergriinden oder ein System in sie zu bringen.
In der Abbildung ist auffallend der starke Knick der Kurve 1785 und
noch auffallender der um 1898, eine Periode von 230 Jahren andeutend.

Die Differenz zwischen Beobachtung und Gravitationstheorie 148t
sich nur erkliren dadurch, daB entweder ein Stérungsglied bei der Be-
rechnung der Mondorte iibersehen resp. als scheinbar zu unbedeutend
versehentlich fortgelassen ist, oder daB die Rotationsgeschwindigkeit der
Erde nicht konstant ist. Die erste Moglichkeit als merkliche Ursache
kann als vollig ausgeschlossen betrachtet werden, vor allem nach den
Arbeiten von E. W. BROWN (234). Es bleibt also nur die Annahme, daf3
die Erdrotationsgeschwindigkeit und damit unser ZeitmaB nicht kon-
stant bzw. gleichmiBig beschleunigt ist. Ist letzteres der Fall, so miissen
sich die Schwankungen im ZeitmaBe nicht nur am Monde, sondern auch
an allen anderen sich nach uns bekannten Gesetzen rasch am Himmel
bewegenden Objekten erkennen lassen. Ist fiir ein solches Objekt z. B.
in Rektaszension die Differenz Beobachtung-Rechnung 4, ist § der
Betrag in Sekunden, um den die Erde einer gedachten sich gleichformig
drehenden und nur der Wirkung konstanter Beschleunigung unterwor-
fenen Erde voraus ist, ist u, die scheinbare Bewegung des Objektes in

Rektaszension in 1 Sekunde, so ist 4, = f - y, und damit § = =3

Verlaufen die f, wie sie sich aus den Beobachtungen von#i/,[erkur,
Venus, Sonne usw. ergeben, in derselben Weise wie die aus den Mond-
orten sich ergebenden Werte, so kann nur eine UnregelmiBigkeit in der
Umdrehungsgeschwindigkeit der Erde die gemeinsame Ursache sein.

Leider sind die Geschwindigkeiten in scheinbarer Rektaszension oder
Linge bei den wenigen Objekten, die fiir diese Untersuchungen in Frage
kommen, nicht sehr groB, so daB die unvermeidlichen Beobachtungs-
fehler die Resultate stark beeinflussen. In erster Linie verwendbar ist
die Bewegung der Erde in ihrer Bahn, also der Sonne in ihrer Linge.

Thre scheinbare Bewegung in 1 Sekunde ist etwa ;—: Dann folgt der

Merkur mit scheinbaren Geschwindigkeiten von -—i—; bis 4 %, Venus
mit — 2 bis + L.
) i7
Bei allen diesen Objekten ist als ihren Wert herabmindernd zu be-
achten, dafB sie ihre maximalen scheinbaren Geschwindigkeiten in der
Nihe der Sonne erreichen, wo sie nicht zu beobachten sind, und daB ihre
beobachteten Orte durch starke systematische Fehler entstellt werden.
Die meisten Beobachtungen vor 1750 sind fiir den vorliegenden Zweck
tiberhaupt kaum verweridbar und auch die Beobachtungen von 1750 bis
1840 etwa sind zum Teil auch nur mit Vorsicht zu verwenden. Der
Merkur bildet insofern eine Ausnahme, als sich fiir ihn aus seinen beob-
achteten Voriibergingen vor der Sonne auch fiir weiter zurtickliegende
Zeiten einigermafBen sichere Orte ableiten lassen. Im Mai und November
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geht die Erde durch den Knoten der Merkurbahn. Liuft zur selben Zeit
auch Merkur durch seinen Knoten in unterer Konjunktion, so sehen wir
ihn als kleines schwarzes Scheibchen vor der Sonne voriiberziehen. Aus
der beobachteten Eintrittszeit des Merkur auf die Sonnenscheibe und
der Austrittszeit gewinnt man einen ziemlich sicheren Ort des Merkur
relativ zur Sonne. Brauchbare Beobachtungen dieser Art reichen zuriick
bis zum Jahre 1677. Bei der kurzen Umlaufszeit des Merkur finden solche
Voriiberginge hiufig statt (die Intervalle schwanken zwischen 3 und
13 Jahren), so daB wir iiber eine groBe Zahl solcher Beobachtungen ver-
fiigen.

Die Merkurvoriiberginge sind von NEwcoMB (13) schon einmal in
der Absicht diskutiert worden, mit ihrer Hilfe zu entscheiden, ob die
durch die Mondbeobachtungen angedeuteten Schwankungen in der Erd-
rotation reell seien. Der Versuch fithrte seinerzeit zu keinem Erfolge.
Neuerdings hat INNES (17) diese Arbeit wieder aufgenommen, die alten
Beobachtungen neu reduziert und den NEwcomBschen Daten fiinf mo-
derne Beobachtungen von 1891 bis 1924 hinzugefiigt.

AuBerdem hat INNEs Beobachtungen der Jupitermonde herangezogen,
um die Konstanz der Erdrotation zu kontrollieren. Fiir die rasch um-
laufenden Jupitermonde finden sehr oft Mondfinsternisse statt, die sich
leicht vorausberechnen lassen, wenn man die Bahnelemente der Mond-
bahnen kennt (vgl. die erste Bestimmung der Lichtgeschwindigkeit durch
O. R6MER). Das Verschwinden und Wiederauftauchen der Monde im,
bzw. aus dem Schattenkegel des Jupiter findet nicht momentan statt
und die Beobachtungen sind daher auch stark mit systematischen Feh-
lern behaftet, die im wesentlichen von der Lichtstirke des benutzten
Fernrohres abhingen. Diese Fehler wiirden sich allerdings auf ein er-
trigliches MaB reduzieren lassen, bedenklicher ist es, da3 wir noch keine
einwandfreie Theorie des Jupitersystems besitzen (24). Die Massen der
Monde und damit ihre gegenseitigen Stérungen, der EinfluB der Ab-
plattung des Jupiter usw. sind noch nicht geniigend bekannt, um auf
ihnen eine Theorie des Systems aufbauen zu kénnen, die es gestattete,
tiber lange Zeitintervalle hin die Orte der Monde lediglich auf Grund der
Gravitationstheorie richtig darzustellen. Immerhin ist anzunehmen, da
starke Anderungen in der Rotationsgeschwindigkeit der Erde die Ab-
weichungen der beobachteten Orte der Monde von den mit den jetzt
bekannten Elementen berechneten Orten merkbar und korrespondierend
beeinflussen werden. Wird sich mangels einer guten Theorie des Jupiter-
systems kein absoluter Wert fiir die Schwankungen der Erdrotation ab-
leiten lassen, so wird sich doch das Vorhandensein von Schwankungen
und deren Vorzeichen nachweisen lassen.

Die beigefiigten Abbildungen zeigen, wie die Differenzen Beobachtung
— Rechnung bei den angefithrten Objekten verlaufen.

In Abb. 2 ist (nach BRowN in den Transactions of the Yale-Obser-

7*
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vatory, Bd. 3) als ausgezogene Kurve die Abweichung der Sonne nach
den Greenwicher Beobachtungen von ihrem theoretischen Orte gegeben,
als gestrichelte Kurve die gleichen Werte des Mondes. Die Ordinaten
beider sind jedoch mit den mittleren scheinbaren Geschwindigkeiten um-
gerechnet in die eventuellen Zeitfehler der Erde. Ist letzterer reell, so
miissen die beiden Kurven Ahnlichkeit in ihrem Verlaufe zeigen, da
sie dann beide dieselbe Erscheinung beschreiben. Die alten Green-
wicher Beobachtungen, besonders die des ersten Drittels des vorigen
Jahrhunderts sind notorisch sehr unsicher. Aus dieser Unsicherheit er-
Kliren sich die sehr starken Unstimmigkeiten der beiden Kurven bis zu

Sonne

———meme Mond
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Abb. 2. Zeitkorrektion der Erde aus Sonne (Greenwich) und Mond.
(Nach E. W. BRowN aus: Transactions of the Yale-Observatory, Vol. 3.)

dieser Zeit. Sie konnen jedoch den Eindruck nicht verwischen, daB
beide Kurven durchaus dhnlich verlaufen. '

Abb. 3 (17) zeigt den Verlauf der Abweichungen des Mondes und
des Merkur von ihren theoretischen Orten, ebenfalls bereits umgerechnet
in den zeitlichen Betrag, um den die Erde in ihrer Drehung einer gleich-
miBig rotierenden Erde vor oder nach ist. Auch hier kénnen die groSen
Abweichungen der beiden Kurven voneinander in den friiheren Jahr-
zehnten, wenn man die Unsicherheit der Merkurbeobachtungen in Be-
tracht zieht, das Bild einer guten Ubereinstimmung besonders in den
letzten Jahrzehnten nicht stéren. Die groBen Knicke in der Mondkurve
Ende des 18. und des 19. Jahrhunderts sind auch in der Merkurkurve er-
kennbar. Fiir die Jahre 1910 bis 1923 ist das aus den Beobachtungen der
beiden inneren Jupitermonde gefundene Resultat angegeben. Der ab-
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solute Betrag ist durch eine additive Konstante in den Bereich der beiden
anderen Kurven gebracht, wichtig ist lediglich die Richtung des Kurven-
stiickes, aus der hervorgeht, dal auch nach den Beobachtungen der Ju-
pitermonde in den beiden ersten Jahrzehnten dieses Jahrhunderts die
Erde etwas zu langsam rotierte.

Beim Vergleich der durch den Mond und die Merkurdurchgénge ge-
gebenen Kurven seit 1800 fillt auf, daB die Amplitude der Merkurkurve
eine wesentlich geringere ist als die der Mondkurve. Nun stammen die
theoretischen Merkurorte, mit denen die beobachteten Orte verglichen
sind, aus den Tafeln von LEVERRIER (25). Diese stiitzen sich vor allem
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Abb. 3.

auf 240 Pariser Merkurbeobachtungen aus den Jahren 1801 bis 1828 und
auf 157 ebenfalls in Paris beobachtete Merkurorte aus den Jahren 1836
bis 1842. Wihrend dieser ganzen Zeit war die Rotationsgeschwindigkeit
der Erde ausweislich der Mondkurve annihernd gleichbleibend gréSer
als ihr Mittelwert. Die LEVERRIERschen Tafeln sind also aufgestellt mit
einem ZeitmaBe, das von dem mittleren ZeitmaBe abweicht. In den
Jahren 1800 bis 1842 miissen die theoretischen Orte zusammenfallen
mit den beobachteten. Die Merkurkurve muf also mit der Nullinie zu-
sammenfallen oder ihr parallel sein, wie es in der Abbildung auch der
Fallist. Solange die Rotationsgeschwindigkeit gleichméBig um denselben
Betrag groBer ist als ihr Mittelwert, wird die Merkurkurve diese mittlere
Richtung beibehalten. Nimmt die Rotationsgeschwindigkeit noch mehr



102 B. MEYERMANN:

zu, wie dies um 1860 der Fall ist, so steigt die Merkurkurve, wenn auch
nicht so steil wie die Mondkurve, und umgekehrt, wenn die Geschwindig-
keit abnimmt, so fillt die Kurve und zwar steiler als die Mondkurve.
Man kann in roher Anniherung die LEVERRIERschen Tafeln auf die mitt-
lere Rotationsgeschwindigkeit der Erde reduzieren in ihrer Wirkung auf
die Merkurkurve, indem man die Nullinie parallel legt der mittleren
Steigung der Mondkurve in den Jahren 1800 bis 1842. Die so gednderte
Merkurkurve ist in der Abbildung gestrichelt eingetragen. Die Uberein-
stimmung mit der Mondkurve ist iiberraschend gut; selbst in Kleinig-
keiten dhneln sich die beiden Kurven. Diese gute Ubereinstimmung be-
rechtigt wohl zu der Annahme, daB tatsichlich die LEVERRIERschen
Tafeln fiir Merkur (und dasselbe wird auch fiir die anderen Planeten
und die Jupitermonde gelten) fehlerhaft sind, weil ihnen ein falsches
ZeitmaB zugrunde liegt. Eine Neubearbeitung der Merkurtafeln unter
Beriicksichtigung der wegen der Zeitschwankungen auf Inertialzeit oder
terrestrische Zeit reduzierten Beobachtungen erscheint dringend nétig,
zumal zu erwarten ist, daB sich dabei auch fiir die Perihelbewegung ein
anderer Wert herausstellen wird, was fiir die Folgerungen aus der Re-
lativititstheorie von Bedeutung sein kann.

Abb. 4 gibt nach GLAUERT (I14) den Verlauf der unerklirten Schwan-
kungen in den Bewegungen von Erde, Merkur, Venus und Mond.
GLAUERT leitet fiir diese Objekte die Differenzen AA zwischen den schein-
baren theoretischen Lingen 4 und den beoachteten Lingen aus den
Greenwicher Beobachtungen von 1865 bis 1914 ab. Nach dem oben
Gesagten wire 44 = f-u1. GLAUERT bestimmt nicht f selbst, sondern
die dem Werte f entsprechende Abweichung 4/ der heliozentrischen
Linge der Erde, indem er setzt:

Aj = A+dL + B-dl,

wo dL die dem f entsprechende Abweichung der heliozentrischen Linge
des Planeten bedeutet und A und B bekannte Koeffizienten sind zum

Ubergange vom heliozentrischen auf den geozentrischen Ort. Da Zid—LZ

das Verhiltnis der mittleren heliozentrischen Lingenbewegungen Erde-
Planet und daher konstant ist, kann man schreiben dl = $.dL und da-
mit 42 = (4 + pB)-dL = a-dL.
Aus den #-Beobachtungen eines Jahres ergibt sich so der Mittelwert
Enea- A1
adL = T dl =pedL.

Die so gefundenen Werte von dl wiren in Zeitfehler der Erde iiber-
zufithren durch Division durch die Bahngeschwindigkeit der Erde pro
Sekunde.

Ein Blick auf die Abb. 4 zeigt die tiberraschende Ubereinstimmung
der Kurven und 148t keinen Zweifel zu an der Richtigkeit der Voraus-
setzung, unter der sie abgeleitet sind.
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Auch von Mars sind die Beobachtungen eingehend diskutiert worden
(15, 16). Die Marskurve zeigt im groBen und ganzen denselben Verlauf
wie die der anderen Planeten, die an einzelnen Stellen auftretenden
groBeren Abweichungen werden ihren Grund haben in der geringen
scheinbaren Geschwindigkeit des Mars und den groBen systematischen

Fehlern, mit denen die Mars-
beobachtungen behaftet sind,
zum Teil wird hier dasselbe
gelten, was oben beziiglich des
Merkur gesagt worden ist: Die
theoretischen Grundlagen be-
diirfen einer Neubestimmung
unter Beriicksichtigung der
Zeitschwankungen. Erst nach
dieser Neubestimmung, die
in einem schrittweisen Néhe-
rungsverfahren erreicht wer-
den muf, hat eine Diskussion
der dann eventuell noch iibrig-
bleibenden Differenzen in den
fiir den Mond und die einzelnen
Planeten sich ergebenden Kur-
ven, vgl. DE SITTER (41), Aus-
sicht auf reelle Ergebnisse, was
zur Zeit nicht wahrschein-
lich ist.

Als Resultat aller hier be-
sprochenen Untersuchungen
darf als sicher angenommen
werden, dall die Rotation der
Erde unregelmiigen Schwan-
kungen unterworfen ist. Dabei
kann der jihrliche Gang der
Erde (die Worte Gang und
Stand in dem bei Uhren {iib-
lichen Sinne gebraucht) bis
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Abb. 4. Zeitkorrektion der Erde aus Sonne,
Venus, Merkur, Mond.
(Nach GLaNeERT: Month. Not. 75, 489.)

iiber 1 Sekunde 4 oder — sein und der Stand der Erde kann Werte
von ==30 Sekunden (vielleicht auch viel mehr) erreichen. Fiir unsere
genaue Zeitmessung ist diese Tatsache von aulerordentlicher Bedeutung,
besonders wenn es uns nicht gelingt, einen gesetzmiBigen Verlauf der
Schwankungen unseres ZeitmaBes festzustellen. Wire die Erdrotation
nur einer konstanten Beschleunigung unterworfen, so kénnten wir jeder-
zeit, wie oben besprochen, unter Benutzung der Gravitationsbewegungen
des ganzen Sonnensystems von der terrestrischen beobachteten Zeit auf
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die Inertialzeit iibergehen. Erleidet die Erdrotation Schwankungen,
deren Gesetze wir nicht kennen, so sind wir zu diesem Ubergange von
terrestrischer zu Inertialzeit nicht mehr ohne weiteres in der Lage. Wir
konnen nur post festum von Fall zu Fall aus der Beobachtung des ganzen
Sonnensystems, vor allem des Mondes, die Reduktion der beobachteten
Zeiten, die wir als ,, Julianische“ Zeiten bezeichnen mogen, auf die uns
theoretisch bekannten, ungestérten, terrestrischen Zeiten bestimmen
und von diesen auf die Inertialzeiten tibergehen. Es sind nicht nur
die bisher je in einem individuellen ZeitmalBe stehenden Tafeln aller
Planeten und Monde in terrestrischer oder Inertialzeit zu geben, sondern
fiir jede sorgfiltige Bahnbestimmung sind die Beobachtungen, so wie
man sie auf ein gemeinsames Aquinox bezieht, auch auf terrestrische
oder Inertialzeit zu reduzieren. Vielleicht ist es spiter moglich aus
laufenden Mondbeobachtungen schon nach wenigen Wochen die Zeit-
korrektionen mit einer fiir die praktischen Bediirfnisse gentigenden Ge-
nauigkeit zu verdffentlichen.

Es fragt sich nun, welche Ursache die beschriebene Erscheinung her-
vorrufen mag, denn wenn wir diese Ursache kennen, so besitzen wir
vielleicht die Moglichkeit, die Schwankungen der Erdrotation rascher und
sicherer aus anderweitigen Beobachtungen zu bestimmen, als dies uns
zur Zeit mit Hilfe der bisher angewandten astronomischen Beobach-
tungen moglich ist.

DaB irgendeine duBere Ursache in Frage kommt, ist nicht sehr wahr-
scheinlich. Die Vermutung von FOTHERINGHAM (20), daB, wie er es
nennt, ,, Trepidations‘‘ oder wie es BROWN (I3) einmal fither ausdriickte:
,,a surge spreading through the solar system and affecting planets and
satellites the same way*‘, verantwortlich zu machen sein fiir die gemein-
samen Lingenschwankungen aller Objekte diirfte zu gesucht sein, so-
lange man die Erscheinung durch eine ungezwungenere Annahme er-
kliren kann. Daf3 die von FOTHERINGHAM abgeleiteten Schwankungen
im Verhiltnis der Massen Venus-Sonne, falls sie iiberhaupt reell sind (26),
irgendwelchen ursichlichen Zusammenhang mit den Zeitschwankungen
besitzen, ist sehr unwahrscheinlich.

DaBl Schwankungen in der Einwirkung des Mondes auf die Erdrota-
tion vermittels der Flutreibung nicht in Frage kommen, ist auch ein-
leuchtend, denn die Flutreibung kann nur negative, nie positive Be-
schleunigungen hervorbringen. Die Erdrotation erfihrt aber sehr starke
positive Beschleunigungen, gegen die die gewdhnliche Beschleunigung
durch die Flutreibung verschwindend klein erscheint. Wir miissen die
Ursache der Schwankungen daher in der Erde selbst suchen. Fiir die
unregelmifigen Schwankungen in der Erdrotation scheinen nur zwei
Erklirungen moglich zu sein. Die erste besteht in der Annahme von
Schwankungen des Trigheitsmomentes der Erde, die zweite in der
Annahme einer dauernden Westdriftes der Erdmantels iiber den Erdkern
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hin mit Schwankungen in der Reibung in der Zwischenschicht zwischen
Mantel und Kern.

Lokale Niveauinderungen, wie sie LARMOR (27) zum Teil annimmt,
reichen so, wie wir sie beobachten kénnen, nicht aus, um das Trigheits-
moment der Erde hinreichend zu 4ndern, um die Beschleunigungen in
Rotation zu erkliren.

SCHULER (28) denkt an Massenverlagerungen, die dadurch zustande
kommen, daB das in warmen Gegenden verdunstende Wasser in manchen
Jahren sich an den Polen stirker als Eis niederschligt, in anderen Jahren
das Eis dort stirker abschmilzt. (Es handelt sich hier nur um die kleinen
in den letzten 200 Jahren beobachteten Schwankungen, nicht um die
in fritheren Entwicklungsstadien der Erde eventuell eingetretenen Ver-
dampfungen groBer Meeresteile durch Magmaaustritte gréBten Stiles und
entsprechender Belastungen der Polkapper mit Eis (und Abschwem-
mungen des Festlandes durch Dauerregen), was Verschiebungen der Erd-
kruste zur Folge haben mochte). Fiir eine Abschitzung der Wirkung
solcher Massentransporte kommen nur die Gebiete der Polkappen in
Frage, in denen das Eis auf Festland aufliegt, da eine Vermehrung des
im Wasser schwimmenden Eises das Meeresniveau am Aquator nicht
dndert. Rechnet man am Siidpol Land bis 20° Poldistanz, so gibe dies
fiir die Eisablagerung eine Fliche von 15,4 X 10° gkm. Am Nordpol ist
die Landverteilung etwas verwickelt. SCHULER schitzt die hier dauernd
mit Eis bedeckte Fliche auf ebenfalls 15 X 10° gkm. Im ganzen stehen
S0 30 X 10*2 qm zur Ablagerung zur Verfiigung. Andert sich die Machtig-
keit dieser Eisdecke um 11 m, so entspricht dies einer Wasserhéhe von
10 m und einer Masse von 3 X 101* Tonnen. Diese beiden zusitzlichen
Eiskappen haben ein Trigheitsmoment um die Erdachse von © = 11,2
X 10°° km?® Tonnen. Stammt das in Eis verwandelte Wasser von der
ganzen Erde mit Ausnahme der Polkappen, so wire die Anderung des
Trégheitsmomentes der Erde 68 x 10°° km? Tonnen. Das Trégheits-
moment der Erde ist 82 X 10°”km® Tonnen. Da das Rotationsmoment
der Erde durch den Massentransport sich nicht dndert, ist, wenn K das
Tidgheitsmoment und £ die Winkelgeschwindigkeit bedeuten,

dK _  de
K=" @
Dies gibt fiir ein Jahr — 98 X 10% % 3862‘3;‘;5152724 X60x60 _ _, 6Sek.

Eine Anderung der Michtigkeit des Eises der Polkappen um II m
wiirde also eine Anderung in der Erdrotation von der beobachteten
GréBenordnung hervorbringen. An den Alpengletschern sind Ande-
rungen von 15 m beobachtet worden, also sind #hnliche Anderungen
an den Polkappen in lingeren Perioden wirmerer oder kilterer
Jahre wohl denkbar. Dann miiite aber der mittlere Meeresspiegel sich
um etwa 70 cm dndern. Um 1898 miiBite ein solcher Sprung aufgetreten
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sein. In Wirklichkeit hilt sich die Hohe des Mittelwassers aller Meere
fast unverdndert auch iiber jenes kritische Jahr hin.

E. W. BrRowN (10) vermutet, daB sich das Trigheitsmoment der Erde
andert, entweder durch eine gleichm#Bige Ausdehnung bzw. Zusammen-
ziehung des ganzen Erdkorpers oder durch ein Heben und Senken des

Erdmantels. Imersteren Falleist dr = — 72' a%

von I Sekunde pro Jahr. Andert sich der Radius des Erdkernes nicht,
sondern hebt und senkt nur die Schicht zwischen Kern und Mantel letz-
teren, so ergibt sich eine gréBere Anderung des duBeren Erdradius. Ist
K das Gesamttriagheitsmoment der Erde, 2 das des Erdmantels, so ist
ak ae
K- T e
Nimmt man die Dicke des Erdmantels zu d = 100 km, die mittlere
Dichte der Erde zu ¢, = 5,6, die des Mantels zu ox = 2,6, # fiir Mantel
und Kern gleich. Dann ist K = M7*, k= Zmr® und damit
My 72.0,
am2 4-3-d-0;,-2

=10 cm fiir eine Anderung

ar = —

= 260 cm fiir 1 Sek. pro Jahr.

Einer Anderung von 3 Sekunden entspriche demnach eine Hebung
oder Senkung von etwa 8 m. Die dadurch bedingten Druckinderungen
langs der Oberfliche wiirden bei homogen aufgebautem Mantel beiweitem
nicht ausreichen, irgendwelche duBerlich erkennbaren Anderungen in
ihm hervorzurufen. Der Erdmantel ist jedoch keineswegs homogen auf-
gebaut, sondern enthilt in Michtigkeit, Schichtung usw. groBe Ver-
schiedenheiten. Durch Verwitterung und meteorologische Abtragungen
werden immer neue lokale Spannungen erzeugt werden und es wire
daher wohl denkbar, dal die zusitzliche Spannung durch die Hebung
des Erdmantels imstande wire, Erdbeben auszulésen. Ein klarer Zu-
sammenhang zwischen Erdbeben und Zeitschwankungen hat sich bisher
noch nicht gezeigt (29, 30). Vielleicht wird die Bearbeitung der erst seit
einigen Jahrzehnten vorhandenen Seismogramme, die die seismische Un-
ruhe der Erde nicht nur an den groBen Beben zu messen gestattet, solche
Zusammenhinge aufdecken.

Sollte das groBe periodische Glied in der Zeitschwankung sich in Zu-
kunft als reell erweisen, so legt die BRowNsche Hypothese es nahe, eine
Parallele zu ziehen zwischen den Schwankungen des Erdradius und den
Pulsationen einer Gaskugel, wie wir sie annehmen zur Erklirung des
Lichtwechsels gewisser verdnderlicher Sterne, obschon es sich hier um
ganz andere Zustandsbedingungen handelt.

Die zweite Moglichkeit, die Schwankungen der Erdrotation zu er-
kliren, liegt in der Wahrscheinlichkeit, daB der Erdmantel, der von dem
Erdkerne durch eine zihfliissige Schicht getrennt ist, infolge der Flut-
reibung eine dauernde Drift von Ost nach West iiber den Kern hin be-
sitzt (30). Solange der Reibungswiderstand zwischen Mantel und Kern
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konstant bleibt, ist auch die Drift konstant. (Die kurzperiodischen
Schwankungen in den Tiden heben sich schon im Monat bzw. im Jahre
auf.) Wir wiirden dann von der Erdoberfliche aus etwa mit Hilfe des
Mondes eine gleichm#Bige Rotation der Erde beobachten. Dafl der Erd-
kern schneller rotiert als der Mantel, kénnen wir nicht erkennen. Die
bremsende Wirkung der Gezeiten iibertrigt sich durch die reibende
Zwischenschicht auf den Kern und erteilt so der ganzen Erde die Be-
schleunigung, die wir etwa mit Hilfe des Mondes oder der Sonne beob-
achten. Sobald sich die Reibung zwischen Mantel und Kern #ndert,
muB sich gleichzeitig die Drift des Mantels iiber den Kern hin dndern.
Wird die Reibung groBer, so wird die Drift geringer, die scheinbare
Rotationsgeschwindigkeit der Erde nimmt zu. Wird die Reibung ge-
ringer, so tritt das Gegenteil ein.

Eine Anderung in der Reibung ist wohl moglich. Zunichst kénnen
Zustandsinderungen eintreten in der Zwischenschicht, wie sie auch
BrowN annehmen muB, um ein Heben und Senken des ganzen Erd-
mantels zu erkliren. Die Grenze zwischen Mantel und Kern ist viel-
leicht fiir das dort vorhandene Material beziiglich seines Zustandes ein
umkampftes Gebiet, in dem schon kleine Schwankungen der gegebenen
Bedingungen Zustandsinderungen hervorrufen. Ein Anwachsen bzw.
Abschmelzen des Mantels oder Kernes wiirde den Abstand zwischen den
festen Grenzwinden und damit die Reibung verdndern. Aber auch ohne
Zustandsinderungen sind Schwankungen in der Reibung denkbar. Mit
Sicherheit wissen wir aus seismischen Beobachtungen, daB die Dicke
des Erdmantels sehr verschieden ist. Die Kontinentalschollen tauchen
viel tiefer in die als Magma bezeichnete Zwischenschicht als die Gebiete
der groBen Ozeane. Wenn nun auch die Oberfliche des Kernes nicht
rotationssymmetrisch geformt ist, sondern Erhebungen und Vertiefungen
aufweist, oder etwa ein dreiachsiges Ellipsoid bildet (42), so wird bei
der Drift des Mantels der Widerstand schwanken, je nach den Ver-
dringungswegen, zu denen das Material der Zwischenschicht gezwungen
wird. Bleibt die Form des Kernes und des Mantels ungedndert, so werden
sich die Verhiltnisse nach jedem vollen Driftumlaufe wiederholen. Es
wird sich also eine Periode erkennen lassen in den Zeitschwankungen.
Vielleicht ist diese Periode ausgedriickt in dem groBen empirischen
Gliede HanseNs und NEwcomss mit der Umlaufszeit von etwa 240 bis
270 Jahren. Die Driftperiode betrigt dann 240 bis 270, oder bei ellip-
tischem Kerndquator 480 bis 540 Jahre. Die Hypothese der Westdrift
des Mantels findet eine Stiitze in dem Auftreten dieser Periode, in einem
wichtigen Gliede der erdmagnetischen Elemente. Hat der Erdmagne-
tismus zu einem Teile seinen Sitz im Kerne und liegt das Feld dieses
Teiles nicht rotationssymmetrisch zur Erdachse, so mufl der Erdmagne-
tismus Schwankungen aufweisen, welche die Periode der Drift ‘zeigen.

Eine Periode von 270 (540) Jahren bedeutet eine Driftgeschwindig-
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keit von 1°34 (0°67) oder am Aquator einen Weg von etwa 150 (75) km
im Jahre. Das am Kern gemessene Jahr ist um 5% (2,7) Minuten linger

als das von uns an der Oberfldche gemessene Jahr. Um die Zeitschwan-
kungen hervorrufen zu kénnen, miifite die Reibung sich um etwa 1 (2) vH
dndern kénnen, was kein sehr groBler Wert zu sein scheint.

Wire die Hypothese der Manteldrift richtig, so kénnte man aus ihr
weitere geophysikalische Folgerungen ziehen. Finden die vermehrten
Bremsungen an einzelnen Kontinentalschollen statt, so werden Span-
nungen in den diinnen, die Schollen verbindenden Teilen auftreten. Eine
gegenseitige Lagendnderung der Schollen, wie sie WEGENER z. B. be-
ziiglich Amerikas zu Europa-Asien-Afrika vermutet, wire daher wohl
denkbar, besonders in einem Entwicklungsstadium der Erde, in dem das
Festland mehr als jetzt durchsetzt war mit flachen Meeresbecken, die
mit den groBen Ozeanen, in denen sich die Gezeitenwelle voll entwickeln
konnte, durch breite Kanile in Verbindung standen. Die Flutreibung
wirkt sich im wesentlichen in diesen Becken aus, in denen die Gezeiten-
strome und damit deren Reibung am Grunde groB ist. TAYLOR (37) hat
numerisch nachgerechnet, wie gro der Reibungsverlust der Gezeiten-
strémung in der Irischen See ist. Experimentell ist bekannt, welche
Reibung strémendes Wasser auf seine Begrenzung ausiibt. Da die Ge-
zeitenstréme in der Irischen See nach GréBe und Dauer bekannt sind,
148t sich ein gendherter Wert fiir die Reibungsarbeit ermitteln. TAvLOR
findet je nach der angenommenen Beschaffenheit des Bodens und damit
des Reibungskoeffizienten 1300 oder 1040 Erg pro qcm und Sekunde.
Andererseits 148t sich aus den bekannten Strémungsgeschwindigkeiten
in den Querschnitten des nérdlichen und siidlichen Kanales, durch welche
die Gezeiten in die Irische See ein- und austreten, berechnen, wieviel
Energie einschlieBlich der dort direkt vom Monde erzeugten in die Irische
See hineintransportiert und dort verloren wird. TavLor findet einen
Energieverlust von 1530 Erg pro qcm und Sekunde in auffallend guter
Ubereinstimmung mit dem auf dem anderen Wege gefundenen Resultate.
Diese Werte gelten fiir Springflut. Im Mittel ist etwa der halbe Wert
zu setzen. Die Fliche der Irischen See ist etwa 3,9 X 10™* qcm, die in
ihr pro Sekunde geleistste Reibungsarbeit daher 2,5 bis 3,0 X 107 Erg.

Nach JEFFREYS (38) leistet die Gezeitenreibung rund 1,4 X 109 Erg.

Demnach wiirde die Irische See allein schon etwa 316 der Gesamtreibung

der Flut liefern. War in fritheren Zeiten das Festland wesentlich mehr
durch flache Seen wie die Irische See unterteilt und lagen etwa weite
Gebiete im Niveau des mittleren Niedrigwassers, so daB starke Tiden-
strémungen {iber sie hinweggingen, so muBlte der Mantel eine wesentlich
starkere Drift aufweisen. Kam es dann an begrenzter Stelle etwa durch
Festfahren einer besonders tief eintauchenden Scholle am Kern zu
grofem Widerstande gegen die Drift, so konnten wohl geologisch form-
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bildende Krifte auftreten. Mit der Annahme des iiber dem Kerne ver-
schieblichen Mantels 148t sich auch die ungewdhnliche Lage der Magnet-
pole, sowie das Vorkommen eiszeitlicher Spuren in den Tropen und tro-
pischer Spuren in den heutigen Polargegenden erkliren, worauf schon
ofter hingewiesen ist, z. B. (32 bis 36). Kommt es z. B. zu einem Fest-
fahren des Mantels an den Polen etwa durch Senken der Oberiliche
durch steigende Eisbelastung, und liegen die durch die Reibung entstehen
den Momente nicht achsensymmetrisch, so fillt die Rotationsachse des
Mantels nicht mehr zusammen mit der des Kernes, der Mantel rollt auf
dem Kerne und fithrt die fritheren Polgebiete in niedrigere Breiten.

Die Richtigkeit der Drifttheorie vorausgesetzt haben wir die’ Mog-
lichkeit, uns eine Vorstellung zu machen von der Viskositit des Magmas.
Ist p der Zahigkeitsfaktor der Magmaschicht, A ihre Dicke, # der Radius
des Kernes, D die Drift des Mantels {iber den Kern, dann ist das Dreh-
moment, das von einer Zone der geographischen Breite ¢ und der linaren
Breite # X dg auf den Kern iibertragen wird

Mq,=2-7-cos<p-z-r-d¢p-r~cosqu-r-cosgv%.

Das Gesamtmoment ist
n

4nD z 8.-m-D-vé-pu
~ .M.y4-/c053(pd(p—_—T

o

M =

Dies Moment bewirkt eine Beschleunigung b des Trigheitsmomentes

T der Erde. Es ist daher, da Tréagheitskrifte nicht zu berticksichtigen
sind, M = T - b. Folglich

 T:b-3-4 72

N co-b.d
M—S.n’D-'r‘t_ 6.D

Hierin ist -
70+ 15
206265 (100 - 365 « 86400)2

0=253,7=063-10% b=

Dazu kommt, wenn ausgedriickt ist 4 in Kilometern der Faktor 103,
I

D in Graden pro anno der Faktor ——— .
P 57+ 355 - 86400

Damit ergibt sich der Wert g = 601')4 .
Die Periode der Drift ist 270 Jahre, D daher 1°34 und damit
p=454.

Fiir A kann man vielleicht 10 km setzen, also y = 450. Das Magma
wire etwa elfmal so dickfliissig wie Glyzerin bei 00 C. (Bei elliptischem
Kerndquator 2z2mal so dickfliissig.)

Von Interesse ist nun noch die nicht von der Flutreibung, sondern
von einer unbekannten Ursache herriihrende Beschleunigung der Erd-
rotation. Wir hatten S. 96 gefunden, daB be = —31'1. Ferner hatten
wir frither (S. 93) geschrieben
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(N

h:Cn +_M:,M,4_T ‘ux .
(M + m)3 Q3
‘Daraus folgt
M-m 12
C'd%=m—3—d.g.

Da C gendhert = 7Mp* gesetzt werden kann, ist
wm 72
d’ﬂ: M’m"e—z'dg.
Nehmen wir an die MaBe der Erde M = 1,
die MaBe des Mondes m = Z;I}’

der Erdradius ¢ = 1,

der Mondbahnradius 7 = 60,

so wird dn = %—C:d!) — 43,040

Die aus der Reibung der Sonnentide entstehende Beschleunigung der
Umlaufsgeschwindigkeit der Erde um die Sonne erhilt aus einer gleichen
Rechnung einen Faktor von der GréBenordnung 10% Die Bahnbeschleu-
nigung der Erde durch die Sonnentide verschwindet daher véllig gegen-
tiber der entsprechenden Beschleunigung der Erdrotation, 4 = o.

Fiir das Verhiltnis der Beschleunigungen durch die Gezeiten %%

wird man setzen kénnen das Verhiltnis der Tidenhiibe mal dem der

Tidenumlaufsgeschwindigkeiten oder das Verhiltnis der Quadrate der

Tidenhiibe mal dem der Umlaufsgeschwindigkeiten. Wir hitten also
bi¢ _ mg 7%~ 352.8 mg? @S- 352.8
bio  me-rc3- 3662 ., oder mez-r(5-366.2 H,
bt@ HI H,

_ ., beg
bio + bic — 1+ L oder = T H Ferner ist T 43,9

+ H;
be+ beg = bc - 43,9 -~ baw. =1bc-43,9 “ g

! Zfl‘ = 1,45, I';I—?f = 1,20; bc = — 31'I.

Damit wird b,5+ b, = —1980" bzw. = —1639".

Fiir b, = b,5 + byc + b, hatten wir —73°1 = —1096” gefunden,
demnach b, = + 884" oder + 543" oder in Zeit ausgedriickt

bs = 4 59°0 oder 4-3672.

Diese Beschleunigung diirfte wohl auf eine Schrumpfung des Erd-
radius in historischer Zeit zuriickzufiihren sein. Wire die ganze Erde
an der Schrumpfung beteiligt, so hitte sich der Erdradius in 100 Jahren
um 4 bzw. 6 cm gedndert (nach Hem 8,8 cm, nach JEFFREYS 0,8 cm),
wire nur der Erdmantel geschrumpft, so betriige die Anderung des Erd-
radius 83 bzw. 135 cm im Jahrhundert. Wire diese Beschleunigung aus
einer Zunahme der Reibung zu folgern, was jedoch nicht wahrscheinlich
ist, so miiBte sich diese in 100 Jahren um o,1 bis 0,2 vH gesindert haben.
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Ob die Annahme von Schwankungen des Trigheitsmomentes oder
solche einer Westdrift des Mantels der Wirklichkeit entspricht, muB die
Zukunft lehren. Mittel zur Losung des Problems scheinen vorhanden
zu sein. Vielleicht gltickt es den Geophysikern aus seismographischen
Untersuchungen UnregelmiBigkeiten in der Gestalt des Erdkernes und
damit im Laufe der Zeit das Vorhandensein einer Westdrift festzustellen.
Prof. ScHULER (39) hofft die Schwankungen der Erdrotation mit Hilfe
eines Pendels mit unverinderlicher Schwingungszeit kontrollieren zu
konnen. Die einfache Schwingungsdauer des Pendels ist

V4 ] fme + maz_
=7
m-g-a
Hierin ist / die mathematische Pendellinge, # die MaBe des Pendels,

o der Trigheitsradius des Pendels um den Pendelschwerpunkt in der
Schwingungsebene, a der Abstand des Aufhingepunktes vom Schwer-

punkte. Dann ist dJe mathematische Pendelldnge I = 9 + a.
Es 1st_- = a2 ¢ + I und dies wird Null fiir a =p. D1e mathema-

tische Pendelléinge muB daher sein = 2-p, wenn die Schwingungsdauer
des Pendels in erster Niherung unabhingig von Verschiebungen des
Aufhingepunktes sein soll. Bei einem gewdhnlichen Sekundenpendel
dndert sich der tégliche Gang bei einer Verschiebung des Aufhinge-
punktes um I mm um 43,5 Sekunden, bei dem ScHULERschen Ausgleichs-
pendel aber nur um 0,022 Sekunden. FEin solches Pendel konstruiert
ScHULER dadurch, daB er ein Zusatzgewicht, das gleich ist dem Pendel-
gewichte, an der Pendelstange so befestigt, daB sein Schwerpunkt mit
dem Aufhingepunkte zusammenfillt. Wegen Einzelheiten der Aus-
fiihrung verweise ich auf die oben angefiihrte Abhandlung SCHULERSs.
Sollte die von SCHULER konstruierte Uhr den an sie gekniipften Erwar-
tungen entsprechen, so miiBite ein Vergleich der aus dem Gange dieser
Uhr und den Beobachtungen des Mondes abgeleiteten Schwankungen
der Zeit erkennbar sein, welche der beiden bisher allein méglich erschei-
nenden Ursachen die Schwankungen bewirkt. Bei der Drifthypothese
miiBten beide Angaben miteinander iibereinstimmen, bei der Brrown-
schen Hypothese miiite die Angabe der Uhr das +1/,- oder das —12fache
der des Mondes betragen.

Zusammenfassung.

Wir besitzen an der Erdrotation kein festes ZeitmaB. Die an der
Erdrotation gemessenen ,, Julianischen‘‘ Zeiten bediirfen einer Reduktion
auf die an einer gedachten mit gleichférmig beschleunigter Geschwindig-
keit rotierenden Erde gemessenen ,,terrestrischen‘* Zeit bzw. auf die an
einer gedachten mit konstanter Geschwindigkeit rotierenden Erde ge-
messenen ,,Inertial‘-Zeit. Der Ubergang von der beobachteten ,, Julia-
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nischen® Zeit auf eine der beiden anderen Zeiten ist nur méglich mit
Hilfe der Beobachtung der Bewegungen des gesamten Sonnensystems.
Aus ihnen ist unter Zugrundelegung allein der Gravitationsgesetze die
,,Inertial“-Zeit und damit die Uberginge zwischen den einzelnen Zeit-
arten zu bestimmen. Solange das Mehrkérperproblem nicht gelsst ist,
ist die Inertialzeit nur durch schrittweise Ndherung zu finden. Zur Be-
schaffung des nétigen Materials zur laufenden Uberwachung der ,,Julia-
nischen‘* Zeit ist es wiinschenswert, daBl wieder mehr Gewicht gelegt
wird auf lange zusammenhingende Reihen von Meridiankreisbeobach-
tungen von Mond, Sonne, Planeten, von Sternbedeckungen, Beobach-
tungen der Jupitermonde und anderer Monde.
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I. Einleitung. Ergebnisse der Aerologie.

Zu meteorologischen Messungen in der freien Atmosphire werden
heute Augenablesungen im bemannten Freiballon nur noch gelegentlich
und zu besonderen Zwecken (Untersuchung von Schlechtwetterlagen)
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angewandt. Wenn nur die Windverteilung in der Hohe festgestellt wer-
den soll, so gentigt es, vom Boden aus die Bahn kleiner freier Pilot-
ballone am Theodolit zu verfolgen ; sonst werden leichte Meteorographen,
die Druck, Temperatur, mitunter auch Feuchtigkeit und Windgeschwin-
digkeit registrieren, mit Drachen, Flugzeugen oder unbemannten, freien
oder gefesselten Ballonen in die Hohe gehoben. In Hohen iiber 10 km
dringen nur freie Registrierballone vor. Diese Gummiballone werden mit
einigen Kubikmetern Wasserstoff gefiillt und verschlossen. Sie steigen
frei auf, wobei sie sich infolge des abnehmenden Luftdruckes ausdehnen,
bis die Kautschukhiille reit. Von diesem hochsten Punkt sinkt der
Meteorograph, der an einem Fallschirm oder einem zweiten, kleineren
Ballon befestigt ist, langsam herab. Die erreichbare Hohe hingt nur
von der Giite und GleichmiBigkeit des Gummis ab. Viele Aufstiege iiber-
schreiten 2o km. Die Maximalhéhen bei Registrieraufstiegen wurden in
den Jahren 1913/14 in Batavia mit 31 km erzielt (6); Pilotballone der
Drachenwarte Friedrichshafen erreichten 32 km.

Die aerologischen Aufstiege haben gezeigt, daB3 die Atmosphire im
wesentlichen in zwei iibereinander liegende Schichten geteilt ist; die
Grenzfliche zwischen beiden liegt am Aquato_r rund 16 km, in Mittel-
europa 10,5 km hoch, an den Polen nur unwesentlich niedriger. In der
unteren Schicht, der Troposphdre, nimmt die Temperatur in der Regel
nach oben um etwa 5° C/km ab; Wolken bilden sich fast nur in dieser
Schicht (vgl. aber S.119). In der oberen Schicht, der Stratosphdre, ist da-
gegen die Temperatur in vertikaler Richtung sehr gleichmiBig verteilt;
sie nimmt nach oben ganz langsam zu. Damit, daB die Troposphire
iber dem Aquator hoéher hinaufreicht, hingt es zusammen, daB die
Stratosphére in gleicher Héhe (z. B. 17 km) iiber dem Aquator kilter
(—8o°) ist als tiber Mitteleuropa (—54°). Bei den erwihnten Hoch-
aufstiegen in Batavia lag die tiefste mittlere Temperatur in 17 km Hohe
mit —85°; in einem Einzelfall wurden —g2° in 15,5 km Hohe gemessen.
Nach oben nahm die Temperatur wieder zu (—55° in 26 km).

Die Theorie fiir diese Zweiteilung der Atmosphire haben R. EMDEN
u. a. gegeben. Die ultraroten Absorptionsbanden des atmosphirischen
Wasserdampfes bewirken, daB3 die Atmosphére die von oben einfallende
heie Sonnenstrahlung weniger absorbiert als die von der Erdoberfliche
und von der Atmosphire selbst ausgehende dunkle Strahlung. Unter
dem EinfluB der auf- und absteigenden Strahlungsstréme ergibt sich
eine untere, instabile Schicht (die Troposphire), — deren Temperatur-
verhiltnisse, in der iiblichen Ausdrucksweise, beherrscht werden durch
Konvektion (Durchmischung) und Advektion (horizontale Luftver-
setzung), — und eine obere, stabile, nahezu isotherme Schicht von rund
— 54° (Stratosphire), deren Temperatur nach oben langsam einem Grenz-
wert von rund — 2zo°¢ C zustreben sollte.

Der Zustand der dariiberliegenden Schichten kann gegenwirtig nur

8*
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auf indirektem Wege erschlossen werden. Ob es gelingt, etwa mit Ra-
keten Instrumente in noch gréBere Hohen hinaufzuschicken, ist noch
nicht entschieden. J. KOLzER hat einen Raketenmeteorographen kon-
struiert, bei dem auf einer Trommel, die durch ein Uhrwerk gedreht
wird, Luftdruck und Temperatur registriert werden. Das Instrument
wird in die Haube einer Rakete eingebaut; im hochsten Punkt wird
mechanisch ein Fallschirm ausgelost, der das Instrument abwirts trigt
und wihrend des Abstiegs die Registrierung ermdéglicht. Bei den bisher
unternommenen wenigen Versuchen hat der Apparat Beschleunigungen
von rund 50 m/sec® ausgehalten; es wurden 700 m Hohe erreicht. —
Bei dem GeschoBmeteorographen von A. WIGAND (9) ist das Uhrwerk
vermieden; wihrend der Fallschirm absinkt, wird die Bewegung eines
Aneroids photographisch auf einer Trommel registriert, die von einem
Bimetallthermometer gedreht wird (Temperatur als Funktion des Druckes
aufgezeichnet). Wenn man den Fallschirm beim Abstieg mit einem Theo-
dolit verfolgt, so ergeben sich auch Richtung und Geschwindigkeit des
Windes. Es ist ferner vorgeschlagen worden, den Hohenwind aus der
Bewegung kiinstlicher, durch Geschosse erzeugter Rauchwolken (§) zu
bestimmen, oder aus der Abtrift senkrecht nach oben geschossener Ku-
geln (7). Die Franzosen verwendeten im Kriege Knallpiloten, d. h.
Pilotballone, an denen Knallkapseln befestigt waren, die in eingestellten
Zeitabstinden explodierten, und deren Schall am Boden an mehreren
Stationen registriert wurde (9a).

Vorldufig sind uns jedenfalls die Hohen iiber 30 km, gerade so wie
die Tiefen unter 10 km, ebensowenig unmittelbar erreichbar wie etwa
der Mond oder andere Himmelsk6rper. Von ganz verschiedenen Seiten
ist es aber moglich, Aufschliisse iiber Zusammensetzung und Zustand
der héchsten Atmosphirenschichten zu gewinnen. Die wichtigsten dieser
theoretischen und empirischen Methoden sollen in folgendem mit ihren
Ergebnissen besprochen werden; dabei konnten einige Abschnitte unter
Hinweis auf andere zusammenfassende Berichte kiirzer gehalten werden.
Es liegt in der Natur geophysikalischer Probleme, dall viele gewagte
Hypothesen mitbesprochen werden miissen, iiber die eine Entscheidung
bisher nicht méglich ist.

II. Zerstreuung in den Weltenraum.

Wenn die Atmosphire mit derselben Winkelgeschwindigkeit rotieren
wiirde wie der feste Erdkérper, so wiirden auf einem Kreise mit dem
Radius 42000 km (= 6,6 Erdradien) in der Aquatorebene Zentrifugal-
und Gravitationskraft einander das Gleichgewicht halten. M. voN Smo-
LUCHOWSKI (11) hat untersucht, unter welchen Bedingungen sich dieser
Kreis zu einer geschlossenen Fliche nach den Polen zu vervollstindigen
1aBt. Setzt man fest, daBl lings der Grenzfliche iiberall gleicher Druck
herrschen soll, und daB innerhalb der Fliche die Atmosphire rotieren,
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auBerhalb ruhen soll, so errechnet sich eine sphiroidische Fliche mit
dem Polarradius 28000 km. Aus verschiedenen Griinden ist diese Rech-
nung, die in einige Lehrbiicher {ibergegangen ist, nur von akademischem
Wert, weil in dieser Entfernung die Dichte praktisch gleich Null ist; rech-
nerisch findet man dort ein Molekiil in einem Wiirfel von etwa 1075km
Kantenlinge, wihrend die Entfernung gewisser Spiralnebel nur 1000000
Lichtjahre = 1019 km betrigt.

Die Frage, unter welchen Bedingungen ein Planet imstande ist, durch
seine Gravitation das Expansionsvermégen seiner Atmosphire zu kom-
pensieren, 1aBt sich am anschaulichsten mit den Vorstellungen der kine-
tischen Gastheorie beantworten (10, 12). Ein anfinglich ruhender Kor-
per, der aus sehr groBer Entfernung von der Erde angezogen wird, ge-
langt mit einer Geschwindigkeit von ¢, = J2ga = 11km/sec (g Beschleu-
nigung der Schwerkraft, ¢ Erdradius) zur Erdoberfliche. Umgekehrt
wird ein Kérper, der mit mehr als 11 km/sec Geschwindigkeit nach auBen
fliegt, die Erde in hyperbolischer Bahn verlassen und nicht wieder zu
ihr zurtickkehren. Nach dem MAXWELL-BoOLTzMANNschen Gesetz fiir die
Geschwindigkeitsverteilung sind in der Luft stets Molekiile vorhanden,
deren Geschwindigkeit gréBer als ¢, ist, und in geniigend groBen Héhen
(tiber 800 km) werden fast alle Molekiile beim Auswirtsfliegen nicht mehr
mit anderen Molekiilen zusammenstoBen und deshalb der Erde verloren
gehen.

Wenn man das Schwerefeld des Planetén durch die Grenzgeschwindig-
keit ¢, charakterisiert, und das Gas durch die mittlere Geschwindigkeit ¢
seiner Molekiile (c*> = 3RT /M , R universelle Gaskonstante, T abs. Tem-
peratur, M Molekulargewicht), so ergibt sich nach J. H. JEaNs (10) fiir
die Zeit ¢, in der der Planet so viel Gas verliert, wie einer 1 cm dicken
Schicht am Grunde der 4ufleren, isotherm angenommenen Atmospharen-
schicht entspricht,
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o h34 €

—— SeC.
S

¢ ist um so kleiner, d. h. die Atmosphéire wird um so schneller zerstreut,
je groBer c, also je hoher die Temperatur oder je niedriger das Molekular-

Schwere- G . .
beschleu- | 2rénzge-| Kritische mittlere Molekular-
Masse Radius nigung an schwin- geschwindigkeit ¢ (km/sec)
(Brde=1) | km |der Ober-| digkeit fiir
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(Erde=1) km/sec t=1Tag [t: 10Jahre |1 = 106 Jahre

Sonne. .

300 000 696 000 27,0 620 140 130 110
Erde . . 1 6 370 1,0 11 2,7 2,4 2,1
Merkur . 0,06 2232 0,41 455 1,1 1,0 0,8
Erdmond 0,0123 1740 0,165 2,4 0,60 0,54 0,46
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gewicht des Gases. Fiir eine irdische Wasserstoffatmosphire von 300 C
wire f = 107 Jahre, von 3000 Cetwa # = 1 Tag, und von 500° C¢ < 1sec.
JEANs hat fiir verschiedene Himmelskérper (¢, vorgegeben) diese Glei-
chung nach ¢ aufgeldst; die Tabelle S. 117 gibt die kritischen mittleren
Molekulargeschwindigkeiten ¢, die zu verschiedenen Werten der Zer-
streuungszeit ¢ gehoren.

Schon geringe Unterschiede in der mittleren Molekulargeschwindig-
keit ¢ lassen die Zerstreuungszeit innerhalb weiter Grenzen schwanken.
Mit den drei letzten Spalten dieser Tabelle sind nun folgende Angaben
iiber ¢ fiir einige Gase bei verschiedenen Temperaturen zu vergleichen.

Mittlere Molekiilgeschwindigkeit
Molekular- in km/sec bei der Temperatur
gewicht
—IOO°C| 30°C ] 300°C ’ 7000° C
2 Wasserstoff . . 1,46 1,04 2,66 0,45
4 Helium . . . . 1,00 1,38 1,50
18 Wasserdampf . 0,49 0,63 0,88
32 Sauerstoff . . . 0,37 0,46 0,67
44 Kohlendioxyd . 0,31 0,39 0,57

Die Sonne wird also, trotz jhrer hohen Temperatur, infolge ihrer
groBen Anziehungskraft verschwindend wenig Gas durch die Wirme-
bewegung verlieren. Die Erde wird in geologischen Zeiten ihre Atmo-
sphire festhalten konnen. Der sonnennahe Merkur wird so hohe Tempe-
ratur haben, daB dort kaum eine Atmosphire zu vermuten ist, und beim
Mond stimmen Theorie und Beobachtung darin iiberein, daB} eine Atmo-
sphire und deshalb auch fliissiges Wasser fehlen.

III. Einige optische Erscheinungen.

Von der Existenz einer Atmosphire in gréBeren Héhen zeugt am
sinnfilligsten die Ddmmerung (13) in ihrer mannigfachen Gestalt. Die
Abstufung der Helligkeit und Farbe ist nicht ganz stetig; es treten viel-
mehr verschiedene ,,Didmmerungsbégen‘‘ auf, die man als Folge eines
geschichteten Aufbaues der Atmosphire deuten kann. Quantitative An-
gaben sind aber ziemlich unsicher. Aus dem Verschwinden der gewhn-
lichen Diammerung bei einer Sonnendepression von rund 16° unter dem
Horizont kann man auf eine Hohe der durchstrahlten Luftschicht von
etwa 60 km schlieBen. Zwei Nachddmmerungsbégen, die A. WEGENER
(23) in Grénland beobachtete, werden von ihm auf Lichtzerstrenung in
tiber 700 km Hoéhe zurtickgefiihrt; moglicherweise gehért auch das Zo-
diakallicht (20) zu den atmosphirischen Dimmerungserscheinungen.

Im AnschluB an den Ausbruch des Krakatau (Sunda-Inseln, 1883)
wurden auf der ganzen Erde besonders auffallende Ddmmerungserschei-
nungen wahrgenommen, die man auf die Triibung der oberen Atmo-
sphire durch ausgeschleuderte, duBlerst langsam sinkende Ascheteilchen
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zuriickfithrte. Auch bei spiteren Vulkanausbriichen traten dhnliche Er-
scheinungen auf, z. B. nach dem Ausbruch des Katmai auf Alaska im
Jahre 1912 (12a). Charakteristisch ist der rotbraune BisHopsche Ring
um die Sonne, der z. B. bei 20° Sonnenhthe nach DorNO den inneren
Durchmesser 23°, den dufleren 43° hat.

Eine genaue Hohenbestimmung gelang zuerst bei den leuchtenden
Nachtwolken, die etwa gleichzeitig mit den abnormen Dimmerungen auf-
traten. Seit dem Jahre 1885 waren von Mitte Mai bis Juni noch um
Mitternacht in Berlin silberhelle Wolken sichtbar. JESsE (I4) photo-
graphierte diese Wolken, die von zerstreutem Sonnenlicht getroffen
waren, gleichzeitig von verschiedenen Orten aus (Steglitz, Rathenow,
Nauen); aus der Verschiebung der Wolken relativ zu den Sternen konnte
er die Hohe zu 82 bis 83 km berechnen. Die Hohenlage war bemerkens-
wert konstant. Der Glanz nahm von Jahr zu Jahr ab bis 18qo, als die
Beobachtungen aussetzten; in den letzten Jahren vor dem Verschwinden
waren Wogen in den Wolken zu erkennen, dhnlich wie bei Zirren. Die
Wolken bewegten sich hauptsichlich von Osten nach Westen mit rund
100 m/sec. Solche Wolken wurden auch neuerdings beobachtet (18).
V. Maizev (I7) verwirft die vulkanische Theorie, da die Nachtwolken
unabhingig von Eruptionen jedes Jahr beobachtet wiirden. A. WEGE-
NER (22) glaubt nicht, daB Vulkanasche in Héhen von 80 km hinauf-
gelange; seine Ansicht, daB es sich um Eiswolken, dhnlich den gew6hn-
lichen Zirren, handeln soll, wird von LINDEMANN und DoBSON nicht
geteilt. Klarheit kénnen wohl nur weitere photogrammetrische Mes-
sungen bringen. C. STgRMER (21) hat 1926 irisierende Wolken mit den
norwegischen Stationen seiner photogrammetrischen Nordlichtmes-
sungen beobachtet und in einem Fall eine H6éhe von 27 km bestimmt ;
die Wolke bewegte sich mit 75 m/sec nach Oststidost.

Die kleineren Meteore oder Sternschnuppen erscheinen im Mittel bei
120 km Hohe, gelegentlich auch bis 200 km, und verschwinden rund
40 km tiefer. Sie bestehen aus Eisen oder Stein und sind oft nicht gréfer
als eine Erbse. Infolge ihrer groBen Geschwindigkeit (10 bis 100 km/sec)
driicken sie die Luft an ihrer Vorderseite zusammen; bei dieser Kom-
pression wird soviel Wirme erzeugt, da3 die Sternschnuppe véllig ver-
dampft, falls sie nicht soviel Masse hat, daB sie bis zum Boden vordringt.
DoBson und LINDEMANN (I6) haben versucht, aus den beobachteten
Daten auf die Luftdichte lings der Bahn zu schlieBen; diese Dichte er-
gibt sich nach ihren Rechnungen so hoch, daf3 die Atmosphire stirker
aufgelockert sein muB, als man gewdhnlich annimmt, und zwar muB
die Lufttemperatur oberhalb 50 km auf 300° abs. steigen. Obwohl diese
Folgerung durch andersgeartete Beobachtungen gestiitzt wird (S. 134),
ist die SchluBweise selbst von SPARROW angezweifelt worden (vgl. die
Berichte von Raparovié [19]), und tatsichlich scheinen die theoreti-
schen Grundlagen.noch unsicher zu sein; auch A. WEGENER (24), der
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die Anfangs- und Endhohen groBer Meteore untersucht hat, hilt es
fiir verfriiht, daraus Schliisse auf die Schichtung der Atmosphire zu
ziehen.

Mitunter hinterlassen Meteore einen leuchtenden Schweif, der mehrere
Sekunden lang sichtbar bleibt. Aus der Trift dieser Schweife 148t sich
die Windrichtung in der Héhe bestimmen (15). Anscheinend 4ndert sich
die Windrichtung auch in diesen hohen Schichten zeitlich und &rtlich
(vgl. jedoch S. 143). Zwischen 30 und 80 km Hohe herrschen in Europa
und Nordamerika Winde aus Osten, dariiber Westwinde vor.

IV. Polarlicht.

a) Lage, Entstehung. Die Lage des Polarlichtes im Raum ist durch
die norwegischen stereo-photogrammetrischen Messungen gut bekannt
(42,45). Keine einzige Messung geht unter 77 km Hohe herab; am hiufig-
sten liegt die untere Grenze zwischen rund 100 und 110 km. Von den
verschiedenen Formen scheinen Bogen und Draperien nicht iiber 200 km
hinauszugehen; die Strahlen erstrecken sich dagegen weit héher. Die
anfangs (1913) gemessenen Maximalhshen von 300 km, die in eine Zeit
geringer Sonnentitigkeit fielen, wurden bei besonders starken Stérungen
des Jahres 1920 tibertroffen von Strahlen, die einwandfrei bis iiber 800 km
hinaufreichten, und am 8. September 1926 (41) erreichten diffuse grau-
violette Vorhangformen Héhen tiber 1000 km. Hochreichende Strahlen
haben in der Regel auch eine hochliegende untere Grenze.

Im Sinne der Theorien von BIRKELAND und STeRMER (81) ist das
Polarlicht unzweifelhaft ein Leuchten der atmosphirischen Gase, das
durch eine Korpuskularstrahlung von der Sonne her angeregt wird. Viele
Einzelheiten werden durch diese Vorstellung erklart, z. B. das verstirkte
Auftreten zur Zeit der Maxima der elfjihrigen Sonnenfleckenperiode,
der Zusammenhang mit erdmagnetischen Stérungen, das Zusammen-
fallen der Nordlichtstrahlen mit den Kraftlinien des erdmagnetischen
Feldes, die ringférmigen Zonen groter Hiaufigkeit um die beiden magne-
tischen Pole. Noch ungelost ist dagegen die Frage nach der Natur der
Teilchen, ferner die Frage, wie die Teilchen in etwa 36 Stunden von der
Sonne zur Erde gelangen, ohne daf sich der Schwarm unterwegs durch
elektrostatische AbstoBung zerstreut, usw.

Es ist kaum anzunehmen, dafl die Atmosphire normalerweise iiber
500 km Héohe noch so dicht ist, daB sie etwa ebenso stark leuchten kénnte
wie in 100 km Hohe. Solange man nur beachtet, dal die héchsten Héhen
gerade bei starken Stérungen erreicht werden, liegt der Gedanke nahe,
daB3 die voriibergehende Auflockerung der Luft durch elektrostatische
AbstoBung der zugefithrten Ladungen bewirkt wird, wie bei der Aus-
dehnung einer geladenen Seifenblase. Obwohl dieser Effekt einige cha-
rakteristische Eigentiimlichkeiten magnetischer Stiirme erkliren konnte,
scheint die Aufladung quantitativ nicht auszureichen. STORMER (43, 44)
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hat neuerdings gefunden, daB die hichsten Strahlen durchweg in solchen
Teilen der Atmosphire auftreten, die noch vom direkten Sonnenlicht
getroffen werden; eine eindeutige Erklirung fehit.

b) Spektrum. Das Nordlichtspektrum gibt AufschluB iiber die Zu-
sammensetzung der Atmosphére in den Héhen oberhalb 8o km, in denen
das Polarlicht erscheint. Solange man von dem Gedanken des Diffusions-
zustandes (vgl. S. 135) beherrscht war, suchte man nach den Spektral-
linien der leichtesten Gase, Wasserstoff und Helium, aber ohne jeden
Erfolg. Dagegen lieBen sich die negativen Stickstoffbanden nachweisen,
die nach W. WIEN (49) von ionisierten, einfach positiv geladenen Stick-
stoffmolekiilen ausgesandt werden.

Es war lange bekannt, dafl die am meisten auftretende charakteri-
ristisch gelbgriine Farbung des Polarlichtes durch eine starke Linie bei
5577 AE verursacht wird, jedoch gelang es erst in den letzten Jahren,
diese Linie einem bekannten Element zuzuordnen. Die Entdeckungs-
geschichte ist bemerkenswert: E. WIECHERT (48) fand, daB diese Linie
an jedem klaren Abend, auch bei Mondlicht, im Spektrum des Nacht-
himmels zu sehen ist. Uber geeignete Spektroskope zur visuellen Beob-
achtung hat LorD RAYLEIGH (38) berichtet. Er konnte auch die Linie
unter Verwendung lichtstarker Spektrographen geringer Dispersion
(300 A/mm) in je zwei von drei Nichten in England photographieren (37).
Die Intensitit der Linie wechselt um etwa das drei- bis vierfache, aber
ohne erkennbaren Zusammenhang mit dem Stérungsgrade des Erd-
magnetismus. Bei wirklichem Nordlicht sind auch die Stickstoffbanden
zu sehen, die sonst nicht auftreten. Die Intensitit der ,,non-polar
aurora‘’“ #ndert sich auBerhalb der Polarlichtzonen wenig mit der geo-
graphischen Breite. LoRD RAYLEIGH erginzt diese Beobachtungen durch
visuelle Photometrie des Lichtes des Nachthimmels, wobei das Spektrum
durch Filter von roter, gelbgriiner und blauer Farbe geeignet unterteilt
wird (39). J.Duray (27) maB das Verhiltnis der Intensitit der Nord-
lichtlinie zur Gesamtintensitit des kontinuierlichen Spektrums des Nacht-
himmels zwischen 4960 und 6000 AE; der Spektrograph war ungefihr
auf den Himmelspol gerichtet. Der Anteil der Strahlungsenergie der
Nordlichtlinie an dem des genannten Spektralteils schwankte zwischen
0,22 und 0,33.

H. D. Bascock (25) konnte in Pasadena und auf dem Mt. Wilson die
Wellenldnge der griinen Linie sehr scharf messen, indem er einfach eine
gewohnliche Kamera durch ein FaBrRv-Pfrotrsches Interferometer hin-
durch einige Stunden lang auf den Nachthimmel richtete. Erstaunlicher-
weise wurde das System der Interferenzringe so wenig vom Lichte des
Mondes und der Sterne gestort, daf die Aufnahme fast in jeder, auch
teilweise bewdlkten Nacht zwischen dem letzten und ersten Viertel des
Mondes moglich war. Interferenzen bis zur Ordnung von 85000 Wellen-
langen wurden mit Erfolg benutzt; aus der Schirfe der Interferenzringe
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folgt, daB die Linie einfach und nicht breiter als 0,035 AE ist. Die
Wellenlinge ist 5577,350 = 0,005 AE.

Unter den Hypothesen, die iiber den Ursprung der griinen Linie auf-
gestellt wurden, und die heute nur niehr historisches Interesse haben,
sei die VEGAaRDsche Vorstellung des Stickstoffstaubes genannt (46, 47).
Im Anschlufl an Versuche im Leydener Kiltelaboratorium, bei denen
die Banden fester Gase unter der Wirkung von Kathodenstrahlen unter-
sucht wurden, glaubte er die Nordlichtlinie dem Bandenspektrum des
Stickstoffs zuschreiben zu konnen; er stellte darauthin die Hypothese
auf, daB in den hochsten Atmosphirenschichten feste Stickstoffstiub-
chen schwebten, etwa durch gegenseitige elektrostatische AbstoBung ge-
halten. Aus der anschlieBenden Diskussion ist H. PELZERs (36) Nach-
weis zu erwihnen, daBl im Strahlungsgleichgewicht zwischen Erd- und
Sonnenstrahlung keine so niedrigen Temperaturen in der hohen Atmo-
sphire, auch auf der Nachtseite der Erde, moglich seien, wie sie fiir das
Gefrieren des Stickstoffs (bei —210° C) notwendig sind.

5461—Hg
—4861—H
—4702—A4
— 4596 —4
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Abb. 1.
A Spektrum einer Entladung durch ein Gemisch von Argon und Sauerstoff;
B Eisenvergleichsspektrum. (Nach Mac LENNAN.)

Mac LenNaN ([31, 32], vgl. auch den Bericht von W. GROTRIAN [28])
gelang es zuerst, die griine Linie im Laboratorium zu erzeugen. Sie gehort
dem atomaren Sauerstoff an; die Intensitit ist am groBten, wenn der
Druck des reinen Sauerstoffs im Entladungsrohr 2 mm Quecksilber be-
triagt, und wichst mit der Stirke des Entladungsstromes (Stréme bis
0,165 Amp.). Die griine Linie war selten schon bei der ersten Entladung
sichtbar; es scheint also betrichtliche Zeit nétig zu sein, um gentigend
viel Sauerstoff in den Zustand iiberzufiihren, der zur Emission der cha-
rakteristischen Nordlichtstrahlen erforderlich ist. Merkwiirdigerweise
wird die griine Linie durch Zusatz von Edelgasen zum Sauerstoff ver-
stirkt: Bei Beobachtung in Lingsrichtung eines 1 m langen Entladungs-
rohres war in einem Gemisch von Sauerstoff (Partialdruck r mm Hg)
und Argon (10 mm Hg), Strom 0,033 Amp., Expositionszeit 45 Minuten
(Abb. 1), die griine Linie auf der Photographie 85mal so stark -als in
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reinem Sauerstoff von 2 mm Druck, Strom 0,060 Amp. und g Stunden
Exposition; in dem 0,-A-Spektrum ist nur noch die O-Linie 6158 AE
starker als 5577 AE. Dieser EinfluB der Anregungsbedingungen er-
leichtert die Antwort auf die Frage, weshalb im Nordlichtspektrum nicht
auch die anderen Sauerstofflinien auftreten, wenn 5577 AE dem Sauer-
stoff angehoren soll. Man muBl wohl annehmen, daB die Bedingungen
in der hohen Atmosphire die Linie 5547 relativ zu den anderen noch
mehr verstirken, als es im Laboratorium durch Zusatz von Argon még-
lich ist, und daB die anderen Linien ganz unterdriickt werden.

Nachdem schon die ersten Messungen von Mc LENNAN an Prismen-
spektrographen fiir die Wellenldnge einen Wert ergeben hatten, der mit
dem von BaBcock gut tibereinstimmte, konnte G. CAR1O (26) durch Be-
nutzung eines groBen Konkavgitters den Wert auf 5577,348 == 0,005 AE
festlegen, und schlieBlich bestimmten Mc LENNAN und Mc Leob (33)
durch, Interferometermessungen (also auf demselben Wege wie seinerzeit
Bascock), den Wert endgiiltig zu 5577,347 =+ 0,004 AE, die Breite zu
0,030 AE.

Uber die serienschematische Einordnung der griinen Linie war bis
vor kurzem keine Klarheit geschaffen. J. J. HoprieLD (30) findet, dafl
die Frequenzdifferenz zweier einfacher Linien des Sauerstoffs im Ultra-
violett (bei 1217,62 und 999,47 AE) gleich der Schwingungsfrequenz
der griinen Linie (17925 Wellen pro Zentimeter) ist. W. GROTRIAN (29)
stellt die griine Nordlichtlinie in Parallele mit den Nebuliumlinien, die
bei fast allen Nebeln mit Emissionspektren dominieren, bislang aber in
keinem mit irdischen Lichtquellen erzeugten Spektrum gefunden werden
konnten. J.S.BoweN fand ndmlich, daB die stirksten dieser Linien
dem Sauerstoff und Stickstoff angehdren ; sie entstehen durch ,,verbotene
Uberginge*‘, die von metastabilen Anfangszustinden ausgehen. Der
Grund dafiir, daB in den Nebeln diese Linien so stark sind, liegt in der
sehr geringen Massendichte ; die Zeit zwischen zwei Zusammenstdfen von
Molekiilen ist daher, im Gegensatz zu den Laboratoriumsverhiltnissen,
mindestens 10*mal so groB als die Lebensdauer (10~ 3 bis 10~ sec) der
metastabilen Atome. Allerdings ist die mittlere Zeit zwischen zwei Zu-
sammenstdBen in 100 km Héhe in der Erdatmosphire sicher kleiner als
10~ *sec (vgl. S. 136). —Da die Existenz der non-polar aurora in niedrigen
Brejten wohl beweist, daB die Nordlichtlinie nicht bloB unter der An-
regung solarer Elektronen entsteht, so hat die CHaAPMANsche Ansicht
(101) viel fiir sich, wonach die griine Linie beim n#chtlichen Zerfall der
tagstiber gebildeten Ozonmolekiile ausgesandt wird. '

In einer vorldufigen Mitteilung teilt L. A. SOMMER (£0) mit, daB3 der
longitudinale ZrEMAN-Effekt der griinen Linie dreifach normale Auf-
spaltung zeigt. Daraufhin gelingt es ihm, die griine Linie in das Term-
system des Spektrums des neutralen Sauerstoffatoms einzuordnen. Sie
entspricht, ganz im Sinne der'Bowenschen Hypothese, und wie auch
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schon Mc LENNAN auf Grund der HopFIELDschen Feststellung voraus-
sagte (34), einem Ubergang zwischen metastabilen Termen. Solche Uber-
ginge kommen unter gewéhnlichen Entladungsbedingungen nicht vor,
wohl aber bei weitgehender Verdiinnung der Gase, die im Laboratorium
durch Zusatz von Edelgasen ersetzt wird. Die Anregungsspannung be-
trigt 2,23 Volt.

V., Ozon,

a) Qualitativer Nachweis. Auch bei Benutzung von Quarzoptik
erscheinen die Spektren der Sonne und der Sterne an der Erdoberfliche
bei etwa 2900 AE begrenzt. Schon HARTLEY (69) machte dafiir Ab-
sorption durch atmosphirisches Ozon verantwortlich, und genauere Mes-
sungen am Spektrum der Sonne und des Sirius von FOWLER und STRUTT
(63) haben diese Ansicht bestdtigt. Ozon (0,) bildet sich aus Sauerstoff
(0,) unter der Wirkung von Wellen unter 1800 AE. Es hat sehr starke
Absorptionsbanden im Ultraviolett, deren Maximum bei etwa 2550 AE
liegt, und die mit wechselnder Intensitidt bis etwa 3000 AE reichen, an-
schlieBend schwichere Banden (HuGGIiNs-Banden) bis 3400 AE. Im
Sichtbaren liegen Banden zwischen 5000 und 6000 AE; schlieBlich liegen
noch schmale, weniger bekannte Banden im Ultrarot bei etwa 4,5 und
9,5 p-

DaB} dieses Absorptionsspektrum erst in der Erdatmosphére erzeugt
wird, und daB also das auBerirdische Sonnenspektrum auch im Ultra-
violett annihernd demjenigen eines schwarzen Korpers von etwa 6000°
entspricht, kann man daraus schlieBen, daB sich das kurzwellige Ende
des Spektrums vom Rande und von der Mitte der Sonne nicht unter-
scheidet, daB aber die Stirke der Banden zunimmt, wenn die Sonne sich
dem Horizont nihert, also der Weg des Lichtes in der Atmosphére
langer wird.

Es ist lange bekannt, da Spuren von Ozon in der unteren Atmo-
sphédre vorhanden sind, aber der quantitative chemische Nachweis ist
so schwierig (DornNo [§7]), daB die mitgeteilten Zahlen sehr unsicher
sind. Wenn als maximaler Ozonwert nach Gewittern 2 mg/100 cbhm
angegeben wird, so entspricht das einemn Gehalt von 102 dem Volumen
nach. Aber erst LoRD RAYLEIGH (74) wies einwandfrei nach, daB in der
unteren Atmosphire zu wenig Ozon vorhanden ist, um die Absorption
des Sonnenlichtes zu erkliren. Im Sinne einer Anregung, die 1913 schon
von FaBry und Buisson (61) gegeben war, beobachtete er nachts das
Spektrum einer Quarz-Quecksilberlampe aus einer horizontalen Ent-
fernung von 6,4 km. Er konnte bei einstiindiger Exposition noch die
Quecksilberlinie 2536 AE photographieren. Dagegen endet z. B. das
Sonnenspektrum auf dem Pik von Teneriffa nach einem #quivalenten
Luftweg von nur 5,9 km schon bei 2922 AE, und auch bei beliebiger
Verlangerung der Exposition lassen sich keine kiirzeren Wellen nach-
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weisen. Die untere Atmosphire ist also transparent fiir ultraviolettes
Licht; das Ozon muB sich in der Hohe befinden. Neuerdings hat F. W.
P. GOtz (67) durch Vergleichsmessungen des Sonnenspektrums an zwei
iibereinander gelegenen Schweizer Stationen (Chur, 600 m hoch; Arosa,
1860 m) gezeigt, daBl in der Zwischenschicht optisch kein Ozongehalt
nachweisbar ist.

b) MeBmethoden fiir die Ozonmenge. Wenn man aus der Stirke
der Absorption auf die Menge des in der Atmosphire enthaltenen Ozons
schlieBen will, so miissen zunichst die Absorptionskoeffizienten des
Ozons als Funktion der Wellenldnge A durch Messungen im Laboratorium
bestimmt werden. Wenn Licht der Wellenldnge A (in ANcsTROM-Einheiten)
und der Intensitit I (A) eine ozonhaltige diinne Luftschicht durchsetzt,
deren Gehalt an reinem Ozon eine Schicht der Dicke d& bei o0 C und
760 mm Druck bilden wiirde, so wird die Intensitit durch die Ozonab-

sorption allein vermindert um dI = — Igd§; nach Durchlaufen einer
Strecke der dquivalenten Dicke £ ist also die Intensitit I gegeben durch
logI —log I, = —q-§, I=1,¢7 =1, -10—%

Der Extinktionskoeffizient & gibt also die Abnahme des dekadischen
Logarithmus der Intensitit beim Durchsetzen einer Schicht reinen Ozons
der Dicke 1 cm; 1/e ist die Schichtdicke, die den einfallenden Licht-
strom auf 1/,, schwicht. .

% in Angstrom-

. ! 2300 | 2400 | 2500 | 2600 | 2700 | 2800 | 2900 | 3000 |3100|3200| 3300 | 3400
Einheiten

o« (cm™ ) 50 | 95 | 120 | 120 | OI 46 | 16,6 4,6 |1,23/0,35|0,093| 0,025

107 %3¢ 1055102810730 10736

10" 277|107 " 1077 | 0,042|0,23|0,79|0,04 | 0,083

Vorstehende Tabelle (61) gibt die Werte von e« fiir das Ultraviolett
wieder; die dritte Spalte gibt das Schwichungsverhaltnis I/I, beim
Durchgang durch 0,3 cm Ozon. In der Gegend der maximalen Absorp-
tion reduziert schon eine Schicht gasférmigen Ozons von 0,0025 cm Dicke
die Intensitit auf die Hilfte; auf gleiche MaBe umgerechnet, absorbiert
Ozon diese Strahlung stirker, als die Metalle das sichtbare Licht ver-
schlucken.

Fiir den Verlauf von & zwischen 2goound 3300 AE, der hier am meisten
interessiert, finden FaBry und BuissoN die empirische Formel (deka-
discher Logarithmus; 4 in ANcsTROM-Einheiten = 10~8 cm)

Log ¢ = 17,58 — 0,00564 A.

Man kann daraus schlieBen, wie das Ende A, des Spektrums sich ver-
schiebt, wenn die Dicke x der Schicht sich dndert, wobei unter Ende
des Spektrums konventionell die Stelle verstanden wird, in der I = I, /N;
mit einer gewissen Zahl N, die sich nach den apparativen Umstinden
richtet. Dann ist 10%* = N, Log &, 4+ Log ¥ = const, oder, nach der
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Formel fir Log &, A, = 177 Log % + const. Wenn x sich von 0,2 auf
0,4 cm dndert, verschiebt sich demnach die letzte noch nachweisbare
Wellenlinge um 53 AE nach rot; die dariiber gelagerten FRAUNHOFER-
schen Absorptionslinien im Sonnenspektrum lassen diese Versch1ebung
nicht stetig, sondern stoBweise erscheinen.

Die Absorption in den HuGcINs-Banden (3050 bis 3400 AE) haben
J.und M. DutHEIL (9) gemessen. Im sichtbaren Absorptionsgebiet
zwischen 5000 und 6000 AE maB G. COLANGE (54) @ = 0,0I bei 4 =
5000 AE, ¢ = 0,05 bei 1 = 6050 AE.

FaBry und Buisson (60, 62) haben zuerst die Menge Ozon in der
Atmosphire aus der beobachteten Energieverteilung im Spektrum be-
rechnet. DoBsoON (99, 6) und seine Mitarbeiter haben die optischen
Ozonmessungen systematisch an verschiedenen Orten fortgesetzt und
die Beziehungen zu anderen geophysikalischen Vorgidngen untersucht.
Die Grundlage der Methode ist kurz folgende: Sei I,(4) die Intensitit
des Somnenlichtes der Wellenldnge 4 an der Grenze der Atmosphire,
z (Winkel) die Zenitdistanz der Sonne, % die Hohe eines Luftteilchens
iiber der Erdoberfliche. Die Kriimmung der Erdoberfliche werde ver-
nachlissigt (vgl. S. 130). Beim Durchsetzen einer Luftschicht der verti-
kalen Dicke dh legt das Licht den Weg dh/cos z zuriick, und Licht der
Intensitdt I wird geschwécht um I-adh/cos z. a hingt von der Wellen-
linge ab, ferner von der Zusammensetzung und Dichte der Luft, im
wesentlichen also von . Aus dI /I = —a sec z dh folgt durch Integration

logl, — logl = secz/a ah,
oder, mit dekadischen Logarithmer,

Logl, — LogI = secz- Logefcz ah = ksecz,

woraus sich die Extinktionsformel I = I, - 10~ #5°°% ergibt. Bei gleich-
bleibenden atmosphirischen Verhiltnissen hingt der Extinktionskoeffi-
zient £ nur von A ab. Entsprechend den verschiedenen Ursachen, die
am Zustandekommen von % beteiligt sind, wird gesetzt

k=04 B+ ax.

Dabei smd 6 und B die Anteile der Lichtzerstreuung, und zwar durch
Teilchen, die groB (§ unabhingig von 4) oder klein (f ~ A—*) gegen die
Wellenlingen A sind; a ist der Extinktionskoeffizient des Ozons, und »
ist die Dicke der 4dquivalenten Ozonschicht, d. h. einer Schicht reinen
Ozons, die in der Nihe der Erdoberfliche (d.h. bei Normaldruck und
-temperatur) dieselbe Absorption verursachen wiirde wie das gesamte
in der Atmosphire verteilte Ozon.

Die Messung besteht nun darin, dal das Sonnenspektrum mit einem
Quarzspektrographen zwischen 29oo und 3350 AE bei verschiedenen
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Sonnenstanden photographiert wird ; im photographierten Spektrum ent-
spricht 1 mm etwa 15 AE. Verschleierung durch lingerwelliges Streu-
licht wird vermieden, indem ein passend konzentriertes Chlor-Brom-
Dampfgemisch in einem Quarzbehilter vergeschaltet wird ; Brom schnei-
det 2 > 3600 AE, Chlor A <{ 3600, maximal 3400 AE ab. Der photo-
graphischen Platte wird ein Graukeil (Kohle in Gelatinefilm zwischen
Quarzplatten) vorgeschaltet, dessen Linien gleicher Dichte parallel zur
Erstreckung des Spektrums verlaufen. Infolgedessen nimmt jede Linie
mit wachsender Ordinate y auf der Platte an Intensitit ab; ist 7 die In-
tensitdt einer Wellenlinge 4 beim Auffallen auf den Keil, und K die (be-
kannte) Keilkonstante, so ist die Intensitit auf der Platte, nach Durch-
setzen des Keils, 7-10—%7,

Um Platten vergleichen zu
konnen, also die Verschieden-
heit des Entwickelns und der
Plattenempfindlichkeit zu eli-
minieren, wird ein Streifen der
Platte, nachdem diese aus dem
Spektrographen herausgenom-
men ist, dem Lichte einer Gliih-
lampe konstanter Lichtstirke
exponiert. Langs gut markier-
ter FRAUNHOFERscher Absorp-
tionslinien wird dann diePlatte
ausphotometriert, vom diinnen
Ende des Keils (oder von einer
Bezugslinie in seiner Nihe) bis
zu dem Punkt, wo die Schwir-
zung im Sonnenspektrum gleich derjenigen des Normalstreifens ist; die
Ordinate dieses Punktes, vom diinnen Ende des Keils gemessen, werde
nunmehr y genannt. Dann ist 4-10~%” = const, also Log I = Ky + ¢,
wo ¢ ein fiir alle mal durch die Vergleichslichtquelle bestimmt ist und
natiirlich nicht von A abhingt. Aus Messungen zu zwei verschiedenen
Tageszeiten (z =2/, #’) ergibt sich fiir jede ausgewihlte Wellenlinge 4
LogI' —Log I = k (sec 2’ —sec 2') = K(y'—4"’). Hierin ist I, fort-
gefallen, so daBB % berechnet werden kann.

Die Funktion %(4) wird nun graphisch in ihre drei Bestandteile zer-
legt, indem % als Ordinate zur Abszisse A~* aufgetragen wird (Abb. z).
Der Anteil der Lichtzerstreuung (6 + f) verlduft in diesem Diagramm
geradlinig; da fiir A > 3300 AE a sehr klein ist, braucht man zu dem Wert
von & fiir 3300 AE, der am Quarzspektrographen bestimmt ist, nur noch
Werte von k fiir lingere Wellen, die durch visuelle Photometrie fiir
} = 5000 und 6000 AE ermittelt wurden. Damit ist die Gerade fest-
gelegt; ax ist dann der UberschuB von % iiber diese lineare Funktion.

Abb. 2. Der Extinktionskoeffizient %
als Funktion von 1™* (Nach DoBsON.)
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Division von ax durch die im Laboratorium ermittelten Werte von «
ergibt schlieBlich den Ozonwert x; die aus verschiedenen Wellenlingen
berechneten x-Werte miissen iibereinstimmen, was zugleich eine Kon-
trolle fiir die a bedeutet.

Fiir tdgliche Messungen ist die eben geschilderte Methode mehrerer
Aufnahmen bei verschiedenen Sonnenstinden zu umstindlich. Man be-
rechnet dann x aus einer einzigen Spektralaufnahme, indem man die
Intensitit zweier Wellenlingen 4 und A’ vergleicht. Es gilt dann

fir A Logl, —LoglI = (B + 0 -+ ax) sec 2,
fiir A’ Logl, —LogI' = (8’ + 6 + o'%) sec z,
also x=[(Log I,—Log I.)—(Log I—Log I')—(B—f’) sec z]/(a—a’) sec z.

Hierin ist ¢ eliminiert, und man kann x berechnen, wenn man das
extraterrestrische Intensitdtsverhiltnis Log I, — Log I§ = Log I, /I ein
fiir allemal konstant annimmt, und wenn man fiir (5— ') einen Nihe-
rungswert ~ (A~+ —A'~% benutzt; das ist statthaft, weil (§ — ') bei
den kleinen Differenzen zwischen A und A’ nur klein ist. Um den Nenner
in dem Ausdruck fiir x grof3 genug zu machen, wéihlt man A und A’ még-
lichst verschieden, jedoch so, dal} die kiirzere Wellenlinge bei niedrigem
Sonnenstande noch nicht ganz abgeschnitten ist; in Arosa ergaben die
beiden Wellenldngenpaare 3264, 3022 und 3232, 3052 AE gut iiberein-
stimmende Werte fiir x.

Seit Julizg26 hat DoBsSoN ein Stationsnetz mit # gleichartigen Appa-
raten eingerichtet: Oxford, Valencia (SW-Irland), Lerwick (Shetlands-
inseln), Abisko (Nordschweden), Lindenberg bei Berlin, Arosa, Monte-
zuma (bei Calama, Chile).

Die besprochene spektral-photometrische Methode ist die zuver-
lassigste. GOT1z (64, 65, 66), der jetzt ebenfalls zu dieser Methode iiber-
gegangen ist, hat die Intensitit der Ultraviolettstrahlung durch licht-
elektrische Messungen mit Kadmiumzellen bestimmt, wobei er den Emp-
findlichkeitsbereich der Zelle durch einen Glasfilter bei etwa 3220 AE
in zwei verschieden stark von Ozonabsorption betroffene Gebiete unter-
teilte. Die Bedenken, die C. DorNo (58) gegen die Verwendung dieser
Filtermessungen zu Ozonbestimmungen geduBert hat, gelten in ver-
starktem MaBe fiir die Messungen von EpisoN PETTIT (73), der im Brenn-
punkt von Quarzlinsen thermo-elektrisch die Sonnenstrahlung maB, die
durch diinne Filme aus Silber (durchlissig fiir 0,32 p) oder Gold (durch-
lassig fiir 0,50 y) gefiltert waren.

Fortlaufende Aufnahmen des ultravioletten Sonnenspektrums zum
Zweck der Ozonmessung werden erst seit 1925 von DoBsoN in England
angestellt. CABANNES und DurAY (52) haben die Reihe der Ozonwerte
riickwérts verlingert, indem sie die Ozonbande im Sichtbaren nach den
‘ABBOTschen Messungen auf dem Mount Wilson (19o8—1920) und in
Calama in Chile (1918—1920) auswerteten. Bei den ABBoTschen Mes-
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sungen der Solarkonstanten wird das Sonnenspektrum bei verschiedenen
Sonnenhéhen bolometrisch aufgenommen und daraus die Durchlissig-
keit der Atmosphire fiir zehn iiber das Spektrum verteilte Wellenlingen
bestimmt. Infolge der Reinheit der Luft {iber dem MeBort sind die Ex-
tinktionskoeffizienten streng proportional A4, wenn man die Absorp-
tionsbanden des Ozons und des Wasserdampfes vermeidet. Dadurch
wird es méglich, einen ungestérten Wert fiir 6000 AE zu interpolieren
und durch Vergleich mit dem beobachteten Wert fiir dieselbe Wellen-
linge die O,-Absorption zu berechnen.

c) Ergebnisse der Beobachtungen iiber die Ozonmenge. Alle Mes-
sungen stimmen in der GréBenordnung iiberein und ergeben fiir die Dicke
der dquivalenten Ozonschicht ¥ = 0,3 cm, entsprechend 10*? 0,-Mole-
kiilen {iber dem Quadratzentimeter der Erdoberfliche. Dieser Wert kann
innerhalb weniger Tage stark schwanken, z. B. Oxford 28. Febr. 1925
% = 0,370 cm, Ende des photographierten Sonnenspektrums bei 3050 AE;
7. Mérz 1925 x = 0,245 cm, Ende bei 3000 AE. Die englischen und ame-
rikanischen Beobachtungen ergeben einen starken jihrlichen Gang, mit
einem Maximum im April mit etwa 0,32 cm, Minimum im Oktober mit
0,24 cm; auch GOtz’ Filtermessungen in Arosa ergeben das Verhiltnis
4: 3 fir Frithjahr und Herbst (64). In Calama ist die jahreszeitliche
Schwankung kleiner als auf dem Mt. Wilson und verliuft umgekehrt
(Minimum im Mai) (52).

DoBsons Messungen zeigen in den Monatsmitteln keinen EinfluBl der
Sonnentitigkeit; die von CABANNES und DUFAY (50, 52) ausgewerteten
Mt. Wilson-Messungen bestitigen dieses Ergebnis, lassen aber Schwan-
kungen von Jahr zu Jahr erkennen; die Maxima liegen in den Jahren
1908 und 1918, also in der Nihe der Maxima der elfjihrigen Sonnen-
fleckenperiode. Die Amplitude der Jahresmittel betrigt 30 vH. Diese
Eigenschaft des Ozongehaltes, dal der Zusammenhang mit der Sonnen-
tatigkeit stirker in den Jahres- als in den Monatsmitteln hervortritt,
teilt er mit der erdmagnetischen Aktivitit, jedoch scheint der Zusammen-
hang loser zu sein als beim Erdmagnetismus. C. CHREE (43) hat den
Zusammenhang der einzelnen Tageswerte des Ozons mit den erdmagne-
tischen Charakterzahlen untersucht; hohere Ozonwerte scheinen im
Durchschnitt mit stiarkerer magnetischer Unruhe zusammenzufallen, je-
doch ist die Beziehung nur schwach angedeutet.

Am deutlichsten ist der Zusammenhang des Ozongehaltes mit der
Verteilung des Luftdrucks (56). Fast ohne Ausnahme ist der Ozonwert
hoch in ausgesprochen zyklonalen, niedrig in antizyklonalen Wetter-
lagen. Wenn man den jihrlichen Gang eliminiert, so ergeben sich aus
den Einzelwerten folgende Korrelationsfaktoren von x

mit dem Luftdruck am Boden. . . . . -0,46
mit dem Druck in 9 km Héhe. . . . . —-0,72
mit der Temperatur in 14 km Héhe . . +0,51.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII. &)
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Die hohe Korrelation ist um so auffilliger, als man geneigt ist, den
Ozongehalt mit der Leitfihigkeit der HEAVISIDE-Schicht in Verbindung
zu bringen (S. 152), aber noch nie irgendwelche unmittelbaren Beziehun-
gen zwischen erdmagnetischen Vorgingen und Witterungserscheinungen
nachgewiesen wurdeh. O. HOELPER (70, 71) hat gegen den Nachweis der
Druckabhingigkeit Einwinde erhoben; er glaubt, dal die Ozonschwan-
kungen durch atmosphirische Tribungen vorgetiuscht seien. DoBsoN
hilt diese Bedenken jedoch nicht fiir stichhaltig.

d) Hoéhenlage der Ozonschicht. Wenn die Erdoberfliche eben
wire, so wiirde bei wachsender Zenitdistanz z der Sonne der Weg durch
die Ozonschicht wie 1/cos zanwachsen. Infolge der Kriimmung der Erd-
oberfliche ist der tatsidchliche Weg der Strahlen um so kiirzer, je héher

die Ozonschicht iiber der Erde liegt

Z — —#i. ~ (Abb. 3). Sei a der Erdradius, % die

A > Hohe der unteren Grenze der Ozon-

2 N schicht, # = Afa, d ihre vertikal ge-

- messene Dicke (d <€ /# angenommen), w

/ die Wegliange in der Schicht fiir einen

@ / Strahl, der am Erdboden unter dem

/R Winkel z (Zenitdistanz) gegen die Ver-

/\J tikale einfillt. Schon aus Abb. 3 geht

/ anschaulich hervor, da w kleiner ist

J/ als der Weg w, = d/cos z fiir ebene

Abb. 3. Zur Bestimmung der Erde. Genauer ist (abgesehen von der
Hohe der Ozonschicht iiber der Strahlenbrechung)

Erdoberflache. sinzfsin? = (a-+h)Ja=1+79,

r . sinz z
also w/d = 1/cos? = I/l/ I (1 m 77)

Der EinfluB der Erdkriimmung macht sich also um so mehr bemerkbar,
je hoher die Schicht liegt und je niedriger die Sonne steht. Ein nume-
risches Beispiel:

Zenitdistanz | 2= | o0 | 700 | 800 | 859
7=0, h= okm | w/d= | 1,00 | 2,02 | 58 | 114
n =001, h =64 , wjd = | 1,00 | 2,73 | 4.5 6,1

Durch Beobachtungen bei tiefstehender Sonne ist es also moglich, die
Hohenlage der Ozonschicht zu berechnen. Abends und morgens, wenn
das Sonnenlicht lange Wege durch die Atmosphire zuriickzulegen hat,
werden die ultravioletten Spektralteile aber in der Ebene durch mole-
kulare Zerstreuung, sowie durch Dunst- und Staubabsorption besonders
stark geschwicht. Um den Ozoneffekt rein zu erhalten, haben P. Lam-
BERT (72) und seine Mitarbeiter 1924 auf dem Mont Blanc gemessen;
sie fanden fiir die Ozonmenge % = 0,32 cm, fiir die Héhe % = 45 km.
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CaBaNNES und DuFAY (51) wenden eine andere Methode an: sie ver-
zichten auf direkte Messung des Sonmenlichtes und untersuchen die
Himmelshelligkeit im Zenit, also das Licht, das durch die Ozonschicht
absorbiert und dann in der unteren Atmosphire zerstreut ist. Dabei wird
angenommen, dafl Zerstreuung im wesentlichen nur unterhalb der Ozon-
schicht eintritt. Da das kurzwellige Ende des Sonnenspektrums bei
niedriger Sonne aus den erwihnten Griinden oberhalb 3000 AE liegt,
muBlten fiir diese Messungen die HucGiNsbanden (3050 bis 3400 AE) ver-
wandt werden. Die Werte fiir die Hohe liegen ebenfalls zwischen 45
und 50 km und sind um nur einige Kilometer unsicher.

Wesentlich ist bei diesen Rechnungen die Annahme, da8 die Ozon-
menge x sich zur Zeit des Sonnenunterganges nicht indert. Wenn
tatsdchlich doch abnehmen sollte, was, trotz der dagegensprechenden
Konstanz des Ozonwertes gelegentlich einer Sonnenfinsternis (68), nicht
ausgeschlossen ist, so wiirde die berechnete Hohe systematisch groBer
ausfallen als sie in Wirklichkeit ist. Ferner muB man wohl damit rechnen,
daB3 das Ozon mittags tiefer hinabreicht als es die abendlichen Mes-
sungen ergeben, weil man sonst die Abhingigkeit des-Ozongehaltes von
der Wetterlage kaum erkliren konnte.

e) Temperatur. Biologische Bedeutung. Aus der Tatsache, daf8
Ozon selektiv im Ultraviolett absorbiert, haben LINDEMANN (16) und
DoBson (2) gefolgert, daB die Tem-
peratur der ozonhaltigen Schicht
hoher liegen miilte als die der
unteren Stratosphire, und zwar
beietwa 3000 abs. Der Gedanken-
gang, der ganz ihnlich der Er-
klirung der niedrigen Stratosphi-
rentemperatur durch die ultrarote T —7
AbsorptiondesWasserdampfesist, rat  viglett
seihierim AnschluB an H. PELzer ~ Abb. 4. Zum Strahlungsgleichgewicht

. selektiv absorbierender Gase.

(36) kurzwiedergegeben: In Abb. 4 (Nach H. PELzER.)

sei EE die Verteilung der gesam-

ten eingestrahlten Energie, die einer Gasschicht zukommt, iiber die
Frequenzen . Wenn das Gas nur ein einziges selektives Absorptions-
gebiet der Frequenz » hat und fiir alle anderen Frequenzen diather-
man ist, so kann es nach dem KirRCHHOFFschen Gesetz auch nur bei
derselben Frequenz v ausstrahlen. Angenommen, das Gas habe die
Temperatur T, die ihm zukommen wiirde, wenn es wie ein schwarzer
oder grauer Korper strahlen wiirde; 4,4, sei die entsprechende
Prancksche Energieverteilung fiir die Ausstrahlung eines schwarzen
Korpers dieser Temperatur 7,. Liegt nun die Absorptionsbande »,
in Ultraviolett (wie bei Ozon), so kann das Gas im dargestellten
Fall nicht im Strahlungsgleichgewicht sein, weil die eingestrahlte

9*
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Energie U, W, groBer als die ausgestrahlte U, V, ist. Die Temperatur
des Gases wird also auf einen hoheren Wert T, steigen, bis die bei »,
ausgestrahlte Energie ebenfalls gleich U,W, ist. Liegt dagegen die
Absorptionsbande v, im Ultrarot (wie bei Wasserdampf oder Kohlen-
sdure), so mufl die Temperatur auf 7, sinken. PELZER warnt jedoch
davor, beim Ozon neben der starken Ultraviolettabsorption die auBer-
dem vorhandenen, wenn auch viel schwicheren ultraroten Banden zu
vernachldssigen, weil sie die Gleichgewichtstemperatur erniedrigen
kénnen.

Ehe man diese Ultrarotabsorption nicht genau kennt, ist auch
wenig iiber die tdgliche Temperaturschwankung in der H6he zu sagen.
In der Troposphire nimmt bekanntlich ihre Amplitude vom Erdboden
aus nach oben stark ab; iiber Lindenberg betrigt z. B. an heiteren
Sommertagen die Differenz zwischen Maximum und Minimum in 2 m
Hohe 119, in 2500 m Héhe nur 10, Wie H. B. MAR1s (724) theoretisch
zu tiglichen Schwankungen von 140° in 60 km Héhe kommt, ist aus
seiner vorldufigen Mitteilung nicht zu entnehmen.

SchlieBlich sei noch auf die groBe biologische Bedeutung der Ozon-
schicht hingewiesen. Denn obwohl das Ozon nur in einer dquivalenten
Dicke von rund 3 mm (~ Partialdruck von 0,0005 mm Quecksilber) vor-
handen ist, dem Volumen nach also nur im Verhiltnis I: 3000000 in
der Atmosphire auftritt, schiitzt es doch z. B. unsere Haut gerade vor
den physiologisch wirksamen Strahlen, die in kurzer Zeit schweren Son-
nenbrand erzeugen wiirden. Von medizinischer Seite wird — nebenbei
bemerkt — jetzt mehr beachtet, daB das Fensterglas bekanntlich einen
weiteren groBen Teil des ultravioletten, vom Ozon noch durchgelassenen
Sonnenlichtes verschluckt.

VI. Schallausbreitung.

Gelegentliche Beobachtungen an Kanonendonner, vulkanischen Aus-
briichen, Explosionen usw. haben schon lange gezeigt, da3 die Schall-
stirke in Bodennihe im allgemeinen nicht stetig mit der Entfernung
von der Schallwelle abnimmt, sondern daB sich eine innere und eine
duBere Horbarkeitszone unterscheiden lassen, die in den meisten Fillen
durch eine Zone des Schweigens getrennt sind, in der kein Schall be-
merkt wird. Meist wird die duBere Horbarkeitszone nur segmentweise
nachgewiesen ; in einigen Fillen ist sie aber sicher als vollstindiger Kreis-
ring aufgetreten. Der Innenradius der AuBenzone schwankt in Europa
mit der Jahreszeit; er betrigt im Mittel im Winter r10 km, im Sommer
190 km.

Systematisch ist die Untersuchung der Akustik der Atmosphire
(75 bis 78) in den letzten Jahren unter Fithrung einer Kommission der
Notgemeinschaft der Deutschen Wissenschaft in Angriff genommen wor-
den. Zu verabredeten Zeiten werden Sprengungen ausgelést, deren Schall
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an einem dichten Netz von Stationen durch Ohr- und Registrier-
beobachtungen gemessen wird.

Die Laufzeit L des Schalles als Funktion der Entfernung A 1iBt
deutlich eine normale und eine anormale Schallausbreitung unterscheiden
(75). Wenn va =4 |L die horizontal gemessene Ausbreitungsgeschwin-
digkeit bedeutet, so entspricht die normale Welle, die in der Ndhe der
Schallquelle (4 = o bis 340 km) beobachtet wird, einer Fortpflanzung
in der Nihe der Erdoberfliche mit der LarracEschen Geschwindigkeit
v = YxRT/M (x Verhiltnis der spezifischen Warmen, R universelle Gas-
konstante, T abs. Temperatur, M Molekulargewicht). Fiir Luft (M =
28,95) ist fiir verschiedene Temperaturen:

T=--8"° -55° —30° oo 20° 30° Celsius
V= 278 299 312 331 343 348 m/sec.

Der Weg des normalen Schallstrahles ist durch die Temperatur und
Windschichtung in der unteren Atmosphire bedingt; damit der Schall
am Erdboden auf weite Strecken zu vernehmen ist, miissen die Schall-
wellen, die von der Schallquelle schrig nach oben ausgehen, wieder zur
Erde zuriickgelenkt werden, was nur dann eintritt, wenn die Schall-
geschwindigkeit mit der H6he zunimmt. Zwei allgemein bekannte Er-
scheinungen finden damit ihre einfache Erklirung: erstens die gute all-
seitige Horbarkeit in windstillen klaren Néchten, in denen sich die Luft
durch Ausstrahlung in Bodennihe stirker abkiihlt als oben, so daB »
mit der Héhe anwichst; und zweitens die Tatsache, dal der Schall an-
scheinend vom Winde mitgenommen wird, weil der Wind, der am Boden
durch Reibung verzogert wird, in der Hohe stirker ist als unten, so da3
die Schallstrahlen entgegen dem Winde nach oben, mit dem Winde nach
unten gekriimmt werden. Im allgemeinen nimmt aber T und damit »
nach oben ab; dann sind die Schallstrahlen nach oben gekriimmt,
so dafl in geniigender Entfernung am Boden kein Schall mehr ge-
hort wird.

Die anormale Schallausbreitung erfolgt mit horizontal gemessenen
Geschwindigkeiten von nur 275 bis 305 m/sec; der anormale Schallstrahl,
der in A = 150 bis 300 km Entfernung beobachtet wurde, kommt also
I bis 2 Minuten spiter an als der normale. Aus der ,,Laufzeitkurve**
(L als Funktion von A) lassen sich, dhnlich wie bei Erdbebenwellen,
Aussagen {iiber die Bahn des Schalles ableiten. Man findet, daB der
anormale Schall in gréBeren Hohen verlaufen sein muB, ehe er wieder
zur Erde zurtickkommt; zwischen 40 bis 50 km Hohe werden Schall-
strahlen zur Erde zuriickgelenkt, und zwar muf die dort erreichte
,»ocheitelgeschwindigkeit” ebenso groB sein wie an der Erdoberfliche
oder groBer.

Die Ballonaufstiege geben keinen Anhalt zur Erklarung der anormalen
Schallausbreitung, weil die in der Héhe gemessenen Temperaturen viel
zu niedrig sind. Windschichtung kann auch nicht die Ursache sein, weil
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sie nur eine einseitige Schallausbreitung, also keine ringférmigen Zonen
erkliren kann. Friiher hat man die Zunahme von v mit der H6he auf eine
Herabminderung des mittleren Molekulargewichtes der Luft (M am
Boden 28,95) zuriickfithren wollen; dann wire selbst bei Wasserstoff
eine Beimengung von iiber 25 vH erforderlich, was nicht zu den sonstigen
Beobachtungen (Polarlicht, Ozon) paB8t. Es bleibt deshalb vorliufig
wohl nur noch der Schlu8 iibrig, daB in 40 km Temperaturen von etwa
4300 C herrschen. Eine Erklirungsmoglichkeit dieser hohen Tempe-
ratur durch die selektive Ultraviolettabsorption des Ozons ist oben
(S. 131) angedeutet worden.

VIIL Druck und Zusammensetzung.

Nach dem DartoNschen Gesetz ordnen sich die einzelnen Gase eines
ruhenden Gasgemisches, das unter der Wirkung der Schwerkraft steht,
vollig unabhingig voneinander an. Fiir die Druckdnderung mit der Héhe
h iiber dem Boden gilt also fiir jedes einzelne Gas (ps Partialdruck,
os Partialdichte, 7" Temperatur, g (unabhingig von % angenommen)
Schwerebeschleunigung, R abs. Gaskonstante, Ms Molekulargewicht) die
statische Grundgleichung dps = — gosdh, oder auch, wegen der Gas-
gleichung ps = RosT [Ms, dps|ps = — gMsdh/RT. Bezeichnet man in
iiblicher Weise als ,,Hohe der homogenen Atmosphére’ H, diejenige Hohe,
die eine aus dem Gase s bestehende Atmosphire hitte, wenn sie in jeder
Hohe dieselbe Dichte gs, wie am Boden hitte, so ergibt sich aus der ersten
Form der statischen Grundgleichung, daf $s, und nach der Gasgleichung
auch T, in einer solchen homogenen Atmosphire linear mit der Hohe 4
abnehmen. Ist $s, der Bodendruck, so erhdlt man durch Integration
Hs = pso[goso = RT,[gMs. Fiir trockene Luft ist beispielsweise das mitt-
lere Molekulargewicht M = 28,95 einzusetzen, wobei sich M aus den
Molekulargewichten Ms der einzelnen Gase, die mit dem Gewichtsanteil
asam Gramm des Gemisches beteiligt sind, berechnet aus 1/M = Xas/Ms.
H; hingt also nicht vom Bodendruck, sondern nur vom Molekularge-
wicht des Gases und von der Temperatur T, am Boden ab. Fir T, =
2730 ergibt sich Hs fiir einige Gase wie folgt:

Luft Stickstoff Sauerstoff Argon Kohlensdure Helium Wasserstoff
H; (km) 7,09 826 7,23 5,80 523 58,4 114,8

Man kann die statische Grundgleichung schreiben
dps|ps = — (T,|T) dh[Hs.

Wenn T unabhingig von % ist, folgt daraus fiir den Unterschied der
Partialdrucke in zwei Hoéhen %, > 4,

log ps, —1log per = (1| 1) (he — h,)[Hs.

In einem rechtwinkligen Koordinatensystem mit log p, als Abszisse,
% als Ordinate wird der Druck als Funktion der Héhe in jedem isothermen
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Hohenintervall durch eine Gerade dargestellt; wenn T sich mit der Héhe
sndert, so kann die Kurve der Druckabnahme nach bekannten Regeln
der graphischen Integration aus einzelnen solchen Geradenstiicken zu-
sammengesetzt werden, indem fiir passende Hohenschichten Mittel-
temperaturen angesetzt werden. Der Druck nimmt um so langsamer
ab, je groBer H,.

Wenn die Atmosphire vollstindig in Ruhe wire, so wiirden demnach
im Diffusionsgleichgewicht unter der Wirkung der Schwerkraft nach
oben zu die leichteren Gase immer mehr hervortreten ; in genfigend groBen
Hohen wiirde das leichteste Gas praktisch allein vorhanden sein, so klein
sein Anteil am Gasgemisch in Bodennihe auch wire. In der Tropo-
sphire ist nun die vertikale Durchmischung, die z. B. schon durch die
Instabilitit im Strahlungsgleichgewicht erzeugt wird, so stark, daB3 sie

den sehr langsamen Vorgang der <

molekularen Diffusion vollstindig 2 T . ! \__L

kompensiert. SMOLUCHOWSKI (11) 22 s ‘%

bestatigte durch Rechnung, daB w0 ] :’15;»2, "\

die ,.Entmischungsgeschwindig- .| el f%,y;,\ﬁ?\é’

keit* z. B. von Stickstoff und 0 I’?"»z, \}f" “X\\

Sauerstoff unter der Wirkung der S L BN

Schwerkraft sehr gering ist. Bis {0 \ﬁk'z- N \\\

auf den Gehalt an Wasserdampf @ N N

und Kohlensiure, der von Kon- ) N N g
densation und von Vorgingen in \ s N
Bodennahe abhangt, haben Luft- 0094 7654327 0 7 £ 3
proben bei Ballonfahrten (79) auch 0G0 Prom gy —>

keine nennenswerte Anderung der Abb. 5.

Abhingigkeit des Druckes von der Héhe.
Abszisse: dekadische Logarithmen desin
mm Quecksilber angegebenen Druckes.

Zusammensetzung mit der Hohe
ergeben.

In der Stratosphire dagegen
nimmt die Temperatur nach oben langsam zu; es herrscht stabiles
Gleichgewicht, das vertikale Durchmischung erschwert. Bis vor
wenigen Jahren war deshalb die Ansicht verbreitet, daB die Luft-
ruhe in der Stratosphire ausreiche, damit sich dort die Luft durch
Diffusion entmischen kénnte. CHAPMAN und MILNE (I) haben die Ver-
hiltnisse untersucht, die aus der Annahme verschiedener Hohen der
Grenze zwischen Konvektion und Diffusion folgen. Abb. 5 veranschau-
licht in den ausgezogenen Linien, wie die Partialdrucke bei ungestérter
Diffusion mit der Hohe abnehmen, wenn man von der bekannten Zu-
sammensetzung in 12 km Hohe ausgeht und durchweg die Temperatur
zu —54° C annimmt. Der Gesamtdruck (der nicht in Abb. 5 eingetragen
ist) entspricht etwa dem Partialdruck des vorwiegenden Bestandteils,
wiirde also zunichst etwa dem des Stickstoffs folgen und dann, ober-
halb 120 km, mit dem des Heliums langsamer abnehmen. Man erhielte
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also eine untere Sauerstoff-Stickstoffsphire mit zunehmendem N,-Ge-
halt, die ziemlich schnell bei etwa 110 km in eine Heliumsphire {iber-
ginge. Dabei ist der He-Gehalt am Boden dem Volumen nach zu 4-10~°
des Ganzen angenommen. Wire auch Wasserstoff vorhanden, so wiirde
dieses Gas natiirlich schlieBlich vorherrschen.

CaAPMAN und MILNE lieBen Wasserstoff auBBer Betracht, weil die An-
wesenheit von H, in der unteren Atmosphire ungewif} ist (dem Volumen
nach sicherlich weniger als fiinf Teile in 10°), weil ferner H, Gelegenheit
zur Bindung an Sauerstoff hat, und schlieBlich wegen der Abwesenheit
von Wasserstofflinien im Nordlichtspektrum. Fiir die Vorginge unter-
halb 100 km ist es ziemlich gleichgiiltig, ob leichte Gase vorhanden sind,
und wo die untere Grenze des Diffusionszustandes liegt ; oberhalb 100 km
entscheiden dagegen beide Tatsachen iiber Druck und Zusammensetzung.
In 400 km Hohe wiirden (ohne H,) im Kubikzentimetef Luft noch 4-10°
He-Atome vorhanden sein (mittlere freie Weglidnge 400 m), dagegen selbst
im Liter weniger als ein Molekiil der anderen Gase; in 1000 km Héhe
wiéren auch nur noch 105 He-Atome pro Kubikzentimeter, und die mitt-
lere freie Wegldnge wire 30000 km, aber natiirlich nach unten kleiner,
nach oben gréBer.

Im Gegensatz zu diesen ilteren Anschauungen zeigt das Nordlicht-
spektrum, daB3 auch oberhalb 1oo km die Atmosphire aus Sauerstoff
und Stickstoff besteht, wihrend nichts fiir die Anwesenheit von He
spricht. Nach den Schallbeobachtungen steigt die Temperatur oberhalb
30 bis 40 km auf 3000 abs. Die Anwesenheit des Ozons wire hier nur
insofern wichtig, als dadurch eine Méglichkeit zur Erkldrung dieser hohen
Temperaturen gegeben wire, wihrend das hohe Molekulargewicht des
Ozons nicht die Druckabnahme beeinflussen wiirde, weil der Partialdruck
(5-10*mm Hg in etwa 50 km H¢he) zu gering ist. Die stark gestrichelte
Kurve in Abb. 5 veranschaulicht die Abnahme des Gesamtdruckes mit
der Hohe, wenn man von der (ziemlich willkiirlichen) Annahme ausgeht,
daB die Luft bis auf die geringfiigigen Anteile an Wasserdampf, Kohlen-
sdure und Ozon véllsg durchgemischt ist, und daB die Temperatur ober-
halb 35 km 300° abs. betrigt. Diese Annahmen liegen auch der folgen-
den Tabelle zugrunde; gegeniiber den alten Annahmen erhshen sich
Druck und Dichte in go km auf etwa das'Zehnfache, wihrend oberhalb
150 km, infolge Fehlens von He, der Druck erniedrigt wird.

Hoéhe (km) . . . . . . o 50 90 130 250 (500)
Druck (mm Hg) . . . . 760 1 10—2 10—4 10— (10—%2)
Mittl. freieWegldnge (cm) ¢9- 106 7.10—3 0,7 70 7-107 (7 - 10%)

Zahlder Molekiileprocm3 2,7-10%9 3,5-10% 3,5-10% 3.5-I10% 3,5.10% (3,5-10—F)

Die Folgerungen aus anderen Annahmen erhilt man leicht, indem
man, vom Boden ausgehend, dhnliche Kurven konstruiert, die in jeder
Hohe diejenige Druckabnahme aufweisen, die der Temperatur und Zu-
sammensetzung entspricht, entsprechend der letzten Formel auf S. 134.
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SchlieBlich sei noch folgende Moglichkeit angedeutet: Die Tatsache,
daB im Nordlichtspektrum bisher nur Sauerstoff und Stickstoff nach-
gewiesen wurden, ist noch kein unbedingt zwingender Beweis, dafi andere
Gase nicht vorhanden sind. Vor solchen voreiligen Schliissen warnt
(auBer analogen Fehlschliissen in der Astrophysik) schon die Ent-
deckungsgeschichte der  griinen Linie, die bisher die einzige nachge-
wiesene Sauerstofflinie im Nordlicht ist. Wenn man auf Grund dieser
Uberlegung die Anwesenheit leichter Gase (Helium) in der Atmosphire
tiberhaupt in Betracht zieht, so kénnte man die groe Hohenerstreckung
der Atmosphire leichter erkliren, als wenn man eine reine Stickstoff-
Sauerstoffatmosphire annimmt; denn durch Mischung mit He wiirde
das mittlere Molekulargewicht so erniedrigt werden, daB der Druck we-
sentlich langsamer mit der Héhe abnihme, als man, ohne He, selbst
durch Annahme sehr hoher Temperaturen erhielte.

VIII. Erdmagnetische Aufschliisse.

a) Das Stromsystem der sonnentigigen Variationen (81, 8§2). Die
Hypothese von der Existenz einer hohen leitenden Atmosphirenschicht
wird gewohnlich HEAVISIDE (1goz) und KENNELLY zugeschrieben, die
damit erkliren wollten, weshalb die elektrischen Wellen der drahtlosen
Telegraphie sich nicht geradlinig in den Raum ausbreiten, sondern um
die gekriimmte Erdoberfliche herum gefiihrt werden. Dabei vergil3t man
oft, daB schon wesentlich friither BALFOUR STEWART (1882) und A. ScHU-
STER (1886) aus den tagesperiodischen Variationen des erdmagnetischen
Feldes auf die Notwendigkeit einer solchen Schicht geschlossen haben.

Schon in den Registrierungen der erdmagnetischen Elemente fiir
einzelne Tage erkennt man eine tagesperiodische Variation, die man durch
Mittelbildung {iber mehrere Tage (Monate usw.) von dem Einfluf un-
periodischer Anderungen befreien kann. Die Amplituden dieser tég-
lichen Ginge erreichen etwa 1/;.., des mittleren permanenten Feldes,
also 0,0005 CGS. Sie wechseln nach den Beobachtungen der Observa-
torien in ziemlich unitibersichtlicher Weise mit dem Ort und mit der
Jahreszeit. Die tigliche Verinderung des Kraftvektors ist am Tage
stiarker als nachts, im Sommer stirker als im Winter; ferner 1483t sich
eine elfjahrige Periodizitdt in dem Charakter der tiglichen Schwankung
erkennen, die der Sonnenfleckenperiode parallel geht. An Stationen in
gleicher geographischer Breite sind die Variationen sehr dhnlich, so da3
man in erster Niherung den ortszeitlichen Verlauf der taglichen Varia-
tion an einem einzelnen Ort als typisch fiir den ganzen Breitenkreis
ansehen kann. Mit derselben Niherung kennt man also auch den magne-
tischen Zustand lings des Breitenkreises in jedem Augenblick.

Mit Hilfe von Stationen in verschiedenen Breiten gelangt man auf
diese Weise zu Karten, die fiir einen bestimmten Augenblick (nach Welt-
zeit) die geographische Verteilung des téglichen Ganges in Abweichungen
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vom Tagesmittel darstellen. Ein magnetisches Feld, das auf der ganzen
Kugeloberfliche bekannt ist, 148t sich nun nach bekannten GAussschen
Sitzen durch Entwicklung nach Kugelfunktionen in drei Teile zerlegen,
namlich in zwei Anteile, die je aus einem Potential ableitbar sind und
die magnetische Wirkung von Strémen oder Magneten darstellen, die
ganz innerhalb oder ganz auBerhalb der Erdoberfliche ihren Sitz
haben, und ferner einen potentiallosen Anteil, der als Wirkung von
Stromen gedeutet werden kann, die die Erdoberfliche vertikal durch-
setzen.

Die Rechnung zeigt, daB ein potentialloser Anteil fehlt, und daB der
Hauptteil des tagesperiodischen Feldes aus Ursachen stammt, die 4iber

der Erdoberfliche liegen, — im Gegensatz zum permanenten Feld,
g g p
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Abb. 6. Tag- und Nachtgleichen. Abb. 7. Nordsommer.

Abb. 6—7. Tagesperiodisches Stromsystem zur Zeit eines Sonnenflecken-

minimums. Erdkarten. Die Meridiane sind durch die Ortszeit bezeichnet,

12 = Mittag. Stromlinien in Abstinden von 10000 Ampére. Einheit der

Zahlen 1000 Ampére. Pfeile in der Stromrichtung. Die Gesamtstromstirke

des Hauptwirbels am Vormittag betragt zur Zeit der Tag- und Nacht-
gleichen 62000, im Sommer 89oco Ampére.

dessen Sitz ja fast ganz im Erdinnern liegt. Da bewegliche permanente
Magnete auBerhalb der Erdoberfliche nicht anzunehmen sind, mu8 es
sich bei den tagesperiodischen Variationen also um die magnetischen
Wirkungen von Stromsystemen handeln, die man rein formal aus den
magnetischen Daten berechnet (Abb. 6 und 7). Charakteristisch ist der
kriftige Stromwirbel auf der Tagseite der Sommerhalbkugel; nachts sind
die Strome schwach. Denkt man sich das Stromsystem von Osten nach
Westen tiiber die Erde hinwegziehen, so kann man nach .einer der be-
kannten Regeln leicht ableiten, daB z. B. in Potsdam (52,5° N. Br.) im
Sommer etwa folgende erdmagnetische Schwankung eintritt: Nord-
komponente mittags Minimum; Ostkomponente Maximum 8 Uhr, Min.
13 Uhr; Vertikalkomponente (abwirts positiv) Minimum mittags.
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b) Grundgedanke der Erklirung. Die Erklirung dieses Strom-
systems beruht auf der bekannten Tatsache, daB in einem elektrischen
Leiter, der sich relativ zum Kraftfeld eines Magneten bewegt, ein Strom
induziert wird. Einen solchen Leiter sollen die héchsten Schichten der
Atmosphire darstellen. Sie werden bewegt durch die vorwiegend hori-
zontalen Schwingungen, die mit den tagesperiodischen Schwankungen
des Luftdrucks zusammenhingen, und die teils durch die tagesperiodische
Erwidrmung und Abkiihlung, teils durch Ebbe- und Flutkrifte erzeugt
werden (82, 83). Da dieser Vorgang dhnlich der Stromerzeugung in
Dynamomaschinen ist, spricht man vergleichsweise vom ,,atmosphéri-
schen Dynamo*‘: Das permanente Magnetfeld der Erde entspricht dem
der feststehenden Magnete, die Atmosphire ist der Anker, der durch die

Abb. 8. Zwei schematische Erdansichten (Halbkugeln) zur Erklirung der
tagesperiodischen Variationen des Erdmagnetismus. Links: Ebbe- und
Flutzirkulation; Linien gleichen Luftdrucks (gestrichelt) und Strémungs-
linien der Luft (ausgezogen). Rechts: Elektrische Stromlinien in der Hohe
(gestrichelt) und horizontale magnetische Kraftlinien (ausgezogen), die von
diesem Stromsystem an der Erdoberfliche bewirkt werden.
(Nach S. CrapmAN.)

Wirmestrahlung der Sonne sowie durch die Gezeitenkrifte der Sonne
und des Mondes bewegt wird, und die hohen leitenden Schichten sind
die ,,Wicklungen®, in denen die Stréme erregt werden.

Die schematische Abb. 8 veranschaulicht diesen Grundgedanken an
dem vereinfachten Beispiel der halbtigigen atmosphirischen Ebbe und
Flut. Es sind zwei schematische Ansichten einer Erdhalbkugel gezeich-
net, N, S Nord- und Stidpol, 4’4’ Aquator. Die linke Abbildung zeigt
die Druckwelle (gestrichelt), Maximum in M, Minimum in M’; das flut-
erzeugende Gestirn (z. B. der Mond) steht also iiber dem Punkte M.
Da die Druckwelle mit dem Monde von Osten nach Westen iiber die Erde
fortschreitet, konvergieren die Stromungslinien der Luftbewegung (aus-
gezogen) nach dem Punkte 4 halbwegs zwischen M und M’. Aus diesen
Stréomungslinien der Luft lassen sich die elektrischen Krifte und daraus
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die elektrischen Strémungslinien ableiten, die in der rechten Abbildung
gestrichelt dargestellt sind. Dabei ist der Winkel von 11,5° zwischen
magnetischer und Rotationsachse der Erde vernachlissigt. Da die Luft-
bewegung horizontal verlduft und auch die leitende Fliche sich hori-
zontal erstreckt, kommt fiir die Induktion nur die vertikale Komponente
des erdmagnetischen Feldes in Betracht. Diese verschwindet am Aquator
und ist am Nordpol abwirts, am Siidpol aufwirts gerichtet. Fiir die
hoheren Breiten gewinnt man die elektrischen Stromlinien unmittelbar
nach der Regel, dal Luftgeschwindigkeit, magnetisches und induziertes
elektrisches Feld ein Rechtssystem bilden. Da es sich um eine ge-
schlossene Fliche handelt, miissen sich die Stromlinien in der Aquator-
zone schliefen. Sie verlaufen dort also entgegengesetzt den schwachen
elektromotorischen Kriften, die durch die kleine Vertikalkomponente
des permanenten Feldes induziert werden, und die im stationiren Zu-
stand durch das elektrische Feld statischer Ladungen kompensiert
werden.

Die Theorie der magnetischen Variationen wird dadurch verwickelt,
daB das verdnderliche Magnetfeld der duBleren Stréme im Erdinnern
Erdstrome erzeugt, deren magnetisches Feld sich ebenfalls in den Re-
gistrierungen bemerkbar macht. Die Wirkungen des inneren und des
duferen Stromsystems verstidrken sich in den horizontalen magnetischen
Komponenten, wihrend die vertikalen Feldschwankungen einander
schwichen; das primire duBere Feld ist etwa 2,5mal so stark als das
sekundéire innere.

S. CHAPMAN (84) hat die ScrHUSsTERsche Theorie zu einem gewissen
Abschlul gebracht. Die Stromstirke hingt (im rohen Durchschnitt)
ab von dem Produkt ¢DuZ (o mittlere spezifische Leitfihigkeit, D Dicke
der Schicht; # horizontale Geschwindigkeit der Luft, Z Vertikalkompo-
nente des permanenten Magnetfeldes). Am gleichen Ort #ndern sich
aber im Lauf eines Sonnentages sowohl ¢ wie #, so daB sich nicht ent-
scheiden 1aBt, welcher dieser beiden Faktoren fiir die Variation des Pro-
duktes verantwortlich ist. Es war deshalb ein gliicklicher Gedanke,
neben der solaren auch die mondentigige (lunare) erdmagnetische
Schwankung heranzuziehen.

c) Die lunaren Variationen. In den Veréffentlichungen der erd-
magnetischen Observatorien sind die Werte der erdmagnetischen Ele-
mente oder Kraftkomponenten fiir jede Stunde fortlaufend mitgeteilt.
Man eliminiert daraus zunichst die sonnentigige Variation und ordnet
den Rest nach Mondzeit, wobei man den Mondtag von durchschnittlich
24,84 Sonnenstunden gleichférmig in 24 Mondstunden einteilt, beginnend
mit der oberen Mondkulmination. Im Mittel iiber alle Mondphasen er-
gibt sich dann in allen Komponenten eine lunare Variation von auBer-
ordentlich einfachem Charakter, ndmlich reine Sinuswellen von 12 Mond-
stunden Periode, mit Amplituden, deren GréBenordnung noch zehnmal
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kleiner ist als die der solaren Welle. Die lunare Schwankung der Dekli-
nation in Potsdam betrigt im Jahresmittel rund 10 Bogensekunden;
um so winzige Variationen festzustellen, miissen natiirlich langjihrige
Reihen bearbeitet werden.

Die einfache Form der lunaren Welle war nach der SCHUSTERschen
Theorie zu erwarten. Denn einerseits kénnen vom Monde nur Gravita-
tionswirkungen ausge-
hen, so daB die Luftbe- %’;fﬂf.e 35 65 gs %,3,';,2 55 85 215 %’Ze
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e Abb. 9. Mondentédgiger Gang der magnetischen
Ganz anerS wird je- Westkomponente in Batavia fiir 8 Mondphasen.
doch das Bild, wenn man Am rechten Rand ist die mittlere Sonnenzeit
die einzelnen Mondpha- angeschrieben, zu der der Mond in der betref-
sen,alsoNeumond,erstes fenden Phase oben kulminiert. Fiir die Zeit,
Viertel usw. getrennt in der die Sonne iiber dem Horizont steht, ist
hilt, so daB in ieder die Kurve stirker ausgezogen. Der Abstand der

’ ] Nullinien fiir die oberen 8 Kurven entspricht
Gruppe jede Mondstunde 4-1075 GauBl; Gesamtamplitude des Ganges im
mit einer bestimmten Mittel aller Phasen 5,4-10-5 GauB.

Sonnenstunde  zusam-

menfallt. Dann zeigt sich (Abb. 9), daB zur halbtdgigen Welle andere Glie-

der hinzutreten, die bewirken, daB3 die Variationen wihrend des hellen Ta-

ges wesentlich stirker sind als nachts. Damit ist {iberzeugend nachgewie-

sen, daB die totale Leitfihigkeit tatsichlich vom Sonnenstande abhingt.
d) Daten fiir die Leitfihigkeit. Wenn man die Selbstinduktion

beriicksichtigt, so ergibt die gemeinsame Bearbeitung von solaren und
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lunaren erdmagnetischen Variationen zur Zeit eines Sonnenflecken-
maximums ¢D = 3-10* Ohm™* fiir Punkte, in denen die Sonne im Zenit
steht; der nichtliche Wert ist wesentlich kleiner als der Mittagswert,
héchstens ein Zwanzigstel. Eisen von o0 C hat die spezifische Leitfidhig-
keit 10%cm™* Ohm~*. Die gesamte leitende Schicht in der Atmosphire
ist also, in bezug auf die Stromleitung, d4quivalent einer metallenen Kugel-
schale, deren Dicke mit Sonnenstand, Jahreszeit und Fleckentitigkeit
innerhalb der Grenzen 3 mm und 0,05 mm wechselt.

Um einen unteren Grenzwert fiir die spezifische Leitfihigkeit zu be-
kommen, werde D = 300 km gesetzt. Das gibt fiir die Tagseite beim
Sonnenfleckenmaximum ¢ = 1073 cm™* Ohm™7, gleich dem Leitver-
mogen einer 1/,,, Normallgsung NaCl (0,6 g/liter) bei 180 C; Meerwasser
mit 35g Salzen pro 1000g Wasser hat das mittlere Leitvermogen
6-107%cm~I Ohm~—1. Zum Vergleich einige luftelektrische Daten fiir
Bodennihe : Leitfihigkeit der Luft 10~ *¢ cm™* Ohm™~*; Dichte des luft-
elektrischen Vertikalstromes, der bei schénem Wetter von oben nach
unten geht, 10~ **Amp/cm?, bei dem normalen Potentialgefille 1 Volt /cm.
Die Leitfahigkeit der Luft ist oben also bis zu 1073 mal so gro8 als unten.
Ahnlich berechnet sich die Stromdichte der horizontalen Stréme in der
Hohe 105mal so groB3 als die der vertikalen Schénwetterstréme am Boden.

e) Schwierigkeiten. Die von CHAPMAN ausgebaute Theorie vermag
die Beobachtungen in groBen Ziigen gut zu erkldren. Die Differenzen
zwischen Beobachtung und Rechnung gehen vermutlich vor allem auf
das innere Stromsystem zuriick. Denn bei der relativ hohen Leitfihig-
keit des Meerwassers gegeniiber dem Boden, sowie bei den Verschieden-
heiten der taglichen Druckschwankung iiber Land und Meer werden zu
dem einheitlichen, von Osten nach Westen ziehenden System o&rtliche
UnregelmiBigkeiten hinzukommen, die bei der geringen Zahl und schlech-
ten Verteilung der magnetischen Observatorien (im ganzen 50, davon
20 allein in Europa, d. h. auf */,, der Erdoberfliche, und nur g auf der
Stidhalbkugel) nicht genauer feststellbar sind. Beruhigend ist die Fest-
stellung, daB3 das Verhiltnis der solaren zu den lunaren Variationen beim
Erdmagnetismus mit 10 : 1 ungefahr dem Verhiltnis der entsprechenden,
am Boden beobachteten Luftdruckwellen (16 : 1) entspricht; die GréBen-
ordnung der berechneten Leitfihigkeit muf3 also stimmen.

Andererseits ergibt sich die Phase der Luftoszillation in der Hohe
merkwiirdigerweise umgekehrt, als es den Druckwellen am Boden ent-
spricht. Zur Erklirung kann man, angesichts der verwickelten Theorie
der erzwungenen atmosphirischen Druckwellen auf rotierender Erde,
vorldufig nur Vermutungen duBern. Man kann darauf hinweisen, daf
die untere Atmosphire in Resonanz mit den anregenden Kréften schwingt;
da die Eigenschwingung fiir von Osten nach Westen wandernde Druck-
wellen der angeniherten Form cos® ¢ sin 24 (@ geogr. Breite, A Linge)
bis auf wenige Minuten mit 12 Sonnenstunden zusammenfillt, ist die
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solare halbtigige Welle 60ofach, die lunare Welle dreifach verstarkt gegen-
iiber den Werten, die sie bei Gleichgewicht zwischen Druckgradienten
am Boden und anregender Kraft hitten (83). Infolge dieser Resonanzsind
also oben die periodischen Druckgradienten umgekehrt als am Boden,
und es wire denkbar, daB sich an Unstetigkeitsflichen der Temperatur
interne Wellen ausbilden, wodurch oberhalb dieser Flichen die Be-
wegungen entgegengesetzt denen am Boden wiirden. — CHAPMAN denkt
dagegen an selbstindige tigliche Temperaturschwankungen und damit
verbundene Luftzirkulation in der leitenden Schicht, verursacht durch
die starke Absorption des Sonnenlichtes durch das Ozon. (Vgl. S. 131.)

f) Magnetische Stérungen. Bisher war nur von den tagesperiodi-
schen Variationen die Rede, wie sie sich im Durchschnitt aller Tage er-
geben. Innerhalb der elfjihrigen Sonnenfleckenperiode dndert der tig-
liche Gang seine Amplitude, weniger seinen Charakter; jedoch besteht
ein bemerkenswerter Unterschied zwischen dem Verhalten der solaren
und der lunaren Schwankung. In Greenwich wichst z. B. die Deklina-
tionsamplitude vom Fleckenminimum zum -maximum in der solaren
Schwankung um 60 bis 70 vH, in der lunaren dagegen um weniger als
20 vH. Dagegen ist die lunare Schwankung viel empfindlicher gegen-
iiber der von Tag zu Tag wechselnden erdmagnetischen Unruhe.

Bei ausgesprochenen magnetischen Stérungen wird der normale tag-
liche Gang nicht bloB vergroBert, sondern es tritt ein ganz anders ge-
arteter tiglicher Gang hinzu, der auf der ganzen Erde durch wesentlich
eintigige Wellen iibersichtlich dargestellt werden kann (84). Da Sto-
rungen wohl stets durch Eindringen von Korpuskularstrahlung in die
Nordlichtzone entstehen, muB die Injektionsstelle vermutlich auch stér-
ker ionisiert sein, wodurch die zusitzlichen Variationen sich erkliren
miiBten. Freilich besteht dariiber noch keine Klarheit; ebenso fehlt eine
befriedigende Theorie, die den Ablauf der magnetischen Stérungen er-
klirt, obwohl die meisten magnetischen Stiirme ziemlich einheitlich ver-
laufen.

g) AndereVariationen. Mit Recht hat man bei der SCHUSTERschen
Theorie die Frage aufgeworfen, weshalb nur die winzigen periodischen
Luftversetzungen — deren Geschwindigkeit am Boden einige cm/sec
erreicht, und die am Erdboden véllig von den unperiodischen Winden
verdeckt werden — durch Induktion erdmagnetische Wirkungen er-
zeugen sollen, wihrend die unperiodischen Bewegungen sich nicht nach-
weisen lassen. Man kann diese Frage wohl nur dahin beantworten, daB3
in der Tat an magnetisch ruhigen Tagen innerhalb der leitenden Schicht
keine unperiodischen Bewegungen etwa nach Art der Zyklonen und Anti-
zyklonen am Boden bestehen kénnen. Denn bei der starken Abhingig-
keit der Storungen vom Fleckenzustand der Sonne ist es kaum anzu-
nehmen, daB ein nennenswerter Prozentsatz der Stérungen anders an-
geregt wird als durch solare Korpuskularstrahlung. Erst durch diese
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werden, gleichzeitig mit der Erhohung der Leitfdhigkeit, auch groB-
riumige Luftbewegungen ausgelost. — Stationire Winde in der Hohe,
etwa nach Art der Passate, miillten sich im permanenten magnetischen
Feld in einem systematischen duBeren Feldanteil zeigen; dieser ist aber
noch ziemlich unsicher.

Nach AD. ScHMIDT (86) ist es aussichtslos, auf empirisch-statisti-
schem Wege nach erdmagnetischen Wirkungen einer sternzeitlichen
periodischen Schwankung der durchdringenden Héhenstrahlung, also
auch dem von ihr bewirkten Anteil an der Ionisation (S. 151) zu suchen.

Schnelle Anderungen des erdmagnetischen Feldes lassen sich mit den
gewohnlichen Variometern wegen deren Trigheit nicht verfolgen. Man
verwendet deshalb geschlossene Kabel und miBt den in ihnen induzierten
elektrischen Strom, dhnlich wie man beim Rahmenempfang in der draht-
losen Telegraphie das magnetische Wechselfeld in Stromschwankungen
umsetzt. Der scheinbar glatte Verlauf der erdmagnetischen Elemente
16st sich dann zu gewissen Zeiten auf in kleine, iiberraschend regelmaBige
Schwingungen, die man als Elementarwellen oder Pulsationen bezeichnet,
und deren Periode 5 bis 100 Sekunden betrigt (80, 85). Offenbar ent-
stehen sie, wie die tdglichen Génge, durch dhnliche regelmaBige Luft-
schwingungen in der leitenden hohen Atmosphire. Dabei liegt der Ge-
danke an den Fading-Effekt (Schwunderscheinung) nahe, dessen Perio-
den ja von derselben GréBenordnung sind (S. 147).

IX. Elektrische Wellen.

Es ist schon erwdhnt worden (S. 137), daB auch die Ausbreitung der
elektrischen Wellen zu der Annahme einer hohen leitenden Atmosphi-
renschicht gefiihrt hat. Zwar pflanzt sich, wegen der Leitfdhigkeit des
Erdbodens, auch lings der Erdoberfliche eine Bodenwelle (99) fort und
tiberwindet die Erdkriimmung, wenn auch die Schwichung dieser Boden-
welle durch Absorption die erzielten Reichweiten gréBer erscheinen lief3,
als theoretisch zu erwarten war. Aber erst die Erfahrungen mit kurzen
Wellen zwangen in den letzten Jahren dazu, eine atmosphirische Fiih-
rungsschicht anzunehmen. Die groBe Reichweite kurzer Wellen zeigt
sich in dem Nachweis von 15 m-Wellen, die die Erde zweimal in je 0,138
sec umkreist hatten (100). Praktisch beriicksichtigt man diese Erkennt-
nis, indem man die Wellenenergie durch geeignete Antennenanordnungen
(Reflektoren) unter einem Winkel nach oben aussendet (95); fiir 11- und
15 m-Wellen zwischen Nauen und Buenos Aires ergab sich ein Maximum
der Empfangsintensitit bei 38° Erhebung des Reflektors.

Unter Hinweis auf andere ausfiihrliche Berichte (96, 97) sollen hier
nur die Hauptpunkte beriihrt werden. Nach den ersten englischen und
amerikanischen Messungen an Wellen, die von der HEAVISIDE-Schicht
zum Boden zuriickgelangen, haben APPLETON (87, 88, 89) und seine
Mitarbeiter systematische Beobachtungen iiber die Hohenlage der
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Schicht angestellt. In etwa 100 km Abstand von der Sendestelle werden
Wellen der Linge 400 m mit einer Kombination verschiedener Antennen
empfangen, wodurch es méglich wird, die von oben kommende Welle
zu trennen von derjenigen, die sich lings des Bodens fortpflanzt. Die
Hohe der Schicht, die die Wellen zur Erde zuriicklenkt, ergab sich nachts
im Sommer zu 9o bis 130 km. Im Winter, wihrend der drei letzten
Nachtstunden, wurden hiufig 250 bis 350 km gemessen; sobald das
Sonnenlicht die Atmosphire trifft, riickt die untere Grenze der Schicht
wieder auf etwa 100 km herab. Wenn der Tag weiter fortschreitet, so
bildet sich anscheinend unter der eigentlichen HEAVISIDE-Schicht eine
weitere ionisierte Schicht (bis zu 40 bis 50 km herab), die aber mehr
dadurch hervortritt, daf sie die Wellen durch Absorption schwicht, als
daB sie deren Scheitelhéhe wesentlich 4ndert.

Die Geschwindigkeit eines elektromagnetischen Wellenzuges in einem
ionisierten Medium weicht von der Lichtgeschwindigkeit im leeren Raum
ab (93). Die Gruppengeschwindigkeit eines ganzen Wellenzuges wird
kleiner, die Phasengeschwindigkeit v einer einzelnen Wellenlinge wird
groBer als die Lichtgeschwindigkeit ¢ im leeren Raum. v bestimmt die
Kriimmung des Strahles; der Brechungsindex # ist gegeben durch
g2

W =0v%c?=¢g=1I— 4N - .
/ 4 pro

(e Dielektrizitatskonstante; N Zahl der Ionen pro Kubikzentimeter,
e [elektrostatisch], m ihre Ladung und Masse, w = 2 mc/A die Kreis-
frequenz der Welle mit der Wellenlinge A im nichtionisierten Raum.)

Das permanente Magnetfeld & der Erde beeinfluBt die Bewegung der
Ionen. Diese konnen, abgesehen von ZusammenstéBen untereinander
und mit den Gasmolekiilen, um die magnetischen Kraftlinien Kreise
oder Spiralen (Radius #) beschreiben, mit der Winkelgeschwindigkeit
®,. Diese ergibt sich aus der Gleichheit von mechanischer Zentrifugal-
kraft mw?r und elektrischer Ablenkungskraft eFe,r/c, die vom Magnet-
feld ausgetibt wird auf den Strom, den das kreisende Ion darstellt, zu

w, = eF [mc.

Mit F =o0,5 GauB und e=4,8-10"* wird fiir Elektronen
(m = 9-107"}) w, = 8,9 - 10%, fiir Wasserstoffionen (m = 1,66 - T0~%)
w, = 4,8:103. Die entsprechenden Wellenlingen mit derselben Kreis-
frequenz (w = 2mc/) sind 210 m und 390 km.

Genau wie in der Optik ist die Fortpflanzung in einem Magnetfeld
abhéngig von dem Winkel zwischen der Wellennormalen und der Feld-
richtung; es tritt Doppelbrechung ein, und die Polarisationsebene linear
polarisierter Wellen wird gedreht (KERR- und FAraDAvY-Effekt) (94).
An Stelle der obigen Formel fiir #* gelten andere, in denen w? durch
(@® — w?) ersetzt ist. Besondere Abweichungen von der Fortpflanzung
ohne &ufleres Magnetfeld sind dann zu erwarten, wenn ® nahe mit w,

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII. 10
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zusammenfillt ; im Wellenbereich der drahtlosen Telegraphie kann das
erdmagnetische Feld also nur dann eine Rolle spielen, wenn freie Elek-
tronen in der HEAVISIDE-Schicht vorhanden sind. Es miissen dann be-
sondere Erscheinungen in der Ndhe der Resonanzwellenlinge 210 m auf-
treten. Obwohl die deutlichen Polarisationserscheinungen beim Empfang
kurzer Wellen (92), mit deren Hilfe auch der Fading-Effekt als Inter-
ferenzerscheinung verschiedener Wellenziige gedeutet wird (91), durch-
aus noch nicht theoretisch geklirt sind, wird ihr Auftreten doch all-
gemein als Beweis fiir die Existenz freier Elektronen angesehen. Auch
Laboratoriumsbeobachtungen machen es wahrscheinlich (3), daB freie
Elektronen bei den niedrigen Gasdrucken, wie sie in den héchsten
Schichten herrschen, lange lebensfihig sind, wihrend sie sich in der
dichten Luft am Boden schnell anlagern.

Uber die Zahl N der Elektronen pro Kubikzentimeter gibt folgende
Uberschlagsrechnung (101) einen Anhalt: Kurze Wellen werden be-
stimmt bei Einfallswinkeln von @ = 60° in die HEAVISIDE-Schicht
schlieBlich parallel zur Erdoberfliche fortgepflanzt; selbst bei steilerem
Einfall von a = 200 ist das beobachtet worden. Aus dem Brechungs-
gesetz n/n, = sin a/sin goe ergibt sich # = sin a, weil #, = 1. in der
unteren Atmosphire. Folglich, weil w® > w? (w = 10® fiir 1 = 19 m),
nach der obigen Formel fiir #?

’ cos®a = I —n® = 47 Ne*/mw®.

Setzt man a = 60°, cos® a = 1/2, so wird

g2
N— = 4-10%, also N = 1,5 - 10°
m

fir Elektronen, oder N’ = 2,8-10% fiir Jonen mit der k-fachen Masse
des Wasserstoffatoms. — Im Vergleich dazu sind in den bodennahen
Luftschichten Elektronen, geladene Atome oder Molekiile nur in ver-
schwindender Zahl enthalten; die Zahl der fiir die Leitfahigkeit der Luft
am Boden verantwortlichen Molekiilkomplexe (,,kleine Tonen* mit viel-
fachen der Wasserstoffmasse) ist von der GréBenordnung 700 pro Kubik-
zentimeter. — Da die Zahl der Elektronen und der Ionen ungefihr
gleich sein muf, geht aus dieser Rechnung hervor, daB die Leitfahigkeit
vor allem durch die freien Elektronen bewirkt sein muB3; denn 10° Tonen
pro Kubikzentimeter wiirden viel zu kleine Werte fiir cos®e bedingen.

Je groBer N, um so stérker ist die Brechung der Welle, um so niher
der Sendestelle kommen die reflektierten oder zuriickgebrochenen Wellen
wieder zum Erdboden zuriick; andererseits wird die Welle dann auch
stirker durch Absorption geschwicht. Denn die Schwingungsenergie,
die die Ionen aus dem Wellenfelde aufnehmen, wird hauptsichlich in
Wirmeenergie véerwandelt, wenn die Ionen mit den Gasmolekiilen zu-
sammenstofen; die Wellenenergie wird also um so schneller abscrbiert,
je dichter das Gas und je mehr Ionen in ihm vorhanden sind. Der Ab-
sorptionsfaktor ist proportional
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J\Zzg, wobei z = I/V.

(! mittlere freie Weglinge des Ions, V seine mittlere Geschwindigkeit
infolge der ungeordneten Wirmebewegung, also 7 mittlere Zeit zwischen
zwei aufeinanderfolgenden ZusammenstoBen.) Die elektrische Leitfahig-
keit ist nach der kinetischen Gastheorie (die allerdings fiir Elektronen
nicht mehr gilt und dann zu kleine Werte fiir o ergibt)

¢ = Ne®z/m (elektrostat.).

Der Wert von Ne?|m wurde vorhin zu 4-10%5 abgeschitzt. Die mitt-
lere freie Weglinge (am Boden 10~% cm) steigt von / = 2,2 cm in 100 km
Hohe auf 70 cm in 130 km Hoéhe (vgl. S. 136). Die Geschwindigkeit ist,
nach der kinetischen Gastheorie, fiir Elektronen ¥V = 1,2-107 cm/sec,
also in 100 km ¢ = 8-107*cm~* Ohm~*. Aus den Beobachtungen der
taglichen erdmagnetischen Variationen folgt maximal ¢ = 1073 cm™*
Ohm~*; in 130 km wiirden dazu schon N = 5-10* Elektronen pro
Kubikzentimeter ausreichen. Man geniigt also sowohl den erdmagne-
tischen wie den drahtlosen Beobachtungen, wenn man annimmt, da
in der hoheren Atmosphire etwa 105 bis 10° freie Elektronen pro Kubik-
zentimeter vorhanden sind.

Zusammenhinge zwischen drdahtlosem Empfang und der erdmagne-
tischen Unruhe sind verschiedentlich nachgewiesen worden ; bei starken
magnetischen Storungen wurde z. B. der transatlantische Kurzwellen-
verkehr unterbrochen. Die erhohte Ionisation durch solare Korpuskular-
strahlung in gestorten Zeiten gibt eine Erklarungsméglichkeit ; vorlaufig
sind aber die Beobachtungen noch im allgemeinen zu spirlich. Der ma-
gnetische Stérungszustand beeinfluBt vor allem die allgemeinen Emp-
fangsbedingungen (Empfangsintensitit, Weg der Welle); in gestorten
Zeiten wandeln sich die Nacht- in die Tagverhiltnisse um. Der Haupt-
teil der eigentlichen atmosphirischen Stérungen, die z. B. im Rundfunk
hoérbar werden, geht dagegen vermutlich von troposphirischen Vor-
gingen (z. B. Gewittern) aus.

Das langsame periodische An- und Abschwellen der Empfangsstirke
(Fading-Effekt) erinnert an die magnetischen Elementarwellen (S. 144).
Es handelt sich dabei weniger um Interferenz zwischen Bodenwelle und
von oben einfallender Welle, sondern um Schwankungen der Intensitit
und Polarisation der Raumwelle. Bei der Abhingigkeit der Wellen-
fortpflanzung vom Magnetfeld ist es durchaus verstindlich, daB schon
so geringe Feldschwankungen von 1o—* GauBl und darunter sich be-
merkbar machen (97).

X. Ionisation.

a) Allgemeines. Die Zahl # der Ionen pro Kubikzentimeter hingt
mit der Zahl ¢ (Tonisationsstirke) der Ionenpaare, die pro Sekunde und
10*
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Kubikzentimeter erzeugt werden, und mit der Zahl a-#* der gleich-
zeitig wieder vereinigten Ionenpaare (@ Wiedervereinigungskonstante)
zusammen durch (¢ = Zeit)

an 2

=1 — an

Im stationdren Zustand ist also ¢ = an®.

In der Nihe des Erdbodens wird die Luft vorwiegend durch die
Strahlung radioaktiver Substanzen ionisiert, die sich in der Erdrinde,
in Meerwasser und in der Luft befinden. In der Stratosphire ist diese
Erdstrahlung abgeklungen; dort kommen andere Ionisatoren in Frage,
die einzeln betrachtet werden sollen.

b) Solare Ultraviolettstrahlung. A.SCHUSTER hat zuerst die starke
Abhingigkeit der Leitfihigkeit der hoheren Atmosphirenschichten vom
Sonnenstande dahin gedeutet, daB als Ionisator vor allem Strahlung
von der Sonne in Betracht kime, und zwar die ultraviolette. SWANN
(105) behauptete dagegen, daB deren Energie bei weitem nicht ausreichen
wiirde, ja sogar die gesamte Sonnenenergie, die der Erde zugestrahlt
wird, nicht die Ionisation aufrechterhalten kénnte, die zum Bestehen
der hohen Leitfidhigkeit erforderlich ist. S. CHAPMAN (101) zeigte aber,
daBl Swann zu diesem Ergebnis nur dadurch gekommen war, daf er
den Wiedervereinigungskoeffizienten a zu hoch (gleich dem Bodenwert
10~ ° und die Tonenbeweglichkeit zu niedrig ansetzte. Wenn die Sonne
wie ein schwarzer Kérper von 60000 strahlt, so werden in dem Bereich
unterhalb 1350 A, der einer Voltgeschwindigkeit von Elektronen tiber
9 Volt entspricht und fiir die Ionisation vor allem in Frage kommt, nur
1,61- 1075 der gesamten Sonnenenergie (1,93 cal/qcm min), also
22 erg/qcm sec an der Erdoberfliche zur Verfiigung stehen. g Voltelek-
tronen entsprechen einer Ionisationsenergie fiir ein Paar Ionen von
4,77°107%°+9[300 = 1,4-10"**erg. In einer vertikalen Luftsdule von
1 gcm Querschnitt kénnen also durch die kurzwellige Sonnenstrahlung
rund 1,6-10%? Ionenpaare pro Sekunde erzeugt werden.

Um zu beurteilen, ob diese Ionisationsstirke ausreicht, muf3 man
einen Anhalt fiir die GroBe des Wiedervereinigungskoeffizienten a be-
kommen, der in der Hohe wegen des Auftretens freier Elektronen sicher-
lich kleiner sein muB als am Boden. Dazu betrachtet CHAPMAN das
nichtliche Abklingen der Ionenzahl #. In der Nacht ist, im Vergleich
zum Tage, ¢ =0; die Losung von dn/dt = —an® ergibt n=mn, /(1 +n,at).
Bei Sonnenuntergang sei = o; nach etwa 3 Stunden (¢ = 10* sec)
ist nach den drahtlosen Beobachtungen noch rund »# = 10° (S. 146). Da
7, >n, konnen wir fiir { = 10* niherungsweise 1 < #,af annehmen,
also # = 1/af, woraus a = 1/nt = 10~? folgt. Im stationiren Zustand,
der um Mittag erreicht wird, ist ¢ = an? mit # = 10° also ¢ = 103.
In einer vertikalen Siule von 1 gcm Querschnitt und 300 km Héhe wiir-
den also 3-10™° Ionenpaare pro Sekunde erzeugt werden, wozu die vor-
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hin abgeleitete Ionisationsstirke der Ultraviolettstrahlung (1,6-10%%)
vollig gentigt.

c) Anwendung der Sahaschen Theorie. Der Fortschritt der Astro-
physik in den letzten Jahren beruht im wesentlichen auf der Uber-
tragung thermodynamischer Gesetze auf die Theorie der Tonisation von
Gasen (iiber diese Samasche Theorie vgl. [102, 103]). A. PANNEKOEK
{(104) hat diese, von MILNE, FOWLER und WOLTJER ausgebaute Theorie
auf die Jonisation der Erdatmosphire unter der Wirkung der Sonnen-
strahlen angewandt. Aw, (% PLaNCKsches Wirkungsquantum, », Fre-
quenz der anregenden Strahlung) sei die Ionisationsenergie, die zur Ab-
spaltung eines Elektrons nétig ist; wird die Energie v (v > v,) absor-
biert, so wird der Teil Ay, zur Ionisation verbraucht und der Rest in
Translationsenergie verwandelt. So entsteht ein kontinuierliches Ab-
sorptionsband, das sich von v, nach kurzen Wellen bis zu » = 00 er-
streckt. Der kompensierende ProzeB ist. die Wiedervereinigung eines
Tons mit einem Elektron.

Aus den bekannten Anregungsspannungen (Stickstoff 16,9, Wasser-
stoff 16,1, Sauerstoff 16,1 Volt) berechnet sich die langwellige Grenze
des Absorptionsspektrums zu 730 AE fiir Stickstoff, 766 AE fiir Sauer-
stoff und Wasserstoff. PANNEKOEK betrachtet reine N,-, reine 0,- und
reine H,-Atmosphiren, fiir die er die Druckabnahme mit der Hohe bei
der Temperatur —55° C berechnet. Die einfallende Sonnenstrahlung hat
bekannte Intensitit und effektive Temperatur. Der wirksame kurz-
wellige Teil wird auf dem Wege durch die Atmosphire sehr stark ab-
sorbiert; fiir diese atomare Absorption ergeben sich Werte bis a = 1o*
(iber a vgl. S. 125]. Unter der Wirkung dieser Strahlen werden » Elek-
tronen pro Kubikzentimeter erzeugt; » ist unter den gemachten Annah-
men lediglich eine Funktion des Druckes, also der Héhe. # erreicht ein
Maximum in einer bestimmten Héhe, wie aus folgender Tabelle zu er-
sehen ist (p in Atmosphiren, 4 in Kilometern ; dekadische Logarithmen
von p und #). Dabeisind die Héhenzahlen der Originalarbeit fiir Wasser-
stoff umgerechnet auf einen Partialdruck des Wasserstoffs am Boden
von 10~% Atm (entsprechend [1]).

logp -8 -9 -—10 -11 -—12 -—-13 -14
. logn — 5.5 + 4,8 + 54 + 5,0 + 4,5 + 40 + 35
Stickstoff {h (km) 121 136 151 167 182 197 212

' [logn  —10 +47 +57 +53 +48 +43 +3.8
Sauerstoff 12 (km) 104 117 131 144 157 170 184

[logn +31 +60 +58 +53 +48 +43
Wasserstoff 1% (km) o 204 415 626 837 1048

Tabelle und Abb. 10 zeigen, daB die Zahl » der Elektronen von oben
nach unten zunichst regelmiBig anwichst, entsprechend der zunehmen-
den Zahl der Atome pro Kubikzentimeter. # erreicht ein Maximum von
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105 bis 10° und fillt dann nach unten zu sehr rasch auf o, wegen der
stark zunehmenden Absorption. Fiir Stickstoff liegt das Maximum bei
146 km, die untere Grenze der ionisierten Schicht bei 130 km ; fiit Sauer-
stoff sind die entsprechenden Zahlen 130 und 114 km. Fiir Wasserstoff
liegt die maximale Ionisation viel hoher, wenn auch nicht so hoch wie
PANNEKOEK berechnet hat, der mit sehr viel gr6Berem Wasserstoffgehalt
rechnet. Trotzdem bleibt seine SchluBfolgerung bestehen, daB3 die An-
wesenheit einer Wasserstoffatmosphire nicht vereinbar mit einer Lage
der HEAVISIDE-Schicht bei 100 bis 200 km ist, weil der Wasserstoff in
den dariiberliegenden Schichten bereits die Strahlung unterhalb 766 AE

<~ Suerstaf absorbieren wiirde, die zur

LA A B _ 70km Ionisation des Sauerstoffs

/‘;.9:_ AN 1 T und Stickstoffs erforder-
B N Jogn lich ist.

N \\ ‘ 199 Aus den Beobachtungen

S0 AN : der drahtlosen Telegraphie

C \ «jd,o hat man mitunter auf eine

45l . zeitweise niedrigere Lage

- B ,;  der HEaVISIDE-Schicht, un-

u . ter 100 km, geschlossen.

4’05 N PANNEKOEKs Rechnungen

I L 140 zeigen, daBl unter 100 km

. T keine Elekt_ronen_ vorkom-

Stickstof —— men koénnen, die durch

Abb. 10. Ionisation der Atmosphire durch photoelektrische Wirkung
die Sonnenstrahlung. Zahl # der Elektronen jn Sauerstoff und Stickstoff
pro Kubikzentimeter fiir Sauerstoff und uet sind. Freilich sind
Stickstoff. (Nach A. PANNEKOEK.) er'zeug sind. reilic .sm

die atomaren Absorptions-

koeffizienten unsicher; aber selbst eine Erniedrigung auf 1/,,, des ange-
setzten Betrages wiirde die untere Grenze der ionisierten Schicht um nur
30 km abwirts verlegen. Der andere Ausweg, daB die Temperatur nie-
driger als —559¢ wire, und deshalb die Atmosphire stirker zusammenge-
zogen wire, kommt angesichts der Schallausbreitung nicht in Frage.

Wenn jedoch die Ansicht CuaPmANs zutrifft, daB das Ozon mit der
Ionisation zusammenhinge, so wire die Méglichkeit der Ionisation unter
100 ki gegeben, weil das Ozon wesentlich langerwelliges Licht (2500 AE)
absorbiert als die oben betrachteten drei Gase. Quantitative Angaben
lassen sich jedoch vorliufig nicht machen.

d) Solare y-Strahlung. Beim rechtwinkligen Durchsetzen einer
materiellen Schicht der Dicke d/ und der Massendichte ¢ wird y-Strahlung
der Intensitit I geschwicht um dI = — klpdl. k, der Massenabsorp-
tionskoeffizient, ist fiir die Strahlenart charakteristisch. CHAPMAN und
MiLNE (I) nehmen an, daB3 die Ionisationsstirke proportional zur ab-
sorbierten Energie ist, und finden, daB die Hohe Am der Schicht maxi-
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maler Ionisation durch die dort herrschende Luftdichte g(hm) bestimmt
ist, und zwar ist p(h,) proportional 1/k. Folglich hingt auch /m nur
von k ab. Fir die sehr harte p-Strahlung des RaC mit & = 0,0424 er-
gibt sich o(hy) = 3,4-1075, also %, = 26 km. Am Boden ist die Ioni-
sation unmerklich, schwicher als 10~ *° des Maximalwertes. Oberhalb
hm nimmt die Ionisationsstirke langsamer ab als nach unten (ganz #hn-
lich wie in Abb. 10); von etwa 18 bis 60 km Héhe ist die Ionisation iiber
1 vH des Maximalwertes. Fiir gewShnliche Roéntgenstrahlen (k= 4)
wire h,, etwa 60 km. Diese Zahlen gelten fiir senkrechten Einfall der
Strahlen ; bei schrigem Eintritt ist A, gré8er, fiir y-Strahlen mit £=0,0424
bei streifendem Eintritt (Einfallswinkel goo) etwa 45 km.

e) Durchdringende Hohenstrahlung. Die Hohenstrahlung ist etwa
zehnmal hirter als die hirteste bekannte y-Strahlung radioaktiver Ele-
mente. Die Ionisationsstirke ist im Meeresniveau etwa ¢ = 2, in g km
Hohe ¢ == 80. Der Massenabsorptionskoeffizient ist etwa & = 0,003, die
Ho6he maximaler Ionisation also etwa &, = 15 km. H. BENNDORF (90)
hat die Ionisierung durch die Hohenstrahlung eingehend untersucht; er
ist der Ansicht, daB sie die nichtliche Leitfihigkeit erkliren kénnte.
Da er den Wiedervereinigungskoeffizienten a proportional 1/o (o Luft-
dichte) ansetzt, so kommt er auf ¢ = 10— ** fiir 100 km Hohe. Dazu
ist zu bemerken, daB dann nach den Uberlegungen von S. CHAPMAN
(S. 148) dort gar kein nichtliches Abklingen der Leitfihigkeit zu er-
warten sein wiirde. Mit so kleinem a wiirde also iiberhaupt kein nicht-
licher Ionisator, also auch nicht die Hohenstrahlung erforderlich sein;
die nichtliche Leitfahigkeit wire zum Hauptteil nur eine Nachwirkung
der Ionisation am Tage, was wahrscheinlich ist. — Uber die vermutete
sternzeitliche Periode vgl. S. 144.

f) Solare Korpuskularstrahlung. Obwohl die Absorption von
p-Strahlen nicht dem gewohnlichen Exponentialgesetz folgt, kann man
fiir Uberschlagsrechnungen & = 3,3 (1) ansetzen und findet (wie in Ab-
schnitt d) %, = 62 km, und zwischen 48 und 100 km iiber © vH der
Maximalstirke. a-Strahlen radioaktiver Substanzen, die in Luft von
15° C Reichweiten zwischen 6,9 und 2,5 cm haben, wiirden in die Atmo-
sphire von auBen bis 95 bis 104 km eindringen, wenn man die Tempe-
ratur oberhalb 35 km zu 300° abs. annimmt. In den fritheren Rech-
nungen (219° abs.) ergaben sich natiirlich geringere Héhen (80 bis 85 km);
die neuen Zahlen passen besser zu den Beobachtungen iiber die untere
Grenze des Polarlichtes.

H. PETERSEN (964) hat die Hypothese erwihnt, da die kinetische
Energie der solaren Korpuskularstrahlung schlieBlich als Warmeenergie
in der Erdatmosphire verbliebe. Ohne daB man iiber die Natur der
Strahlung und tiber die Energieumwandlung selbst genaueres aussagen
kann, lassen energetische Betrachtungen die Moglichkeit einer Er-
wirmung offen. Die durchschnittlich pro Sekunde zugefiihrte Energie
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betrigt bei einem erdmagnetischen Sturm mindestens 109 PS; da die
gesamte Wirme, die die Erde von der Sonne erhilt, 2,4-10** PS be-
triagt, so ist die Energie der Korpuskularstrahlung in magnetisch ge-
stérten Zeiten ebenso groB wie die der solaren Ultraviolettstrahlung
(S, 148). Vermutlich beschrinkt sich die Erw4drmung aber auf die Nord-
lichthshen (iiber 100 km), weil die Ionen nicht bis 40 km Hohe durch-
dringen werden, wo die Schallausbreitung schon héhere Temperaturen
wahrscheinlich macht.

Die Stromwirme der tagesperiodischen Stromwirbel (S. 138) gibt
weniger als 10* PS, erhsht also die Temperatur nur um verschwindende
Bruchteile eines Grades (84).

g) Zusammenfassendes iiber die Leitfihigkeit. Trotz der Unsicher-
heit unserer Kenntnisse iiber viele Vorginge liBt sich folgendes Bild
von den Ursachen der Leitfahigkeit der hochsten Atmosphire entwerfen:
Die starke Leitfiahigkeit ist weniger durch besonders hohe Zah! der er-
zeugten und der im Mittel vorhandenen Ionen, als vielmehr durch deren
groBe Beweglichkeit (Elektronen) zu erkldren. Als Ionisator ist an ma-
gnetisch ruhigen Tagen vor allem kurzwellige Sonnenstrahlung anzu-
nehmen . Mit der Ionisation hingt vermutlich die Bildung und der Zer-
fall von Ozon zusammen. Rechnet man die Zahl der Ionen pro Kubik-
zentimeter zu 10° so wiirden in einer Schicht von 300 km Hohe ins-
gesamt 3-10"3 Ionen iiber dem Quadratzentimeter Oberfldche vorhanden
sein. Da die entsprechende Zahl der O,-Molekiile 109 ist, so brauchen
nur je 3 unter 10° Ozonmolekiilen ionisiert zu sein. Tagsiiber wird die
leitende Schicht weiter hinabreichen als nachts, weil nach dem Unter-
gang der Sonne die ionisierende Wirkung aufhért und die Ionen sich
in den unteren, dichteren Schichten schneller neutralisieren werden als
oben. Der nichtliche Zerfall der Ozonmolekiile kénnte die Anregungs-
bedingungen fiir die Aussendung der griinen Nordlichtlinie liefern, die
in jeder Nacht und in allen Breiten sichtbar ist. Bei der langen Lebens-
dauer der Ionen in iiber 80 km Hohe ist es wohl nicht nétig, nach einer
besonderen nichtlichen Ionisationsquelle zu suchen, wenn auch die
Hohenstrahlung oder auch eine allgemeine weichere, kosmische y-Strah-
lung gleichzeitig wirken mogen. Die oben (S. 142) erwidhnte starke Ab-
hingigkeit der Leitfihigkeit von der Sonnenfleckenzahl, auch fiir ruhige
Tage, ist insofern bemerkenswert, als eine entsprechend groBe Intensi-
tdtsschwankung der Ultraviolettstrahlung nicht zu den geringen Ande-
rungen im iibrigen Sonnenspektrum stimmen wiirde; man kann diesem
Einwand durch die Hypothese ausweichen, daB die Sonnenoberfliche
bei starker Fleckentitigkeit eine zusitzliche y-Strahlung aussendet, die
natiirlich nicht bis zum Boden durchdringt.

In magnetisch gestérten Zeiten iiberlagert sich der Effekt einer so-
laren Korpuskularstrahlung, die durch das erdmagnetische Feld vor-
wiegend in der Nahe der Pole eingesogen wird. An der Existenz dieser
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Strahlen ist nicht zu zweifeln, ebenfalls nicht an der starken Erhshung
der Leitfahigkeit, die sie zeitweilig bewirkt. Dagegen istnoch nicht klar,
auf welche Weise diese Strahlung von der Sonne zur Erde transportiert
wird, und welches die Natur der Teilchen ist, ob a-, f-Strahlen oder teil-
weise (nicht ganz!) neutralisierte Teilchenwolken. In den obigen Rech-
nungen iiber die Durchdringungsfihigkeit der verschiedenen Strahlen
ist ein erster Anhalt fiir Vermutungen gegeben.

Eine Zusammenfassung der Hauptergebnisse an dieser Stelle eriibrigt
sich durch den Hinweis auf einen bereits veroffentlichten kurzen Be-
richt des Verfassers (9).
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Prancks erste Begriindung der Quantenhypothese stiitzte sich auf
folgende Uberlegung: Wenn man sich ein Elektron elastisch an eine
Gleichgewichtslage gebunden denkt, um die es harmonisch mit der Fre-
quenz v schwingen kann ; und wenn man dann dies Elektron dem Einfluf
elektromagnetischer Strahlung ausgesetzt annimmt, so wird die mittlere
Energie W, des schwingenden Elektrons gerade dann (bis auf Schwan-
kungen) dauernd ungedndert bleiben, wenn ihr Wert mit dem der Strah-
lungsdichte g, fiir die Frequenz » durch die Proportion

W, = <% ¢, (¢ = Lichtgeschwindigkeit) (1)
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verkniipft ist. Dies kann man errechnen, indem man die klassische
Mechanik fiir das schwingende Elektron, die MaxwEtLLsche Theorie fiir
das Strahlungsfeld und die LorENTZsche Theorie fiir die Wechselwirkung
beider benutzt. Nun ist g, erfahrungsmifig gleich

8mhv3/c3
9y = 7y 5 (2)
ekT — 1

diese Formel war ndmlich von PLANCK durch eine Interpolation zwischen
der RaviEIGH-]JEANSschen und der WiENschen Strahlungsformel® ge-
funden und dann empirisch bestitigt worden, bevor PLANCK seine theo-
retische Deutung fand. Folglich kann wegen (1) nicht der bekannte,
von der klassischen Theorie geforderte statistische Gleichverteilungssatz
gelten, der fiir die Oszillatorenenergie im thermischen Gleichgewicht
W, = kT liefert, und mit (1) zum RAYLEIGH-]JEANsschen Strahlungs-
gesetz fithrt. Sondern nach (1) und (2) muB

= hv
Wy=—7—- 3)

etT — 1

sein. Aus dieser Formel (3) hat PLANCK dann seine umwilzende Fol-
gerung gezogen: die Existenz diskreter Energiestufen bei einem solchen
Oszillator. Die Folgerung zerstérte also gerade die unterste Grundlage
der ganzen zur Ableitung von (1) benutzten Theorien, die Annahme eines
stetigen Naturgeschehens. Die Kritik hat diese scheinbar logisch sehr
anfechtbare Begriindungsweise oft getadelt. Aber ich muf gestehen,
daB ich diesen Gedankengang nie anders als — wenn ich so sagen darf —
mit Ehrfurcht betrachten konnte. Ein merkwiirdiger Instinkt lie8
PraNck gerade diejenige Stelle finden, wo die klassischen Theorien trotz
ihrer vélligen Unzuldnglichkeit gegeniiber dem von PLANCK behandelten
Problem ausnahmsweise doch eine richtige — und entscheidende — For-
mel ergaben. Diese spezielle Beziehung (1) ist richtig, obwohl die all-
gemeinen Theorien, aus denen sie gefolgert war, unrichtig sind; eine
ganz spezielle Kombination aus dem Inhalt dieser Theorien mit den spe-
ziellen Eigenschaften eines harmonischen Oszillators hat eigentlich zu-
fallig zu einem richtigen Ergebnis gefiihrt.

Wir finden dhnliche Lagen auch an anderen entscheidenden Punkten in
der geschichtlichen Entwicklung der Quantentheorie. Die ehemals selbst-
verstandlichsten Grundlagen der klassischen Theorien hatten sich als
falsch erwiesen beim Eindringen in das Gebiet der Quantenerscheinungen.
Es gab also zundchst tiberhaupt keine Moglichkeit, logisch einwandfrei
begriindete Riickschliisse auf die Gesetze dieses vollig unbekannten Ge-

* RAYLEIGH-JEANSsches Gesetz: ¢, = 2—3—;[312 - kT, folgt aus (2) fiir den Grenz-
X
8nhy3 ;

fall 27 > hv. WiENsches Gesetz: ¢, = — e *#7, folgt aus (2) fiir by > & T.

s
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bietes zu ziehen, und ein Vordringen konnte nur so gelingen, daB3 man,
ghnlich wie in der obigen Pranckschen Uberlegung, einzelne spezielle
Sitze und Formeln der klassischen Theorien ausfindig zu machen suchte,
von denen man hoffen durfte, daB sie von allgemeinerer Giiltigkeit seien,
als die Vorstellungen, aus denen sie urspriinglich hergeleitet waren.

Die Bemiihungen — und die Erfolge — in diesem Sinne durch Ver-
wertung und Fortentwicklung klassischer Begriffe allmihlich die theo-
retischen Vorstellungen den fremdartigen Tatsachen des neuen Erschei-
nungsgebietes anzupassen, gruppieren sich im wesentlichen um zwei
leitende Gedankenginge: EINSTEINs Lichtquantenhypothese und BouRrs
Korrespondenzprinzip. Die durch sie gekennzeichneten -Richtungen der
Quantentheorie haben sich lingere Zeit hindurch getrennt, unter ver-
hiltnismaflig geringer Wechselwirkung, fortentwickelt. Erst in der
neueren Quantenmechanik haben sich beide zu einer Einheit zusammen-
geschlossen. Die Entwicklung der Lichtquantenhypothese soll hier
verfolgt werden.

I. Altere Entwicklung der Lichtquantenhypothese.

1. Einsteins Abhandlungen 1905—1909. Die Entwicklung der Licht-
quantenhypothese beginnt mit der von EINSTEIN im Jahre 1905 vor-
gelegten Abhandlung ,,Uber einen die Erzeugung und Verwandlung des
Lichtes betreffenden heuristischen Gesichtspunkt. In dieser Arbeit
sprach EINSTEIN zum erstenmal die Hypothese aus, daB die Lichtstrah-
lung — zum mindesten im Fall geringer Strahlungsdichte — aus dis-
kreten korpuskularen Energiequanten 4y bestinde, und begriindete diese
Annahme durch zwei verschiedene Betrachtungen.

Einerseits erblickte er in den Erfahrungen betreffend die Erzeugung
und Verwandlung des Lichtes Stiitzen dafiir: Die StokEssche Regel
(nach der, von Ausnahmefillen abgesehen, die Frequenz einer Fluores-
zenzstrahlung stets kleiner als die der Primérstrahlung ist) fand so nach
dem Energiesatz unmittelbar ihre Erklirung.

Die wenige Jahre zuvor von LENARD gefundene Tatsache, daB die
Geschwindigkeit lichtelektrisch ausgeldster Elektronen nur von der Fre-
quenz und-nicht von der Intensitit des auslosenden Lichtes abhingig
ist, konnte gleichfalls durch die neue Hypothese gedeutet werden, wih-
rend sie der klassischen Wellentheorie uniiberwindliche Schwierigkeiten
bieten muBlte. EINSTEIN fand auch quantitativ befriedigende Uberein-
stimmung der theoretischen und experimentellen GréBenordnungen an

Hand der Gleichung % my® = hy — P fiir die Maximalgeschwindigkeit v

der ausgelosten Elektronen. Endlich fithrte die EiNsTEINsche Hypothese
zu einer quantitativen Beziehung zwischen den damals roh bekannten
Minimalwerten der elektrischen Ionisierungsspannung und der ionisieren-
den Lichtfrequenzen bei einem Gase; auch diese Beziehung war mit be-
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friedigender Anniherung erfiillt. Wir sehen hier die ersten Anfinge der
hernach von STARK und von Franck und HErTz und anderen so
erfolgreich bearbeiteten Forschungsrichtung, deren zahlreiche und
mannigfaltige Ergebnisse simtlich ihre Erklirung in der einfachen Ein-
STEIN-BonRschen Frequenzbedingung 4y = W, — W, finden.

EINSTEIN hat {ibrigens bald darnach (1906) darauf hingewiesen, dal3
die von ihm gemachte Hypothese auch als eine naturgemiBe Folgerung
aus PLANCKs oben besprochener Annahme der diskreten Zustandsmog-
lichkeiten eines elektrischen Oszillators aufgefaBt werden konnte: gibt
es nur diskrete Zustinde, so muB es auch diskrete sprunghafte Zustands-
dnderungen geben; und damit kommt man unmittelbar auf die emit-
tierten Lichtquanten A». Freilich konnte erst die spitere Entwicklung
zeigen, ob diese ebenso primitive wie kiithne SchluBweise wirklich be-
rechtigt war. Es ist bekannt ,wie lange Zeit Bonr sich dagegen gewehrt
hat, von der Frequenzbedigung und der Annahme der Quantenspriinge
der Atome zur radikalen Lichtquantenvorstellung iiberzugehen.

Die hauptsichlichste Begriindung seiner Hypothese lieferte EINSTEIN
jedoch durch eine thermodynamisch-statistische Betrachtung. EINSTEIN
machte folgendes Gedankenexperiment: In einem spiegelnden Hohlraum
vom Volum V sei eine Energiemenge E in Form von elektromagnetischer
Strahlung vorhanden, die ganz zu einem schmalen Frequenzbereich
9,v + Ay gehort. In einem (verhiltnismiBig sehr kleinen) Teilvolum
Vo von V wird sich dann im Mittel eine Energiemenge Eo = E . Vo[V
befinden. Aber diese Energiemenge wird nicht immer genau diesen Wert
besitzen, sondern gewissen zeitlichen Schwankungen unterworfen sein.
Nach der klassischen Wellentheorie sind diese Schwankungen s6 zu ver-
stehen: die einzelnen Wellen im Frequenzbereich Av erzeugen durch ihre
Uberlagerung lange Schwebungszellen; im Tempo dieser Schwebungs-
zellen atmet das Teilvolum ¥V, langsam Energie ein und aus. Man kann
nach der klassischen Wellentheorie alle GesetzmiBigkeiten dieser Schwan-
kungen vorausberechnen. EINSTEIN hat nun erkannt, daB man diese
Schwankungen andererseits auch durch thermodynamische Uberlegungen
ohne Bezugnahme auf die Wellentheorie berechnen kann, wenn man nur
die Annahme macht, daB3 der von BoLTzMANN aufgedeckte Zusammen-
hang zwischen Entropie und statistischer Wahrscheinlichkeit* nicht nur
in der klassischen, sondern auch in der Quantentheorie gilt*. Das
Prancksche Strahlungsgesetz (2) kann dabei als empirisches Gesetz ein-

* Nach BortzmanN ist S =% log W, wenn S die Entropie und W die
statistische Wahrscheinlichkeit eines gewissen Zustands bezeichnet. (¢ =
Borrzmannsche Konstante).

2 Dabei ist, wie von ORNSTEIN und ZERNICKE sowie EHRENFEST betont
wurde, auch die (allerdings eigentlich selbstverstindliche) Annahme unent-
behrlich, daB die Entropieen der einzelnen Teilvolumina sich additiv zur
Entropie des Gesamtvolums zusammensetzen.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. VII. 11
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gefithrt werden. Dann zeigt sich: Bei groBer Strahlungsdichte, wie sie
dem klassischen RAYLEIGH-JEANsschen Gesetz entspricht®, bekommt
man natiirlich dieselben Ergebnisse wie (ohne Thermodynamik) aus der
klassischen Wellentheorie. Aber bei geringerer Strahlungsdichte ver-
langt die Thermodynamik Effekte, die mit der klassischen Wellentheorie
unvereinbar sind.

EINSTEIN hat dies 1905 ausgefiihrt an folgendem Beispiel: Die Strah-
lungsdichte g, im fraglichen Frequenzbereich Ay sei in dem oben be-
schriebenen Hohlraum sehr gering, wie es dem WiENschen Strahlungs-
gesetz entspricht?; und es wird gefragt, wie groB die Wahrscheinlichkeit
w dafiir ist, daB ausnahmsweise einmal die ganze Strahlungsenergie £
sich im Teilvolum V, angesammelt findet. Das EinsTEINsche Ergebnis

lautet:
E

Vo Ly
w=(3)"" (4)

Hier treten nun die Lichtquanten %4y gleichsam sichtbar in Erschei-
nung: # = E/hy ist ja nach der EiNsTEINschen Hypothese die Anzahl
der Lichtkorpuskeln, und (V,/V)* die Wahrscheinlichkeit, daB sie alle in
Vo gefunden werden. Man kann allgemein behaupten: Im Giiltigkeits-
gebiet des WiENschen Gesetzes verhilt sich die Strahlung beziiglich ihrer
Dichteschwankungen genau wie ein klassisches ideales Gas aus Korpus-
keln Av. Die Formel (4), die wir kurz als erstes Einsteinsches Schwankungs-
gesetz bezeichnen wollen, gibt eins der eindrucksvollsten Beispiele fiir
diesen Satz.

Im Jahre 1gog hat EINSTEIN den Gegenstand wieder aufgenommen
und folgendes ausgefiihrt: Sei in einem schwarzen Strahlungshohlraum
E, die Energie zum Frequenzbereich », v + Av in Vo, und Eo —E, =
AE,, so kann man wiederum rein thermodynamisch das mittlere
Schwankungsquadrat (4E,)? berechnen. Es wird

- 3 Eg
(4E0)2=}W'Eo+m"ﬂ; (5)
und darnach im Grenzfall des RAYLEIGH- JEANSschen Gesetzes (g, grof}):
— c3 Ez
(AE) = g Vo (52)
und im Grenzfall des WiENschen Gesetzes (g, klein):
(dE,)*> = hv-E,. (5b)

Das mittlere Schwankungsquadrat der in Vo enthaltenen Licht-
quantenzahl #o = Eo/hv wird also gy nach (5b) bei kleinem gleich

(Adn,)? = ny; (6)
und das ist wieder genau entsprechend einem klassischen idealen Gase.

*D.h.g,> 8nh-»3/c3.
2 D. h. g, < 8ah - »3/c3.
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Wir wollen (5) kurz als das zweite EINSTEINSche Schwankungsgesetz be-
zeichnen.

Die klassische Wellentheorie liefert statt (5) den Ausdruck (sa) fiir
das Schwankungsquadrat; das ist von LoRENTZ ausfiihrlich nachgerech-
net worden!. Also auch in dieser GesetzmiBigkeit liefert die klassische
Wellentheorie nur im Grenzfall groBer Strahlungsdichte richtige, d. h.
mit den Forderungen der Thermodynamik iibereinstimmende Ergebnisse.

Ahnliches zeigte sich in einer anderen, in der EINsTEINschen Arbeit
von 1909 enthaltenen Betrachtung. EINSTEIN dachte sich eine Platte
im Strahlungsfelde eines Hohlraumes frei beweglich angebracht; die
Platte soll alle Strahlungen auBerhalb eines Frequenzbereiches v, » -+ Av
frei durchlassen, die innerhalb dieses Bereiches dagegen reflektieren. Sie
findet, wenn sie sich relativ zum Hohlraum bewegt, infolge des Strah-
lungsdruckes im Mittel einen kontinuierlichen Widerstand, der, wenn er
allein wirken wiirde, die bewegte Platte bremsen wiirde, bis sie véllig
stillstdinde. Aber wegen der Intensititsschwankungen der Strahlung
treten auch in diesem Strahlungsdruck Schwankungen auf, welche die
Platte nicht ganz zur Ruhe kommen lassen; die Platte vollfiihrt eine
Brownsche Bewegung. Nun waren die statistischen Gesetze dieser
Brownschen Bewegung bereits wohlbekannt (EINSTEIN, SMOLUCHOWSKI) ;
sie miissen ndmlich aus allgemeinen statistischen Griinden stets dieselben
sein, unabhingig von dem speziellen Mechanismus, durch den sie in
einem bestimmten Falle erzeugt werden. Im Giiltigkeitsgebiet des klas-
sischen RAYLEIGH-JEANSschen Gesetzes ist natiirlich wieder alles ganz
in Ordnung: die Schwankungen des Strahlungsdruckes, wie man sie aus
der Wellentheorie vorausberechnen kanm, sind gerade so stark, wie sie
sein miissen, um die richtige BRowNsche Bewegung der Platte zu er-
geben. Aber dort, wo die Abweichungen vom RAYLEIGH-]JEANSschen
Gesetz merklich werden, sind die aus der klassischen Wellentheorie fol-
genden Schwankungen nicht stark genug, um die richtige BRowNsche
Bewegung zu erzeugen. Die EINSTEINsche Betrachtung erméglicht es,
auch in diesem Falle die von der thermodynamischen Statistik gefor-
derten Abweichungen von der klassischen Wellentheorie quantitativ zu
verfolgen. Dabei ergab sich die Unterlage zu einer wesentlichen Ver-
deutlichung des Bildes der Lichtquanten.

Nach der klassischen MaxweLLschen Theorie transportiert ein ebener
Wellenzug gleichzeitig mit dem Energiebetrage E einen Impulsbetrag

* Man hat mehrfach bezweifelt, daB die Lorentzsche Rechnung vom
Standpunkt der klassischen Theorie als zuverldssig und beweisend anzu-
sehen sei, weil LorenTz den Mittelwert durch eine gewisse Phasen-Mittelung
berechnete. (Vgl. die ausgedehnten Diskussionen zwischen v. LAUE, EINSTEIN
und Pranck.) Man kann jedoch (5a) ohne jede Heranziehung problemati-
scher statistischer Begriffe als exakten Zeifmittelwert berechnen (Born-
HEISENBERG- JORDAN).

1%
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E/c. Danun die hieraus folgenden Formeln fiir die GroBe des MAXWELL-
schen Strahlungsdruckes empirisch (und thermodynamisch) sicher richtig
sind, so ergibt sich ganz zwangsliufig die Annahme, da8 ein Lichtquant
mit der Energie /v einen Impuls 4v/c besitzt. Damit im Einklang ver-
Jangt auch die Kinematik der speziellen Relativititstheorie fiir ein mit
Lichtgeschwindigkeit bewegtes Teilchen der Energie F einen Impuls E/c.

EiNsTEIN fand nun, daB diese Annahme von Impulsen %y /c in wunder-
barer Ubereinstimmung mit den an der beweglichen Platte untersuchten
Schwankungen des Strahlungsdruckes ist. Betrachten wir nimlich wieder
den Grenzfall kleiner Strahlungsdichte (WiENsches Gesetz), so sind diese
Schwankungen in der Tat von genau derselben Art, als wenn auf die
Platte dauernd ein Regen von korpuskularen Teilchen mit Impulsen
hv[c auftrommelter.

In diesem Zusammenhang sei noch darauf hingewiesen, dafl man auch
das WieNsche Strahlungsgesetz selber aus der Vorstellung des idealen
Lichtquantengases ableiten kann; die Formel

8ahyd —

Ql’ 5 e =T ( 7)

des WieNschen Gesetzes entspricht nimlich unmittelbar der MAXWELL-
schen Geschwindigkeitsverteilung -33

o(v) = const. v*-¢ 247 (8)
wo p(v) die Anzahl der Atome mit der Geschwindigkeit v miBt.

So steht nach den EinstEINschen Ergebnissen der Strahlungshohl-
raum in gréfter Lebendigkeit und zugleich in tiefer Ratselhaftigkeit vor
unserem Auge. Rein phidnomenologisch, durch thermodynamische Be-
trachtungen, in Verbindung mit dem BorTzMaNNschen Prinzip, ver-
mogen wir an Hand der empirisch gesicherten PLaNckschen Formel
nicht nur sein stationires Temperaturgleichgewicht, sondern auch die
GesetzmiBigkeiten aller daran zu beobachtenden Schwankungseffekte
vorauszusehen. Aber nur fir zwei Grenzfille kann im Rahmen der
klassischen Vorstellungswelt eine modellmidBige Deutung aller dieser
Gesetze gegeben werden; und die in beiden Fillen benutzten Modelle
sind vollig verschieden voneinander: im RAYLEIGH- JEANsschen Fall ein
schwingendes Wellenfeld, und im WieENschen Fall ein korpuskulares
ideales Gas.

2. Debyes Ableitung des Planckschen Gesetzes. Der geschicht-
lichen Reihenfolge entsprechend wollen wir an dieser Stelle eine von
DEBYE 1910 verdffentlichte Abhandlung erwihnen. In dieser Arbeit wird
— wohl zum ersten Male — ein Versuch gemacht, auf das elektromagne-

* EINSTEIN hat ibrigens an der fraglichen Stelle nicht explisit ausge-
sprochen, daB8 die Impulse gleich %»/c sind, sondern nur betont, da8 man
wieder die Korpuskeln mit der Energie #» erkennt.
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tische Strahlungsfeld diejenigen Vorstellungen anzuwenden, die am obigen
Beispiel des Pranckschen Oszillators entwickelt waren, die sich dann
in EINSTEINs Gedanken zur Theorie der spezifischen Wirme fester Kor-
per bewihrt hatten, und die zwei Jabre spiter durch Bonr zu den Grund-
bestandteilen der Atomtheorie gemacht werden sollten. Das schwingende
elektromagnetische Feld in einem Hohlraum ist eine Superposition von
rein harmonischen Eigenschwingungen. Jede einzelne Eigenschwingung
stellt fiir sich allein gewissermafen einen harmonischen Oszillator vor.
DEeBYEs kithne Annahme war nun die, daB auch diese Eigenschwingungen
ebenso wie die materiellen Oszillatoren gequantelt seien und diskrete
Energiestufen o, sv, 2hv, 3hv, . . . besdBen. ?‘1

Diese Annahme fithrt unmittelbar zum PLANCKSChen Strahlungs-
gesetz. Denn die mittlere Energie eines solchen gequantelten Oszillators
ist ja durch ( ) gegeben. Nun gibt es in einem Hohlraum vom Volum V

gerade y-8 7 - Ay Eigenschwingungen mit einer Frequenz im Intervall

y, v + Av*. Also wird die gesamte Strahlungsenergie dieses Frequenz-
bereiches im ganzen Hohlraum gleich

V. 82 hv

c3 JV hv ; (9)

e*T

—I
und durch Division mit V' und Av erhilt man die Strahlungsdichte g,
wie in der PLaNckschen Formel (2).

Neben dieser Leistung der DEBYEschen Vorstellung ergab sich aus
ihr — wie RuBiNowicz und Framm ausgefiihrt haben — die Moglichkeit
einer Deutung der EINSTEIN-BoHRrschen Frequenzbedingung ohne Zu-
riickgreifen auf die radikale Lichtquantenhypothese. Wenn ein Atom
in einem Quantensprunge Licht ausstrahlt, so heiBit das, daB3 es einen
Energiebetrag AW dem Ather iibergibt. Dieser Energiebetrag wird® vom
Ather dazu gebraucht, eine passende Eigenschwingung in einen um eine
Stufe hoheren Quantenzustand zu heben. Also muB die Frequenz v
dieser Eigenschwingung die Bedingung Ay = AW erfiillen.

Ebenso wie in der EINsTEINschen Vorstellung ist bei DEBYE die Ener-
gie eines Hohlraumes die Summe von diskreten Energieelementen 7.
Wihrend aber von EINSTEIN eine rdumliche Lokalisierung dieser 4w an-
genommen wurde, schreibt DEBYE jeder einzelnen der sich durch den
ganzen Hohlraum erstreckenden Eigenschwingungen eine gewisse An-
zahl von Quanten /» zu. Die neuere Entwicklung hat in gewisser Weise

1 Die Formel ist exakt, wenn die zu » gehtrige Wellenldnge unendlich
klein gegen die Abmessungen des Hohlraums ist.

2 Nicht immer, aber meistens. Eine Aufteilung von 4 W auf mehrere
Hohlraumoszillatoren, die mit (wesentlich) geringer Hiufigkeit gleichfalls
vorkommen kann, bedeutet fiir die Lichtquantenvorstellung eine gleich-
zeitige Emission mehrerer Quanten.
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eine Verschmelzung beider Vorstellungsweisen durchgefiihrt. Aber ob-
wohl die DEBYEsche Arbeit schon 1910 einen grofien Teil der Wahrheit
enthielt, so war es ihr doch nicht beschieden, als Ausgangspunkt weiteren
Vordringens zu dienen. Beim damaligen Stande der Dinge muBten sich
ihre Leistungen erschdpfen mit den besprochenen Punkten; es war da-
mals keine Moglichkeit zu ersehen, mit ihrer Hilfe die tiefliegenden
Schwierigkeiten der Wellentheorie zu tiberwinden, die EINSTEIN in den
Schwankungserscheinungen aufgedeckt hatte. Erst 15 Jahre spiter hat
die Quantenmechanik den von DEBYE begonnenen Weg zu Ende fithren
kénnen.

3. Einsteins Untersuchung 1916/17. Aus den Jahren 1916/17
stammt EINSTEINs bekannteste Untersuchung zur Quantentheorie der
Strahlung, in welcher er seine berithmten Wahrscheinlichkeitsgesetze fiir
die Wechselwirkung von Strahlung und Materie entwickelte. Sie brachte
eine weitgehende Aufklirung tiber die Elementarprozesse der Emission
und Absorption von Strahlung durch einzelne Atome oder Molekiile, und
wies nun auch in diesen Prozessen die frither in den Schwankungen der
reinen Strahlung aufgefundenen Lichtquanten nach.

Zwei stationire Zustdnde eines Atoms oder Molekiils mogen die Ener-
gien W, W, (W, > W,) besitzen. Dann gibt es fiir ein unbeeinfluBtes
Atom, das sich zu einer Zeit ¢ im oberen dieser Zustinde befindet, eine
Wahrscheinlichkeit w . d¢ dafiir, daB es bis zur Zeit ¢ + 4¢ spontan unter
Emission eines Lichtquants 4y = W;— I¥; in den unteren Zustand
heruntergesprungen ist. Die Wahrschéinlichkeit w soll wie bei den radio-
aktiven Zerfallsprozessen unabhingig davon sein, wie lange das Atom
sich schon in diesem Zustand befunden hatte. EINSTEIN hat iibrigens
ausdriicklich die gedankliche Schwierigkeit dieser Annahme hervorge-
hoben: Sie 14Bt uns, wenn sie zutreffend ist, keine Hoffnung, die Licht-
emission des Atoms als kausal streng determiniert zu verstehen. Aber
es handelt sich eben um eine von der Natur selbst geschaffene Schwierig-
keit: Die erfahrungsmiBige Richtigkeit des radioaktiven Zerfallsgesetzes
steht aufler Zweifel; und dies Zerfallsgesetz zeigt uns so offensichtlich
und unverkennbar ein nichtkausales Geschehen an, daf8 noch niemand
versucht hat, es auf einen kausalen Mechanismus zuriickzufiihren.

Die Einwirkung eines Strahlungsfeldes auf das Atom erzeugt dann
nach EINSTEIN weitere Sprungwahrscheinlichkeiten, namlich Wahr-
scheinlichkeiten einer positiven oder negativen Absorption fiir Atome
im unteren bzw. oberen Zustand. Insgesamt gibt es eine Ubergangs-
wahrscheinlichkeit von oben nach unten:

w—=C-(8nwh-v3/c3 + @), (10a)
und von unten nach oben:
; wt = C-g. (10b)
Dabei ist v die aus hy = W,—W; berechnete Ubergangsfrequenz.
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Sind nun N,, N, die Anzahlen der im unteren und oberen Zustand
vorhandenen Atome, so mufl im thermodynamischen Gleichgewicht
Iy

N,=N,.e *7 (11)

sein; und ein Gleichgewicht mit gleichviel Ubergingen nach oben und
nach unten kommt dann und nur dann zustande, wenn g, gerade der
Pranckschen Formel (2) fiir die schwarze Strahlung entspricht®.

EinsTEIN hat dann weiterhin den Einflu} der Emissions- und Ab-
sorptionsprozesse auf die Translationsbewegung untersucht; und es
zeigte sich, daB auch hier — wie bei der bewegten spiegelnden Platte —
nur dann das richtige thermische Gleichgewicht zustande kommen kann,
wenn jeder Emissions- und Absorptionsakt mit einer Impulsinderung
hvjc am Atom verkniipft ist.

Damit waren nach langer Pause die Lichtquantenimpulse A»/c wieder
den Physikern vor Augen gehalten, und sie sind seitdem nicht mehr
aus der Diskussion verschwunden. Aber noch mehrere Jahre hindurch
sind sie als eine mehr oder weniger ungewisse und ungeklirte Angelegen-
heit betrachtet worden, bis endlich H. A. CompToN und DEBYE in der
Zerstreuung der Rontgenstrahlung die Méglichkeit eines experimentellen
Nachweises dieser RiickstéBe entdeckten. Die GesetzmiBigkeiten des
Compron-Effektes und ihr Zusammenhang mit der Lichtquantenhypo-
these sind allgemein bekannt?, so daB es gentigt, hier nur darauf hin-
zuweisen.

4. Ausbau der Lichtquantentheorie. Die EINSTEINsche Behandlung
der Wechselwirkung von Strahlung von freien Atomen ist das Vorbild
einer Reihe verwandter Betrachtungen geworden, die sich mit den ver-
schiedenen quantentheoretischen Elementarakten befassen, welche bei
Zusammenst6Ben materieller Korpuskeln mit Lichtquanten oder unter-
einander eintreten kénnen (Absorption, Emission oder Zerstreuung von
Licht, Anregungen, Ionisierungen, chemische Umsetzungen usw.). Eine
Zusammenfassung dieser verschiedenen Untersuchungen (von PAULIL
EINSTEIN-EHRENFEST, KLEIN-ROSSELAND, MILNE, FOWLER, BECKER
u. a.) gab DiRAC in einer 1924 erschienenen Arbeit. Der allgemeinste
derartige Elementarakt ist offenbar von solcher Beschaffenheit, daB
irgendeine Anzahl von (gleichen oder verschiedenen) materiellen Teilchen
zusammenstdBt, wihrend gleichzeitig eine Anzahl von Lichtquanten ver-
schluckt wird. Nach dem Prozef treten dann gewisse andere (i. A. ab-
gednderte) materielle Teilchen auf, und auBerdem wieder eine Anzahl
von Lichtquanten. Die Wahrscheinlichkeit eines solchen Prozesses ist

8nh 3

hv
T Aus N;-wtT ='N,.-w™ folgti=e¢ /*T( 5 o + I> und dann (3).
v ‘

2 Ein ausfithrlicher Bericht findet sich in Bd. 5 dieser Sammlung.
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dann — bis auf einen Faktor, der durch die spezielle Natur dieses Pro-
zesses bestimmt ist — gegeben durch das Produkt der Konzentrationen
aller zusammenstoenden Teilchen, multipliziert mit einem Faktor g,
fiir jedes verschluckte Lichtquant /4 und einem Faktor 87/ . »3/c3 4 o,
fiir jedes wieder herauskommende Lichtquant A».

Die EinstEINschen Formeln (10a), (xob) nehmen {iibrigens eine iiber-
sichtlichere Form an, wenn wir statt g, die Groe

o3
T (12)

einfithren. Im Sinne der DEBYEschen Vorstellungsweise kann man #,
bezeichnen als die mittlere Anzahl von Energiequanten 4y pro Eigen-
schwingung bei der Frequenz ».

Die Wahrscheinlichkeit ist nun fiir die Emission proportional mit
n, -+ 1, fiir die Absorption proportional mit #,. Damit hat man ein Ergeb-
nis, das aus Symmetriegriinden ganz naturgemiDB ist; das ist (wesentlich
spéter) durch Untersuchungen von BoTHE und von DIrAc klat geworden.
Betrachten wir ndmlich, wieder die DEBYEsche Vorstellungsweise zu-
grunde legend, die Wahrscheinlichkeit, dafl aus einer einzelnen, ganz
bestimmten Eigenschwingung heraus ein Quantum /4» vom Atom ent-
nommen wird, so ist diese Wahrscheinlichkeit proportional der Anzahl
von Quanten in dieser Eigenschwingung vor dem ProzeB; nach dem
ProzeB ist ja diese Anzahl um 1 vermindert. Wir erhalten deshalb voll-
kommene Symmetrie, wenn wir fiir den inversen Prozel annehmen: die
Wabhrscheinlichkeit fiir die Emission eines 4y in einen bestimmten Hohl-
raumoszillator hinein ist proportional der Quantenzahl dieser Eigen-
schwingung nach dem ProzeB3; also proportional einer Zahl, die um I
_grofer ist, als die Quantenzahl vor dem ProzeB. Man versteht deshalb
sofort die unterschiedliche Proportionalitit von Emissions- und Ab-
sorptionswahrscheinlichkeit mit #, 4 1 und #,, wenn man bedenkt, daf3
die mittlere Quantenzahl #, der verschiedenen in Frage kommenden
Eigenschwingungen eben o/ne Beriicksichtigung der durch den Prozel
bewirkten Anderung, also vor dem ProzeB zu bilden ist.

II. Lichtquantenhypothese und Wellentheorie.

5. Die Krise der Lichttheorie. Alle Erfolge der Lichtquantenhypo-
these — die Zwangsldufigkeit im theoretischen Ausbau der Vorstellungen,
sowie die natiirliche Einfachheit der dabei gefundenen Ergebnisse einer-
seits, und andererseits die experimentelle Bestétigung ihrer Folgerungen
beim Compron-Effekt — schienen zunichst nur geeignet, die Krise der
Lichttheorie immer ernster zu machen. Der Unsumme von Erfahrungen,
welche die Wellentheorie des Lichtes endgiiltig gesichert zu haben schie-
nen, stellten sich nun nicht mehr zu umgehende Beweise fiir eine korpus-
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kulare Natur der Strahlung entgegen. Es kann nicht Aufgabe dieses
Berichtes sein, die Unruhe und die Verlegenheit eingehender zu schildern,
welche durch diese Ergebnisse erzeugt wurde; und es koénnen hier erst
recht nicht die vielen und sonderbaren Einfille erliutert oder erwahnt
werden, durch welche man diesen Schwierigkeiten abzuhelfen suchte.
Manche der damals erérterten Fragen und Experimente kniipfen so sehr
an heute schon fast wieder vergessene Vorstellungen an, dafl wir ihnen
nur noch wenig Verstindnis entgegenbringen kénnen. So hat man sich
z. B. dariiber gewundert, daB einige sehr scharfe Spektrajlinien so hoch-
gradig monochromatisches Licht liefern, daB man daran noch bei Gang-
unterschieden von der GréBenordnung eines Meters merkliche Inter-
ferenz erhilt, und man hat daran Spekulationen iiber eine ,,Ausdehnung
der Lichtquanten a,ngekm'ipft Andere haben geglaubt, mit einem Ni-
chol die ,,Halbierung® von Lichtquanten vollzogen zu haben; und ein
Verfasser lieB einen Kanalstrahl an einem engen Spalt vorbeilaufen, wo-
bei er erwartete, daB nicht Zeit genug sei, um ein ganzes von den be-
wegten Atomen emittiertes Lichtquant durch den Spalt treten zu lassen,
und suchte dann nach geteilten Lichtquanten mit entsprechend geringer
Frequenz.

Der Inhalt der damals vorliegenden Erfahrungen lieB sich etwa dahin
zusammenfassen, daB einerseits in mannigfaltigen Effekten eine korpus-
kulare Natur des Lichtes in Erscheinung tritt, daB aber andererseits in
allen klassischen Interferenzversuchen die Wellentheorie zu richtigen
Voraussagen fithrt. Die damaligen Hoffnungen, diese ritselhafte Doppel-
natur der Strahlung zu verstehen, liefen zumeist darauf hinaus, da3 man
ein im Rahmen der klassischen Raumzeitvorstellung und wenn méglich
mit klassischer Kausalitit arbeitendes Modell des Lichtes suchte, etwa
mit korpuskularen Energiequanten, die im Sinne der klassischen Kine-
matik gewisse Bahnen beschreiben, wobei sie mit einem Interferenzfelde
in Verbindung stehen. Auch EINSTEIN hat eine Zeitlang ein solches
Modell durch Ab#inderung der MaxweLLschen Wellengleichungen des
Lichtes zu konstruieren gesucht. Aber alle derartigen Versuche muflten
angesichts der ginzlichen Verschiedenheit der klassischen Vorstellungen
von Wellen einerseits und von Korpuskeln andererseits von vornherein
viel aussichtlsoser erscheinen, als etwa die fritheren Versuche zur Kon-
struktion eines mechanischen Athermodells. Und in der Tat haben sie,
wihrend die mechanischen Athertheorien immerhin Teilerfolge erzielen
konnten, zu keinerlei Ergebnissen gefiihrt.

Es war nun aber eine ernste Frage, ob nicht etwa doch blslang iiber-
sehene Fille ausfindig gemacht werden konnten, wo die klassi<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>