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Chapter 1.

The Radial Velocities of the Stars.
By
K. G. MALMQUIST-LUND.
With 3 illustrations.

a) Introduction.

1. The two Different Components of Motion. The investigation of the
motions of the stars is a very important branch of modern astronomy. A thorough
analysis of the motions will discover the mechanical conditions of the stellar
system, which conditions, combined with the results concerning the arrange-
ment of the stars in space deduced along other lines of research, will enable
the astronomers to find out the structure of the sidereal universe.

The motion of a star naturally resolves itself into two components: one
at right angles to the line drawn from the observer to the star, and the other
along thisline (the “line of sight”). The former component is the star’s proper
motion, the latter is its motion in the line of sight or its radial velocity.
The radial velocity is considered positive if the star is receding from the
observer, and negative if it is approaching him.

These two components are of entirely different natures. The proper motion
is the star’s apparent angular motion on the celestial sphere and is usually defined
in seconds of arc per year. To get this component of the star’s motion expressed
in absolute units, as, for example, in kilometres per second, we must also know
the distance of the star. The radial velocity is measured by means of the spectro-
scope. According to DOPPLER’s principle, the lines in the spectrum of a star are
displaced towards the red if the star is receding from the earth, or towards the
violet if approaching the earth. The radial velocity is found directly in kilometres
per second, so that the actual linear speed, independent of the more doubtful
element of distance, is known. In this respect, therefore, the radial velocities
have a very great advantage over the proper motions. Also in the determination
of the radial velocities there is the other great advantage that, while the radial
velocities can be measured accurately at once, the determination of the proper
motions, which are all in general very minute owing to the large distances of
the stars, requires a long interval of time to elapse between two accurate position
observations.

The most serious disadvantage is that we are only able to determine the
radial velocities of the brighter stars, as the light is spread over the large area
of the spectrum, whereas the point images of very faint stars are available for
the determination of proper motions. By more powerful telescopes that may be
constructed, the radial velocities will be determined for fainter stars. At present,

Handbuch der Astrophysik. VI. 1



2 Chap. 1. K. G. MaLmguist: The Radial Velocities of the Stars. ciph. 2,

with the most powerful telescope, the upper limit is about the 12% mag-
nitude.

The greatest value of the radial velocities lies, however, not in their advantage
over the proper motions, but—to cite CAMPBELL—in aiding the proper motions
to come into their own strategic worth. A very important result of a combination
of the two components is the determination of the mean parallaxes for groups
of stars. The knowledge of this quantity is of fundamental weight with regard
to the distances and the absolute magnitudes of the stars.

For a complete solution of the problem of stellar motion we must know
not only the proper motions and the radial velocities, but also the individual
distances and masses of the stars. The two latter elements are as yet, however,
not very accurately known for any large number of stars and we must there-
fore for the present rely largely on the results obtained from the radial velocities
alone.

2. Historical Notes concerning the Determination of Radial Velocities. The
existence of the proper motions was first proved by HALLEY in 1718, who pointed
out that some of the apparently bright stars were occupying positions appreciably
different from those given in PToLEMY’s Almagest. A century and a half later
the first attempts to measure the displacement of the spectral lines by the visual
method were made by HuGaIns, in London, 1868, and by VoGEL at Bothkamp,
1871. More extensive observations of this kind were performed by MAUNDER
at Greenwich, including forty-eight of the brightest stars. The probable error
in the Greenwich observations was 22 km for an evening. These observations
have thus demonstrated that the visual observations with medium sized in-
struments cannot furnish results the certainty of which is of a higher order than
the average velocities of the stars themselves.

In the year 1890, using the 36-inch Lick refractor combined with an efficient
spectroscope, KEELER! gave us the first reliable visually determined radial
velocities. For a Bootis he found, from nine measures during 1890 and 1891,
a radial velocity of —7 km; for & Tauri, on three evenings, 455 km, and for
o Orionis, on two evenings, -+16 km per sec. The probable error of a single
evening’s observations was 1,8 km. The velocities of these three stars only were
measured by KEELER, a fact which shows the difficulty of obtaining accurate
results.

Fortunately, at this point of the progress, an incomparably better method
was discovered and developed, namely the photographic method. The first
attempt to photograph stellar spectra, using wet plates, was made by HUGGINS
in 1863, but his photographs did not show any lines. The spectral lines were first
recorded on the stellar spectrograms obtained by DRAPER in 1872. The introduction
of dry-plates (about 1875) signified an enormous improvement. In 1887 VoGEL
at Potsdam, with the assistance of SCHEINER, made the first attempt to record
photographically the displacements of the lines in stellar spectra, and to measure
them as accurately as possible on the spectrograms. The attempt was successful,
and since a new spectrograph, exclusively constructed for this definite purpose,
was attached to the 30-cm telescope, the radial velocities of fifty-one of the
brighter stars were determined at Potsdam in 1888—18912. The average
probable error, for single observations, was 2,6 km. Thus the Potsdam observers
were able, with their medium sized instrument, to obtain photographically
radial velocities for second- and third-magnitude stars of the same accuracy
as those obtained with the largest existing telescope by the visual method

1 Lick Publ 3, p. 195—196 (1894).
2 Publ Astroph Obs Potsdam 7 (1) (1892).



ciph. 3, 4. Monographs dealing with the Subject of the Present Chapter. 3

for the first-magnitude stars. Not until the photographic method was adapted
to the largest telescopes was it possible to see its actual efficiency. In 1896
a spectrograph, planned by CamPBELL, and named after the donor the Mills
spectrograph, was attached to the Lick telescope and the accuracy attained
surpassed all expectations. For the brighter stars containing good lines the
probable errors were reduced to 0,5 km per sec, and to 0,3 km for bright stars
containing the best quality of lines. A still better spectrograph — the new Mills
spectrograph — was constructed in 1902 and attached to the same instrument.
To obtain radial velocities of the stars in the Southern Hemisphere, an expedition
— the D. O. Mirrs Expedition — was sent from the Lick Observatory to Cerro
San Cristobal, Santiago, Chile, where radial velocity determinations were carried
out with a 37-inch reflecting telescope and spectrographs. Since that time
the Lick Observatory has furnished a great portion of the radial velocities
known. On account of the pressing want of radial velocities most of the largest
telescopes were engaged in the problem. In America: the Allegheny, Columbus,
Detroit, Lowell, Mount Wilson, Ottawa, Victoria and Yerkes observatories;
in Europe: the Bonn, Cambridge, Paris, Potsdam, Pulkowa and Wien obser-
vatories; and in South Africa: the Cape of Good Hope observatory have been
contributing to the labour of determining radial velocities. Among these the
Victoria and the Mount Wilson observatories, with their great reflectors, are
for the present the leading contributors. At present the radial velocities of
more than three thousand stars are published or prepared for publication.

8. Monographs dealing with the Subject of the Present Chapter. In his
Stellar Motions!, CAMPBELL has given an excellent account of the development
of the spectrographic method and of the results obtained concerning the stellar
motions up to the beginning of the year 1910. The mathematical treatment
of the stellar velocities, especially from the standpoint of the two-stream hypo-
thesis, is clearly outlined in EDDINGTON’s Stellar Movements?. In his lectures
delivered at the University of California, 1924, CHARLIER? gives, in a condensed
form, the results of his important researches on the motion of the stars. A com-
plete account of the ellipsoidal hypothesis is to be found in this memoir.

b) Lists and Catalogues of Radial Velocities.

4. Compilation of Lists and Catalogues of Radial Velocities. On account
of the many observatories engaged in the determination of radial velocities, the
published results are to be found in many different publications. In the following
pages a compilation of lists and catalogues of radial velocities is given. This com-
pilation comprises those stars which are assigned to be of constant radial velo-
city; the stars which are found to be of variable velocity are only included if the
velocity of the centre of mass of the system is computed or estimated. For details
concerning the stars with variable radial velocities see the chapters treating of
the double and the variable stars. It is endeavoured to make the compilation
as complete as possible with respect to the modern determinations, as far as
the works bearing on the topic were accessible.

Allegheny.

Frank C. JorpaN, The radial velocities of twenty-six stars. Publ
Allegheny Obs 2, p.121—124. 1911.

1 Yale University Press (1913).
2 MacmiLraN and Co., London (1914).
3 The motion and the distribution of the stars. Mem Univ California, 7 (1926).

1%



4 Chap. 1. K. G. Marmquist: The Radial Velocities of the Stars. ciph. 4.

The catalogue contains radial velocities for twenty-six stars of the B and
A type fainter than magnitude 4,5. The spectrograms are obtained with the
Mellon spectrograph in connection with the Cassegrain form of the 30-inch
Keeler Memorial reflector.

Bonn.

F. KUsTNER, Radial velocities for 99 stars of the second and
third spectral classes observed at Bonn. Ap J 27, p.301—324. 1908.

The catalogue contains radial velocities for nearly all stars of the second
and third spectral classes down to the fourth visual, or fifth photographic,
magnitude, which could be observed in Bomn with the photographic 30-cm
refractor by REPsoLD and STEINHEIL. Observations on the moon showed
that the radial velocities obtained require a small negative correction
amounting to about —1,0 km. The probable error of a plate is found to
be 0,64 km.

F. KUSTNER, Radialgeschwindigkeiten von 227 Sternen des Spek-
traltypusF bisM, beobachtet 1908 bis 1913 am Bonner 30-cm-Refraktor.
AN 198, p. 409—448. 1914.

The catalogue is an extension of the preceding catalogue down to the sixth
photographic magnitude. On account of the smaller dispersion used the probable
error of a plate is greater than before, it is found to be 1,33 km. The systematic
correction as derived from observations on the moon is found to be —1,0 km,
agreeing with the former determination. The radial velocities are further compared
with CAMPBELLS determinations (Lick Bull 229) and the differences Lick—Bonn
are given.

Cambridge.

H. F.NeEwaLL, On some spectroscopic determinations of velocity
in the line of sight made at the Cambridge Observatory. MN 57,
p. 567—577. 1897.

Radial velocities of seven stars determined with the 25-inch telescope.

H. F. NewaLL, Velocity in the line of sight. Selected stars.
Cambridge Observatory, I. MN 63, p. 206—301. 1903; II. M N 65,
p. 651—655. 1905.

Radial velocities of ten standard stars.

Cape.

S. S. HougH, Determination of radial velocities and wave-
lenghts. Cape Ann 10, Part I. 1911.

Table XX contains the detailed results of radial velocity determina-
tions for 33 bright stars, and table XXI a summary of results. The spec-
trograms are obtained with a 4-prism spectrograph attached to the 24-inch
refractor.

J. Haim, A spectrographic determination of the constant of
aberration and the solar parallax. Ibid. 10, Part III. 1909.

Detailed radial velocities for six stars.

J.Lunt, The radial velocities of 60 southern stars. Ap J47,
p. 201—205. 1918.

Table I contains the provisional radial velocities for 60 stars of spectral
types F, G, K, and M south of the equator and brighter than the visual magnitude
5,50. From a comparison of the results obtained at Lick and Mt. Wilson the
following systematic differences are found: Cape—Lick —0,5 km (10 stars) and
Cape—Mt. Wilson +2,0 km (9 stars).
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J. Lunt, The radial velocities of 119 stars observed at the Cape.
Ap J 48, p. 261—278. 1918.

The radial velocities of 119 stars down to magnitude 3,7 are given. The stars
are divided into two classes: 76, which appear to have constant velocities, and 43,
which are either known or suspected to be spectroscopic binaries. Eighteen
stars in the first class were very frequently observed for a continuation of the
solar parallax work and the results for these stars are given separately in table I.
The spectrograms are obtained with the 24-inch refractor. The probable error
of the velocity from a single plate is about 0,75 km. The systematic difference
Lick—Cape is 40,08 km (76 stars), and Chile—Cape —0,3 km (33 stars).

J. Luxnt, The radial velocities of 185 stars observed at the Cape.
Ap J 50, p. 161—173. 1919.

In continuation of the preceding paper the radial velocities are given here for
185 stars of magnitudes 3,7 to 4,6. As before, the stars are divided into two
classes, the first containing 122, and the second 63 stars. The systematic difference
Lick—Cape is found to be +0,7 km (120 stars), and Chile—Cape 0,5 km
(41 stars).

J. Lunt, The radial velocities of 120 southern stars, observed
at the Cape. Cape Ann 10, Part V. 1921.

The radial velocities here given are a continuation of those in the list
published in Ap J 47. Systematic difference: Cape—Lick -+0,5 km (13 stars),
Cape—Mt. Wilson +1,7 km (3 stars).

Columbus.

H. C. Lorp, Some observations on stellar motions in the line
of sight made at the Emerson McMillin Observatory. Ap J §,
p- 65—69. 1898.

Radial velocities for five stars determined with a 12,5-inch equatorial.

H. C. Lorp, Observations of the radial velocities of thirty-one
stars made at the Emerson McMillin Observatory. Ap J 21,
p. 297—322. 1905.

Detroit.

PauL W.MERRILL, Spectroscopic observations of stars of class Md.
Publ Obs Univ Michigan, 2, p. 45—70. 1916.

In table IT the radial velocities from bright lines of 43°Md stars are given,
and in table VII the radial velocities from both bright and dark lines for 13 stars.
The spectrograms are obtained with a one-prism spectrograph in connection
with the 37,5-inch Cassegrain reflector.

W. CarrL Rurus, An investigation of the spectra of stars be-
longing to class R of the Draper classification. Ibid. 2, p. 103
—143. 1916.

In table V the radial velocities for ten stars of class R are given.

F. HeExroTEAU, Radial velocities of the antapex group of stars.
Ibid. 3, p. 53—60. 1923.

The radial velocities for twelve stars are determined.

LeEwis L. MELLOR, Spectrographic study of the early Potsdam
velocity stars, not known to be binaries. Ibid. 3, p. 61—105. 1923.

The radial velocities for twenty-six of the fifty-one early Potsdam velocity
stars are redetermined.

Lick.

W.W.CampBELL, The Mills spectrograph of the Lick Observatory.
ApJ 8, p.123—156. 1898.
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On pages 148—151 the first results of the radial velocity determinations
with the MILLS spectrograph are published. A list of radial velocities for eleven
stars is given.

W. W. CampBELL, On the motion of the brighter class B stars,
Lick Bull 195, p. 108—117. 1911.

The catalogue contains the radial velocities for 225 class B stars most of
which have been observed by the Lick Observatory, on Mount Hamilton and
on Cerro San Cristobal. Some of the results published by the Yerkes, Allegheny,
Ottawa, Potsdam and Pulkowa observatories are included. Twenty-two stars
have visual magnitudes fainter than 5,0, but they do not render the material
non-homogeneous, for the selection of faint stars was not made on account of
any peculiarities attaching to these stars. Two hundred and three are equal
to or brighter than 5,0. The corresponding number of class B stars in the
Revised Harvard Photometry is 350, and consequently there are 145 class B
stars not given in the catalogue, chiefly because there are many spectroscopic
binary systems uninvestigated, and partly because the spectral lines in many
of them are too ill-defined for satisfactory measurement.

W. W. CampBELL, Preliminary radial velocities of 212 brighter
class A stars. Lick Bull 211, p. 20—29. 1912.

The catalogue contains radial velocities for 212 class A stars, most of which
have been observed by the Lick Observatory, on Mount Hamilton and on Cerro
San Cristobal; for a few of the stars the radial velocities have been taken from
the published results of other observatories.

H. C. WiLsoN, On the real motion of 100 stars of large proper
motion, whose radial velocities have been determined. Lick Bull
214, p. 51—62. 1912.

The catalogue contains the radial velocities of 100 stars of large proper
motion, distributed over the entire sky, including a few results, obtained and
published by other observatories in the northern hemisphere.

W. H. WriGHT, Radial velocities of 150 stars south of declination
—20°. Lick Publ9, Part IV. 1911.

This is a detailed catalogue of the radial velocities of 150 stars determined
by the D. O. MiLLs Expedition on Cerro San Cristobal. The individual results
for each star are first given, and at the end a general catalogue. For a star whose
spectrum contains good and fairly numerous lines, the probable error of a single
observation is 0,5 km. Where the spectral lines are broad and diffuse and few
in number the corresponding quantity is naturally much larger, but it is not
supposed to exceed 3 km for a good observation of any star in the catalogue.
Since there are, on the average, four or more observations of each star, the
probable error of the catalogue value will be about half that of a single
observation.

W. W. CampBELL, The radial velocities of 915 stars. Lick Bull 229,
p. 114—128. 1913,

In the present catalogue all available results obtained up to that time at
Mount Hamilton or at Cerro San Cristobal for the brighter stars of classes
F, G, K and M have been included, even if observations of the same stars had
been published in the earlier catalogues mentioned above. Moreover, the radial
velocities for some stars of classes B and A, additional to or different from
those published before, are given. The results for a few stars obtained at other
observatories are included. Those stars whose velocities are suspected to be
variable and those whose spectra do not contain lines measurable with reasonable
accuracy with the spectrographs employed are not included in the publication.
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Except these two classes of stars, this and the preceding lists will include all
stars brighter than the visual magnitude 5,0 and many fainter stars.

J. H. Moorg, Radial velocities of twenty-five stars of SECCHI's
fourth type. Lick Bull 342, p. 160—168. 1922.

The catalogue contains the radial velocities of twenty-five class N stars.
The spectrograms of twenty of these stars were obtained at Mount Hamilton
and the five others at Cerro San Cristobal.

Lean B. ALLEN, The radial velocities of twenty southern variable
stars of class Me. Lick Bull 369, p. 741—75. 1925.

A catalogue containing the radial velocities of twenty stars of class Me is
given. They are determined from spectrograms made with a one-prism spectro-
graph attached to the 37,5-inch reflecting telescope at Cerro San Cristobal in
1922 and 1923, the faintest star being of the 7,5 magnitude at maximum.

P. van pE Kamp, A determination of the sun’s velocity with
respect to stars of magnitude 9 to 10. Lick Bull 374, p. 95—98. 1926.

The radial velocities of 105 stars between visual magnitudes 9 and 10 have
been determined and are given in the catalogue; 53 of these are within 50° of
the antapex, 52 within 50° of the apex of solar motion. In the determination
the light one-prism spectrograph, with a 6-inch camera, was used in combination
with the 36-inch telescope at Mount Hamilton. The average probable error
of the radial velocity derived from a good spectrum of an A and F type star
amounts to 12 km. For the faint G type stars the same error is 7,2 km, and for
the faint K type stars 5,2 km.

At the meeting of the Royal Astronomical Society, July 24, 1925, CAMPBELL
announced the approaching publication of a new great catalogue of radial
velocities. The velocities of nearly three thousand stars have hitherto been
observed, and within the past year, the systematic corrections to the radial
velocities as obtained with different instruments have been determined and
applied to the individual observations in MS. form prior to publication?.

Lowell.

V. M. SLIPHER, Observations of standard velocity stars with the
Lowell spectrograph. Ap J 22, p.318—340. 1905.

Radial velocities of ten standard velocity stars. The spectrograms are
obtained by means of a spectrograph attached to the 61-cm Clark refractor.

Mount Wilson.

WALTER S. ApaMS and ARNOLD KOHLSCHUTTER, The radial velocities
of one hundred stars with measured parallaxes. Mt Wilson Contr 79;
Ap J 39, p. 341—349. 1914.

The catalogue contains the radial velocities of one hundred stars fainter
than magnitude 5,5 on the visual scale for which observations of parallax are
available. The instrument employed is the 60-inch reflector combined with the
Cassegrain spectrograph adapted for use with one prism. Two cameras have been
used, giving different dispersions, one for stars between magnitudes 5,5 and 6,5,
the other for stars fainter than 6,5.

WALTER S. Apams, The radial velocities of five hundred stars,
Mt Wilson Contr 105; Ap J 42, p. 172—194. 1915.

In this catalogue the radial velocities of the following classes of stars
are given:

1 Obs 48, p. 274 (1925).
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1. A and B type stars, mainly between magnitudes 5 and 6,5.

2. A, F, G, K and M type stars of magnitudes 5,5 to 6,5 which have very
small proper motions.

3. Stars with measured parallaxes, most of which have very large proper
motions. The magnitudes of these stars are chiefly between 5,5 and 8,5. (For
the radial velocities of 100 of these stars see the preceding catalogue.)

In addition a number of brighter stars have been observed for which deter-
minations of radial velocity have been published from other observatories.
The instrument employed is the 60-inch reflector combined with the Cassegrain
spectrograph. Different optical combinations were used. With a few exceptions,
three or more observations have been secured for all stars in the catalogue.
The average probable error of the radial velocities is 1,0 km. A comparison
with the Lick Observatory results indicates a small systematic difference, about
half a km for the B, A, K and M stars, and about one km for the F and G stars,
in the direction of larger negative or smaller positive values for Mount Wilson.

WALTER S. ApaMs and ALFRED H. Jov, The radial velocities of 1013
stars. Mt Wilson Contr 258; Ap J 57, p. 149—176. 1923.

The material in this catalogue is made up almost wholly of stars of types
F, G, K and M, which have been observed not only for radial velocities, but
also for determination of absolute magnitudes. Therefore the material is not
homogeneous as regards proper motion, apparent magnitude or spectral type.
The spectrograms used have all been obtained at the Cassegrain focus of the
60-inch and 100-inch reflectors, the larger instrument having been employed
almost wholly for stars fainter than the eighth visual magnitude, and for a small
number of stars south of —30° decl. The probable errors of the mean radial
velocities vary from 0,2 km to over 3 km, with an average of about 1,35 km.
A comparison with measurements from the Lick Observatory for 109 stars
of types I to M shows a systematic difference M. W.—L. O. of —0,12 km, and
for 83 stars measured at the Dominion Astrophysical Observatory the systematic
difference M. W.—D. A. O. is 40,8 km. In the case of 16 B and A stars the
mean difference M. W. minus others is +1,6 km.

Paur W. MerrirL, The radial velocities of long-period variable
stars. Mt Wilson Contr 264; Ap J 58, p. 215—262. 1923.

In table III of this investigation are given the measurements of the emission-
line velocities for 112 long period variable stars and of the absorption-line velo-
cities for 43 of them. The observations have been secured at Mount Wilson since
1919 in continuation of the program begun at Detroit in 1913. The instru-
ments employed were one-prism spectrographs to the 60-inch and 100-inch
telescopes. Collected radial velocity data for 133 stars are given in table V
together with periods and new estimates of spectral types. Forty-seven stars
have radial velocities found from both bright and dark lines.

R. F. SanForD, Radial velocities of stars of spectral class R.
Mt Wilson Contr 276; Ap J 59, p. 339—355. 1924.

Table I of this investigation gives the radial velocities of twenty-nine stars
of spectral class R, one of spectral class S, and one variable. The spectrograms
are obtained with the 100-inch reflector. In table III the radial velocities of
8 class N stars are given.

W. S. Apams and A. H. Joy, A list of stars with radial velo-
cities exceeding 50 km/sec. Publ ASP 38, p. 121—124. 1926.

A list of 69 stars with radial velocities exceeding 50 km/sec is given. No
previous results have been published for any of these stars with the few ex-
ceptions listed in the accompanying notes.
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Ottawa.

J. B. Caxnon, Measures of radial velocity of Boss 4826, 7 Virginis,
Boss 4721, 59 Herculis and g Virginis. Ottawa Publ 4, No. 2. 1916.

J. B. CanvoN, Measures of the radial velocities of fourteen
stars. Ibid 4, No.17. 1918.

W. E. HARPER, Measures of radial velocity of 23 Comae Berenices,
0 Serpentis, and y Serpentis. Ibid. 4, No.20. 1919.

W. E. HARPER, Measures of radial velocity of x Cassiopeiae,
g Persei, 69 Tauri and ¢ Cygni. Ibid. 4, No.21. 1919.

W. E. HARrPER, Radial velocities of 30 stars. Ibid. 4, No.22. 1919.

F. HENROTEAU and J. P. HENDERSON, A spectrographic study of early
class B stars. Ibid. 5, No.1. 1920.

Radial velocity determinations for ten B stars.

F. HENROTEAU, A spectrographic study of early class B stars
(second paper). Ibid.5, No.3. 1921.

Radial velocity determinations for 25 B stars.

F. HExrOTEAU, A spectrographic study of early class B stars
(third paper). Ibid.5, No. 8. 1922.

Radial velocity determinations for 31 stars.

F. HENROTEAU, A spectrographic study of stars of classes Aand F.
Ibid. 8, No. 5. 1923.

Radial velocity determinations for 11 stars.

Potsdam.

H. C. VoGeL, Untersuchung iiber die Eigenbewegung der Sterne
im Visionsradius auf spektrographischem Wege. Publ Astroph Obs
Potsdam 7 (1). 1892.

Radial velocities of fifty-one stars (see Introduction).

Pulkowa.

A. BELoPOLSKY (On the astrophysical work at Pulkowo in the year 1897).
RAGY4, p.429. (Russian.)

Radial velocities of nine stars in the Pleiades, one double star and six
variable stars.

A. BELOPOLSKY, Spectrographic observations of standard velocity
stars at Pulkowa. Ap J19, p. 85—104. 1904.

Radial velocities for eight standard velocity stars.

Victoria.

J- S. PraskeTT, W. E. HARPER, R. K. Young, H. H. PLaskeTrT, The radial
velocities of 594 stars. Victoria Publ 2, No.1. 1921.

The Boss stars north of the equator whose velocities had not previously
been determined or for which observations for velocity had not been obtained,
were divided between Mt. Wilson and Victoria, the general plan being for Victoria
to take the even minutes and for Mt. Wilson the odd minutes of right ascension.
Table I of the present publication contains the mean radial velocities of 537
stars between the fifth and eighth magnitudes assigned to be of constant velocity.
In table II is given the velocity of the system of 22 spectroscopic binaries, whose
orbits have been determined at Victoria, and table IIT contains the radial velo-
cities for 35 suspected binaries, obtained from the individual velocities, generally
by taking the arithmetic mean. The spectrograms are obtained with the 72-inch
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reflector with spectrograph at the Cassegrain focus. For the stars of spectral
types F to M the probable errors of the mean velocity range between 0,1 km
and 1,0 km, for a single plate between 0,2 km and 2,5 km. For the B and A stars
with fairly sharp metallic lines the probable errors range between 0,5 km and
1,5 km for the mean velocity, and between 1,2 km and 3,5 km for a single plate.
For the stars of earlier types with very diffuse and broad lines the corresponding
values are 1,0 km and 3,8 km for the mean, 2,5 km and 10,0 km for a single plate.
The average difference Lick—D. A. O. is found to be 0,80 km.

J. W. CampBELL, The spectroscopic orbit of H.R.6532 and the
radial velocities of ten stars. Ibid.2, No.5. 1922.

The radial velocities of ten stars are given.

W. E. HARPER, The radial velocities of 125 stars. Ibid. 2, No. 10. 1923.

The velocities of 125 stars mostly of spectral types F, G, K and M whose
parallaxes have been determined trigonometrically, are given.

J. S. PrasgetT, The O-type stars. Ibid. 2, No.16. 1924.

In table VI the individual velocities from 528 spectra obtained from 80 O
and B stars are given. The probable error of a single plate is found to be about
4 km. In tables VII and VIII a summary of the velocities of the O and B stars
is tabulated.

W. H. CurisTig, The radial velocities of fourteen stars. J. Can.
RAS 18, p. 165—168. 1924.

StaNLEY SMITH, Orbit of the spectroscopic binary Boss 6070 and
the radial velocities of fifteen stars. Victoria Publ 3, No. 5. 1925.

The radial velocities of fifteen stars are given.

Wien.

Aporr HNATEK, Beobachtungen von Radialgeschwindigkeiten
am Coudé-Spektrographen der Wiener Sternwarte. AN 195, p. 171
—174. 1913.

Radial velocities for five stars.

Aporr HNATEK, Beobachtungen von Radialgeschwindigkeiten.
AN 196, p.389—392. 1913.

Radial velocities for ten stars. Systematic difference W—Lick = —0,6 km
(8 stars).

ApoLr HNATEK, Beobachtungen von Radialgeschwindigkeiten.
AN 197, p.185—188. 1914.

Radial velocities for 24 stars.

Aporr HNATEK, Beobachtungen von Radialgeschwindigkeiten am
Wiener Coudé-Spektrographen. AN 210, p. 245—248. 1919.

Radial velocities for 15 stars.

Aporr HNATEK, Radial velocities of eighteen stars. Ap J 52, p. 198
—200. 1920.

Radial velocities of ten binaries and of eight other stars.

Aporr HNATEK, Radialgeschwindigkeiten von 26 Sternen. AN
214, p. 277—280. 1921.

Yerkes.

WALTER S. ApamS, Some miscellaneous radial velocity deter-
minations with the Bruce spectrograph. Ap J 18, p. 67—69. 1903.

Radial velocities of five stars.

Epwin B. FrosT and WALTER S. ADaMS, Spectrographic observations
of standard velocity stars (1902—1903). Ap J 18, p. 237—277. 1903.

Radial velocities of 13 stars.
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EpwiN B. FrosT and WALTER S. Apams, Radial velocities of twenty
stars having spectra of the Orion type. Yerkes Publ 2, p. 145—250. 1903.

Detailed radial velocity determinations for twenty stars. A summary of
results is given on page 247.

GEORG E. HALE, FERDINAND ELLERMAN, and J. A. PARKHURST, The spectra
of stars of Seccur's fourth type. Ibid. p.253—385. 1903.

On page 341 the mean radial velocities of eight stars are given.

WALTER S. Apams, The radial velocities of the brighter stars in
the Pleiades. Ap J19, p.338—343. 1904.

Radial velocities for six stars.

J. C. KaprEyN and EDpwIN B. FrosT, On the velocity of the sun’s
motion through space as derived from the radial velocity of Orion
stars. Ap J 32, p. 83—90. 1910.

Radial velocities for 61 O and B stars are collected from published data
and from unpublished observations at Yerkes.

Epwin B. Frost, Preliminary note on the sun’s velocity with
respect to the stars of spectral type A. Mem. Spettr, Italiani, Ser. 22,
Vol. 1, p. 26—28. 1912.

Radial velocities for 33 stars.

C. A. MaNEY, On the system of the brighter A stars. AJ 29,
p. 53—61. 1915,

Radial velocities for 284 A stars are given. Besides the 212 stars used by
CampBELL (Lick Bull 211) 72 more stars have been added, most of them from
measures at Yerkes made by the writer and by others.

Epwin B. Frost, STORRS B. BARRETT, and O1TO STRUVE, Radial veloci-
ties of 368 Helium stars. Ap J 64, p.1—77. 1926.

A detailed catalogue of 368 B stars.

The spectrograms are obtained with the Bruce spectrograph attached to
the 40-inch refractor. The probable error for the average radial velocity is
3,5 km/sec; for a single spectrogram 9,0 km/sec.

5. Comprehending Catalogue. A catalogue containing all stars for which
radial velocities have been determined is of course highly desirable. In 1920
VoOTE published his First catalogue of radial velocities® which embraces
all radial velocities accessible in the publications present in the library of the
Royal Observatory at the Cape of Good Hope up to that time. The catalogue
contains the radial velocities of 2071 objects. Corrigenda to this catalogue have
been published by MARGARETTA PALMER2 Owing to the rapid progress of the
radial velocity determinations a new complete catalogue would fill an actual
want.

6. Two Special Lists of Radial Velocities. In table I the radial velocities
(o) for the stars brighter than the visual magnitude 2™,00 are given. Moreover
the Boss number, name, coordinates, visual magnitude, spectrum and total
proper motion are tabulated. The radial velocities are taken from VoOTE’s
catalogue with the addition of some more recent determinations,

The stars with radial velocities = 100 km/sec have been brought together
from different catalogues and given in table II. In the first column the letter
B before the numbers refers to the Boss Catalogue, C to no. 18 of the Cincin-
nati Publications and L to LuYTEN’s catalogue of stars of large proper motion
given in Lick Bull 344.

! Natuurkundig Tijdschrift voor Ned.-Indie Deel 80, 2, p. 95—177. Visser and Co.,
Weltevreden (1920).
2 A J35 p.99—100. (1923).
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Table I. Radial Velocities of the Apparently Brightest Stars.
Boss No. Name %1900 1900 My Sp “w o
363 o Eri 1234™,0 —57°45" | 0™, 60 Bs 07,088 -
772 o Per 317 ,2 | 449 30 1,90 Fs 0,039 |— 2,4km
1077 o Tau 4 30 ,2 —+16 19 1,06 K5 0,203 | +54,5
1246 o Aur 5 9.3 +45 54 0,21 Go 0,437 |+30,2
1250 B Ori 5 9,7 | —8 19 0,34 B8p 0,001 |+4+22,6
1303 y Ori 519 ,8 + 6 16 1,70 B2 0,020 | +19
1304 B Tau 520 ,0 +28 31 1,78 B8 0,180 |+11
1370 ¢ Ori 531 ,1 — 1 16 1,75 Bo 0,002 |+426,3
1468 o Ori 549 ,8 + 7 23 0,92 Ma 0,029 |-421,3
1609 ﬁ C Ma 6 18 ,3 —17 54 1,99 B1 0,007 |+33
1622 o Car 6 21,7 —52 38 |—0,86 Fo 0,018 |-+20,2
1690 y Gem 6 31,9 +16 29 1,93 A0 0,065 | —12,3
1732 o CMa 6 40 ,7 —16 35 |—1,58 Ao 1,316 |— 8
1804 ¢ C Ma 6 54,7 —28 50 1,63 B1 0,001 |+28,2
1839 § CMa 7 4.3 —26 14 1,98 F8p 0,005 |+34
1979 o Gem 7 28 ,2 +32 6 1,99 Ao 0,203 |+ 2,6
2008 o CMi 7 34 ,1 + 5 29 0,48 F5 1,242 | — 4,3
2031 B Gem 7 39,2 +28 16 1,21 Ko 0,625 |+ 3,6
2233 ¢ Car 8 20,5 —59 11 1,74 Ko 0,032 |+11,7
2493 p Car 9 12 ,1 —69 18 1,80 Ao 0,193 | —16
2698 o Leo 10 3,0 +12 27 1,34 B8 0,248 |+ 3.1
2933 o U Ma 10 57 ,6 +62 17 1,95 Ko 0,139 |— 8
3237 ol Cru 12 21 ,0 —62 33 1,58 B1 0,047 |+ 7
3263 ¥ Cru 12 25 ,6 —56 33 1,61 Mb 0,273 | +21,5
3328 ﬂ Cru 12 41 ,9 —59 9 1,50 B1 0,056 |+13
3363 ¢ UMa 12 49 ,6 +56 30 1,68 AOp 0,115 |—11,9
3476 o« Vir 13 19 ,9 —10 38 1,21 B2 0,055 |+ 1,6
3566 n UMa 13 43 ,6 +49 49 1,91 B3 0,119 |— 6
3615 [f Cen 13 56 ,8 —59 53 0,86 B1 0,041 | +12
3662 o Boo 14 11 ,1 +19 42 0,24 Ko 2,282 '— 5,0
alCen 14 32,8 —60 25 0,33 Go
3735 {oc2Cen 14 32,8 | —60 25 1,70 K5 } 3.680 | —22.2
4193 o Sco 16 23 ,3 —26 13 1,22 Ma 0,034 |— 3,1
4250 o TrA 16-38 ,1 —638 51 1,88 K2 0,032 |— 3,7
4439 A Sco 17 26 ,8 —37 2 1,71 B2 0,036 |+ 3
4645 & Sgr 18 17 ,5 —34 26 1,95 A0 0,139 ' —12
4722 o Lyr 18 33 ,6 +38 41 0,14 Ao 0,346 |—13,8
5062 o Aql 19 45,9 + 8 36 0,89 A5 0,655 i—33
5320 « Cyg 20 38 ,0 +44 55 1,33 A2p 0,001  — 4
5016 xPs A [2252.,1 | —30 9| 1,29 A3 0,365 |+ 67
Table II. Stars with Radial Velocity = 100 km/sec.
Designation 1900 1900 My Sp " o
v. Maanen No. 2 oh43m,9 + 4°547 | 12m3 dF3 377,01 +238km
BD +23°123 0 48 ,9 —+23 32 8,8 R3 0,15 —234
C 149 1 3.3 +61 1 7,8 Fs5 0,64 —325
RR Cet 127 ,0 + 0 50 var. Fo 0,07 —102
R Ari 2 10 ,4 —+24 35 var. M3e 0,04 +114
C 340 2 32,6 —+30 24 7 ,2 GO 0,62 —100
C'407 3 2.5 | 425 358 8.0 A3p 0,86 —144
C 489 3 35,3 — 3 32 6,7 Fs 0,75 +114
C 560 4 8,6 +22 6 8 .9 A8 0,54 +338
C 602 4 34,5 +41 56 7,3 Go 0,69 +105
R Pic 4 43,5 —49 26 var. Md 0,07 +208
C 675 5 7.7 —44 59 9,2 K2 8,75 +242
C 756 557 .3 —+19 23 9.0 Fo 0,93 —101
B 1511 559 ,2 —26 17 5,2 K2 0,10 +181
B 1517 6 0,6 | —32 10 5,6 B4 0,12 +100
X Mon 6 52 ,4 — 8 56 var. M4e 0,01 4157
B 2053 74,9 —33 359 5.4 Fo 1,71 _+100
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Table II. (Continuation.)

Designation 1900 J1900 My Sp " o

C 935 7847m,2 | 430 55 8m, 2 F7 17,96 | —242km
A. G. Wash. 3498 8 36 ,1 —15 59 9,4 A7 0,56 +200
B 2412 8 54 ,0 —15 45 5.9 F5 0,32 +122
S Car 10 6 ,2 —61 4 var. Md 0,11 +289
SU Dra 11 32 ,2 | +67 53 var. A2 0,13 | —173
C 1640 12 47 ,9 | —17 57 8,3 F3 0,88 | 4144
C 1666 12 56 ,1 | —26 50 8,2 F4 0,54 | +226
RV UMa 13 29 ,4 +54 30 var. Fo — —177
V UMi 13 37 ,0 +74 49 var. gMs5 — —158
BD +34° 2476 13 54 ,8 +34 23 9.3 A3sp 0,54 —164
BD +6° 2932 14 38 ,5 | 4+ 6 15 9,5 | dG1 0,93 | —139
C 1988 14 54 ,2 —21 36 8.5 F4 0,78 +158
C 2018 15 4,7 —15 59 9,9 Go9 3,68 +306
C 2019 15 4,7 —15 54 9,2 Go 3,68 +290
BD —3° 3746 15 8 ,9 | — 3 26 9,2 | dMo 0,69 | —106
S Lib 15 15 ,6 —20 2 var. M2e 0,20 “+295
C 2101 15 37 ,7 | —10 36 7.3 A2p 1,18 | —170
BD +32° 2697 16 11 ,4 —+32 25 8.5 K4 0,04 —164
VX Her 16 26 ,2 +18 36 var. A3 — —380
R Dra 16 32 ,4 +66 58 var. Mse 0,04 —138
RWDra 16 33 ,7 +58 3 var. Aj — —108
C 2341 1729 ,9 | + 6 4 8.5 F1 0,62 —148
C 2348 17 33 .9 +18 37 9,1 Fo 0,28 —240
C 2374 17 47 ,6 — 7 53 7,6 Go 0,25 —125
Barnard’s Star 17 52 ,9 + 4 25 9,7 Mb 10 , 30 —117
C 2392 18 0 ,7 “+ 4 39 6,8 G1 0,30 —124
T Her 18 5,3 +31 0 var. M3e 0,01 —125
W Lyr 18 11 ,5 -+36 38 var Mse — —174
RZ Lyr 18 39 ,9 +32 42 var. A2 — —220
B 4789 18 49 ,7 —60 20 5,1 Ko 0,14 -+177
BD +41° 3306 19 15 ,7 +41 28 7,6 G8 0,66 —125
BD +35° 3659 19 27 ,6 +35 57 9.5 Fos 0,56 —172
C 2558 19 29 ,7 +32 59 6,6 G2 0,52 —162
XZ Cyg 19 30 ,4 | 456 10 var. A 0,11 | —195
RT Cyg 19 40 ,8 448 32 var. M3e 0,03 —115
Z Cyg 19 58 ,6 +49 46 var, Mse — —165
B 5166 20 4 ,6 —36 21 5.3 K3 1,63 —131
C 2654 20 17 ,7 —21 40 8,1 GOp 1,18 —179
f# GC 10404 Br 20 35 ,1 | +21 22 8,5 gK4 — —106
C 2750 21 7,5 -+23 45 8,0 dFo9 0,46 —103
RR Aqr 21 9,8 — 3 19 var. M3e — —182
L 673 21 41 ,0 +43 51 1,3 A 0 ,64 —354
L 680 21 50 ,8 +32 10 10 ,8 dGo 0,73 —178
BD +420° 5071 21 59 ,7 +20 34 8,8 R3 0,02 —383
C 3093 23 30 ,4 +30 27 6,7 G1 0,59 —103
BD —3° 5751 23 57 ,0 — 3 23 9.9 RO — —136

c) The Solar Motion derived from the Radial Velocities

of the Stars.

7. Theory of the Determination of the Solar Motion. The radial velocity
of a starasgiven in the catalogues is the star’s radial velocity with reference
to the sun. This is also the case with the proper motion. But now the sun
itself is not at rest, and therefore a part of the observed displacement must be
attributed to the solar motion. This part of a star’s motion may be termed the
group motion, and the residuum is the star’s peculiar motion. In order
to obtain the peculiar velocities of the stars, we must accordingly determine

the solar motion.
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What then is the motion of the sun? The sun and the stars are moving
in a space entirely devoid of fixed marks of reference and therefore it is, in reality,
a matter of convention how to divide the observed motion between the sun and
the stars. We are now going to show how the standard of rest, to which the
peculiar motions are to be referred, has been defined in practice.

We refer the velocity of a star to two different systems of rectangular
coordinates which, according to the nomenclature of CHARLIER, we denote as
K, and K.

The system K, is the common astronomical equator system of coordinates.
It has the positive Z-axis directed towards the north pole, the positive X-axis
towards « = 0°, and the positive Y-axis towards o = +90°.

The system Kj has the positive Z-axis directed
towards the star, the positive X and Y-axes are
directed towards increasing right ascension and
X | yas vas Ya declination.

K.Y The direction cosines relating the axes of these
: e e Twoy tems of coordinates iven through the
wo systems of coor are given g
Z 1 ne rms rm scheme to the left,

K,
X v oz

where .
Y1 = —sm&, Y1 = +cosa, =0,
Y12 = —sind cosa, Yos = —sindsine, Va9 = +C0s0,
y13 = +cosdcosx Yoy = Fcosdsine , Va3 = Fsind.

o and 0 are the right ascension and declination of the star.

Let U, V, W be the star’s linear velocity components with reference to
the sun along the axes of the system Kj, and U", V"', W" the corresponding
components in the system K,, and we have, according to the above scheme,
the relations

U=y U+ pV+ysW, U=y U +yuq V' +yaW”,
V'=y0 U+ 20V +7esW, (1) and  V=yp,U" + ppo V" + 3 W, 1 (2)
W =yuU+yV +yuW,; W=p13U" +yoa V' + ys W

If  is the distance of the star, u, and us its proper motions in right ascension
and declination and g its observed radial velocity, we have

U=Fkrpuycosd, V==Fkrus, W=op, (3)

where % is a constant dependent on the units employed. Consequently if the
distance, proper motion and radial velocity of a star are known, the three
linear velocity components in the system K, are computed from (3), and then
the corresponding components in the system K, are obtained from (1).
t
Bu U” = Ui/ + U”,
V= V{+ Vy, 4)
W =W + Wy,
where U7, VY, W7 are the components in the system K, of the peculiar motion
and Uy, V§, W¢ the corresponding components of the group motion. As the
group motion is the motion of the standard of rest relative to the sun, the com-
ponents of this motion in the system K, are of course the same for all stars
considered, and with reversed signs equal to the components of the
solar motion with respect to the chosen standard of rest.
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Bravais?! considered the problem of determining the sun’s motion relative
to the centre of gravity of an arbitrary group of stars, the sun
itself included. Let m be the mass of a star and we have from (4)

mU" =mU{ 4+ mUy,

mV"' =mV{ +mV{, (5)

mW"’' =mW{ +mWy,
and summing for all stars of the group

2mU" = Dm Uy + Uj Dm, etc.
Adding the corresponding equations for the sun, which take the forms
0 =—Uf + Uy, etc. (assuming mg = 1),
we get SmU" = ImU; — Uy + Uy (1 + Zm), ete.
If we refer the peculiar motion to the centre of gravity of the group, the sun
itself included, we shall have
dDmUy —Uf =0, XmVy{—V{=0, DmW{—Wi=0, (6)

and consequently the equations for the determination of this components of
the group motion in this case are

Uit +22m)=DmU",
Vit + 2m) =2mV", 7)
Wit +2m)=>mW".

This is the most simple form of BRAVAIS’ equations, which determine, free from
any hypothesis, the solar motion relative to the adopted standard of rest. The
equations (7), however, contain some quantities which are known only to a
small extent. The most doubtful element is the mass, and therefore we cannot
in general take into account this element. Assuming the masses to be equal
and excluding the sun from the group of stars under consideration, the equations (7)

transform into N.U; =3U",
N.-V§g =2V", (8)

N . W(/]/ — Z‘W// ,
where N is the number of stars.

The standard of rest to which the motions are referred in this case, is defined
through the equations

2Ur=o0, V=0, ZW/=0. )

This standard of rest is called by WEERSMA? the geometrical centre of gravity.
We will term it the centroid of the stars.

The distances of the stars are not known either with sufficient accuracy for
any very large number of stars over the whole sky, and therefore the most reliable
determinations of the solar motion at present are based on the radial velocities of
the stars. The common method starts from the third of the equations (2)

7. 0" + Pos V' + ysW" + K = o, (10)

1 J. Mathém. Liouville 8. 1843.
% Groningen Publ 21, p. 5. 1908.
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where ¢ = W is the observed radial velocity. We have added a constant error
term K, which will be discussed further on. Using the relations (4) the equation
(10) is easily transformed into

. 713U + 7 VG + 733 WG + K =0 — o1, (11)
where 01 = 71307 + 7as VI + yas WY (12)

is the peculiar radial velocity of the star. Forming the usual normal equations
from (11) we get

U+ e Vi + LW + g1 K = 27139 - 271301:
dzU(/)’+32V6/+f2W6’+g2K=Z7’23Q “‘272391’
ds U + e Vi + f3W6’+g3K=27339—2y3391,
AUy + ey Vi 4+ W + 8K = 2o — o1,
where
d1:Z7’13713» “31:2713723’ f122713733y g1:Z7’13’
dy =2 Va3 713> ea= 2 V2723 fo= 2723733 8= 7m> (14)
dy = 27337’13» €3 = 2733}’23” 3= 273373& 83 = Z}/33,

dy =713, &= 275, fo= 275, g =N.
We now assume the standard of rest to be defined through the equations
Zra=0, 27me=0, Zrpei=0, (15)
and add the condition Z 0,=0, (15%)

which determines the K-term. The equations (15) signify that the sums of the
projections of the peculiar radial velocities along the three axes of the system
of coordinates K, are all equal to zero.

With this assumption the equations (13) get the forms

U+ e Vi + hWi + 6K =k,
Ay UY + e Vi + [, WG + g2 K = ks, (16)
A3 UY + es Vi + [ WG + g3 K = ks,
A U7+ e,V + [u W0 + g K = &y,

ky=y50, ka=Dys0, ks=rmeo, ki=20. (17)

From the equations (16) the unknown quantities Uy, Vi, W¢, and K are com-
uted.

? The only assumption made is expressed through the equations (15), viz.

that the sums of the projections of the peculiar radial velocities of
the stars on the three axes of coordinates are zero. Let S be the velo-
city of the sun directed towards a point with right ascension 4 and declina-
tion D, and we have, according to the definition of the group motion,

where

S cosDcosA = —Uy,
ScosDsind = -V, (18)
SsinD = —Wy.
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A and D are the coordinates of the apex. From these equations we get the
elements of the solar motion:

S=YU*+ Vi + Wi?, (19)
tgd =%, (20)
sinD = — I/I;{,’ . (21)

Thus the computation is performed in the following way:

1. The three direction cosines y;4, 7,3 and y,, are computed for each star.

2. The sums (14) and (17) are formed.

3. The equations (16) are solved.

4. The velocity of the sun and the coordinates of the apex are computed
from (19), (20), and (21).

This method of computation will be referred to as the individual me-
thod (4).

If the number of stars is great, it is convenient to combine neighbouring
stars into groups. Instead of using individual values of the radial velocities
and the direction cosines, we use the mean radial velocity and the direction
cosines for the centre of each group. In this way we get an equation of the
form (10) for each group, which equations are then solved in the same manner
as before. We will refer to this method as the group method (g). If the groups
are chosen in a suitable manner, the resulting normal equations take a very
simple form.

CHARLIER, for instance, divides the sky into 48 | squares*, all of the same
area, in the following way: The zone between the equator and the parallel
0 =+430° is divided into 12 squares C, to Cy,, C, containing those stars whose
right ascension («) lies between 0° and 30°, C, those with & between 30° and
60°, and so on. The zone between é = +30° and § = 4 66° 26',6 is divided
into 10 squares B; — B;, and the calotte around the north pole into two, A4,
and 4,. The southern hemisphere is divided in the same manner, 12 squares
D, to D, between ¢ = 0°and d = —30°, 10 squares E; — E,, between 6 = —30°
and = —66° 26",6 and two F, and F,, around the south pole. The direction
cosines for the different squares have been tabulated by CHARLIER! and by
GYLLENBERG2 Owing to the symmetrical arrangement of these squares, the
normal equations take a very simple form. Using the group method, we get

16,2344 Uy = D 7150,

16,3552V = Z?’zs@ .

15,4132W == 2}’336 5

8K=3¢,

where g is the mean value of the radial velocities in a square, and the summation
is to be extended to all the 48 squares.

In the group method each group is given the same weight. We may as well,

in forming the normal equations, give to each group a weight proportional to

the number of stars in the group. This modification may be termed the weight-
ed group method (wg).

(22)

1 Mem. Univ. California 7, p. 56.
2 Lund Medd Ser. II, No. 13, p. 14.

Handbuch der Astrophysik. VI. 2
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Sometimes the velocity of the sun is computed from the radial velocity
on the assumption of a given apex. In this case the equations of condition are

Scosd + K =9 —pq, (23)

where d is the angular distance of the star from the assumed antapex of the
solar motion. In this case the normal equations have the following form

S D'cos?d + K D' cosd = D gcosd, (24)
S>cosd + K-N=yp, (24%)

where N is the number of stars. The assumptions are:
Sogcosd =0, Do =0. (25)

In forming the normal equations for the solution of the elements of the solar
motion, it is often necessary to reject some stars which would unduly influence
the results. It is mainly the members of moving clusters and the stars with
very large velocities which must be considered. The question of rejection is
a very delicate one, and it is shown in the ninth paragraph of this section how
different investigators have proceeded. In general, all stars with peculiar radial
velocities exceeding 60 km per sec are excluded. This limit is chosen from
statistical considerations, but in the light of modern results it seems to have
a real signification.

It may be mentioned in this connection that HERTZSPRUNG! has proposed
a method of treating the equations in order to neutralize the abnormally great
radial velocities.

8. The Solar Motion derived from Visual Observations. The first attempts
to derive the solar motion from the radial velocities were based on visual ob-
servations. The results are given in the following table III.

KOVESLIGETHY’s?  solu-

Table III. The Solar Motion from Visual tion is based on about 70
Observations. stars, visually observed at

Investigator 4 | D S km/sec Greenwich before 1881. The
position of the apex was as-
sumed from previous proper-

Kovesligethy | (261°) | (4+35°) 64

20 1 3442 . !
Homann 310 iéo i@j :E 23.1 motion solutions.
. 279 + 14 24,5 + 15,8 HomANN’s first solution3

is founded upon the Green-
wich observations, the two others* on HUGGINS’ and SEABROKE’s observations
resp. Owing to the great uncertainty in the visual determinations of radial
velocities, mentioned in the introduction, these first attempts have only an
historical interest. The failure of the visual method is evident from the large
probable errors.

9. The Solar Motion derived from Photographic Radial Velocity Obser-
vations when no Regard is taken to the Spectral Type. The first determinations
of the solar motion from photographic observations were based on the fifty-one
Potsdam radial velocities referred to in the introduction. KEmMPF5, using this

1 BANTI, 16 (1922).

2 AN 114, p. 327 (1886).

3 Beitrage zur Untersuchung der Sternbewegungen und der Lichtbewegung durch
Spektralmessungen. Inaug.-Diss. Berlin (1885).

4 AN 114, p. 25—26 (1886).

5 AN 132, p. 81—82 (1893).
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material, performed three different solutions of the solar motion. In the first
solution, including all of the fifty-one stars, he got

A =206°412°, D= +46°+9°, S =18,6+ 3,0km per sec (p. e.).

In the second solution the radial velocities of five Orion stars were combined
into one resulting velocity, owing to the fact that these stars seemed to have
essentially equal velocities; and similarly for five Ursa Major stars and for three
Leo stars. The result was

A =160°420°, D= +50°4+14°, S =13,04 3,3 km per sec (p. e.).

Assuming the coordinates of the apex of the solar motion as 4 = 267°,
D = 4 31° (derived by L.STRUVE from the proper motions), he obtained
S = 12,3 -+ 3,0 km per sec. RISTEEN!, using the same material, rejected Sirius
and Procyon on account of irregularities of motion and three other stars with
uncertain velocities. Moreover the five Ursa Major stars were combined into
one velocity. He got

A =218°, D + 45°, S = 17,5 km per sec.

The coordinates of the apex obtained from the Potsdam observations differ
considerably from those obtained from proper motions and from later radial
velocity determinations. Therefore the agreement of the solar velocity results
with recent determinations, based on a much greater material, must be considered
as merely accidental. The first more reliable determination of the solar motion
is that of CampBELL2. His determination was based on 280 stars whose radial
velocities had been measured at Mount Hamilton up to the end of the year 1900
and found to be apparently constant. (A great many of these have since been
found to be variable.) The stars were divided into 80 groups, by combining
neighbouring stars; for each group the mean of the individual velocities was
taken as the velocity of the group. An equation of the form (10) (without the
K-term) was then formed for each group, and then the 80 equations were combined
into the three usual normal equations. The following elements of the solar
motion were obtained:

A =277°5+ 4°8, D= +20°0+ 5°9, S =19,89 + 1,52 km per sec (p. e.).

No stars were rejected, on account of very high speed or for other reasons, in the
solution.

CaMPBELL’s second solution® was based on the radial velocities which were
known up to the beginning of the year 1910. Before going to treat the new
data at hand, it was necessary to decide whether any of the velocities should
be rejected. This is a very delicate question; it is, of course, desirable to re-
ject as few stars as possible, but on the other hand, we cannot but reject some
stars which would unduly influence the result. It is mainly two kinds of stars
which must be considered in this connection, namely the members of moving
clusters and the stars with very large velocities. For a moving cluster the
question is this: how many members of the group is the computer to include
in the solution? This question has been solved by CAMPBELL in the following
way: The five Ursa Major stars are represented in the solution by two stars,
the Pleiades by two stars and the fourteen bright members of the Hyades by
three stars.

1 AJ13, p. 74—75 (1893).
2 ApJ 13, p. 80—89 (1901).
3 Lick Bull 196, p. 125 (1911). Stellar Motions, p. 173—189 (1913).

2%
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In the case of double stars, for which the radial velocities of both components
have been measured, each pair of stars is, of course, used as one star whose
velocity is the velocity of the centre of mass of the system.

Concerning the stars with very large radial velocities, CAMPBELL applied
the following method to decide which were to be rejected. He assumed that the
solar motion is 19,9 km per sec towards 4 = 275°, D = + 30°. Let o be the
star’s observed radial velocity with reference to the solar system, and p, the
peculiar radial velocity of the same star, then this peculiar velocity is computed
from the observed velocity by the aid of the relation (23) (without the K-term)

01 =0 — 19,9 cos d,

where 4 is the angular distance of the star from the assumed antapex. From
his first solution the numerical average peculiar velocity for the 280 stars was
found to be 17,1 km per sec!, and now he decided to reject those stars for which
the peculiar radial velocity was equal to or exceeded three and a half times
the average velocity 17,1 km per sec; that is to say all those greater than 60 km
per sec.

After the rejections there remained 1047 stars, mainly brighter than the
fifth visual magnitude, as a basis for the solution. The stars are not uniformly,
but quite satisfactorily, distributed over the entire sphere. As before, the neigh-
bouring stars are combined into groups, 172 in number, each group containing
on the average about six stars. Combining the 172 equations into three normal
equations and solving them, he obtained:

A =272°04+2°5,D=+27°4+13°0, S=17,77 4 0,62 km per sec (p. e.).

Another solution was made with an equation of the form (10) (without the
K-term) for each star with the following result:

A =273°5, D =+428°0, S =17,73 km per sec.

The two solutions are remarkably accordant.

In 1911 the elements of the solar motion were redetermined from the radial
velocities of 1193 objects®.. No observed velocities were rejected on account
of their magnitude, and no members of moving clusters were excluded. Neigh-
bouring stars were combined into groups, 80 in number, and the following results
were obtained:

A =268°5 D=+25°1, S =19,5km persec, K = +1,91 km per sec.

The constant term K is of considerable size, +1,91km, by which amount each
observed radial velocity appears to be systematically too great. Another solution
from the same data, omitting the constant term K, led to the following results:

A4 =268°5 D=+425°3, S =19,5km per sec.

The elements of the solar motion are apparently unaffected by the inclusion
or omission of the term K.

CAMPBELL’s latest treatment of the problem is of a recent date. The
radial velocities for nearly three thousand stars have been determined at Lick
and at Cerro San Cristobal, but in order to get a homogeneous material, several
hundred results were rejected. Two or three hundred stars were rejected because
of extremely poor lines in their spectra, and about two hundred because their
variable velocities had not yet been investigated. As in his second solution,

1 ApJ 13, p. 84. (1901).
2 Lick Bull 196, p. 127. (1911).
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only a few members of each of the moving clusters were used, and moreover
all stars with peculiar radial velocities exceeding 70 km per sec were rejected.
Thus there remained 2034 stars for the solution of the solar motion. The sky
was divided into 94 equal areas, and the average radial velocity for each area
was formed. The number of stars in the areas varied from 9 to 55. Two solutions
were made: 1) giving equal weight to the 94 mean velocities, and 2) giving weights
to the 94 mean velocities proportional to the numbers of stars involved. The
elements of the solar motion obtained from these solutions werel:

1) A =268°8, D=+427°8, S =19,2km persec, K = 1,28 km per sec.
2) A =269°0, D =+426°6, S =18,_8km persec, K =1,43 km per sec.

Houca and Harm? have investigated the solar motion from the radial velocities
of 166 stars observed at the Cape. In accordance with CAMPBELL’s arrangement,
neighbouring groups of stars were combined and from the results given on page 91
of their investigation we derive the following elements

A =257°2, D =-28°%7, S =225km per sec.

Adding 45 stars whose radial velocities were known from other observations,
we get from 211 stars comprised within the parallel 430° and the south pole

A =258°5 D=+430%0, S =238km per sec.

Combining these 211 stars with the 280 stars used by CamPBELL in his first
solution they get (page 100)

A =271°2+4+13°3, D=+ 25°6+3°7, S = 20,85 4 0,95 km per sec (p. e.).

From the radial velocities published by CampBELL in the Lick Bull 195,
p- 211 and 229 B. Boss® derives from 1321 stars of all spectral types

A =1268°9, D=+ 28°%7, S =21,6km per sec.

The increase of the solar motion as compared with CAMPBELL’s values is, according
to Boss, due to the fact that more large velocities were used by him.

In 1915 an extensive investigation of the stellar velocity distribution as
derived from the radial velocities was made by GYLLENBERG?. This investigation
was based on all the radial velocity observations up to that time, in all 1640
stars. The stars are chiefly of bright magnitudes and the material may be
considered complete down to the visual magnitude 5,0. Those stars (in all 44)
whose velocities exceeded 66,3 km per sec were rejected. In order to obtain
the elements of the solar motion, the sky was divided into 48 squares of equal
areas, and for each area the mean value of the observed radial velocities was
computed. The number of stars in the areas varied from 12 to 69. An equation
of condition was formed for each square, and then the 48 equations were combined
into the three usual normal equations, giving equal weight to all squares. In
this case the normal equations take the simple form (22). The following elements
of the solar motion, with their m. e., for all 1596 stars were obtained:

A4 =270°542°5 D =+428°642°2, S =19,84 4 0,76km per sec,
K = 42,4 km per sec.

1 Obs 48, p. 274 (1925).

2 M N 70, p. 85 (1909).

3 AJ28 p. 165 (1914).

4 Lund Medd Ser. II, No. 13. Kungl. Fysiogr. Sall Handl. Bd. 26, No. 10 (1915.)
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In the investigation the velocities are expressed in siriometres per stellar year.
To transform them into kilometres per second we have to multiply by 4,7375.

The material was further divided into two groups with regard to magnitude,
the one embracing all stars brighter than 5,0, the other those fainter than this limit ;
and into two groups with regard to galactic latitude, the one embracing all
stars within galactic latitudes 430°, the other the rest. The resulting elements
of the solar motion for these different groups of stars are found in tables V
and VI.

A new solution, based on all radial velocity observations available up to
the beginning of the year 1924, was performed by GYLLENBERG and MALM-
QuisT!. Only stars of the spectral types B, A, F, G, K and M were considered
and moreover only stars brighter than the sixth visual magnitude. The limiting
of the stars examined to this magnitude will prevent a selection that otherwise
would considerably affect the results. Only a short glance at the stars of fainter
magnitudes in the radial velocity catalogues will make clear that stars of large
proper motions, dwarf stars, are very much favoured.

Concerning the exclusion of observations, the principle of rejecting as few
stars as possible was followed. Amongst the spectral types B and M no star
was rejected, 3 stars of type A and 11 stars of type F were excluded on account
of large proper motions and radial velocities. For types G and K it was tried
to separate between the giant and the dwarf stars, following a method given
by MarLmqQuist? The stars considered as dwarfs were excluded. The sky was,
as before, divided into 48 squares of equal areas, but now the galactic, instead
of the equatorial plane, was used as the plane of symmetry. In forming the
normal equations, each square is given a weight equal to the number of stars
in the square. Before the entering of the radial velocities into the solution they
were corrected for the K-effect, using the values found by GYLLENBERG3. For
B, K and M stars the values +4,3, 43,6 and +5,3 km resp. were used, for
A, F and G stars no corrections were applied, as the values found are considerably
smaller than their mean errors. Yet a systematic term 4K was introduced
in order to find whether the corrections applied are valid for the larger material
used here or not.

From the radial velocities of the 2189 stars used, they got

A;= 270°,6 4 2°3, D = 4 29°7 4 2°0, S = 19,95 4 0,70 km per sec,
AK = —0,06 4- 0,41 km per sec (m. e.).

The value found for 4K shows that the correction for the K-effect is satisfactory.

The elements obtained are remarkably accordant with those obtained by
GYLLENBERG, 1915.

The material was further divided into two groups, one embracing the
squares between galactic latitudes +30° and —30°, the other the rest. The
results for these two groups are given in table VI.

In an investigation on the stars of high velocity OORT?, starting from the
elements of the solar motion derived by GYLLENBERG and MALMQUIST, has
investigated the influence on the sun’s velocity of different modes of rejection.
Without any exclusion he got from 2289 stars

S = 20,8 km per sec.

1 Lund Medd Ser I, No. 108. Ark Mat Astr Fys 19A, No. 11 (1925).
2 Lund Medd Ser. II, No. 32. Kungl. Svenska Vet. Akad. Handl. III (1), No. 2 (1924).

Pp- 40 foll.
3 Loc. cit. p. 24. See table VIII. 4 Groningen Publ 40, pp. 67 foll (1926).
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Excluding all stars fainter than 6,0 and all stars brighter than 6,0 with proper
motions exceeding 0",299 or peculiar radial velocities larger than 62 km per sec,
he obtained from 2091 stars

S = 19,6 km per sec.

FoRrBES’! determination was based on the radial velocities in VoOTE’s
catalogue. Omitting the 138 nebulae, 10 clusters and one star (BARNARD’Ss)
there remain 1922 radial velocities. In deducing the elements of the solar motion,
the method used by CamPBELL in his Stellar Motions was followed with the
exception that no rejection of any stars was made. He got

A = 270°, D =+ 27°, S = 22,00 km per sec.

From the list of the radial velocities of 537 stars given in Victoria Publ.,
2, No. 1, PARASKEVOPOULOS? derives

A =271°4, D = + 31°6, S = 20,7 km per sec,

and from 743 stars south of the equator, whose radial velocities are given in
VoOTE’s catalogue,

A = 272°2, D = 4 29°,6, S = 25,4 km per sec.'
Combining both materials he got
A=1271°64+3°0, D=+ 30°3 4 3°0, S = 23,33 -+ 1,03 km per sec (p. e.).

In his lectures, mentioned in the introduction, CHARLIER® has determined
the motion of the sun for all stars brighter than the visual magnitude 6,0 for
which the radial velocities were known up to the autumn of 1922. The sky
was divided into 48 squares of equal areas, and for each area the mean value
of the observed radial velocities was computed. All stars, having a velocity
component deviating more than three times the dispersion from the mean value
of the component in each square, were excluded. In this manner 191 stars were
eliminated, so that 1986 stars remain for the solution. Equal weight was given
to all squares, so that the normal equations take the simple form (22). The
elements obtained were

A =267°3, D=+430°2, S =18,99km persec, K = 40,91 km per sec.

FESSENKOFF? has made an attempt to introduce into the calculation the masses
of the stars considered as the weights of the equations of condition. The masses
are uniquely determined from the peculiar radial velocities on special assump-
tions. The catalogues used are VoOTE’s First catalogue of radial velocities and
Apams’ The radial velocities of 1013 stars, and the peculiar velocities have been
computed with the following assumed elements of the solar motion

A = 270°, D = +30°, S =20 km per sec.
From the radial velocities of 2666 stars the following elements are obtained:
A4 =1271°3, D =+4130°5, S =19,42 km per sec.

10. Collation of the Results from the Preceding Paragraph. In table IV
a collation of the results for the elements of the solar motion obtained by the
different investigators is given. The third column indicates the method used,
the abbreviations 7, g, and wg are defined in § 7, s indicates that a special method
is used. The fourth and fifth columns give the numbers of stars and groups

1 MN 82, p. 174—177 (1922). 2 AJ 34, p. 181—182 (1922). 3 Mem. Univ. Cali-
fornia, 7 (1926). ¢ RAJII, Part2 (1925).
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Table IV. The Elements of the Solar Motion derived from Radial
Velocities without Regard to Spectral Type.

Investigator Year | Method | Stars | Groups A D L B S K
KEMPF . . . . . . . .. 1893 i 51! — 206° |+46° | 59°4+68° 18,6 —
Kempr . . . . . . . .. 1893 i 41 — 160 50 128 58 | 13,0, —
KEMPF . . . . . « . . . 1893 | i 41| — |(267) | (35) | (28)| (26)] 12,3 —
RISTEEN . . . . . . . . 1893 i 427 — 218 45 45 62 | 17,5 —
CAMPBELL . . . . . . . 1901 g 280 80 | 277,5| 20,0| 17 12 | 19,9| —
Hougn, HaLmM. . . . . . 1909 | wg 166 60 | 257,2| 28,71 18| 32| 22,5/ —
HougH, HaLM. . . . . . 1909 | wg 211 83 | 258,5| 30,0/ 20 31 | 23,8 —
HoucH, HAaLM. . . . . . 1909| wg 491| 163 | 271,2| 25,6/ 20 19 | 20,8 —
CAMPBELL . . . . . . . 1910 g 1042 172 | 272,0| 27,4 21 19 | 17,8 —
CAMPBELL . . . . . . . 1910 i 1042 — 273,5! 28,0/ 23 18 | 17,7 —
CAMPBELL . . . . . . . 1911 g 1193 80 | 268,5 25,1 18 21 | 19,54+ 1,9
CAMPBELL . . . . . . . 1911 g 1193 80 | 268,5| 25,3| 18 | 21| 19,5 —
B.Boss. . . . . . ... 1914 i 1321 — 268,9| 28,7| 22 22 | 21,6 —
GYLLENBERG . . . . . . 1915 g [1596 48 1 270,5| 28,6] 23| 21| 19,8|4+ 2,4
ForBES . . . . . . .. 1922 g 1922 72 | 270 27 21 20 | 22,0 —
PARASKEVOPOULOS . . . .[1922| wg 5371 163 | 271,4| 31,6 26 21 | 20,7 —
PARASKEVOPOULOS . . . .[1922| wg 743 216 | 272,2| 29,6| 24 20 | 254 —
PARASKEVOPOULOS . . . .[1922]| wg [1280| 379 | 271,6| 30,3| 24 20 | 23,3 —
GYLLENBERG, MALMQUIST. | 1924 | wg |2189 48 | 270,6| 29,7| 23 21 | 20,0 corr.
CAMPBELL. . . . . . . . 1925 g 2034 94 | 268,8| 27,8 21| 22| 1924+ 1,3
CAMPBELL. . . . . . . . 1925 wg |2034 94 | 269,0| 26,6| 20 21 | 18,8 |4+ 1,4
FESSENKOFF. . . . . . . 1925| s 12666 — | 271,3) 30,5| 24| 21| 194, —
CHARLIER . . . . . . . . 1926 g 1986 48 | 267,3| 30,2 23 24 | 19,0 l+ 0,9
OORT . « « v « v « o . 1926 s 2280 — |(270) (31) | (25) | (22) | 20,8} —
OORT . . v v v « o . . 1926 s [2091| — [(270) (31) | (25) | (22) | 19,6 —

used in the solution, the sixth and seventh columns contain the right ascension
and declination of the solar apex. In the eighth and ninth columns the galactic
longitude (L) and latitude (B) of the apex are given. The galactic system of
coordinates is that used by PICKERING and CHARLIER and defined through the
following position of the galactic pole:
& =190° & =4-28°.

For the transformation formulas, see CHARLIER!. The tenth column gives the
velocity of the sun in km per sec, and the eleventh the K-term expressed in
the same unit.

Leaving out of consideration the earlier determinations, the agreement
between the results is very satisfactory. Combining the results from the most
recent determinations, we get for the elements of the solar motion as derived
from the radial velocities of the stars the values

A =270°, D =+30°,
or L =23°, B = 422°,
and S = 19,5 km per sec.
GYLLENBERG has, as already mentioned, divided his material into two groups

with respect to magnitude. The results obtained, with their m. e., are given in
table V. Within the limits of error the results for the two groups are accordant.

Table V. The Solar Motion as derived from Different
Magnitude-Groups.

m | No. Stars ' 4 D S kmysec | K kmjsec
<4,9 1114 271°5 +2°9 | +26°3 +£2°5| 19,4 + 0,9 +2,5
>50 482 | 269 45,1 |+30.,644 .4 21,1+ 1,5 +0,9

1 Lund Medd Ser. II, No. 19, p. 11.
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The investigation of GYLLENBERG and that of GYLLENBERG and MALMQUIST
both indicate that the velocity of the sun is larger for stars in the galactic plane
than for stars surrounding the pole of the galaxy. If we divide the stars into
two groups with respect to galactic latitude, one embracing all stars the galactic
latitudes of which are numerically less than 30° (“‘galactic stars”) and the other
the rest (“non-galactic stars’), the following values are obtained:

Table VI. Solar Motion inTerms of Galactic Latitude.

Group Investigator No. Stars A D S km/sec
Galactic G 941 265° +28° 21,4

Stars G and M 1285 262 43 +3343 21,9 £+ 0,9
Non-galactic G 655 271 +31 19,3

Stars G and M 904 270 + 3 +30+ 3 17,7 £ 1.1

SEARES! has found from a comparison of the secular parallaxes of stars
of different apparent magnitude with their annual parallaxes as derived from
the luminosity and density functions that the velocity of the solar system varies
with brightness (both absolute and apparent). The direct determinations seem
however not to confirme these results.

In an investigation of OorT and DooRrN? a normal solar motion for the abso-
lutely brightest stars of types F to M is obtained. (Compare also § 11, Table XII.)

Vax pE Kamp® has derived the sun’s velocity from the radial velocities
of 104 stars of mean visual magnitude 9,2 within 50° from either the antapex
or apex of solar motion. He found

S =18 4 2,2 km/sec.
HERTZSPRUNG? has determined the velocity of the sun from the radial
velocities of 316 stars with small proper motions (u << 0”,0205; all B-stars
rejected). He got S = 18,5 - 1,0 km/sec.

Excluding the very great and the very small values of g/cos 4, where g is the
radial velocity and 4 the distance from apex, a somewhat larger value of S was

obtained, namely S = 19,2 4 1,0 km/sec.
11. The Solar Motion as derived from the Different Spectral Typesseparately.
In order to get a homogeneous material for the investigation of the motion

of the stars a sgparate Table VII. Solar Motion and Spectral Type
treatment of the different (CAMPBELL).

spectral types is of im-

portance. The first exten- e o Stars S tamfseo K e
sive invesfcigation of .the B—Bo 292 19,9 +3,9
solar motion as derived B—B5 177 20,7 +4,7
from the different spectral B-BY9 225 20,2 +4,1
types is due to CampBELLS, A BS8—B9 222 16,8 1.6
; A 177 16,8 +1,0
His results are collected F 185 15.8 +0,1
in table VII. G 128 16,0 —0,2
The first three solu- % 1§3 13,9 +0,2

. . 382 21,2 +2,8
tions are those published K 369 180 19
in Lick Bull 195, o8 101 M 73 22,6 +3,9
to 124. In the first solu- M 70 20,2 +4.6

1 Mt Wilson Contr 281. Ap J 60, p. 50 (1924). 2 BANS3, p. 71 (1925).
3 Lick Bull 374, p. 98—99 (1926). ¢ AN 208, p. 183 (1919).
5 Lick Bull 196, p. 125—135 (1911).
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tion the coordinates of the apex were assumed to be & = 270°,5, d = +34°,3,
as determined by L. Boss® from the proper motions. As, however, the proper
motions of types B8 and B9 resemble more closely those of types A than those
of early B types and as further their distribution over the sphere points in the
same direction, the 45 B8 and B9 stars were excluded and a new solution for
the stars of types B—B5 was made. The third solution is performed with an
assumed apex midway between the value of Boss and that obtained by Camp-
BELL from the radial velocities of all spectral types taken together. The solution
is based on all the 225 stars of types B—B9 (including three stars accidentally
omitted from solutions 1 and 2).

Concerning the other groups in the table, the fourth solution is based on
the stars of types B8, B9 and A, assuming Boss’ apex. The other solutions
are based upon equations for the individual stars, assuming the apex to be
o =270° 0 = +30°. For the types G, K and M two solutions were made.
In the first solution all stars of each type are included, in the second those stars
are excluded for which the peculiar radial velocity was in excess of 50 km/sec.
We find that the exclusion of the abnormally high velocities has in every case
reduced the velocity of ‘the sun.

The lowest value of sun’s velocity came out for the stars of type G. The
velocity appears to increase as we pass towards the earlier spectral types in one
direction and towards the later spectral types in the other direction.

GYLLENBERG, in the cited investigation, obtained the following elements
of the solar motion for the different spectral types (with m.e.):

Table VIII. Solar Motion and Spectral Type (GYLLENBERG).

Type ‘ No. Stars A D l S km/sec } K km/sec
B ‘ 284 286°24+ 2°9 | +25°54+ 2°4 22,1 40,9 +4,3
A 291 261 ,54+ 4,8 14 ,5+ 3 .4 19,7 + 1,4 +0,1
F | 237 262 ,5+ 6,6 17 .34 5,7 19,54+20 | 402
G 208 279 ,5+ 7 .4 23,8+ 6,5 18,8 4+ 2,2 —0,8
K } 486 273 .34+ 5,2 31 .14+ 4,5 19,5 £ 1,6 +3,6
M 85 270 ,0 4+ 12 4 28 ,44 10,8 21,0 + 3,7 +5,3

The solutions were performed by the aid of the weighted group method; not
only the velocity of the sun but also the coordinates of the apex are obtained.
The same correlation between spectral type and sun’s velocity as found by
CAMPBELL reappears here, the amplitude of the variation, however, is smaller.

In the determinations of GYLLENBERG and MALMQUIST the variation of
sun’s velocity with spectral type is less pronounced. Their results (with m. e.)
are collected in the following table:

Table IX. Solar Motion and Spectral Type (GYLLENBERG, MALMQUIST).

Type No. Stars A D S km/sec K km/sec
B 240 285° 4+ 3°| 436° 4+ 3° 23,4 £ 1,1 +4,6
A 588 262 + 3 +21 4+ 3 17,4 + 1,2 0,0
F 314 280 4+ 6 | +25 4+ 6 18,7 &+ 2,0 +1,9
G 235 267 4+ 8 +21 4+ 8 17,3 4= 2,6 —0,4
K 664 273 4+ 5 +33 £ 5 23,6 4+ 1,6 +3,0
M 148 260 -+ 10 +44 410 19,9 &+ 3,5 +1,0

FESSENKOFF? has also treated the different spectral types separately and
the following elements of the solar motion (with m. e.) are obtained:

1 A J26, Nos. 12, 14 (1910). 2 Loc. cit.
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Table X. Solar Motion and Spectral Type (FESSENKOFF).

Type No. Stars A D \ S km/sec
B 236 268°,7 + 8°,1 +36°9 4+ 3°8 22,7 4+ 1,3
A 355 266 ,4 46 ,2 +29 ,340,5 14,1 42,2
F 454 269 ,5+1 ,3 +28 443 1 19,8 4 1,4
G 601 277 A +4 1 426 ,54+1 ,4 19,94 1,3
K 795 271 ,04+3 ,6 +31,24+3,0 19,1 4+ 1,0
M 225 272 ,7+5,0 +34 ,64+5.,8 22,5 42,0

The small value of S obtained for the A-stars is noticeable. The comparatively
large velocity for the G-stars may be due to the inclusion of the dwarf stars,
which according to the method of rejection are practically eliminated in the
first three investigations mentioned. From other investigations it is known
that the dwarf stars give a larger value of the velocity of the sun than the giant
stars of the same spectral type. (Compare STROMBERG, Ap J 56, p. 265. 1922.)

As a result we may establish that there seems to be such a correlation
between the spectral type and the velocity of the sun that the velocity is largest
for the B and M stars with a minimum for the intermediate types, but with
regard to the mean errors of the determinations the observed correlation cannot
be considered as significant.

In Lund Medd Ser. I, No. 108 a further division with respect to galacticlatitude
for the stars of types A, F, G and K was made. The resulting elements and
their m. e. are as follows:

Table XI. Solar Motion in Terms of Spectral Type and Galactic Latitude.

Type No. Stars A D S km/sec
A S 328 251° 4 5° +27° 4 5° 21,44+ 1,6
n.-g. 260 254 £+ 5 +19 + 5 13,1 £ 1,8
FE& 182 297 4+ 8 +13 + 8 17,5 2,7
n.-g. 132 258 + 9 +20 £ 9 21,2 4 3,1
G & 126 268 410 +21 +10 19,0 4 3,5
n.-g. 109 254 4+ 11 +21 +11 11,5 + 3,7
K & 372 259 4+ 6 +35 + 6 27,1 42,0
n.-g. 292 276 + 7 +37 £+ 7 21,7 + 2,3

There is in general a good agreement in the apex positions for the different
groups. The types A and G, however, show an abnormally small value of the
velocity of the sun for the non-galactic regions. The large difference between
the results from the galactic and non-galactic stars is not reflected in the results
from the proper motions of the same stars, as shown in the cited investigation.
The explanation of the observed divergence may be the existence of a stream
so situated that the sun’s motion, if determined from the radial velocities, is
particularly influenced, but if determined from the proper motions practically
unaffected.

STROMBERG! has treated the radial velocities of 1405 stars of spectral
types F to M (the M-dwarfs being excluded). For the elements of the solar
motion he got

A =270°9-+13°3, D=+429°2+413°4, S =215+ 1,0km/sec,
K = + 0,36 4 0,60 km/sec.
The material was further grouped according to absolute magnitude with the
results given (with m. e.) in table XII. Here M is the mean absolute magnitude

1 Mt Wilson Contr 144. Ap J 47, p. 7—37 (1918).
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(distance unit 10 parsecs) in the group, m the mean apparent magnitude and
0 the average peculiar radial velocity.

In an extensive investigation on the motion of the stars as derived from
all available radial velocities STROMBERG?! has made a still more minute division

Table XII. Solar Motion in Terms of Spectral Type and Absolute Magnitude.

Type [diors| | m 4 D S km/sec K km/sec km/esec
211 | 0,31 4,68 251°,6 + 6°6 | +22°7+ 6°1 19,4 4+ 1,8 40,24+ 1,8 11,4
F || 177 | 1,44 5,42| 267 ,54+11 ,0 | +36 ,3+ 12 ,4 16,6 2,4 | +0,04£1,5 | 14,6
and 167 | 2,76 | 5,27| 271 ,6 4+ 9 ,0 | +34 ,6 410 ,0 22,0 4 2,8 —2,14+1,7 16,2
G || 170 | 5,29| 6,41 279 ,7+ 9,5 [(+ 7 4+ 9,9 | (26,54+4,1) | —1,94+2,7 | 23,9
725 | 2,32 5,40| 268 ,1+ 4 ,1 25 24+ 4,9 19,94 4+ 1,38 | —0,69 4+ 0,85 | 17,15
122 | 0,54 | 4,22 282 ,4+4+ 9 ,2 | +32 ,8+ 8,8 23,6 4 2,6 + 2,04+1,6 13,6
245 | 1,41/ 4,86| 268 ,6 £ 8,3 | +36 ,5+ 9 ,2 20,5+24 |+ 1,1+1,4 | 166
K 99 | 2,581 5,121 282 .1+ 9,9 | +16 ,1+ 9 ,4 26,44+46 | + 58424 18,1
79 | 7,07 7,411(285 ,9 428 ,9)|(—13 ,04 34 ,4) | (1534 6,6) (—11,1+4,9) | 26,5
545 | 2,25 5,131 277 ,54 5,5 | 432,24 5,8 | 22234+1,73 | +1,0541,00] 18,46
M | 135 |15 | 4,98] 264 8+ 7 .4 | +26 34+ 8,2 | 27,0+33 |+125+1,86] 16,9

of the material. To obtain a grouping in classes of different velocity-dispersion,
the apparent magnitude and the proper motion were used in combination with
the spectral type. It was found that the velocity of the sun is not a constant
vector, but shows a continous change with the velocity-dispersions of the groups.
A more detailed report of this investigation will be given in the next section
in connection with the results concerning the velocity distribution.

12. The K-term. In the year 1910 KAPTEYN and Frost? made a deter-
mination of the velocity of the sun from the radial velocities of the B-type stars
which brought out a peculiar fact. It was found that the value of the velocity
derived from the stars near the apex was very different from the value derived
from the stars near the antapex. They found:

near apex . . S = 18,4 4 1,4 km/sec (p. e.) from 32 stars,
near antapex S = 28,4 41,4 km/sec (p. e.) from 29 stars.

One of the possible explanations was to assume the radial velocities of the
B-stars to be affected with a systematical error amounting to about -5 km/sec.
The existence of such an “‘error’” was proved by CAMPBELL in his investigations
and termed by him the K-term. In table VII of § 11 are given the values of this
K-term for the different spectral types as derived by him. For the early B-stars
the K-term is nearly equal to 45 km/sec in conformity with the results of
KarTEYN and Frost. When we pass through the spectral series, the effect
decreases to a minimum in type G and afterwards increases again to a maximum
for type M. The same systematic variation with spectral type was found by
GYLLENBERG (§ 11, table VIII). The investigation of GYLLENBERG and MALM-
QUIST gave values consistent with those obtained before (§ 11, table IX) ex-
cept for the M-stars for which the constant K is reduced to 41,0 km/sec.
FREUNDLICH and V.D.PAHLEN® also find a small value, 41,9 km/sec and
GERAsIMOVICY finds a negative, but small value of the K-term for the M-stars.

The K-term may be due to different causes: to the use of inaccurate normal
wave-lengths in the reduction of the spectrograms, to causes within the stars,
to the EINSTEIN effect or to a real motion of the stars.

1 Mt Wilson Contr.293. Ap J 61, p. 363—388 (1925). 2 Ap J 32, p. 83—90 (1910).
3 AN 218, p. 369—400 (1923). % AN 221, p. 163—168 (1924).
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ALBRECHT! has discussed the normal wave-lengths of the lines upon which
the B-type velocities are based. On the basis of new wave-lengths for oxygen,
nitrogen, silicon and helium the total reduction in the K-term would amount
to about 2 km for BO—B2, 1 km for B3, and 0,3 km for B5 to B8&.

Many of the solar lines have been found to have a slight displacement
towards the red, which was first attributed to pressure in the reversing layer.
Through the investigation of EVERSHED? it was shown that a pressure-effect
could not account for the observed displacements, but that they might very
well be explained by rapid convection currents. The maximum observed dis-
placements were of the order of one km per sec.

CaMPBELL® has pointed out that it would not be surprising to find that
this effect in stars of type B amounts to 4,5 km per sec corresponding to the
amount of the K-term for this type. The recent results of St. Jou~ and Apams?
lend support to CAMPBELL’s hypothesis that downward convection currents may
account — at least in part — for the K-term in the B-stars.

Another explanation of the K-term is founded on the theory of EINSTEIN.
According to this theory there must be a displacement of the spectral lines
towards the red for all stars depending on the mass and density of the stars

by the formula® K = 0,634 M# 6% km/sec, (26)

where the mass M and the density d are expressed in units of the sun.

Assuming with DE SITTER M =10, 0 = {§; for the B-stars, we get
K = + 1,4 km/sec, which is only one third of the observed value. Thus the
EINSTEIN effect alone does not account for the great value of the K-term for
the B-stars.

There seems to be a connection between the K-term and the absolute
magnitude of the B-stars. LUDENDORFF® has shown that for stars of type B
the K-term is a function of the star’s place in the classification of LOCKYER,
a fact confirmed by GERAsIMOVIC?. The absolutely brightest B-stars show
the strongest K-effect.

The K-term may also be interpreted as a real motion of the stars. A positive
value of K would then signify that the stars on the average are moving out from
our sun. GYLLENBERG® found for the stars of types B and M a distinct relation
between the constant K and the angular distance from the vertices, K was found
to be larger in the vertex directions. A similar result was obtained by FREUND-
LicH and V.D. PAHLEN® for the B- and M-stars and also for those stars of
types A, F, G and K for which the proper motions were smaller than 0",04.

The various possible explanations of the K-term have been briefly alluded
to here. We must, however, for the present consider this question as one of
the unsolved astronomical problems.

d) The Distribution of Stellar Velocities as derived from
the Radial Motions.

13. Introduction. Suppose the three linear velocity components of a star
to be known and, besides, the elements of the solar motion. We are then able
to compute the linear peculiar velocity of the star. [Compare sec. ¢, § 7 for-

L Ap J 55, p. 361 (1922); 57, p. 57 (1923). % Kodaikanal Obs Bull 36 {1913).
Lick Bull 257, p. 82 (1914).

Mt Wilson Contr 279. Ap J 60, p. 43—49 (1924).

DE SITTER, M N 76, p. 719 (1916). 6§ AN 190, p. 197 (1912).

Bull. de ’Académie Impériale des Sciences, St. Petersbourg (1916).

Lund Medd Ser. II, No. 13 (1915). 9 AN 218, p. 369 (1923).
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mula (4) and (18).] The distribution of the linear peculiar velocities for a group
of stars we will term the velocity-distribution of the group.

The earlier investigations concerning the velocity-distribution were based
on the proper motions alone, as no reliable radial velocities and distances were
available at that time. It was necessary to make an assumption concerning
the form of the velocity-distribution and to try to represent the observed proper
motions through this assumption.

The most simple assumption was that the peculiar velocities are distributed
at random or “haphazard”. Through the investigations of KoBorD?, however,
it became evident that the observed proper motions could not be represented
by this simple assumption. The analysis decidedly indicated a preferential
motion of the stars along a line parallel with the Milky Way.

From the proper motions of the AUWERS-BRADLEY Catalogue KAPTEYN?
deduced distinct evidence of such a systematic motion, and formulated his
well-known hypothesis of the two star-streams. According to him the
systematic arrangement of the stars’ motions is accounted for by the assumption
that the stars form two great streams moving in opposite directions, one stream
moving towards the vertex (vertex I), the other towards the anti-vertex
(vertex IT). KAPTEYN’s conclusions were supported by subsequent investi-
gations, especially those of EDDINGTON and DYSON.

But certain peculiarities in the observed motions remained unaccounted
for by the two-stream hypothesis. In order to smooth out the still remaining
discrepancies HaLM? introduced a third stream designated as Drift O. It was
found that this stream had no systematic motion in relation to the centroid
of the stars, and that it included all the stars of the spectral type B, but that
it was by no means exclusively confined to this type alone.

The observed systematic motion of the stars may, however, be accounted
for without assuming two or more star streams, as was shown by ScEHWARz-
scHILD?. Instead of the old hypothesis of a random distribution he assumed
that on the average the components of the peculiar motion are greater along
a certain line than along any other. This line coincides with the line joining
the two vertices of KAPTEYN. This hypothesis is termed the ellipsoidal hypo-
thesis on account of the form of the frequency-function which is chosen to
represent the peculiar velocities.

A generalization of this hypothesis was given by CHARLIER?, who, according
to the theory of mathematical statistics as developed by him, derived the general
form of the frequency-function of the velocities of the stars. CHARLIER’s theory
may be termed the generalized ellipsoidal theory. The ellipsoidal hypothesis
is a special case of the generalized theory, and so is the two star stream hypo-
thesis too. In the cited investigation the generalized theory was applied to the
proper motions. It was shown that there was no positive evidence for accepting
the hypothesis of two star-streams as an explanation of the distribution of the
observed proper motions of the stars.

14. The Mathematical Expressions for the Different Hypotheses. To get
a better survey of the different hypotheses, we will put them into mathematical
forms. The best mathematical equivalent of a random distribution of the velo-
cities of the stars is a distribution according to MAXWELL’s law.

1 AN 125, p. 65. (1890); Halle Nova Acta 64, No. 5 (1895).
2 Brit. Ass. Rep. 1905, p. 257.

3 M N 71, p. 610 (1911).

4 Gottinger Nachrichten p. 191 (1908).

5 Lund Medd Ser. II, No. 9 (1913).
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Let U, V, W be the components in a system of rectangular coordinates
of the peculiar velocity of a star and denote by F (U, V, W) the frequency-
function of the velocities. Thus

FU,V,W)auadviw

is the number of stars with components of velocity between U 4 14U,V + 14V,
and W+ {dW.
For a random distribution we get
1 2 2 2
N_e_E“(U +V +W)’ (27)
) (2 )3
where N is the total number of stars and ¢ the dispersion in the velocity-com-

ponents. Instead of the dispersion, o, the modulus of precision, %, is often used.
Between these two quantities we have the relation

F(U,V,W) =

1
h= U—V—? . (28)
The dispersion, however, is to be preferred on account of its signification. We have
o?=U2=TV2=W2, (29)

The square of the dispersion is simply equal to the mean value of the squares
of the velocity-components.

The mean velocity in space, £, is related to the dispersion by the equation

0=o)/%, 30)

and the average velocity, 6, in a given direction by

Consequently we have 0—1206. (32)

According to the two star-stream hypothesis the stars are divided into
two great streams. Suppose for the one stream the total number of stars to be
N, and the velocity components of the stream to be U, V;, W, and for the other
N,, U,, V,, W, resp. Subtracting the velocity components of the stream from
the components of the peculiar velocities, we get the components of the internal
motions. These internal motions are supposed to have a random distribution,
and thus we get

FU,V,W)=F, (U, V,W)+ F,(U, V, W), (33)
where .
N - {U -T2+ (V=-V)* +(W=W,)]
F = 1 20%
1 0?V(2ﬂ)3e (34)
and 1
_ N, 'Egg—[(U—Ua)"“(V“Vz)""(W‘Wz)z] (35)
Ftfeny? '
In the three stream hypothesis another stream
1
_ N e RS
Fo= o}y (27)° ‘ 36)

is added, so that
F{U,V,W)=F,+F, + F,. (37)
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The ellipsoidal distribution is a modification of the MAXWELLIAN distri-
bution. In a special system of coordinates — the vertex system — where one
of the axes (we assume the U-axis) is directed towards the vertex, the frequency
function has the form

N _____ R
FUV,W)=——__ ¢ 20§ 208 20}
( ) 03 020y W3 ‘ (38)

Here the dispersions along the three principal axes are different. To get the
surfaces of equal frequency, we have to put the exponent in (38) equal to a
constant. We then get

U2 v w2

o

=C, (39)

which is the equation of an ellipsoid. Thus the surfaces of equal frequency are
ellipsoids, from which the hypothesis has taken its name. For C =1 (39) is
the equation of the velocity ellipsoid.

ScuwARzsCHILD assumed o, = 0,5, viz. that the ellipsoid was a prolate
spheroid, and the same assumption was made by CHARLIER in his first treatment
of the proper motions. The solution of the problem on the assumption of three
unequal axes was first performed for the radial velocities by GYLLENBERG!
and for the proper motions by WICKSELLZ.

In the generalized hypothesis of CHARLIER the frequency function of the

peculiar velocities has the form
fi+itkg

FUV,W)=¢(UV,W) +Z’Aijkmuﬁ’ GC+7+E=3) (40)

where — in the vertex system — ¢ (U, V, W) has the form (38). The constants
of the function ¢ (U, V, W) and the 4,;; are termed the characteristics of the
frequency function. These characteristics are determined from the moments
Niji which are defined through

+00
Nm=%/f U'VIWEF (U, V,W)dUadVaw (41)

or — in practice — o
Nijx = Mean of (U*V/W*) = U'V/ Wk, (42)

For A;;z = 0 we get the ellipsoidal hypothesis.

15. The Correlation between Velocity and Spectral Type. One of the first
remarkable results from the radial velocities was the definitive statement of
a distinct correlation between linear velocity and spectral type. As early as1892
it was pointed out by MONK?® that the proper motions of the stars of later spectral
types are on the average larger than those of the earlier types. The explanation
of this phenomenon is not necessarily the existence of a correlation between
spectral type and linear velocity, it may be wholly accounted for by greater
parallaxes on the average for the stars of later spectral types. In 1910, however,
CampBELL? and KAPTEYN® pointed out independently that the average radial
velocity, and consequently also the average linear speed, increases continually
as we pass through the spectral series in the order B to M.

1 Lund Medd Ser. I, No. 59. (1914); Ser. II, No. 13 (1915).

2 Lund Medd Ser. I, No. 60. (1914); Ser. II, No. 12 (1915).

3 Astronomy and Astrophysics 11, p. 874 (1892); 12, pp. 8, 513 (1893).
4 Lick Bull 196 (1911). 3 Mt Wilson Contr 45. Ap J 31, p. 258 (1910).
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Table XIII contains the average radial velocities for the different spectral
types as deduced by CamMPBELL! and by GYLLENBERGZ.

Table XIII. Average Radial Velocity and
Spectral Type.

CAMPBELL GYLLENBERG

Spetral Average Average
type No. of Stars| Rad. Veloc. | No. of Stars| Rad. Veloc.

km/sec km/sec
B 225 6,5 247 7,0+ 0,3
A 177 10,9 263 11,7 £ 0,6
F 185 14,4 237 14,4 40,7
G 128 15,0 208 15,8 + 0,8
K 382 16,8 486 15,94 0,5
M 73 17,1 85 17,24+ 1,3

16. The Radial Velocities and the Star-Stream Hypotheses. As early as1909
HouGH and HaLm® made an attempt to test the hypothesis of the two star-
streams by the aid of the radial velocities. The material consisted of 166 stars
observed at the Cape with 45 additional stars from other sources, in all 211
stars comprised within the parallel +30° and the south pole. Besides these,
CAMPBELL’s 280 stars were used. (Compare §9.) They concluded that the dis-
cordances indicated in the radial velocity investigation can be completely
reconciled with the hypothesis of the two star-streams by the additional hypo-
thesis of a variability in the density of mixture of the two streams. The conclu-
sions, however, are based on a scanty material and cannot therefore be regar-
ded as very trustworthy.

In the cited investigation of CAMPBELL he also examined the peculiar radial
velocities in order to see how they would bear upon the question of the two
star-streams. The position of the vertices, as determined from the proper motions,
aret ‘

Stream I, & = 18" 12", 6 = —12°;

Stream II, &« = 6*12™, 6 = +12°.

1193 peculiar radial velocities were tabulated in terms of the angular distances

of the stars from the vertex of Stream II, and the results are given in table XIV.
The average radial velocity of the

stars midway between the two vertices Table XIV. Average Radial Velo-

is found to be less than the average cityin Terms of Angular Distance

velocity at the vertices, thus indicating from Vertex.

a preferential motion towards and away

from the vertices. But quantitatively = D% fom | No. of Stars Rad. Veloe.
the preference is very much smaller kmisec
than the one deduced from the proper 0°— 30° | 94 13,7
motions. In a special investigation of 30 — 60 “ 188 14,6
the B-stars® it was found that these stars 68 — 90 262 12,8
do not show any preferential motion 120 ::?8 ;?1 :1?
with reference to the assumed vertices. 150 —180 99 14,6

1 Loc. cit. 2 Lund Medd Ser. II, No. 13.
3 M N 70, p. 85 (1909).

4 Mt Wilson Comm 1, p. 2 (1915).

5 Lick Bull 195 (1911).

Handbuch der Astrophysik. VI. 3
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The peculiar radial velocities were also classified in terms of galactic latitude:

Table XV. Average Radial Velocity in Terms

of Galactic Latitude.

Gal. Lat. +90°— +60° +£60° - +30° +30°-0°
Type No. I km/sec No ‘ km/sec No km/sec
B 7 5.4 27 5,6 191 7,1
A 18 5,6 61 9,2 98 13,0
F 23 12,6 56 12,4 107 15,3
G 11 11,3 6 152 71 | 153
K 44 13,8 109 17,4 229 ‘ 17,1
M 12 17,7 26 19,2 35 | 159

The radial velocities for the A-stars near the Milky Way are appreciably greater
than the radial velocities of the stars in high galactic latitudes. The results
for the types F, G and K point in the same direction, though less markedly,
but the M-stars do not show any dependence of radial velocities upon galactic
latitude. The results for the B-stars point in the same direction as those for
the A-stars, but the number of B-stars in high galactic latitudes is too small

to give any reliable results.

KapPTEYN and Apams? grouped the peculiar radial velocities of one thousand
stars of spectral types F to M both according to distance (1) from the nearest
vertex and according to amount of proper motion. The results of this grouping
are given in table XVI. g, and g, are the average values of the peculiar radial velocity.

Table XVI. Average Values of the Peculiar Radial

Velocity g in km.

. 4 60° to 90° 2 0° to 49° 2:/0;
Type Proper Motion — —
No. oy No. 0, Obs. Comp.
F 0”/,000 to 0,029 25 89| 22 13,6 | 1,53 | 1,63
0,030 ,, 0 ,069 9 8,5 11 12,5 | 1,47 | 1,56
0,070 ,, 0 ,149 17 12,3 17 20,5 | 1,67 | 1,58
0,150 ,, 0 ,249 22 11,5 12 18,9 | 1,64 | 1,55
0,250 ,, 0 ,499 24 16,7 8 21,1 | 1,26 | 1,54
%0”,500 30 18,0 18 34,9 | 1,93 | 1,39
G 0”/,000 to 0”,026 37 6,9 | 32 12,8 | 1,86 | 1,55
0,027 ,, 0,049 10 9,6 | 13 12,8 | 1,33 | 1,53
0,050 ,, 0,099 18 9,5 7 12,3 | 1,30 | 1,63
0,100 ,, 0 ,499 13 15,0 | 11 23,6 | 1,58 | 1,41
_g_o“,soo 51 22,9 31 45,6 | 1,99 | 1,51
K 077,000 to 0,025 47 10,9 | 39 12,3 | 1,13 | 1,52
0,026 ,, 0,039 37 12,2 | 24 11,9 | 0,98 | 1,47
0,040 ,, 0 ,059 21 14,9 | 21 21,3 | 1,43 | 1,49
0,060 ,, 0,079 24 10,7 | 16 15,1 | 1,41 | 1,50
0 ,080 ,, 0 ,099 26 15,7 10 14,0 | 0,89 | 1,52
0,100 ,, 0 ,119 12 | 20,7 15 22,6 | 1,09 | 1,58
0,120 ,, 0 ,149 24 16,5 10 23,8 | 1,44 | 1,43
0,150 ,, 0 ,199 24 15,6 10 24,5 | 1,57 | 1,45
0,200 ,, 0 ,299 18 16,5 | 13 24,31 1,47 | 1,56
0,300 ,, 0,599 12 33,3 7 47,0 | 1,41 1,52
= 07,600 25 23,5 | 28 23,0 ] 0,98 | 1,52
M 07,000 to 0”,029 18 12,9 | 15 18,1 | 1,40 | 1,52
0 ,030,, 0 ,089 19 ' 15,0 11 21,0 1,40 1,52
0,090 ,, 0 ,499 14 17,9 7 28,9 | 1,61 | 1,56
=0",500 4 | 532 |

1 Mt Wilson Comm 1; Wash Nat Ac Proc 1, p. 14 (1915).
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We find that the average velocity of the stars near the vertices is considerably
greater than that of the other stars, as is seen from the values of the ratio g,/p,
in the seventh column. This same ratio can be calculated from the elements
of the two star-streams as derived from the proper motions. Using the theory
developed by KAPTEYN?, the corresponding values of the ratio were calculated
and given in the last column of the table. With the exception of some groups
of type K the agreement of the observed and the theoretical values is satisfactory.
There is no systematic change in the values of g,/p, with the amount of proper
motion, which proves that the preferential motion is not limited to the nearest
stars, but extends to very great distances.

From the table it is seen that the average value of p increases with the
proper motions. This may be explained in any of the following ways:

1. The peculiar velocity of the stars decreases with the distance.

2. The absolutely bright stars move more slowly than the fainter ones.

3. The distribution of the velocities of the stars is not in accordance with
MAXWwELL’s law, the large velocities being in excess.

The third explanation was tested for the K-stars in the following way.
The stars between A = 60° and 1 = 90° were arranged according to amount
of radial velocity. It was found that the distribution of these velocities did
not agree with MAXWELL’s law, but could be expressed as the sum of two Max-
WELLIAN distributions with different dispersions. Such a distribution explains
the change of velocity with proper motion in a satisfactory manner.

They also tried to determine the absolute magnitude effect and found an
indication of a change of radial velocity per unit of absolute magnitude of 1,1 km
in the direction that the bright stars move more slowly.

HaLm? has investigated the radial velocities of the 1888 stars in VOOTE’s
catalogue. The peculiar radial velocities were arranged into groups with re-
ference to the vertex. The argument of the grouping was cos 1, where 4 denotes
the angle between star and vertex. In each of these groups the numbers of
stars were counted whose velocities lie between 0—5, 5—10, etc. km/sec and
curves were plotted with the velocities as abscissae and the percentage numbers
as ordinates. An analysis of these curves showed that the random or ellipsoidal
hypotheses could not be accepted even as a rough approximation. The agreement
between the observed distribution and that computed from the two-stream
hypothesis was found to be very unsatisfactory too. The introduction of a third
stream, Drift O, led to a satisfactory representation of the observed distributions,
if allowance was made for systematic differences for the large velocities, where
the observed numbers as a rule exceeded the computed values, so that about
§ per cent of the stars were not accounted for.

Of the remaining stars 35 per cent were found to belong to stream I and
35 per cent to stream II. Each of these streams was found to have a stream-
velocity equal to 16,4 km/sec and an internal velocity dispersion amounting
to 15,4 km/sec. Drift O included 25 per cent of the stars. The stars of this drift
appeared to possess a common motion of recession amounting to about 4 km/sec,
which motion is identical with the K-term. The velocity dispersion was found
to be 7,7 km/sec. The results also supported the conclusion already drawn from
the proper motions that the B-stars are closely associated with this third stream,
but that the other types too are represented.

17. The Radial Velocities and the Ellipsoidal Hypothesis. In the cited in-
vestigations of CAMPBELL and of KAPTEYN and ADAMS it was shown that the
average radial velocity was greater near the vertices than at right angles to

1 M N 72, p. 743 (1912). 2 MN 80, p. 682—692 (1920).
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the line joining the two vertices. This result was interpreted as a confirmation
of the two-stream hypothesis, but it may as well be interpreted as a confirmation
of the ellipsoidal hypothesis. This hypothesis is the most convenient for the
mathematical discussion of the radial velocities. The problem is to determine,
from the observed radial motions, the magnitudes and the directions of the
three principal axes of the velocity-ellipsoid.

This problem was, as already mentioned in § 14, first solved by GYLLEN-
BERG but later on the method of solution has been simplified by CHARLIER.
For the details of this method we refer to CHARLIER’s California Lectures.
Here only a short synopsis of the principle will be given.

We assume that the observed radial velocities have been corrected for the
solar motion and for the K-term (supposed to represent a systematic error in
the measured radial velocities). For each star we thus get an equation of the

form (12 7’ 4 4
) 01 =118 U7 + 7es VI + yss WY,
where g, is the peculiar radial velocity. Squaring this equation we get
0 = 713718 UT% + Va3 v V% + 733 ¥as W12 + 271370 UT VY (43)
+ 2723733 VI WY + 255713 WY UY

for each star. The equations (43) are then solved through the method of least
squares, and thus the mean values of Uy2, V72, W% Uy VY, V{ W{,and W} Uy
are obtained. But according to the definition (42) of the moments we have

Nog = U”?, Nuo:?j{/—i’,
NozozT/?E, N011=71;_?,
N002=W—i’2, N101=W—YW;
where the N,;; are the second order moments (¢ 4 j 4+ & = 2) in the system Kj.
With these moments we form the equation of Jacosr

J (&) =|Nyo—1¢, Nyo, Nin ‘20-
N, N 020 — ¢, N 011 | (44)
!NIOI: Nou, Nqoz—t}

The three roots of this equation are equal to the square of the three prin-
cipal axes of the velocity ellipsoid, o}, o3, o3.
The direction cosines (I, m, n) of the axes are given by the equations:

(45)

t_mw_
Ju " Je T YA TR+ Th
where J;; denotes the subdeterminant of J(f).
The results obtained by GYLLENBERG! are given in table XVII.

Table XVII. The Axes of the Velocity Ellipsoids and their Directions.

Type No. Stars|o;km/sec oy d; o, km/sec &y i A alkm/sec‘ oy ‘ 9,
‘ a

Band A . .| 510 | 14,7 |280%1|—19°5] 8,2 304°,2}+68°,8 12,9 ‘192",91 + 8
Fand G . .| 445 | 23,5 |253.,7|+ 0 ,5] 14,3 |344 ,1+53 ,0| 17,4 |163 ,3 +37.9
Kand M. .| 5711 21,4 |248 ,9|—14 ,1} 19,0 |275 ,2|4+76 ,0f 20,2 |158 ,5 + 2,2
All. . . .. 1526 20,1 |264 ,1|— 5 ,2| 14,5 |336 ,5/4+59 ,5| 17,9 |177 ,1] +29,9

03, &3, 05 give the magnitude and direction of the largest axis. The direction
coincides approximately with the vertex as deduced from the two-stream hypo-

1 Lund Medd Ser. 11, No. 13.
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thesis. The next three columns give the length and the direction of the shortest
axis. It is remarkable that the shortest, as well as the longest, axis coincides
approximately with the plane of the Milky Way. The last three columns contain
the intermediate axis, which is directed towards the pole of the Milky Way.

A similar result is obtained by CHARLIER in his California Lectures!. He
got, from 1986 stars with known radial velocities:

65 = 19,5 km/sec, Iy =1341°2, by =— 5°%7,
gy = 13,4 km/sec, ly= 69°0, by, = —16°,2,
6, = 15,6 km/sec, I, = 270°,0, b, =+72°8.

As the velocity distribution is found to be closely related to the plane of
the Milky Way, it is convenient directly to determine the moments in a galactic
system of coordinates. This was done by GYLLENBERG, who used a galactic
system defined in the following way: The positive Z-axis is directed towards
the pole of the Milky Way (x = 191°,2, d = +28°,2), the positive X-axis
is directed towards a point & = 274°6, 0 = —12°,0 situated in the Milky
Way and approximately coinciding with the principal vertex. The dispersions
of the peculiar velocities in the three directions, which will be practically identical
with the axes of the velocity ellipsoid, were computed from the radial velocities
and found to be:

Table XVIII. The Dispersions of the Velocitiesin the three
Main Directionsin the Galactic System.

Type | No. Stars ‘ o kmjsec | oy km/sec | okmjsec | Ratio
B 247 \ 8,8 4+ 2,6 9,5+ 1,0 6,0 + 0,8 (1,52)
A 263 18,6 + 1,2 11,1+ 3,6 12,7 + 2,5 0,64
F 237 21,5+ 1,6 16,0 + 1,4 15,7+ 3,3 0,74
G 208 23,34+ 1,8 12,54+ 5,0 21,5 + 4,2 0,73
K 486 21,2+ 0,9 18,9+ 0,8 19,7 + 1,8 0,91
M 85 20,7 + 4,9 22,9 + 12,5 21,04 9,5 1

Adopting the spheroid as a sufficiently close approximation, we may take
the mean of the too nearly equal axes and compute the ratio of this mean to
the third axis. This ratio is given in the last column of table XVIII.

With the exception of the stars of type B the velocity dispersions agree
well with the solutions of the velocity ellipsoid given in table XVII. The stars
of type B are found to have a circular distribution in the plane of the Milky
Way, the velocity distribution seems to be an oblate spheroid, flattened in
the plane of the Milky Way. For the remaining types it seems as if the dispersion
in the direction of the principal vertex were constant and as if the mean velocities
in the other directions gradually increased so that for the M-stars the velocity
distribution is almost spherical.

In order to examine if there was any marked deviation from the ellipsoidal
hypothesis, the moments of the third and fourth orders referred to the galactic
system of coordinates were computed and the following values of the skewness (S)
and the excess (E) were obtained:

Table XIX. The Values of the Skewness (S) and the
Excess (E). All Stars < 42,9,

X Y VA
S —0,13 4 0,11 +0,01 4- 0,11 +0,01 + 0,14
E -+0,00 &+ 0,04 +0,11 4 0,04 40,12 4 0,04

1 Loc. cit. p. 26.
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S and E are computed from the relations

N, 1
S [ 300 , E ______l:
e 2 (Nago)? 38

Ny
(Nao)? 3]'

We find a negative skewness in the vertex direction and a positive excess
along the two other axes. The mean errors, however, are large, and we can
only conclude that the deviations — if real — from the ellipsoidal hypothesis
are small.

The method of determining the magnitudes and directions of the axes
of the velocity-ellipsoid given by EDDINGTON and HARTLEY!is — in reality — not
very different from the method developed above. The main difference is that
instead of the square (of) of the peculiar radial velocity, the peculiar radial velocity
itself — without regard to sign — is used at the right hand side of equation (43).
They consider that through this procedure the equations are given more adequate
weights. The investigation was based on the radial velocities published by Camp-
BELL in Lick Bull 211 and 229. Their results are collected in table XX.

Table XX. The Axes of the Velocity Ellipsoids and their Directions.

Type Slffr's % *s LA 02 Oy 0, 0y oy ; o Ratio
A 212|16,0] 278°,7 | —15°,7 | 9,8! 342°,8 | +356°9]| 6,9/ 197°3 | +28°3 | 0,52
F 199]20,8| 272 ,9 | —16 ,8 [12,4 65,9 | —71 ,3] 92| 180 ,4 |— 8 ,0| 0,52
G 152130,0| 248 ,8 | +13 ,5 |18,6] 1,2 |+57 ,9|11,8] 151 ,3 | +28 ,5 | 0,51
K—K2|366]20,8] 281 ,3 | —19 ,9 |16,9| 66 ,1 | —66 ,1[11,8] 186 ,7 | —12 ,7 | 0,69
K5—M [157]24,6] 280 ,2 | — 7,7 |18,0] 11 ,6 |+ 9 ,8|12,7 152 ,6 | —77 ,4 0,62

From the table it is seen that the direction of the greatest axis agrees well
with the position of the vertex derived from proper motions, except for type G,
which shows a large deviation. For type A the least axis points to the galactic
pole, but for the other types this axis seems to have no distinct relation to the
Milky Way. Adopting a spheroid as a sufficient representation, the mean of
the two smaller axes was taken to represent the minor axis of the spheroid.
The ratio of this to the major axis is given in the last column of the table. These
ratios are throughout smaller than those computed from GYLLENBERG’s results.
This fact may be due to the different methods of weighting the equations and
to the different modes of exclusion of large velocities. EDDINGTON and
HARTLEY omitted two stars only (with velocities 229 and 158 km/sec resp.),
GYLLENBERG rejected 44 stars whose velocities exceeded 66,3 km/sec.

The stars of the spectral type A were divided into two groups, one in-
cluding A0 and Ap, the other the rest. These two groups showed quite different
velocity distributions. In the former group the two greatest axes were found
to be nearly equal (14,1 and 11,6 km/sec), the least axis (5,7 km/sec) was
directed to the galactic pole. The other group showed a well defined vertex
direction and a very prolated spheroid.

The later spectral types were divided into giant and dwarf stars, and it
was shown that the velocities of the dwarfs were much greater than those of
the giants, especially in the direction of the vertices.

In an investigation based on the radial velocities of the stars of spectral
types F to M STROMBERG? has divided the stars into three groups with respect
to the absolute magnitudes. The average radial velocity is namely more closely

! MN 75, p. 521—530 (1915).
2 Mt Wilson Contr 144; Ap J 47, p. 7—37 (1918).



ciph. 17. The Radial Velocities and the Ellipsoidal Hypothesis. 39

related to absolute magnitude than to spectral type. In table XXI the data for

the three groups are given.
Here M and m are the abso- Table XXI. Groups for Study of Preferen-

lute and the apparent magni- tial Motion.

tude, and 0 the average radial Group | No. Stars L M } m | 0 km
velocity.

. e I 0 0,76 4.8 13,11

Thevelocity-distributions 11 212 2,(7)8 !. 5,03 17,13

of these three groups were 111 260 6,05 | 6,82 25,88

studied with the aid of a

general expression for a surface representing a continuous variation of the
average radial velocity with direction. The results from the terms of even degree
are given in table XXII.

The maximum axis, which can be assumed to be identical with the axis
of preferential motion in the ellipsoidal and two-stream hypotheses, lies in all
cases near the galactic equator, the intermediate axis lies in all cases nearest
to the galactic pole. These results are in accordance with those obtained by
GYLLENBERG.

Table XXII. Vertices of Motion. Terms of Even Degree.

Maximum axis Minimum axis Third direction
Group
6 km 1 « [ s 6 km ‘ « 1 s 0 km o o
1 16,1 | 98°0 | + 5°1 10,4 §236°,0 +83°%2 | 12,4 | 187°%7] — 4°5
I | 210 | 85,9 | +10.3 | 141 348 4| +35,7 | 168 | 189 4| +52 .3
111 32,4 | 99 ,6 +34 1 17,3 | 303 ,7| +53 ,4 25,6 | 197 ,6| +11 .7

Adding the assymmetrical terms, it is found that the two axes of maximum
radial velocity are not quite in a straight line. There is an indication that the
stars in question are mainly moving around the center of the local system
as determined by CHARLIER and WALKEY, with a preferential motion in the
galactic plane.

A similar investigation of the stars of spectral type A has been performed
by SHAJN. The investigation was based on VOUTE’s catalogue, and the material
was treated in three separate combinations: (1) all stars of type A (362 stars);
(2) the stars of types A1—A9 (203 stars); (3) stars of type A0 (including Ap,
159 stars). Some stars with radial velocities larger than 40 km per sec were
omitted as well as stars with common motion. The results concerning the principal
axes are given in table XXIII.

Table XXIII. Vertices of Motion. Terms of Even Degree.

Maximum axis. Minimum axis Third direction
Type
bram |« | bxm |« | brxm | & |
A 14,4 100°,0 —|—23°,05 6,3 [ 192°,5| 4+17°0 10,5 | 312°1! +63°2
A1—-A9 | 16,2 98 .6/ +18 ,5] 59 | 200,5| 429 ,0 9,6 | 340 ,6| 455 ,1
Ao 15,6 72,7 462 ,3 4,9 198 4| +21 ,0 10,8 | 298 ,1| +20 ,4

The greatest and the mean axes lie in the galactic plane, and the least
axis is consequently directed towards its pole. The different behaviour of the
early and the late A-stars as found by EppiNcToN and HARTLEY is also in-
dicated here.

1 M N 83, p. 338—340 (1923).
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18. The Asymmetry of Stellar Motion. In the investigations concerning
the motion of the stars which we have hitherto been dealing with, the very
high velocities — as a rule all stars with velocities greater than about 60 km
per sec — have been excluded. These large velocities, however, are of very
great interest as has been shown during the last few years. As early as 1914
it was found by ApaMs and KoHLSCHUTTER?! that the large peculiar velocities

in the northern hemi-
sphere were predomi-
nantly negative. In an in-
vestigation by B. Boss?,
based on space-velocities,
it was shown that the
stars of high velocities
had a marked tendency
to move towards a region
limited by galactic longi-
tudes 140°—340°, a result
independently found by
Apams and Joy3. STROM-
BERG! found that out
of about 100 stars of
space-velocity larger than
100 km per sec. not a
single one had its
apex between galactic
longitudes 334° and 143 °.
The asymmetry of

the large motions as in-
dicated by the radial velo-
citiesisillustratedin fig.1.
This figure is reproduced
from OORT’s® investiga-
tion on the stars of high
velocity. The figurerepre-
sents the distribution in
Fig. 1. The distribution in galactic longitude of the  galactic longitude of the
peculiar radial velocities larger than 100 km per sec. peculiar radial velocities
larger than 100km per sec.

The radial velocities have been projected on the galactic plane, but the
length of each arrow is proportional to the total radial velocity. The dotted
circle has a radius corresponding to 63 km per sec, the dotted line indicates
the direction of the true vertices.

An extensive investigation concerning the asymmetry based on the radial
velocities has been performed by STROMBERGS. He has, as already mentioned
in section c, § 11, made an analysis of the velocity distribution of the stars
based on all available radial velocities. He determined for different groups

1 Mt Wilson Contr 79; Ap J 39, p. 341 (1914).

2 Pop Astr 26, p. 686 (1918); Publ. American Astr. Soc. 4, p. 11 (1918).
Mt Wilson Contr 163; Ap J 49, p. 179 (1919).

Mt Wilson Contr 275; Ap J 59, p. 229 (1922).

Groningen Publ 40 (1926).

Mt Wilson Contr 293; Ap J 61, p. 363—388 (1925).

- I
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of stars the group-motion relative to the sun, and the velocity distributions
relative to the centroids of the groups, assuming ellipsoidal frequency-functions
for the internal motions. To obtain a grouping into classes of different velocity-
dispersions within each spectral type, the apparent magnitudes and proper
motions were used. The stars between certain limits of spectral subdivision
were taken together, and each such group was subdivided according to values
of the quantity H = m + 5 log u, where m is the apparent magnitude, and u
the proper motion.

For each group the components of the group-motion are determined from
the radial velocities by the aid of equations of the form (10) and then the elements
of the solar motion from (18). In the determination of the axes of the velocity
ellipsoids the directions of the principal axes have been assumed to be the same
for all the groups, namely:

The letters a, b and ¢ are N 5 ‘ f 3
identical with the letters oy, o,

271°5 —17°1 ! 341°,1 — 0°%7

: a
f}?d "11 “?tBi). and.r.eprelsent b 327.6 | 4612 | 71,0 | + 5,6
e velocity dispersions along B 188 .0 | 4+22.5 | 259.5 | 484 .4

the three axes, and, at the same
time, the axes of the velocity ellipsoid. These quantities were determined from
the radial velocities in the following way. On a map circles were drawn around
the six points where the three axes intersect the sphere. These circles had in
general a radius of 45°. The average peculiar radial velocity was formed for the
stars within the circles, opposite areas being combined. From the three average
velocities thus found for each group, the dispersions were derived on the assump-
tion of an ellipsoidal distribution for the velocities. The average peculiar velocity
was used in the computations instead of the mean square velocity in order to
lessen the influence of isolated large velocities.

A very detailed table of the results for 50 groups is given, and we will
here give an extract for 43 of the groups in table XXIV. The first 29 groups
include the common spectral types. Groups 30 and 31 are Cepheids of long
and short periods, and group 32 contains the elements for the spectral type O,
derived from PLASKETT’s! radial velocities. In group 33 are given the results
of R. E. WiLson? from a study of the space-velocities of the O-stars. Group 34
includes the stars with c-characteristics (sharp spectral lines), groups 35 and 36
contain the spectral type P (bright-line nebulae), whose radial velocities have
been determined by CampBELL and MoorE®. In the latter solution six objects
of very high radial velocity have been omitted. Group 37 contains results from
the radial velocities of the long-period variables, determined by MERRILLS.
As, according to his investigation, the Me-stars with periods between 150 and
210 days have in general higher velocities than the other Me-stars, the former
were treated separately as group 38. Groups 39 and 40 contain the globular
clusters and the non-galactic nebulae (continuous spectra) resp. A list of all
measured radial velocities of the objects in these two groups has been given
by STRGMBERG®. The great majority of the determinations are made by SLIPHER.
Groups 41 and 42 are stars with very large velocities, and group 43 contains
stars with stationary calcium lines, which lines are probably due to calcium
clouds in space®. This system of clouds shows a very small velocity-dispersion.

1 Victoria Publ 2, No. 16 (1924). 2 A J 36, No. 1 (1924).
3 Lick Publ 13, pt. 4 (1918).

4 Mt Wilson Contr 264; Ap J 58, p. 215 (1923).

5 Mt Wilson Contr 292; Ap J 61, p. 353 (1925).

6 Cf. PLASKETT, Victoria Publ 2, No. 16, p. 342 (1924).
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Table XXIV.
G;\?‘; Type H No.| S A D a b c x y’ z
1 | Mo—Mo << —2,0. . . .| 75 14,6/269°|4+36°19,4 | 17,1 16,5| — 7,0l — 12,1 — 4,3
2 Mo—M9 — 1,9 to + 3,0 97/ 24,8/300 |+51 {39,0 {20,4{15,0| — 3,6 — 24,6 — 0,6
3 K4—Ko9 << —2,0 . . .| 77 22,8293 |+19 |20,4 |13,1}19,2 —14,3| — 17,4 4+ 3,5
4 K4—K9 — 1,9to + 3,0 90| 34,4(262 |+31 29,6 [23,9(22,6| —19,4 — 25,5 —12,5
5 | K4—Mo9 = +3,1 . 79| 19,6/301 |+4-12 (52,2 |11,1|35,1| —12,5| — 13,7 4+ 6,5
6 | Go—K3 << —3,0 . . 124] 20,1(279 |+31 (16,7 [13,5|12,2| —10,8 — 16,7, — 2,6
7 | Go—K3 — 2,9to — 2,0. 120, 14,8/269 [+34 [19,6 [13,6|16,6| — 7,6 — 11,9 — 4,2
8 G9—K3 — 1,9to — 1,0.[102| 14,9288 |+28 |23,2 [22,0|16,3| — 7,9 — 12,5/ 4+ 0,2
9 | Go—K3 — 0,9t00,0 . . |139| 23,5/275 |+42 |26,0 |22,7|16,5| — 9,0 — 20,9 — 5,6
10 | G9—K3 4+ 0,1 to + 1,0. [109 21,4/264 |+43 |28,91(20,4{19,2| — 8,2/ — 18,2 — 7,9
11 G9—K3 + 1,1 to + 3,0 . |100 42,8284 |+27 |41,9 |28,0|30,4| —24,3] — 352 — 1,2
12 | Go—K3 + 3,1 to 4 12,0 {104 26,1|273 |455 |33,7 | 34,3|18,3| — 4,5 — 24,5 — 7,8
13 | Go—G8 < —2,0 . . .|144| 17,0251 |+44 (17,6 |12,4|13,6| — 58 — 13,4 — 8,8
14 | GO—G38 —1,9to +1,0 . [131] 20,6271 |+ 34 25,82 16,5| 9,4 —10,7 — 16,9I— 52
15 | Go—G38 +1,1to 45,0 .|154] 27,8/283 |+17 44,0 |21,7[12,7| —19,6l — 19,7, + 0,6
16 | Go—G38 +5,1to +10,0 111 41,6/287 |+19 46,2 |32,4.|32,1| —27,2| — 31,2/ + 3,1
17 Fo—Fo9 << —2,0 86| 22,1/254 |+31 19,7 | 9,01153 | —12,00 — 15,4 —10,4
18 Fo—F9 —1,9t0 0,0 . 701 19,31277 |+40 24,0 118,6 13,2\ — 7,9 — 17,2 — 3,9
19 Fo—Fo9 +0,1to +3,0 .[246] 18,6259 |+21 28,9 |19,3]|10,7| —12,7 — 11,7 — 6,9
20 Fo—Fog4 +3,1 to +5,0 82| 36,1277 0 48,4 |14,8|18,1| —31,9, — 16,8 + 0,9
21 Fo—-Fo9® +5,1 to +14,0 38108,1/330 |+67 |122 |76 55 +25,5 —105,0 — 1,6
22 B6—A9 < —3,0. . . 188 22,01275 |+52 |13,0 [12,0! 8,7| — 4,7 — 20,6 — 6,0
23 B6—A9 —2,9to — 2,0 . 138 14,8250 |+26 (12,5 {14,1| 7.2|— 89— 9,00 — 7,6
24 | B6—A9 —1,9to — 1,0 .|133| 17,1]259 |+10 |17,7 {17,0] 5,7|—13,9 — 38,3 — 5,5
25 B6—A9 —0,9 to 0,0 . 130 23,1269 |+4-10 |15,4 [10,6 10,7 | —19,0, — 12,6, — 3,8
26 B6—A9 -+0,1to + 2,7 .| 91 26,8281 |+13 12,1 |14,1|10,0, —20,1 — 17,7 4+ 0,5
27 B6—A9 —2,9to 4 2,7 . (492 18,3|267 |+15 [16,4 14,6 9,1| —14,1 — 10,9 — 4,0
28 Bo—Bs5s << —4,0. . . .[123]| 21,4/287 [+31 | 8,1 8,4 8,4|—10,9 — 18,5 — 0,2
29 | Bo—Bs —3,9to 4+ 0,1 . |126| 21,0285 |+41 | 7,4 |13,0{10,6| — 7,7 — 19,4 — 2,3
30 | Cepheids® — 371 11,5283 |+24 17,3 {10,0| (10)| — 7,2l — 9,0 — 0,2
Per. > 24,0
31 | Cepheids? — 26/109 [306 |+47 | 74 74 | 74 |—12 |—107 |+ 8
Per. < 0,77
32 ] 05—09 — 49 35,7/275 {453 [19,6 |33,9| (19) | — 7,3 — 33,5/ — 9,8
33 | 05—09 — 41! 30,0263 |+47 {30 | 30 | 30 | — 9,2 — 26,1 —11,5
34 | c-stars — 66| 26,1262 |4+31 12,9 {17,5| (12) | —14,6) — 19,4 — 9,6
351P — 107 28,4/268 |+49 64,7 |23,9| (15)| — 9,1 — 25,6 — 9,4
36 | P8 — 101, 30,2/288 |+44 45,8 /30,7 | (15)! — 9,5 — 28,6) — 2,3
37 | M1e—-Mé6e — 86| 65,2287 |+41 |52 57 | 46 | —23,7 — 60,5 — 5,6
38 M2e—M5se — 13162 {301 |+ 57 |88 88 88 |[— 7 |—161 | —11
Per. 150¢— 2101
39 Globular - 18286 |306 |+62 [117 | 117 | 117 | +14 | —285 —22
clusters
40 | Non-galactic — 44344 |305 |4+56 |300 | 300| 300 —14 | —344 | —8
nebulae
41 Stars of max. — 22281 303 |+60 {207 | 108| 82|+40 |—278 | 420
space-velocity |
42 | Stars of rad. — 49236 (299 |+45 | — — — | —58 | —229 | +5
veloc. > 100 km| |
43 | Calcium clouds — 64| 20,4276 |4+37 | 5| 5| — |—92|—177| —42

The first column in the table gives the group-number, the second the types,
the third the limits of H, the fourth the number of objects in the group. The

RN S N

One star with ¢ = +181 km/sec omitted.
One star with ¢ = 4183 km/sec omitted.
From five stars only.
Four A stars and three G stars included.
VX Herculis, p = —380 km/sec omitted.
Six nebulae of velocities higher than 100 km/sec omitted.

4 Four A stars included.

8 ‘W Virginis, p = —60 km/sec omitted.
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elements of the solar motion (S, 4, D) and the dispersions (@, b, ¢) are next
given. The last three columns show the component of the group-motion in a
special system of coordinates which will be defined later on.

The dispersions increase in general with H, which shows that the velocity-
components are not independent of one another. In general S increases with
H and with the dispersions, as would be expected if the velocity distribution
were asymmetrical. The results are more clearly arranged in fig. 2, given by
STROMBERG. In this figure are given the projections of the velocity ellipsoids
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Fig. 2. Projection of a number of velocity-ellipsoids on the galactic plane.

on the galactic plane. The sun is at the origin, and a line from the origin to the
centre of an ellipse or circle indicates the group-motion projected on the galactic
plane, and the size of the axes of the ellipses indicates the dispersions a and b.
Umax and Vpax are the groups 41 and 42 resp.

The group motion increases along a given direction (in the third quadrant)
as the ellipses grow larger. The opposite direction (I = 61°,5, b= 4 9°) is
the direction of motion of objects with small dispersion relative to objects of
large dispersion. Projecting the velocity ellipsoids on three new axes (¥, v', 2'),
of which 9’ has the direction just mentioned and the x’-axis has zero galactic
latitude, we get fig. 3, where Y, lies in the galactic plane in longitude 61°,5.

The components of the group motion projected on the three new axes are
given in the last three columns of table XXIV (termed ', 9, 2’). The z’-component
varies very little, the x’-component somewhat more, but not systematically.
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The y’-component, on the other hand, varies considerably, and this variation
is correlated with the dispersion (b) along the same axis. The relation between
y" and b can (with the exception of groups 22, 28 and 29) be represented by the

parabola y =—pb2+ B, (46)
where P = 0,0192 sec/km,
B’ = —10,0 km/sec.
-400 300 -200 700 4 *20 100
Clusters
—
-700
N
Me
J ~-200

Fig. 3. Projection of a number of velocity ellipsoids on a plane perpendicular to the galactic
plane: The Y;-axis lies in galactic longitude 61°,5 and the Z-axis points towards the north
galactic pole.

By the aid of this relation it is shown that the velocity distribution for the
objects studied can be expressed as a product of two symmetrical functions
S, and S, with different centres. The centre of S; corresponds to a velocity
of 14,8 km/sec in the direction & = 88°,7, d = —22°,0, and the centre of S,
corresponds to a velocity of 300 km/sec in the direction & = 127°, § = — 56°.
The first distribution is interpreted as the velocity distribution within our local
system, and the second as a velocity-restriction in a universal world-frame in
which the clusters and spirals are statistically at rest. For further details we
refer to the cited investigation and to the analogous treatment of the space-
velocities?.

According to STROMBERG the asymmetry is a general property of stellar
motion which can be traced also among the stars of small velocity dispersion.
In opposition to this, OORT, in the cited investigation, expresses the opinion
that the asymmetry is restricted to the stars with high velocities?. He finds
that there exists a rather sharply defined limit of about 63 km/sec below which
the asymmetry disappears, and puts forth that there is good reason to believe
that this limit roughly corresponds to the velocity of escape from the system

1 Mt Wilson Contr 275; Ap J 59, p. 228 (1924).
2 Compare the discussion in Obs 49, p. 280 and p. 302—304.
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of slow moving stars. The high velocity stars may in all probability be regard-
ed as foreigners coming from outside and not as belonging to our local
stellar system.

The interpretation of the asymmetry has also been discussed by Haas!,
KoHLscHUTTER? and more extensively by LINDBLAD3. LINDBLAD assumes that
the stellar system has a general motion of rotation around an axis perpendicular
to the galactic plane. The asymmetry of stellar velocities of great size is inter-
preted as due to a general decrease of the speed of rotation with increasing
velocity dispersion. A relation between the linear speed of rotation and the
dispersion of the velocity distribution is derived. With a presumable supposi-
tion concerning our position in the stellar system this relation corresponds very
well with the relation (46) empirically found by STROMBERG.

e) The Radial Velocities combined with other Attributes
of the Stars.

19. The Moving Clusters. In the preceding sections we have dealt with
the results derived from the radial velocities alone. But combined with other
attributes, proper motion, distance, absolute magnitude and mass we have
been able not only to confirm the results already obtained, but also to draw
some other conclusions concerning the stars. We will try here to make a short
synopsis of the more important results.

The investigation of the proper motion of the stars has revealed a number
of groups of stars for each of which the proper motions all appear to converge
towards a single point in the sky. This fact indicates that the members of such
a group — a moving cluster — have equal and parallel space-velocities.
If the convergent point is determined and moreover the radial velocity of one
or more members is known, we are able to determine the linear velocity perpen-
dicular to the line of sight; and then the distance of every star of the cluster
can be computed with a fair degree of accuracy. Therefore the investigations
of the moving clusters have contributed very much to our knowledge of the
distances and absolute magnitudes of the stars.

The best known of the moving clusters are the Taurus and the Ursa Major
clusters, the Pleiades, the Praesepe, the Perseus and the Scorpio-Centaurus
clusters. We refer to the monograph of Rasmuson%: A Research on Moving
Clusters, and to CHARLIER’s California Lectures.

20. The Mean Parallaxes. According to equations (2) and (3) of § 7 we have
for each star of known proper motion

’” V// W//
ru— +7a - + Vs, = kpacosd, (47)
U// V// W//
Yiz=, Tt Y T Ve - = ks - (48)
Making use of the relations (4) and observing that
U7 +ya VU + o WP = Uy, (49)
P12 UV + 7 Vi + 7 W7 =V, (50)

where U, and V, are the components of the linear peculiar motion along the axes

1 Verdff. Sternw. Babelsberg 3, Heft 3 (1923). 2% Seeliger-Festschrift p. 120 (1924).

3 Ap ] 62, p. 191 (1925); Ark Mat Astr Fys19A, 21, 27, 35; 19B, 7, (1925 and
1926); Nova Acta Reg. Soc. Scient. Upsaliensis. vol. extraord. ed. (1927); M N 87, p. 553
to 564 (1927). ¢ Lund Medd Ser. II, No. 26 (1921).
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X and Y of the system of coordinates K, we get from (47) and (48)

U(// V// W// ZJY
3'117)‘*‘721—;—4:"“/31 70 =kﬂa0055—7—1, (51)

1/ 4
[

uy 14 w, |4
71270+722 p + Vs ,0=k/‘6“ : (52)

P

These equations are analogous to equation (11) and treated in a similar manner.
The quantities g—l and % are certainly unknown, but in the normal equations

they will vanish if we define the standard of rest so that the sum of the pro-
jections of the linear peculiar tangential velocities along the three axes of
coordinates in the system K, are all equal to zero, provided that the distances
are independent of the peculiar velocities.

From the normal equations we are thus able to determine the quantities

L

where (—:—) is the mean parallax of the stars considered. From (20) and (21)

it follows that b
tgd = —, (53)
i D B e —— c__._
sin Tr T (54)
and from (19) T ST
_ YaEt+ 2+
(4] ST (55)

Consequently we can determine, from the proper motions alone, the coordi-
nates of the apex from (53) and (54), and moreover, if the value of the sun’s
velocity is known from the radial velocities, also the mean parallax
from (55).

As pointed out by CHARLIER?, it is more advantageous to introduce, instead
of the distance 7 of a star, another parameter R defined through the relation

R =7.10"%2m = 10-02M (56)

This new parameter, which is a function of the absolute magnitude, M, only, offers
a great advantage also from a theoretical point of view. From the proper motions
and apparent magnitudes of the stars the mean value of 1/R — the mean reduced
parallax — may be calculated in quite the same way as the mean parallaxes
from the proper motions. The relation between the mean or the mean reduced
parallax and the characteristics of the absolute magnitude curve has been in-
vestigated by MALMQUISTZ.

If, for a group of stars, both the proper motions and the radial velocities
are known, the equations (10), (47) and (48) may be treated together, as has
been done by GYLLENBERG and MALMQUISTS.

The mean parallax of a group of stars may also be determined on the
assumption that the elements of the solar motion are known.

From the proper motions in right ascension and declination the proper
motion components v in the direction of the sun’s antapex and z at right angles

1 AN201, p.9 (1915); Lund Medd Ser. II, No. 14 (1916).
2 Lund Medd Ser. II, No. 22 (1920); Ser. I, No. 100 (1922).
3 Lund Medd Ser. I, No. 108 (1925).
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to this direction are computed. Denoting by d the angular distance of the star
from the assumed antapex, we obtain
1\, Xwsind
(7) - k?Zsin%l ’ (57)
which equation corresponds to equation (24) for the radial velocities.
The component 7 has also been used for the computation of mean parallaxes
through the formula o
-

4 01

where g, is the peculiar radial velocity, and the mean values at the right hand
side are taken without regard to signs. This equation postulates however that
the peculiar velocities are distributed at random. For other velocity-distri-
butions the formula becomes more complicated.

The mean parallaxes have contributed very much to our knowledge of
the distances and absolute magnitudes of the stars. The reduction curves for
obtaining spectroscopic absolute magnitudes are — for the giant stars — chiefly
based on the mean parallaxes. Extensive determinations of mean parallaxes
have been performed in Groningen and in Lund. We refer to the Groningen
Publ. and Lund Medd.

21. The Relationship between Radial Velocity and Absolute Magnitude.
As already mentioned in § 16, KAPTEYN and Apawms have found an indication of
a change of radial velocity per unit of absolute magnitude of 1,1 km/sec. Using
spectroscopic absolute magnitudes and absolute magnitudes calculated from a
modified formula connecting mean parallax with proper motion, ApaMs and
STROMBERG! derived, from 1300 stars of types F to M, an increase in the radial
velocity of about 1,5 km/sec for a decrease in brightness of one magnitude.
It was shown that this effect cannot be ascribed to distance, to the law of velocity
distribution or to the effect of stream motion. ApaMs, STROMBERG and Jov?
found an increase of about 1,2 km/sec from the radial velocities. For the space-
velocities an increase of 3 km/sec per unit absolute magnitude was found.
The latter result, however is, affected by a systematic error, as pointed out by
EppingToN and Doucras®. The spectroscopic absolute magnitudes are used
in order to convert the proper motions into linear motions. If by accidental
error we have got an absolute magnitude too bright, the star is placed too
far away and the deduced linear motion is too great; and vice versa. Thus
the accidental error in the absolute magnitudes produces a considerable
systematic error in the deduced change of velocity. In the cited paper it
is shown how the influence of accidental errors in the spectroscopic absolute
magnitudes is eliminated.

22. The Space-Velocities. Thanks to the spectroscopic method of determining
stellar distances we are now able to compute the space-velocities for nearly two
thousand stars. It is — of course — a great advantage to study the velocity-
distribution of the stars directly from the space-velocities. But still it remains
to determine the systematic errors in the spectroscopic absolute magnitudes
and to extend the determinations of absolute magnitudes over the southern
hemisphere before we have got a homogeneous material.

Boss, RaymoNDp and WiLsoN? studied the space-velocities of 520 stars.
The amount of solar motion for the swiftly moving stars was found to be larger

1 Mt Wilson Contr No. 131; Ap J 45, p. 293—305 (1917).
2 Mt Wilson Contr No.210; Ap J 54, p. 9—27 (1921).
3 MN 83, p. 112—118 (1923). 4 AJ35 p.26 (1923).
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than for the slower stars. The velocity-distribution is flattened towards the
galaxy and elongated in the vertex-direction. The large space-velocities show
a strong tendency to move towards the region comprised within galactic longitudes
130°—340°.

The space-velocities of 1300 stars of spectral types F to M have been in-
vestigated by STROMBERG!. The dwarf stars give a much larger solar motion
than the giant stars. The velocity-distribution of different groups of stars was
studied in different ways. The giant stars of types F to M form a single group
with an approximately ellipsoidal distribution with the shortest axis nearly
in the direction of the galactic pole. Among the stars of spectral types A7 to
F9 there is in addition to the general group of giants another stream, containing
about 20 per cent of the stars the motion of which coincides with that of the
Taurus group. There is an asymmetry in the distribution of the velocities,
especially marked among the stars of very high velocity.

332 stars of spectral types B7 to F2 are studied in the same way?. The
velocity of the sun is found somewhat smaller than that found for the other
spectral types on account of the presence of a large proportion of stars whose
motion is nearly the same as that of the Ursa Major group.

The investigation shows the existence of three well-defined groups, the
Central group (69 per cent), the Ursa Major group (23 per cent) and the Taurus
group (8 per cent). The elements of ellipsoidal distribution-functions for all
three groups are given.

CHARLIER® has discussed the space-velocities of 1418 stars apparently
brighter than the sixth magnitude. A dissection of the material into two com-
ponents of approximately the same number of stars in both components (two
star-stream hypothesis) was found to be decidedly out of question. It is, however,
possible to obtain a dissection into two MAXWELLIAN components, one (com-
ponent I) containing 91 per cent of the stars, the other (component I1) 9 per cent.

Relative to the centroid of the stars the component I moves with a velocity
of 5,55 km per sec in the direction towards a point in the galactic plane having
a galactic longitude of 341°,2 which coincides with the vertex (in Sagittarius).
The component II moves with a velocity of 55,93 km per sec in the opposite
direction. The Taurus cluster has approximately the same velocity and also
nearly the same convergent as component IT. The dispersion in the velocities
is found to be very different for the two components. In the component I the
dispersion is 16,1 km per sec, in the component IT it amounts to 29,6 km per sec.

FESSENKOFF and OGORODNIKOFF* have determined the solar motion from
the space-velocities. The masses of the stars too are taken into account by the
aid of the relation between absolute magnitude and mass derived by EDDINGTON®.

In the Publications de I'Institut Astrophysique de Russie, Vol. III, Part. 2,
1926, a catalogue of the equatorial components of the space-velocities for 1470
stars is given.

1 Mt Wilson Contr 245; Ap J 56, p. 265—294 (1922).

2 Mt Wilson Contr 257; Ap J 57, p: 77—385 (1923).

3 Lund Medd Ser. I, No. 109 (1925).

4 RAJII, Part 1, p. 37 (1925); III, Part 1, p. 36 (1926). 5 MN 84, p. 308 (1924).



Kapitel 2.

Die veridnderlichen Sterne.
Von
H. LupenDORFF-Potsdam.
Mit 36 Abbildungen.

a) Allgemeines.

1. Definition der verdnderlichen Sterne. Schon seit langer Zeit ist es be-
kannt, daB3 es Sterne gibt, deren scheinbare Helligkeit Verdnderungen unter-
worfen ist; man nennt diese Objekte ,,verdnderliche Sterne®. Diejenigen
unter ihnen, bei denen die Helligkeitsinderungen im wesentlichen in einem ein-
maligen, starken und rasch verlaufenden Aufleuchten bestehen, nennt man ,,neue
Sterne’ und behandelt sie, wie es auch in diesem Werke geschieht, getrennt
von den eigentlichen Verinderlichen; ganz folgerichtig ist dies nicht, denn die
neuen Sterne sind von den veridnderlichen keineswegs scharf unterschieden, sondern
es gibt Ubergangsformen zwischen den beiden Klassen von Himmelskorpern.
Zudem unterliegen die neuen Sterne, nachdem sie wieder schwach geworden
sind, vielfach kleinen Helligkeitsschwankungen und sind dann demnach ver-
anderliche Sterne; bisweilen hat man auch schon mit Hilfe vorhandener photo-
graphischer Aufnahmen des betreffenden Teiles des Himmels an Sternen, die
nachher ,,neue Sterne’ wurden, kleine Helligkeitsschwankungen vor dem Auf-
leuchten feststellen konnen. Trotzdem ist die Unterscheidung zwischen den
neuen und den veridnderlichen Sternen so allgemein iiblich, daB sie auch hier
beibehalten werden soll.

Unter den verdnderlichen Sternen gibt es nun eine groBe Gruppe von Ob-
jekten, bei denen die Anderungen der Helligkeit, wie wir sicher wissen, nicht dem
betreffenden Sterne inhidrent, sondern nur scheinbar sind und durch unsere
Stellung im Weltraume zu ihm bedingt werden. Essind dies die sog. ,,Bedeckungs-
oder ,,Verfinsterungs-Veranderlichen* (eclipsing stars), auch ,,Algol-Steriie* bzw.
0 Lyrae-Sterne” genannt. Wie die spektrographischen Beobachtungen im
Verein mit den photometrischen beweisen, haben wir in diesen enge Doppel-
sternsysteme vor uns, deren Bahnebenen so im Raume gelagert sind, daB sie
genau oder nahezu durch die Erde gehen. Die beiden Komponenten verdecken
sich also bei jedem Umlauf zeitweise ganz oder zum Teil, und infolge dieses
Verfinsterungsvorganges ist die Helligkeit des auch im Fernrohr einfach er-
scheinenden Sternes fiir einen irdischen Beobachter veridnderlich. Diese Be-
deckungs-Veridnderlichen werden in dem vorliegenden Werke in dem Kapitel
iiber die Doppelsterne behandelt, wohin sie weit mehr gehéren, als in das iiber
verdnderliche Sterne. Freilich ist auch diese Abtrennung nicht ohne Willkiir.
Es scheint nidmlich, als ob auch bei gewissen anderen Verdnderlichen, und zwar
denen der R Coronae-Klasse, Bedeckungen eine Rolle spielen, allerdings nicht
solche durch eine zweite Komponente, sondern durch kosmische Nebel- oder

Handbuch der Astrophysik. VI. 4
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Staubmassen. Aber als sicher kann dies nicht angesehen werden, und héchst
wahrscheinlich sind es nicht allein Bedeckungen, die den Lichtwechsel der
R Coronae-Sterne erkliren. So ist es denn geboten, diese Sterne zusammen
mit den eigentlichen Verinderlichen zu behandeln, von denen man annimmt,
daB sie wirklichen Helligkeitsschwankungen unterliegen, deren wahre Ursache
man allerdings noch nicht anzugeben vermag.

2. Geschichtliche Entwicklung der Kenntnis der veridnderlichen Sterne.
Nur ganz kurz kann hier die geschichtliche Entwicklung unserer Kenntnis
von den verinderlichen Sternen gestreift werden. Wer sich n#her dafiir inter-
essiert, sei z. B. auf die ausfithrlichen Darlegungen in J. G. HAGEN, Die ver-
anderlichen Sternel, verwiesen. Der erste Stern, bei dem eine Verinderlichkeit
bemerkt wurde, war o Ceti, der eben wegen dieser Verdnderlichkeit spiter den
Namen Mira Ceti erhielt. Im August 1596 sah ihn der friesische Pfarrer und
Astronom Davip FaBRrICiUS als Stern zweiter GroBe, konnte ihn aber einige
Wochen darauf nicht mehr wahrnehmen. Auch 1609 sah er den Stern wieder
hell, aber er ist merkwiirdigerweise seiner Entdeckung nicht weiter nachgegangen.
So wurde die Veridnderlichkeit von o Ceti im Jahre 1638 von HOLWARDA un-
abhingig wieder entdeckt. Nur langsam nahm dann im 17. und 18. Jahrhundert
die Zahl der bekannten verinderlichen Sterne zu, und im Jahre 1800 zihlte
man deren erst elf (nach der Reihenfolge der Entdeckung o Ceti, g Persei, 5 Cygni,
R Hydrae, R Leonis, 5 Aquilae, § Lyrae, d Cephei, « Herculis, R Coronae, R Scuti,
von denen zwei, # Persei und § Lyrae, Bedeckungs-Verinderliche sind). Merk-
wiirdig ist es, daB man diese wenigen Objekte, die doch als héchst interessant
erscheinen muBten, nur recht sporadisch beobachtet hat. Dies blieb so auch
noch in den ersten vier Jahrzehnten des 19. Jahrhunderts. Erst um das Jahr
1840 trat eine Wendung ein. Damals bildete ARGELANDER seine Stufenschitzungs-
methode aus und begann mit seinen systematischen Beobachtungen der Ver-
inderlichen. Bald nach ihm begannen HEis und ScMIDT ihre Beobachtungs-
reihen, spiter OUDEMANS, WINNECKE, SCHONFELD und KRUEGER (die letzteren
vier erst nach 1850). Von weiteren Beobachtern aus der Mitte und zweiten
Hilfte des vorigen Jahrhunderts sind HinDp, PocsoN, KNoTT und BAXENDELL
zu nennen, ferner E.C. PICKERING, GORE, GROVER, §AFA§fK, PLASSMANN,
HARTWIG u.a. m.

Auch die Zahl der Neuentdeckungen verdnderlicher Sterne nahm in der
zweiten Hilfte des vorigen Jahrhunderts rasch zu. Ein 1850 von ARGELANDER
aufgestelltes Verzeichnis enthilt 24 Veridnderliche, ein SCHONFELDscher Katalog
von 1875 schon 143 und der dritte CHANDLERsche Katalog (1896) sogar 393.
Ist auch so in der zweiten Hilfte des 19. Jahrhunderts ein bedeutender Auf-
schwung in der Erforschung der Verinderlichen zu verzeichnen, so waren doch
zu jener Zeit die Beobachtungen auch hellerer Objekte dieser Art immerhin
zuweilen noch recht liickenhaft, und es macht sich das bei Spezialuntersuchungen
iiber einzelne Sterne recht schmerzlich fithlbar.

Ungefihr um die Jahrhundertwende entwickelte sich dann ein sehr viel
groBeres Interesse an den verdnderlichen Sternen, und man kann sagen, dal3
dieses Interesse seitdem immer mehr gewachsen ist. Auf dem Gebiete der Be-
obachtungen macht sich dies dadurch bemerkbar, dafl verschiedene astronomische
Gesellschaften sich der Organisation der Beobachtungen angenommen und ihre
Mitglieder zu Beobachtungen angeregt haben. Zuerst war es die schon 1890
gegriindete Variable Star Section of the British Astronomical Association, die
auf den Plan trat und eine Reihe von Verdnderlichen auBerordentlich sorg-

1 Erster Band, S. 10ff. (Freiburg i. Br., Herdersche Verlagshandlung, 1913).
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{altig beobachtete. 1911 wurde die American Association of Variable Star
Observers ins Leben gerufen, die ihre Beobachtungen zahlreicher Verdnderlicher
(1924 waren es 450 Sterne, von denen 70 Beobachter nahezu 20000 Beobachtungen
lieferten) fortlaufend in der Zeitschrift ,,Popular Astronomy* verdffentlicht.
Seit 1921 publiziert die Association francaise d’observateurs d’étoiles variables
ihre Beobachtungen im ,,Bulletin de 1’'Observatoire de Lyon‘ und seit 1922
die Nordisk Astronomisk Selskab die ihrigen in den ,,Astronomischen Nach-
richten*’, seit 1926 auch in der ,,Nordisk Astronomisk Tidsskrift. Auch die
auf dem Harvard-Observatorium angestellten bzw. gesammelten Beobachtungen
verdienen besonders hervorgehoben zu werden. Fast alle die genannten Be-
obachtungen werden nach Schitzungsmethoden gemacht. Dazu treten noch
zahlreiche Beobachtungen von Astronomen und Amateuren, die auBerhalb
jener Organisationen stehen.

Auch die Bearbeitungen einzelner Veridnderlicher, sowie die allgemeinen
Untersuchungen und die theoretischen Betrachtungen auf diesem Gebiete haben
in den letzten zwei Jahrzehnten an Zahl und Bedeutung ungemein zugenommen,
wie aus den weiteren Ausfithrungen hervorgehen wird.

3. Die Literatur iiber die verdnderlichen Sterne. Die Literatur iiber die ver-
dnderlichen Sterne ist ganz auBerordentlich umfangreich. Zahllose Abhandlungen
verschiedensten Umfanges sind iiber dieses Gebiet in den astronomischen Zeit-
schriften und in den Sternwartenpublikationen oder als selbstindige Veréffent-
lichungen erschienen. Es konnen hier zur Einfithrung nur die wichtigsten Publi-
kationen dieser Art aufgezihlt werden, wobei in erster Linie die Literatur be-
ricksichtigt wird, die fiir die Gegenwart noch von Bedeutung ist.

o) Lehrbiicher. An erster Stelle ist zu nennen:

J. G. Hacex, S. J. Die verdnderlichen Sterne. Erster Band. Geschicht-
lich-technischer Teil. Freiburg im Breisgau: Herder & Co., Verlagsbuchhandlung.
(Zugleich Bd. 5 der Pubblicazioni della Specola Vaticana.)

Das monumentale Werk ist in vier Lieferungen 1913 —1921 erschienen und
umfaflt insgesamt 811 Seiten. Die erste Lieferung (1913) ist betitelt: Die Aus-
riistung des Beobachters. Dieser Titel kennzeichnet den Inhalt nicht gerade
gliicklich. Wir finden hier ausfithrliche geschichtliche Angaben iiber das Studium
der verdnderlichen Sterne, Betrachtungen iiber die Klassifizierung, die Anzahl
und die Verteilung, die Verzeichnisse und die Nomenklatur der Veridnderlichen,
sowie schlieBlich Ausfithrungen iiber die Beobachtungsinstrumente, die Stern-
karten und die Ephemeriden fiir die verinderlichen Sterne. Auch Ratschlige
fir das Beobachtungsprogramm werden gegeben.

Die zweite Lieferung (Die Beobachtung der verdnderlichen Sterne) ist 1914
erschienen und behandelt in allergréBter Ausfithrlichkeit die Beobachtung durch
Stufenschitzung unter Ausschluf anderer Beobachtungsmethoden. Die dritte
Lieferung (1920) trdgt den Titel ,,Die Berechnung der Beobachtungen®, die
vierte (1921) denjenigen ,,Die Elemente des Lichtwechsels‘.

Der zweite Band des hier besprochenen Werkes (Die veridnderlichen Sterne.
Zweiter Band. Mathematisch-physikalischer Teil. Von Dr. J. STEIN S. J.) ist
im gleichen Verlage 1924 erschienen, zugleich als Bd. 6 der Pubblicazioni della
Specola Vaticana (383 Seiten). Er gibt eine vollstindige Darstellung der
Theorien, die aufgestellt worden sind, um den Lichtwechsel der verschiedenen
Klassen von verinderlichen Sternen zu erkliren. Auch die neuen Sterne und
die Bedeckungs-Verdnderlichen sind in den Kreis der Betrachtungen gezogen.

Das Werk von HAGEN und STEIN ist so umfangreich, daf es nur fiir den Spezial-
forscher auf dem behandelten Gebiete in Frage kommen kann. Viel kiirzer und
fiir einen groBeren Leserkreis bestimmt sind die beiden folgenden Lehrbiicher:

4*
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CAROLINE E. FUrNEsS, An Introduction to the Study of Variable Stars.
Boston and New York: Houghton Mifflin Company 1915. (327 S.)

K. SCHILLER, Einfiithrung in das Studium der verdnderlichen Sterne. Leipzig:
Johann Ambrosius Barth 1923. (383 S.)

Alle drei genannten Lehrbiicher beschiftigen sich weit mehr mit den Be-
obachtungen und ihren Hilfsmitteln, mit ihrer Reduktion und mit der Theorie
der Veridnderlichen als mit ihnen selbst und ihren Eigenschaften. Es ist daher
zu hoffen, daB die im folgenden enthaltenen Ausfithrungen eine empfindliche
Liicke in der Literatur ausfilllen werden.

p) Kataloge von Veranderlichen. Die alteren Kataloge der Verinder-
lichen (z. B. von ARGELANDER, P0GSON, SCHONFELD, GORE, CHANDLER u. a.)
konnen hier iibergangen werden, da sie nur noch historische Bedeutung haben
und nicht mehr benutzt werden. Ein ausfithrliches Verzeichnis derselben findet
sich im Vorwort zum ersten Bande des gleich nachher zu besprechenden Werkes
,,Geschichte und Literatur der verdnderlichen Sterne. Gelegentlich noch be-
nutzt wird:

Second Catalogue of Variable Stars by ANNIE J. CANNON. Annals of the
Harvard College Observatory 55, PartI. 1907. (Supplement dazu ebenda,
Part II, S. 272.) )

Das grundlegende Werk iiber verdnderliche Sterne, das niemand entbehren
kann, der sich mit diesen Himmelskorpern theoretisch oder praktisch beschiftigt,
aber ist das folgende:

Geschichte und Literatur des Lichtwechsels der bis Ende 1915 als sicher
verinderlich anerkannten Sterne nebst einem Katalog der Elemente ihres Licht-
wechsels. Herausgegeben im Auftrage (Bd. I: und auf Kosten) der Astronomi-
schen Gesellschaft von G. MULLER und E. HarTwiG. Leipzig: in Kommission
bei Poeschel & Trepte. Erster Band, 1918, XIX 4 401 S. Zweiter Band, 1920,
VIII 4 468 S. Dritter Band, 1922, 137 S.

Dieses grole Werk, das infolge seines umstdndlichen Titels meist abgekiirzt
als ,,Geschichte und Literatur der verdnderlichen Sterne bezeichnet wird, und
das wir im folgenden kurz mit ,,G. u. L.*“ zitieren werden, ist einer Anregung
G. MULLERS zu verdanken, die dieser in einer Vorstandssitzung der Astronomi-
schen Gesellschaft im Jahre 1900 gab. MULLER blieb auch bei der Durchfiihrung
des Werkes, das von der Astronomischen Gesellschaft unter ihre Auspizien
genommen und zum groflen Teil auch finanziert wurde, die treibende Kraft.

In der G.u. L. finden sich fiir jeden bis Ende 1915 als verinderlich an-
erkannten Stern Angaben iber die Entdeckung und iiber die den Stern be-
treffenden Untersuchungen, namentlich auch iiber den Charakter der Licht-
kurve. Fiir sehr viele Sterne werden neue Elemente des Lichtwechsels abgeleitet.
Besonders wichtig sind die vollstindigen Zusammenstellungen der Literatur
iiber jeden Stern. Auch die vorhandenen genauen Ortsbestimmungen, die etwaige
Nummer in der Bonner Durchmusterung, die vorhandenen Karten der Um-
gebung des Sternes und die Vergleichsternfolgen, sowie die verdffentlichten
Lichtkurven werden angefithrt; wir erhalten ferner, soweit moglich, Auskunft
iiber die Spektren und Farben der einzelnen Sterne.

In dieser Weise werden im ersten und zweiten Bande der G. u. L. 1687 nach
der Rektaszension geordnete Sterne behandelt. Am SchluBl des zweiten Bandes
werden in Anhang I auf die gleiche Art 32 neue Sterne bearbeitet (von E. ZINNER
mit Unterstiitzung von G. VAN BIESBROECK). Anhang II (von C. HOFFMEISTER)
behandelt die verinderlichen Sterne in Sternhaufen.

Der dritte Band der G.u. L. bringt zunichst den eigentlichen Katalog,
der in iibersichtlicher Form die wichtigsten Daten fiir die 1687 Verdnderlichen
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zusammenfaBt. Daran schlieBt sich ein ,,Zusatzkatalog der Elemente des Licht-
wechsels fiir 320 in den Jahren 1915 bis 1920 neubenannte verinderliche Sterne
und fiir 15 Novae mit ihrer Geschichte und Literatur. Den Schluf3 des dritten
Bandes nehmen Hilfstafeln ein (Lichtzeit fiir kurzperiodische Verinderliche —
Julianische Tage fiir den Zeitraum von 1600 bis 2000 — Verwandlung von
Stunden und Minuten in Dezimalteile des Tages).

Die Sammiung der Literatur iiber die einzelnen verdnderlichen Sterne
wird auf der Sternwarte Berlin-Neubabelsberg fortgesetzt, und es ist geplant,
von Zeit zu Zeit Erginzungsbinde zu der G.u. L. erscheinen zu lassen, um
das Werk stets auf dem Laufenden zu erhalten. Ferner werden in unregel-
miBigen Zeitintervallen seitens der Kommission der Astronomischen Gesell-
schaft fiir die verdnderlichen Sterne Benennungslisten der neuentdeckten
Veranderlichen mit Literaturangaben verdffentlicht, und zwar in den Astro-
nomischen Nachrichten. Bisher liegen seit Erscheinen des dritten Bandes
der G.u. L. folgende derartige Listen vor: A N 215, S. 185 (96 Sterne); 217,
S. 369 (87 Sterne); 223, S.41 (203 Sterne); 224, S.129 (238 Sterne); 227,
S.161 (173 Sterne); 228, S.353 (61 Sterne). Als eine unter Umstinden sehr
brauchbare Erginzung zu der G. u. L. kénnen die folgenden Publikationen
dienen: :

Maxima and Minima of Variable Stars of Long Period. By ANNIE J. CAN-
NoN. Harv Ann 55, Part I1. 1909.

(Es sind in dieser Arbeit alle beobachteten Maxima und Minima der lang-
periodischen Veranderlichen in sehr iibersichtlicher Form zusammengestellt.)

Ferner: Maxima and Minima of Two Hundred and Seventy-two Long
Period Variable Stars during the Years 1900—1920. By L. CampBELL. Harv
Ann 79, Part 2. 1926.

Will man die nach der Veréffentlichung der G. u. L. erschienene Literatur
itber einen Verinderlichen aufsuchen, so benutzt man dazu mit Vorteil den
,,Astronomischen Jahresbericht, bearbeitet im Astronomischen Rechen-Institut
zu Berlin®, dessen einzelne Binde die astronomische Literatur fiir jedes Kalender-
jahr vollstindig anfithren und speziell auch fiir die alphabetisch nach Stern-
bildern geordneten Verianderlichen die Literaturnachweise geben.

y) Ephemeriden der verdnderlichen Sterne wurden seit 1870 bis
1926 fiir jedes Kalenderjahr in der ,,Vierteljahrsschrift der Astronomischen
Gesellschaft” veroffentlicht. Die fiir die Jahre 1891 bis 1923 rithren simtlich
von E.HARTWIG her; die spiteren sind von P.GUTHNICK, R. PRAGER und
E. HE1SE bearbeitet. Die eigentlichen Ephemeriden bezogen sich zuletzt nur
auf die langperiodischen Sterne; es wurde aber gleichzeitig ein vollstindiges
Verzeichnis der jeweils bekannten verdnderlichen Sterne mit deren Elementen
gegeben, abgesehen von den in Sternhaufen zusammengedringten; die Ephe-
meriden fiir 1926 enthalten 2671 Veranderliche. Seit 1927 erscheinen diese
Ephemeriden in den ,,Kleineren Veréffentlichungen der Universititssternwarte
zu Berlin-Babelsberg*‘. Weitere Ephemeriden fiir Verdnderliche langer Periode
finden sich in den ,,Circulars* des Harvard College Observatory, Angaben iiber
die voraussichtliche jeweilige Helligkeit solcher Sterne in den ,,Bulletins des-
selben Observatoriums (Bimonthly Compilation of Current Data on Variable
Stars of Long Period). Fiir die kurzperiodischen Verinderlichen findet man
Vorausberechnungen der Maxima und Minima laufend in der Zeitschrift ,,Popular
Astronomy*, speziell fiir Bedeckungs-Verinderliche in den Zirkularen der Krakauer
Sternwarte. Fiir besonders interessante oder helle Veridnderliche werden Ephe-
meriden auch in verschiedenen populdren astronomischen Zeitschriften und
Jahrbiichern abgedruckt.
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d) Karten verdnderlicher Sterne. Spezialkarten der Umgebung ver-
anderlicher Sterne sind namentlich fiir die schwicheren unter diesen zur Identifi-
zierung fiir den Beobachter unumganglich nétig. Eine Sammlung solcher Karten
gibt J. G. HaGENs groBes Werk ,,Atlas Stellarum Variabilium* (kduflich durch
Herder & Co., Freiburg i. Br.), erschienen 1899 bis 1908. Dieser Atlas enthilt
in 6 Serien auf 311 Karten die Umgebung von 338 Verinderlichen. Aus dem
Katalog im 3. Bande der G. u. L. ist sofort ersichtlich, welche Verdnderlichen
in diesem Atlas beriicksichtigt sind. Dieser gibt auf seinen Textblittern auch
Vergleichsternfolgen an. Wichtige Erginzungen zum Text liefern HAGENs
,»Aggiunte al Catalogo dell’ Atlas Stellarum Variabilium®™ (Specola Vaticana
11, 1916), solche zu den Karten, namentlich was sehr schwache Vergleichsterne
betrifft, HAGENs ,,Aggiunte alle Carte dell’ Atlas Stellarum Variabilium* (Specola
Vaticana 12, 1922, mit 37 Tafeln).

Auch an anderen Stellen sind Karten fiir Veradnderliche einzeln oder in
kleineren Sammlungen ver6ffentlicht. Die G.u.L. gibt, wie schon erwihnt,
fiir jeden Stern die nétigen Hinweise. Die groBen Himmelsatlanten, z. B. der
der Bonner Durchmusterung, sind gleichfalls unter Umsténden fiir die Identifi-
zierung der verdnderlichen Sterne von Nutzen.

¢) Vergleichsternfolgen. Helligkeitssequenzen fiir die Vergleichsterne
der einzelnen Verinderlichen werden in der G.u.L. nachgewiesen. Groéfere
Zusammenstellungen von solchen Sequenzen finden sich auBer in HAGENs Atlas
vor allem noch an folgenden Stellen:

FLEMING, WILLIAMINA P., A Photographic Study of Variable Stars. Harv

Ann 47, Part I. 1907.
CampBELL, L., Comparison Stars for 252 Variables of Long Period. Harv

Ann 57, Part IT. 1908.

CaMPBELL, L., Comparison Stars for 279 Variables. Harv Ann 63, Part I1.1913.

(Harvard College Observatory), SCHONFELDs Comparison Stars for
Variables. Harv Ann 64, No. III. 1912.

GrarF, K., Photometrische Helligkeiten und Farben schwacher Sterne in
der Umgebung von 55 Veranderlichen. AN 213, S.33. 1921.

Ferner findet man Helligkeitsfolgen von Vergleichsternen in verschiedenen
der unter {) aufgezihlten Sammlungen von Beobachtungen.

¢) Sammlungen von Beobachtungen verdnderlicher Sterne. Die
wichtigsten derartigen Sammlungen sind im folgenden zusammengestellt; solche,
die in Zeitschriften veroffentlicht sind, werden hier nur ausnahmsweise an-
gefithrt. Die unzihligen, meist in Zeitschriften veréffentlichten Abhandlungen,
die Beobachtungen eines bestimmten Veranderlichen oder einer geringen Zahl
solcher Sterne enthalten, kénnen hier nicht beriicksichtigt werden, sondern es
muB firr diese auf die G. u. L. und den Astronomischen Jahresbericht verwiesen
werden. Viele von diesen Arbeiten geben auch nicht die einzelnen Beobachtungen,
sondern nur deren Resultate wieder.

ARGELANDER, F. W. A., Beobachtungen und Rechnungen iiber veranderliche
Sterne. Bonner Beobachtungen Bd. 7. 1869.

ARGELANDER, F. W. A., Nachgelassene Beobachtungen veranderlicher Sterne.

Bonn 1898.
(ARGELANDER, F. W. A.), Observations of Variable Stars by ARGELANDER.

Harv Ann 33, No.IV. 1900.

(Enthalt eine Bearbeitung des groBten Teiles der ARGELANDERschen Be-
obachtungen durch E. C. PICKERING.)

(BAXENDELL, J.), Baxendell’s Observations of Variable Stars. Edited by

H. H. Turner and Mary A. Blagg. M N 73 (1912) bis 78 (1918).
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VaN BIESBROECK, G., et CAsTEELS, L., Etudes sur les étoiles variables.
Annales de I'Obs. R. de Belgique 13, fasc. 2. 1913.

CampPBELL, L., Observations of Seventy-five Variable Stars of Long Period
during the Years 1902—1905. Harv Ann 57, Part I. 1907.

CampPBELL, L., Observations of Three Hundred and Twenty-eight Variable
Stars during the Years 1906—1910. Harv Ann 63, Part I. 1912.

CampBELL, L., Observations of Three Hundred and Twenty-three Variable
Stars during the Years 1911—1916. Harv Ann 79, Part I. 1918.

(Die in diesen drei Publikationen zusammengestellten Beobachtungen rithren
von verschiedenen Beobachtern her.)

ENEBO, S., Beobachtungen verinderlicher Sterne, angestellt auf Dombaas
(Norwegen). Teil I (1906) bis IX (1917). (Sonderabdruck aus Archiv for Mathe-
matik og Naturvidenskab.)

FrEMinGg, Wirriamina P., Photographic Observations of Variable Stars
during the Years 1886 to 1905. Harv Ann 47, Part II. 1912.

FUrNEsS, CAROLINE E.,and WHITNEY, MARY W, Observationsof Variable Stars
Made during the Years 1901 —1912. Publ. of the Vassar College Obs. No. 3. 1913.

GrarF, K., Beitrige zur Untersuchung des Lichtwechsels verinderlicher
Sterne. Mitt. der Hamburger Sternwarte Nr. 8. 1905.

HAGEN, J. G., Observations of Variable Stars Made in the Years 1884—1890.
Georgetown College Observatory. 1901.

HarTWiG, E., Beobachtungen verinderlicher Sterne. Verdffentl. der Stern-
warte zu Bamberg. Bd. I, Heft I u.II. 1910, 1913.

(HarvardCollege Observatory), Photographic Observations of Seven
Circumpolar Variables. Harv Ann 84, No. 1.

(Harvard College Observatory), Photographic Observations of Six
Circumpolar Variables. Harv Ann 84, No. 3.

(Harvard College Observatory), Discussion of Thirteen Circumpolar
Variables. Harv Ann 84, No. 4.

HASSENSTEIN, W, Beobachtungen von veridnderlichen Sternen in den Jahren
1920—1923. Publikationen des Astrophysikalischen Observatoriums zu Pots-
dam Nr. 81. 1925.

(Heis, E., und KRUEGER, A.), Beobachtungen verinderlicher Sterne von
Epuarp HEIS aus den Jahren 1840—1877 und von ADALBERT KRUEGER aus
den Jahren 1853 —1892, herausgegeben von J. G. HAGEN S. J. Berlin 1903.

InNEs, R. T. A., Results of Observations of Variable Stars. Annals of the
Cape Observatory 9, Part II. 1903.

Jost, E., Helligkeitsmessungen von langperiodischen Verinderlichen nach
Beobachtungen von E. Jost, P. MoscHICK und G. VAN BIESBROECK. Mitt. der
GroBh. Sternwarte zu Heidelberg (Astronomisches Institut) Nr.17. 1909.

(Kxott, G.), Observations of Twenty-three Variable Stars by the Late
GEORGE KNoTT. Edited by H. H. TURNER. Mem R A 'S 52. 1899.

LaccHing, G. B., Osservazioni di variabili a lungo periodo. R. Osservatorio
di Capodimonte. Contributi Nr.10. 1914.

Lazzarino, O., Osservazioni fotometriche durante gli anni 1912—1913.
R. Osservatorio di Capodimonte. Contributi Nr. 7. 1914.

LuvTeNn, W. J., Observations of Variable Stars. Annalen van de Sterrewacht
te Leiden. Deel XIII, Tweede Stuk. 1922.

Ni1jLAND, A. A., Beobachtungen von Cepheiden. Recherches Astronomiques
de I'Observatoire d'Utrecht VIII. 1923.

OuDEMANS, J. A. C., Zweijihrige Beobachtungen der meisten jetzt bekannten
verdnderlichen Sterne. Aus den Abhandlungen der mathematisch-physischen
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Classe der Koniglich Niederlindischen Akademie der Wissenschaften. Amster-
dam 1856. :

PARKHURST, H. M., Observations of Variable Stars. Harv Ann 29, No.IV.1 893.

PARKHURST, J. A., Researches in Stellar Photometry during the Years 1894
to 1906. Washington: Carnegie Institution 1906.

(PEEK, C. E.), Observations of Variable Stars Made at the Rousdon Obser-
vatory under the Direction of the Late Sir C. E. PEEx. Edited by H. H. TURNER.
Mem R A S55. 1904.

PickBrING, E. C., Observations of Variable Stars Made with the Meridian
Photometer during the Years 1892—1898. Harv Ann 46, Part II. 1904.

PrassmanN, J., Beobachtungen verinderlicher Sterne. I. Miinster (1888),
II.—III. K6ln 1890—1891, IV. Warendorf 1895, V.—X. Miinster 1900—1912.

(PoGson, N. R.), Observations of Thirty-one Variable Stars by the Late
N. R. Pogson. Edited by C. L. Brook. Mem R A S 58. 1908.

PrACKA, L., Beitrige zur Untersuchung des Lichtwechsels verinderlicher
Sterne. Heft 1—3. Prag 1909—1912.

(§AFA§1K, V.), L. PraCkA: Untersuchungen iiber den Lichtwechsel dlterer
verinderlicher Sterne. Nach den Beobachtungen von Prof. Dr. V. SAFARIK in
Prag. Bd.I (Prag 1910), Bd. Il (Prag 1916).

(ScumipT, J.), Observations of Variable Stars by ScumipT. Harv Ann 33,
No. VI. 1900.

(Enthalt die Bearbeitung eines Teiles der Beobachtungen von J. ScHMIDT,
deren Manuskripte auf der Sternwarte in Bonn und in nicht ganz vollstindiger
Abschrift auf dem Observatorium in Potsdam aufbewahrt werden.)

ScHONFELD, E., Beobachtungen von verdnderlichen Sternen. Sitzungs-
berichte der Kais. Akademie der Wissenschaften in Wien, Math.-naturw. Klasse.
I. Abteilung. Bd. 42. 1860. II. Abteilung. Bd. 44. 1861.

(ScHONFELD, E.), Observations of Variable Stars. Harv Ann 33, No. V. 1900.

(Enthalt die Bearbeitung eines Teiles der obigen Beobachtungen SCHONFELDs.)

ScHONFELD, E., Beobachtungen veridnderlicher Sterne, herausgegeben von
W. VALENTINER. Verdffentl. der GroBh. Sternwarte zu Heidelberg (Astrometri-
sches Institut), Bd. I. 1900.

(ScEwERD, Fr. M.), SCHWERDs Beobachtungen verinderlicher Sterne in den
Jahren 1823 —1833 und 1849—1859. Bearbeitet von R. MULLER. Publikationen
des Astrophysikalischen Observatoriums zu Potsdam Nr. 82. 1925.

StraToNOw, W., Observations d’étoiles variables. Publications de 1I’Ob-
servatoire de Tachkent Nr. 5. 1901.

TowNLEY, S. D., Observations of Telescopic Variable Stars of Long Period.
Publications of the Washburn Observatory VI, Part 3. 1892.

WENDELL, O. C., Observations of Circumpolar Variable Stars during the
Years 1889—1899. Harv Ann 37, Part I. 1900.

WENDELL, O. C., Observations of Fifty-eight Variable Stars of Long Period
during the Years 1890—1901. Harv Ann 37, Part II. 1902.

(Die in diesen beiden Publikationen zusammengestellten Beobachtungen
rithren von verschiedenen Beobachtern her.)

WENDELL, O. C., Photometric Observations Made with the Fifteen Inch
East Equatorial during the Years 1892 to 1902. Harv Ann 69, Part I. 1909.

WeNDELL, O. C., Photometric Observations Made with the Fifteen Inch
East Equatorial during the Years 1903 to 1912. Harv Ann 69, Part II. 1913.

WILSING, J., Beobachtungen verinderlicher Sterne in den Jahren 1881—1885.
Publikationen des Astrophysikalischen Observatoriums zu Potsdam Nr. 37. 1897.
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WiLson, H. C., Observations of Variable Stars of Long Period. Publications
of the Goodsell Observatory No. 8. 1920.

Beobachtungen der British Astronomical Association: Memoirs of the
British Astronomical Association 1 (1893), 3 (1895), 5 (1897), 11 (1903), 15 (1906),
18 (1912), 22 (1918), 25 (1924).

(Die daraus abgeleiteten Lichtkurven sind in ,,Appendix to Vols 15 and 18
und ,,Appendix to Vols 22 and 25° wiedergegeben.)

Beobachtungen der American Association of Variable Star Observers:
Monthly Report of the American Association of Variable Star Observers (in
Popular Astronomy von Jahrgang 1911 an, auch alljdhrlich gesammelt besonders
abgedruckt).

Beobachtungen der Association francaise d’observateurs d’étoiles variables:
Im Bulletin de I'Observatoire de Lyon von Jahrgang 1921 an.

Beobachtungen der Nordisk Astronomisk Selskab: In den Astronomischen
Nachrichten von Bd. 215 (1922) an und in der Nordisk Astronomisk Tidsskrift
von 1926 an.

Die im vorstehenden angefithrten Sammlungen von Beobachtungen ent-
halten teils die Helligkeitsschidtzungen (um solche, nicht um eigentliche photo-
metrische Messungen handelt es sich zumeist) in ihrer Originalform, meist mit
den daraus abgeleiteten GroBen, teils auch nur letztere.

n) Weitere Literatur. Die weitere Literatur iiber die verdnderlichen
Sterne braucht hier nicht besonders angefithrt zu werden, da sie im Verlaufe
der folgenden Ausfithrungen zitiert werden wird.

4. Die Nomenklatur der verdnderlichen Sterne. Schon um die Mitte des
vorigen Jahrhunderts, als die Zahl der bekannten Verinderlichen allmihlich
immer mehr anwuchs, machte sich das Bediirfnis geltend, fiir sie besondere Be-
zeichnungen einzufithren. ARGELANDER machte daher den Vorschlag, die Ver-
dnderlichen innerhalb eines jeden Sternbildes nach der Reihenfolge ihrer Ent-
deckung mit den groBen lateinischen Buchstaben R bis Z zu benennen. Nur
fiir die wenigen verinderlichen Sterne, die schon andere, allgemein {iibliche
Bezeichnungen haben, z. B. Algol oder f Persei, o Ceti, ¥ Cygni, wollte er diese
beibehalten wissen. Diese Vorschlige wurden allgemein angenommen; so heit
der erste im Sternbilde Virgo entdeckte Verinderliche R Virginis, der zweite
S Virginis usf. Sobald nun aber in einem Sternbilde mehr als neun Veranderliche
bekannt wurden, entstanden Schwierigkeiten. Zur Behebung derselben wurden
verschiedene Vorschlige gemacht; wer sich nédher firr diese Entwicklung inter-
essiert, sei auf HAGEN, Die veridnderlichen Sterne Bd. I, S. 78ff., verwiesen.
SchlieBlich wurde einer von HARTWIG auf der Versammlung der Astronomischen
Gesellschaft in StraBburg 1881 gegebenen Anregung Folge geleistet: Der zehnte
Verinderliche eines Sternbildes wird hiernach mit RR, der elfte mit RS, ... der
neunzehnte mit SS usf. bezeichnet. So war fiir im ganzen 54 Verinderliche in
jedem Sternbilde gesorgt. Aber auch dies reichte angesichts der groBen Zahl
von Neuentdeckungen bald nicht mehr aus. Wollte man nun nicht zu Ab-
weichungen von der alphabetischen Reihenfolge der Buchstaben innerhalb
einer Bezeichnung oder aber zu Kombinationen von drei Buchstaben greifen,
so blieb nichts anderes iibrig, als auch die R vorangehenden Buchstaben des
Alphabets heranzuziehen. Man liBt also® auf ZZ der Reihe nach folgen AA,
AB, ... bis AZ, dann BB bis BZ, ... QQ bis QZ. So stehen fiir jedes Stern-
bild 9 einfache Buchstaben und 325 Kombinationen von je zweien, im ganzen
also 334 Bezeichnungen zur Verfiigung. Die Verdnderlichen in Sternhaufen,

1 AN 176, S. 181 (1907).
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in den MAGELLANschen Wolken und 4hnlichen Gebilden werden nicht in diese
Bezeichnungsweise einbezogen, sondern innerhalb jedes dieser Gebilde mit
Nummern versehen; die neuen Sterne werden innerhalb jedes Sternbildes nach
der Reihenfolge ihrer Entdeckung numeriert und z. B. mit N Sagittarii 1, N Sa-
gittarii 2 usw. bezeichnet; frither sind jedoch die neuen Sterne einfach ebenso
wie die Verdnderlichen bezeichnet worden (z. B. T Scorpii, T Aurigae), und
man hat ihnen diese Bezeichnung gelassen, um nicht Verwirrung anzurichten;
T Scorpii ist also z.B. identisch mit Nova Scorpii 1. Neuerdings bezeichnet
man die Novae durch Sternbild und Jahr des Aufleuchtens.

Gegen die jetzt iibliche Benennung der Veridnderlichen jedes Sternbildes
mit einem bzw. mit der Kombination von zwei Buchstaben ist nun einzuwenden,
daB auch sie schlieflich nicht ausreichen wird, sobald die Zahl der Verianderlichen
334 in einem Sternbilde iibersteigt; in der Tat war man im Sternbilde Carina
Ende 1926 bereits bis FR gelangt. Von verschiedenen Seiten ist daher diese
Bezeichnungsweise beanstandet worden. Schon 1865 schlug CHAMBERS vor,
die Verinderlichen eines jeden Sternbildes einfach der Reihenfolge der Ent-
deckung nach zu numerieren (z. B. 1 var Virginis, 2 var Virginis usw.). Den-
selben Vorschlag wiederholte ANDRE 1899 in seinem Traité d’Astronomie stellaire ;
Ni1jLAND kam 1913 darauf zuriick!, ebenso kurze Zeit darauf TowNLEY2. Auf
der Versammlung der International Astronomical Union in Cambridge (England)
1925 hat man daher den BeschluB gefafit, diese Numerierung vom 335sten
Verinderlichen jeden Sternbildes an zu beginnen. Auf QZ Carinae wiirden also
folgen V. 335 Carinae, V. 336 Carinae usw. Wahrscheinlich diirfte dieser Beschluf3
allgemein anerkannt werden.

Die definitive Namengebung der Verinderlichen erfolgt durch die Ver-
anderlichen-Kommission der Astronomischen Gesellschaft in ihren schon friiher
(Ziff. 3 unter f) erwihnten Benennungslisten. Die neuentdeckten Veridnder-
lichen werden nach einem Vorschlage von H. KrREUTZ® provisorisch nach der
Reihenfolge ihrer Entdeckung innerhalb jedes Kalenderjahres numeriert, also
z. B. mit 1.1924 Cygni usw. bezeichnet.

Das Harvard-Observatorium numeriert die dort entdeckten Verdnderlichen
ohne Riicksicht auf die Jahre durch.

AuBer der eigentlichen Benennung der Veridnderlichen ist hier noch eine
hiufig angewendete Numerierung derselben zu erwihnen, die von den Stern-
bildern unabhingig ist, und die E. C. PICKERING eingefiihrt hat. Diese Numerie-
rung wird auf folgende Art erhalten: Man rundet zunichst die Position des
Veranderlichen fiir 1900 auf Zehntel Zeitminuten in AR und ganze Minuten
in Deklination ab. Die Nummer des Veridnderlichen besteht dann aus sechs
Ziffern; die ersten beiden geben die Stunde der AR, die dritte und vierte die
volle Minute der AR, die fiinfte und sechste den vollen Grad der Deklination.
Ist letztere negativ, so werden alle sechs Ziffern kursiv gedruckt. So erhilt z. B.
der Verinderliche X Tauri [AR (1900) 3%47™50%, Dekl. (1900) + 7°28',6] die
Nummer 034707. Diese Art der Numerierung ist zwar insofern zweckmiBig,
als sie eine ungefihre Ortsangabe ersetzt, aber sie wird nicht dauernd beibehalten
werden kénnen, da es in fernerer Zukunft keinen Sinn haben wird, die Numerierung
von dem Ort des Sternes im Jahre 1900 abhingig zu machen.

5. Die Lichtkurven der verdnderlichen Sterne. Die Lichtkurve eines ver-
anderlichen Sternes erhilt man, wenn man die Zeiten (meist in julianischen
Tagen ausgedriickt) als Abszissen, die zugehorigen Helligkeiten (in GréBenklassen
ausgedriickt) als Ordinaten in ein rechtwinkliges Koordinatensystem eintrigt und

1 AN 199, S.215 (1914). 2 Publ ASP 27, S.209 (1915).

3 AN 154, S. 77 (1900.)
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die erhaltenen Punkte durch eine Kurve verbindet. Aus der Lichtkurve kann
man die Zeiten der Helligkeitsmaxima und -minima direkt ablesen oder durch
exaktere Methoden ermitteln. Naheres iiber die Konstruktion der Lichtkurven,
ihre Auswertung, rechnerische Darstellung usw. findet sich in HAGENs zitiertem
Werk, und wir verweisen ferner auf eine Abhandlung von W. HASSENSTEIN
,,Untersuchungen iiber einige allgemeine Eigenschaften einférmiger Lichtkurven®?.
Fiir das folgende werden die an diesen Stellen zu findenden Ausfithrungen nicht
gebraucht. Von der Beschaffenheit der Lichtkurven der verschiedenen Klassen
von verdnderlichen Sternen wird in unseren weiteren Betrachtungen ausfithrlich
die Rede sein.

6. Die Klassifikation der verdnderlichen Sterne. Die Klassifikation der
Veridnderlichen bietet insofern groBle Schwierigkeiten, als wir die Ursachen
der Lichtschwankungen auBer bei den Bedeckungs-Verdnderlichen nicht kennen,
also auch nicht als mafigebend fiir die Klassifizierung verwenden kénnen. Immer-
hin wird man das wenige, was man iber die physische Beschaffenheit der Ver-
anderlichen weil}, hauptsichlich auch die spektralanalytischen Ergebnisse, bei
der Klassifizierung mitsprechen lassen; wir werden also z. B. einen Stern wie
W Ursae majoris, von dem wir wissen, dafl er ein Bedeckungs-Verdnderlicher
ist, nicht in dieselbe Klasse wie { Geminorum einreihen, obwohl die Lichtkurven
beider Sterne groBe Ahnlichkeit haben, denn wir wissen, daB der Lichtwechsel
von { Geminorum durch ganz andere Ursachen hervorgerufen sein mufl. Aus
diesem Grunde ist auch eine Klassifikation, die sich einzig und allein auf die
Beschaffenheit der Lichtkurven stiitzt, heutzutage nicht mehr brauchbar.

Angesichts der groBen Wichtigkeit, die die Frage der Klassifikation bietet,
muB hier ausfithrlich auf die verschiedenen, bisher vorgeschlagenen Systeme
eingegangen werden. Es sei betont, daB manche der hier folgenden Erérterungen
nur fiir den mit den Haupteigenschaften der verschiedenen Klassen schon einiger-
malen vertrauten Leser verstindlich sein werden. Diese Eigenschaften kénnen
aber erst weiterhin bei der eingehenden Besprechung der einzelnen Klassen
nidher erértert werden.

Wir iibergehen hier die dltesten Klassifikationen, die sich auf ein noch
ganz unzureichendes Material stiitzten, ndmlich die von Picorr?, OLBERS3
und H. J. KLEIN®. E.C. PICKERING hat dann 1881 eine Einteilung aufgestellt?,
die lange Zeit im Gebrauch war, ja manchmal sogar jetzt noch angewandt wird.
Auch im Second Catalogue of Variable Stars® wird sie gebraucht. PICKERING
stellt folgende Klassen auf:

I. Neue Sterne (z. B. Brahes Nova von 1572 und die Nova Coronae von 1866
= T Coronae);

I1. Sterne, die groBe Lichtschwankungen in Perioden von mehreren Monaten
oder Jahren erleiden (z. B. o Ceti und y Cygni);

III. Sterne, die kleine Lichtschwankungen nach bisher unbekannten Ge-
setzen erleiden (z. B. o Orionis und « Cassiopeiae);

IV. Sterne, deren Helligkeit kontinuierlich verdnderlich ist; die Anderungen
vollziehen sich sehr regelmiBig in Perioden, die einige Tage nicht iiberschreiten
(z. B. p Lyrae und d Cephei);

V. Sterne, welche in Intervallen von wenigen Tagen und in regelmiBiger
Wiederkehr fiir kurze Zeit eine Verminderung ihrer Helligkeit erleiden (z. B.
p Persei und S Cancri).

1 AN 219, S.373. (1923). 2 Phil Trans 76, S.214 (1786).

3 Lindenaus und Bohnenbergers Zeitschr. 2, S. 181 (1816).

4 Sirius 6, S.278 (1874). 5 Proc Amer Acad, New Series, 8, S. 17 u. 257 (1881).
6 Harv Ann 55, Part I (1907).
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Schon bei Erscheinen des Second Catalogue war diese Einteilung eigentlich
voéllig unbrauchbar. Klasse IV umfafit z. B. so verschiedene Sterne wie § Lyrae,
von dem schon damals bekannt war, daB er ein Bedeckungs-Verinderlicher ist,
und J Cephei, den typischen Vertreter einer Klasse, bei der der Lichtwechsel
sicher nicht durch Bedeckungen zustande kommt. Auch ist in der Einteilung
kein Platz fiir unregelmiBige Verinderliche mit groBen Lichtschwankungen,
wie R Coronae und U Geminorum. In der Tat ist es ganz verfehlt, wenn, wie
es im Second Catalogue geschieht, diese Sterne als zur Klasse II gehérig be-
zeichnet werden. (In den Anmerkungen wird iibrigens auf das Bedenkliche
dieser Einreihung hingewiesen.)

Eine wesentliche Verbesserung seiner Klassifikation nahm PICKERING 1911
vorl. Er behidlt hier die obigen 5 Klassen bei, fithrt aber folgende Unter-
abteilungen ein:

Ta. Normale neue Sterne (z. B. Nova T Aurigae 1, Nova Persei 2);

Ib. Neue Sterne in Nebelflecken (z. B. Nova S Andromedae 1, Nova Z
Centauri 1);

ITa. Langperiodische Verinderliche des normalen Typus (z. B. o Ceti,
% Cygni);

IIb. Sterne, die gewdhnlich schwach sind, aber in unregelmiBigen Inter-
vallen plé6tzlich hell werden und dann allmihlich wieder abnehmen (z. B. U Ge-
minorum, SS Cygni, SS Aurigae);

IIc. Sterne, die gewchnlich hell sind, aber in unregelmiBigen Intervallen
schwach werden und dann ihre normale Helligkeit wieder erreichen (z. B. R Co-
ronae, RY Sagittarii, SU Tauri);

III. Sterne mit unregelmiBigen Anderungen (z. B. « Orionis und R Scuti);

IV. Sterne mit kurzen, sehr nahe regelmiBigen Perioden (z. B. d Cephei
und ¢ Geminorum);

V. Definition wie frither (z. B. § Persei und J Librae), doch werden jetzt
zu dieser Klasse auch Sterne wie f Lyrae gerechnet, die abwechselnd schwache
und weniger schwache Minima haben.

Diese Klassifikation ist der fritheren weit vorzuziehen, leidet aber auch
noch an erheblichen Mingeln. So ist es nicht angéingig, die Mira-Sterne (I1a), U Ge-
minorum-Sterne (IIb) und R Coronae-Sterne (IIc) in einer Hauptklasse (II)
zu vereinigen. Auch ist zwischen Sternen wie & Orionis und R Scuti (beide in III)
sicherlich ein Unterschied zu machen. Die Teilung der Klasse I in Ia und Ib
diirfte wohl iberfliissig sein.

STANLEY WiLLiaMs stellte 1912 eine Klassifikation auf2?, die nicht zu
empfehlen ist. Sie kann hier iibergangen werden, zumal die Bedenken dagegen
von S.D.TowNLEY? ausfithrlich dargelegt worden sind. TOWNLEY selbst
schlagt folgende Einteilung vor:

I. Neue Sterne;
II. Langperiodische Verdnderliche;

III. UnregelmiBige Verdnderliche;

IV. Kurzperiodische Verinderliche [a) & Cephei-Typus, b) { Geminorum-
Typus, c¢) ,,Cluster- oder Antalgol-Typus];

V. Bedeckungs-Verinderliche [a) Algol-Typus, b) § Lyrae-Typus];

VI. Verinderliche in den MAGELLANschen Wolken.

Es ist zunichst nicht einzusehen, zu welchem Zwecke die Klasse VI ein-
gefithrt ist, da die Veridnderlichen in den MacELLANschen Wolken sich nicht
von anderen zu unterscheiden scheinen. Dann aber ist die Klasse III viel zu

1 Harv Circ 166 (1911). 2 TBAA 23, S.133 (1912/13).
3 Publ A SP 25, S.239 (1913).



Ziff. 6. Die Klassifikation der veridnderlichen Sterne. 61

umfassend, da sie Objekte der verschiedensten Art (z. B. & Orionis, R Coronae,
R Scuti) enthalten miite. Gerade die Definition der verschiedenen Arten von
unregelmiBigen Verdnderlichen bietet Schwierigkeiten und darf bei keiner
Klassifikation mit Stillschweigen iibergangen werden.

Im gleichen Jahre, 1913, wie TowNLEY verdffentlichte auch A. A. NijLanD
seine Vorschlige hinsichtlich der Einteilung der verinderlichen Sterne!; er
hat sie kurz darauf in den A N2 rekapituliert. Nach letzterer Quelle ist die
Klassifikation N1jLaNDs folgende:

I. RegelmiBige Veridnderliche:

a) Sterne wie Algol, d) Sterne wie J Cephei,
b) Sterne wie § Lyrae, e) Cumuliden (Antalgol-Sterne),
c) Sterne wie ¢ Geminorum, f) Sterne wie S Sagittae;

II. halbregelmiBige Verdnderliche:
a) Sterne wie Mira Ceti,
b) Sterne wie U Geminorum,
c) andere halbregelmiBige Sterne (SS Cygni, RV Tauri, 5 und W Ge-
minorum);
III. unregelmiBige Verdnderliche:
a) neue Sterne,
b) andere unregelmiBige Sterne (R Coronae, RX Andromedae usw.).

Auch diese Einteilung geniigt den heutigen Anspriichen nicht mehr. Die
Einreihung der Bedeckungs-Verinderlichen (Ia, Ib) und der d Cephei-Sterne in
weiterem Sinne (Ic—If) in eine Klasse I ist nicht angingig. Die Klasse Ilc
enthilt Objekte der verschiedensten Art, auch gehért SS Cygni in die Klasse IIb.
Ebenso umfalt auch IIIb ganz verschiedenartige Objekte, wie R Coronae und
die roten unregelmiBigen Verdnderlichen mit kleinen Lichtschwankungen.

Ebenfalls im Jahre 1913 vertdffentlichte J. G. HAGEN in seinem schon &fters
zitierten Werke?® eine Einteilung, die sich in noch héherem Grade als die von
Ni1jLAND allein auf duBlere Merkmale der Lichtkurven stiitzt. Von diesem Stand-
punkte aus ist sie einwandfrei, aber, wie schon erwihnt, kommt eine solche
Klassifikation fiir die Gegenwart nicht mehr in Betracht, da wir die physikalische
Beschaffenheit der Verinderlichen nicht auBer acht lassen diirfen, wenn wir
auch die Ursache des Lichtwechsels noch nicht kennen.

Im Katalog der Verdnderlichen, der im dritten Bande der G. u. L. abgedruckt
ist, kommt nur eine ziemlich rohe Einteilung in 6 Klassen zur Verwendung, die
wohl kaum beansprucht, als wirkliche Klassifikation angesehen zu werden.

Einen Fortschritt bedeuten dann die Klassifikationen von P. GUTHNICK
(1921) und von K. GRAFF (1922). GUTHNICK? unterscheidet folgende Klassen
von Verdnderlichen nach ihren typischen Vertretern:

I. Neue Sterne,
II. R Coronae,
III. U Geminorum,
IV. u Cephei, 5 Geminorum, R Scuti,
V. Mira Ceti,
VI. R Sagittae,
VII. ¢ Cephei, { Geminorum, RR Lyrae (d Cephei-, { Geminorum-, Antal-
gol-Typus),
VIII. Bedeckungs-Veranderliche (Algol- und £ Lyrae-Typus).

1 Hemel en Dampkring 10, S. 184 (1913).

2 AN 199, S.209 (1914). 3 1. Band, S. 56.

4 Die Kultur der Gegenwart. III. Band: Astronomie S.435. Unter Redaktion
von J. HARTMANN. Leipzig u. Berlin: Teubner 1921.
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Ein Mangel dieser Einteilung ist der, daB Klasse IV so verschiedene Objekte
wie u Cephei, # Geminorum und R Scuti umfaBt. R Scuti gehért offenbar in
die Klasse VI, und 5 Geminorum ist, wie wir spater sehen werden, in die Mira
Ceti-Klasse einzureihen, wenn er auch in dieser Klasse eine extreme Form
bildet. Keinen Platz in dieser Klassifikation haben die Nova-dhnlichen Ver-
anderlichen, wie T Pyxidis.

GraFrs! Klassifikation unterscheidet 4 Hauptklassen (unter Fortlassung
der neuen Sterne):

I. Die roten, meist periodischen Verdnderlichen:
a) langperiodische Verinderliche vom Mira-Typus,
b) unregelmiBige Veridnderliche vom Typus u Cephei;

II. die gelblichweiBlen, nichtperiodischen Verdnderlichen:

a) Sterne mit Andeutungen von GesetzmiBigkeiten (Typus U Gemi-
norum),
b) unregelmiBige Verdnderliche (Typus R Coronae);
III. die Cepheiden:
a) Sterne mit mehrtigigen Perioden (Typus ¢ Cephei),
b) kurzperiodische Sterne (Typus RR Lyrae);
IV. die Bedeckungs-Verinderlichen:
a) Sterne mit lichtschwachen Begleitern (Algol-Typus),
b) Sterne mit hellen Komponenten (Typus § Lyrae).

Das groBte Bedenken, das sich gegen diese Klassifikation richtet, besteht
darin, daf3 sie keinen Platz fiir die Sterne vom Typus RV Tauri, R Scuti, R Sa-
gittae bietet, falls man diese nicht etwa auch in die Klasse ITa einordnen will,
wo sie dann mit den ganz von ihnen verschiedenen U Geminorum-Sternen ver-
eint wiren. Auch ist zu bemerken, da die R Coronae-Sterne keineswegs alle
gelblichweil sind; S Apodis besitzt z. B. ein Spektrum der Klasse R.

Den folgenden Ausfithrungen wird eine Klassifikation zugrunde gelegt, die
H. LUDENDORFF in seiner Abhandlung ,,Uber die Beziehungen der verschiedenen
Klassen der verdnderlichen Sterne“? angewandt hat. Sie diirfte dem heutigen
Stande der Kenntnis am besten entsprechen, ohne daB sie deswegen den An-
spruch erheben kann, etwas Endgiiltiges zu bieten. Nur ganz vereinzelte ver-
anderliche Sterne lassen sich in dieser Klassifikation nicht unterbringen und
diese vielleicht zum Teil auch nur, weil ihr Lichtwechsel noch nicht genau genug
bekannt ist. Auch muB von vornherein hervorgehoben werden, daB die einzelnen
Klassen der Verdnderlichen nicht durchweg scharf gegeneinander abgegrenzt
sind; so gibt es z. B. Sterne, die Ubergangsformen zwischen dem Mira Ceti-
Typus und dem & Cephei-Typus zu bilden scheinen, so daBl man nach dem
heutigen Stande der Kenntnis nicht entscheiden kann, zu welchem dieser beiden
Typen sie gerechnet werden miissen. Auf die Aufzihlung der Klassen folgt eine
kurze Definition derselben; ausfithrlicher werden die Eigenschaften der ein-
zelnen Klassen dann in den folgenden Unterabteilungen dargelegt. Es liegt in
der Natur der Sache, daB3 die Definitionen nicht véllig scharf sein kénnen. Auch
lassen sich die Klassen nicht, wie es bei den Spektralklassen der Fixsterne der
Fall ist, in eine zwangsldufige Reihenfolge bringen, sondern es 1aBt sich in der
Reihenfolge eine gewisse Willkiir nicht vermeiden. Die Beziehungen der Klassen
zueinander werden spiter behandelt werden.

Die Klassen sind folgende:

I. Neue Sterne (Novae), z.B. N Persei 2 (1901), N Aquilae 3 (1918);

1 ScHEINER-GRAFF, Astrophysik, S.386. Leipzig u. Berlin: Teubner 1922.
2 In: Probleme der Astronomie. Festschrift fir Huco voN SEELIGER. Berlin: Julius

Springer 1924.
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II. Nova-dhnliche Sterne, z. B. T Pyxidis, # Carinae;
II1. R Coronae-Sterne, z. B. R Coronae, RY Sagittarii, SU Tauri;
IV. U Geminorum-Sterne, z. B. U Geminorum, SS Aurigae, SS Cygni;
V. Mira-Sterne, z. B. o Ceti, y Cygni;
VI. u Cephei-Sterne, z. B. u Cephei, o Persei;
VII. RV Tauri-Sterne, z. B. RV Tauri, R Scuti, R Sagittae;

VIII. langperiodische & Cephei-Sterne, z. B. d Cephei, % Aquilae;

IX. kurzperiodische ¢ Cephei-Sterne, z.B. RR Lyrae und die {iiber-
wiegende Mehrzahl der Veranderlichen im Sternhaufen o Centauri;
X. Bedeckungs-Verianderliche, z. B. § Persei, § Lyrae, W Ursae majoris.

Die Klassen II, III, IV, VI und VII kénnte man unter der Bezeichnung
,unregelmiBige Veranderliche zusammenfassen; es handelt sich aber in diesen
Klassen um Objekte so verschiedener Art, dafl eine solche Zusammenfassung
héchstens aus Griinden der Bequemlichkeit statthaft erscheint. Die genannten
Klassen folgen daher in der obigen Ubersicht auch nicht alle unmittelbar auf-
einander.

Die Definitionen der einzelnen Klassen sind kurz folgende:

I. Neue Sterne. Sterne mit einem meist nur ziemlich kurze Zeit wihrenden
Helligkeitsmaximum, zu dem die Helligkeit sehr rasch ansteigt, und das etwa
vorhandene andere Maxima bei weitem an Bedeutung iibertrifft, so daB} letztere
héchstens als sekundir bezeichnet werden kénnen. Die Abnahme der Helligkeit
nach dem Hauptmaximum erfolgt weit langsamer als die Zunahme.

II. Nova-dhnliche Sterne. Sterne, die manche Merkmale der neuen Sterne
zeigen, aber sich doch auch wieder von diesen in anderer Hinsicht unterscheiden.
Die wenigen Objekte dieser Art werden weiterhin niher besprochen werden;
eine strengere Definition 148t sich nicht aufstellen.

III. R Coronae-Sterne. Diese sind dadurch charakterisiert, daB3 sie manch-
mal lange Zeit bei konstanter Helligkeit im Maximum bleiben. Diese Zeiten
normaler Helligkeit werden in unregelmiBigen Intervallen unterbrochen durch
meist scharf einsetzende Minima, in denen die Sterne oft ebenfalls lange Zeit
unter bedeutenden Lichtschwankungen verharren.

IV. U Geminorum-Sterne. Die Helligkeit dieser Sterne wichst aus einem
Minimum heraus sehr rasch und in unregelmiBigen Intervallen bedeutend an
und nimmt dann wieder ungefihr bis zu der fritheren MinimalgroBe ab; die
Abnahme erfolgt langsamer als die Zunahme. Bei vielen dieser Sterne ist die
Helligkeit im Minimum lingere Zeit konstant oder nahezu konstant.

V. Mira-Sterne. Die Lichtschwankungen umfassen im allgemeinen mehrere
GroBenklassen und gehen in meist nicht sehr stark verdnderlichen Perioden
von etwa 909 bis zu etwa 600¢ vor sich.

VI. u Cephei-Sterne. Es sind dies rétliche oder rote Sterne, die unregel-
mafBigen, in den meisten Fillen ziemlich kleinen Lichtschwankungen unterliegen.

VII. RV Tauri-Sterne. Verinderliche, bei denen zwischen zwei Haupt-
minima in der Regel ein sekundires Minimum eintritt; die sekunddren Minima
bleiben aber zuweilen aus, auch vertauschen sie sich zuweilen mit den Haupt-
minima, und die Lichtkurven, sowie manchmal auch die Abstinde der Haupt-
minima, sind stark verdnderlich.

VIII. Langperiodische d Cephei-Sterne. Der nicht sehr umfangreiche Licht-
wechsel geht sehr regelmiBig in Perioden von etwa 19 bis zu etwa 459 vor sich.
Der Lichtwechsel kann nicht durch Verfinsterungserscheinungen erklirt werden.

IX. Kurzperiodische § Cephei-Sterne. Ebenso wie VIII, doch ist die Periode
kiirzer als etwa 19. Eine besondere Abart dieser Klasse sind die sog. 8 Cephei-
Sterne, auf die wir spiter niher eingehen werden.
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X. Bedeckungs-Verianderliche. Die Lichtschwankungen riithren von der Be-
deckung durch einen Begleiter her.

Die Mannigfaltigkeit der Erscheinungen, die die verdnderlichen Sterne
bieten, ist so groB3, daB man manche Objekte in eine der aufgezihlten Klassen
einordnen wird, auch wenn die Definitionen, wie sie oben gegeben sind, nicht
vollig passen. Z. B. wird man einen periodischen Verinderlichen wie S Vulpeculae,
der eine Periode von etwa 68 hat, entweder in die Klasse der Mira-Sterne
(Perioden nach Definition 90¢ bis 600%) oder in die der langperiodischen & Cephei-
Sterne (Perioden 1¢ bis 459) einzuordnen haben. In welche Klasse er wirklich
gehért, oder ob er etwa in der Tat eine Ubergangsform zwischen beiden Klassen
bildet, wird sich erst entscheiden lassen, wenn seine spektralen Eigentiimlich-
keiten niher bekannt sind. Solche Beispiele lassen sich noch mehr anfithren.
Erwihnt sei noch von vornherein, daBl die hauptsichlich von P. GUTHNICK
und R. PRAGER photoelektrisch gemessenen Verinderlichen mit sehr kleinen
Helligkeitsamplituden hier einstweilen auBer acht gelassen worden sind. Es
ist sehr wohl moglich, daf fiir sie noch neue Klassen aufgestellt werden miissen,
doch wissen wir noch nicht genug {iber sie. Verdnderliche, die sich absolut
nicht in die obige Klasseneinteilung einfiigen lassen, gibt es nur in sehr geringer
Zahl; sie sind besonders zu besprechen.

7. Allgemeine Untersuchungen iiber die verdnderlichen Sterne. Da die
verschiedenen Klassen der Verinderlichen z. T. sehr verschiedene Eigenschaften
haben, so werden sie jetzt bei statistischen Untersuchungen, die die Auffindung
von GesetzmiBigkeiten bezwecken, voneinander getrennt behandelt. Frither
dagegen fafte man manchmal die Gesamtheit der Verdnderlichen als Einheit
auf und suchte aus dem Gesamtmaterial allgemeine Gesetze abzuleiten. Diese
Untersuchungen haben meist nur noch historische Bedeutung, und es koénnen
nur wenige von ihnen hier erwihnt werden, aus denen einige besonders inter-
essante Eigenschaften der Verinderlichen hervorgehen. Schon HARDING ver-
suchte in seinen ,,Astronomischen Ephemeriden® fiir 1831 gewisse Regeln iiber
die Verdnderlichen aufzustellen, die aber im ganzen naturgemif noch ziemlich
vage sind. SCHONFELD erneuerte diesen Versuch in einem Vortrage, der im
,,29. Jahresbericht des Mannheimer Vereins fiir Naturkunde (1863) abgedruckt
ist. Es ist SCHONFELD schon damals aufgefallen, daB unter den Perioden die
ganz kurzen von wenigen Tagen und die von etwa einem Jahre vorwiegen,
daB bei den meisten Verinderlichen die Helligkeit rascher zu- als abnimmt,

und daB auffallend viele Verinderliche rétlich ge-

Peciodentsnge Zahl der farbt sind. Diese ganz allgemeinen Gesetze sind
Verdnderlichen  gpiter durch ein weit gréBeres Beobachtungsmaterial

<100 183 durchaus bestdtigt worden. Um das Gesetz iiber
102 bis 1004 64 die Haufigkeit der Periodenldngen klar hervortreten
100 -,, 200 64 zu lassen, geniigt es, hier eine kleine Tabelle ab-
ggg ” 288 | :g; zudrucken, die P. KeEMPF in der fiinften Auflage
400 ., 500 | 54 von NEWCOMB-ENGELMANNs ,,Populdrer Astrono-
>5000 12 mie’‘ 1914 gegeben hat (siche die nebenstehende

Tabelle).

Uber die Farbe der Verinderlichen fand schon J.Scumipt! das merk-
wiirdige Gesetz, dall diese Objekte um so stdrker rot gefarbt sind, je linger die
Periode des Lichtwechsels ist. Auch dieses Gesetz hat sich in der Folge be-
stitigt. Die ausfithrlichste allgemeine Untersuchung dariiber rithrt von BE-
LIAWSKY? her; sie beruht auf dem zweiten Harvard-Katalog der veranderlichen

1 AN 80, S.12 (1873). 2 AN 177, S.209 (1908).
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Sterne. BELIAWSKY driickt die Farben in der OstHOFFschen Skala aus (0 = weiB,
10 = hellrot, 12 = dunkelrot). In der folgenden von BELIAWSKY aufgestellten
Tabelle enthilt die erste Kolumne die Klassen der Verinderlichen nach E, C.
PICKERING, die zweite die betreffenden Periodenintervalle, die dritte die mitt-
leren Perioden, die vierte

dieentsprechenden mitjc- Klasse Periode Mittlere Ng;trl;;e Ansletln der
leren Farben und die

letzte die Zahl der be- A Algol-Typus - 0,8 13
nutzten Sterne: Iv kurzperiod. 104 2,4 20
. . 3 11 <100? 80 3,4 4
1 Die allgemeine Ver I 1004 bis 2004 163 5,1 24
teilung der Verander- I 200 ., 250 226 4,1 34
lichen nach der galak- I1 250 ,, 300 274 5,5 35
tischen Breite ist von I 300 ,, 350 325 5.8 49
E. ZINNER! untersucht I 350, 400 374 6.7 36
. . II 400 ,, 450 418 7.4 24
worden. Er stiitzt sich I 450 ,, 500 474 7,9 7
dabei auf den Katalog 111 unregelm. - 7.3 44

der Verinderlichen in
Hartwics Ephemeriden fiir 1912. Die Anhidufungen von Verdnderlichen in
Sternhaufen und Nebeln, sowie in einzelnen besonders auf Verinderliche unter-
suchten Teilen des Himmels wurden ausgeschlossen. So gelangte ZINNER zu der
folgenden Tabelle [# bedeutet die Zahl der Verdnderlichen in jeder Zone galak-
tischer Breite; in der vorletzten Kolumne steht die ,,Dichte* der Verdnderlichen
in jeder Zone, bezogen auf die-

jenige in der Zone +10° bis —10° ) . Dichte

als Einheit, in der letzten die Galaktische Breite . jgmander- | Alle Steme

entsprechende ,,Dichte’ fiir die — N

Gesamtheit der Sterne (nach i?g bis _T_;g ég g’;“ 8’35

SEELIGERs = Sternabzihlungen)]: 150 . +30 101 o 3? 012?
Es ergibt sich aus dieser +30 ,, +10 248 0,63 0,68

Tabelle, daB die Verinderlichen +10 ,, —10 422 1,00 1,00

stirker nach der MilchstraBe hin —10 ., _38 238 0,60 0,77

konzentriert sind als die Gesamt- :;g :;o zg g:;g 8‘12

heit der Sterne. Dieses Phinomen —70 ,, —90 17 0,23 0.38

diirfte hauptsichlich von der
starken Konzentration der langperiodischen 6 Cephei-Sterne und der Bedeckungs-
Verinderlichen in der Nihe der MilchstraBe herriihren.

8. Die Anzahl der verinderlichen Sterne. Uber die Zahl der bisher bekannten
veranderlichen Sterne haben wir bereits frither (Ziff. 3y) eine Angabe gemacht.
Die Ephemeriden fiir 1926 in der Vierteljahrsschrift der Astronomischen Gesell-
schaft zdhlen 2671 Verdnderliche auf, wobei aber die in Sternhaufen zusammen-
gedringten ausgeschlossen sind. In der GroBen MAGELLANschen Wolke sind
allein iiber 800, in der Kleinen fast 1000 verinderliche Sterne auf dem Harvard-
Observatorium aufgefunden worden Uberhaupt nimmt die Zahl der Verinder-
lichen naturgemiB stark zu, sobald man auch die sehr schwachen Sterne in den
Kreis der Beobachtungen zieht. So fand M. WoLF? zahlreiche schwache Verdnder-
liche in der MilchstraBe in den Gegenden von d und y Aquilae, § Cygni, y Lyrae
und y Sagittae, deren Lichtwechsel noch nicht niher untersucht ist. Auch die
MilchstraBenwolken im Sagittarius und im Scutum enthalten zahlreiche Ver-
inderliche®, und solcher Fille lieBen sich noch mehr anfithren. Die Gesamt-

1 AN 190, S.17 (1911).

2 AN 164 bis 172 an verschiedenen Stellen.
3 Harv Bull 804, 809; Harv Circ 265 (1924).

Handbuch der Astrophysik. VI. 5
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zahl der Veridnderlichen abzuschitzen, ist daher nur mdglich, wenn man eine
untere Helligkeitsgrenze, die die Sterne in ihrem Helligkeitsmaximum mindestens
erreichen, festsetzt. So glaubte E. C. PICKERING! 1907 auf Grund der speziellen
Untersuchung einiger Regionen der photographischen Harvard Map of the Sky
auf das Vorhandensein neuer Verinderlicher hin aussprechen zu diirfen, daB
damals am nérdlichen Himmel etwa ein Drittel, am siidlichen etwa die Hilfte
derjenigen Verinderlichen unbekannt waren, die im Maximum die GréBe 10,5
erreichen.

H. SeAPLEY? findet, daB 39, der Sterne bis zur GréBe 6,0 verdnder-
lich sind.

Wir gehen nach diesen allgemeinen Erérterungen nunmehr zur Betrachtung
der einzelnen Klassen von verinderlichen Sternen iiber. Wie schon erwihnt,
werden die neuen Sterne und die Bedeckungs-Ver4dnderlichen in anderen Kapiteln
dieses Werkes behandelt.

b) Die Nova-dhnlichen Veridnderlichen.

9. Definition der Nova-dhnlichen Veridnderlichen. Eine scharfe Definition
der Nova-dhnlichen Veridnderlichen 148t sich nicht geben, und eine scharfe
Grenze zwischen ihnen und den eigentlichen neuen Sternen zu ziehen ist un-
moglich. Es handelt sich hier um einige Objekte, die in vieler Beziehung mit
den neuen Sternen groBe Ahnlichkeit haben, in anderer sich aber doch wieder
von ihnen unterscheiden. Besonders H. SHAPLEY hat in einer Arbeit® ,,Novae
and Variable Stars auf diese Sterne aufmerksam gemacht.

10. Die einzelnen Nova-ihnlichen Veridnderlichen. Diese Sterne sind so
eigentiimlich und interessant, daB sie einzeln besprochen werden miissen, zumal
ihre Zahl nur gering ist.

6 2472000 2414000 2416000 2418000 2420000 2422000
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Abb. 1. Photographische Lichtkurve von T Pyxidis.

7

1. T Pyxidis ist wohl das schonste Beispiel fiir einen Nova-dhnlichen
Veridnderlichen. Die Helligkeit dieses Sternes liegt in der Regel zwischen 13™
und 14™ (phot.) und ist wihrend dieser Zeit konstant oder héchstens ganz
geringen Schwankungen unterworfen. Wie man auf photographischen Auf-
nahmen festgestellt hat, ist der Stern aber sowohl 1890 wie 1902 plotzlich bis
etwa zur GroBe 7,5 (phot.) aufgeflammt, und die Helligkeit hat nachher wieder
ziemlich rasch bis zu dem urspriinglichen geringen Betrage abgenommen. Ein
drittes Aufleuchten erfolgtet wiederum sehr rasch 1920, und der Stern wurde
diesmal noch etwas heller als 1890 und 1902. Die Lichtkurve ist in Abb. 1 nach
der in SHAPLEYs zitierter Abhandlung enthaltenen Abbildung wiedergegeben.

1 Harv Circ 130 (1907). 2 ApJ 41, S. 305 (1915) = Mt Wilson Contr 99.
3 PublAS P 33, S. 185 (1921). ¢ Harv Bull 716 (1920).
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Wihrend des Maximums von 1920 ist auch das Spektrum des Sternes
untersucht worden. W.S. Apams und A. H. Joy! stellten mit Hilfe von Auf-
nahmen, die mit dem 100zolligen Reflektor des Mt. Wilson-Observatoriums
gewonnen waren, fest, daB das Spektrum von T Pyxidis damals die charakte-
ristischen Eigentiimlichkeiten des Spektrums der neuen Sterne besa. Die Wasser-
stoffemission trat in Form von breiten Banden auf, auf deren brechbarerer
Seite sich sehr starke, in mehrere Komponenten geteilte Absorptionsbanden
desselben Elementes befanden. AuBerdem waren schwichere Emissionsbanden
sichtbar, die sich meist mit Funkenlinien des Fe und anderer Elemente identifi-
zieren liefen, sowie verwaschene Absorptionslinien des O und N. Das Spektrum
hatte groBe Ahnlichkeit mit dem der Nova Aquilae von 1918 zehn Tage nach
ihrer Entdeckung. Die Absorptionslinien waren proportional der Wellenlinge
um starke Betrdge verschoben. Eine weitere Notiz iiber das Spektrum hat
M. L. HumASON? gegeben.

Trotz des ganz den neuen Sternen entsprechenden spektralen Verhaltens
von T Pyxidis kann man diesen Stern doch nicht als eigentliche Nova betrachten,
denn er ist in 30 Jahren dreimal zu etwa gleich hellen Maxima aufgeflammt.
Allenfalls kénnte man ihn zu den U Geminorum-Sternen rechnen.

2. n Carinae. Dieser auch als  Argus bezeichnete Stern verhilt sich ganz
anders als T Pyxidis, hat aber entschieden auch Ahnlichkeit mit den neuen
Sternen. Die Helligkeiten in &lterer Zeit waren:

Ende des 17. Jahrhunderts . . . . . . . . . 3™ bis 4m
Mitte des 18. Jahrhunderts . . . . . . . . . 2m . 3m
1811—1815 . . . . . . . . ..o o oo etwa 4
1822—23 . . . . . ... 0. .. wahrscheinlich 2m
1827 . . e e e e e e e e e e e e e e e 1

1829 war 7 Carinae dann wieder etwas schwicher, 1834—1837 1™=—2m.
Ende 1837 wurde der Stern sehr hell und der weitere Lichtwechsel bis 1902 ist
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Abb. 2. Visuelle Lichtkurve von 5 Carinae nach INNESs. (Annals of the Cape Obs, Vol. IX.)
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aus der Abb. 2 zu ersehen. Am hellsten war der Stern wohl Anfang 1843 ; seit-
dem ist er schwach geworden, und nach Miss CaNNoN? ist die Helligkeit von
Mai 1895 bis 1920 ziemlich unverindert geblieben (8,3 phot.).

1 Pop Astr 28, S. 514 (1920). 2 PublASP 32, S.200 (1920).
3 Pop Astr 28, S. 524 (1920).
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Die Helligkeitsinderungen um das Maximum herum und auch die darauf
folgende Abnahme sind also sehr viel langsamer verlaufen, als es bei neuen
Sternen sonst der Fall ist. Man mufl daher Bedenken tragen, 5 Carinae zu den
neuen Sternen zu rechnen, obwohl dies von mancher Seite geschieht. Die G. u. L.
zdhlt # Carinae zu den unregelmiBigen Verinderlichen.

Das Spektrum dieses Sterns ist in den letzten Jahrzehnten mehrfach unter-
sucht worden, zuerst wohl von D. GiLL! auf Grund von Aufnahmen aus dem
Jahre 1899. Er hob hervor, daB das Spektrum Ahnlichkeit mit dem der Nova
T Aurigae von 1891 habe. Auch Miss A. J. CANNON fand? darin zahlreiche
helle Banden, dhnlich wie bei der eben genannten Nova, auBerdem aber ein
Absorptionsspektrum der Klasse F5; sie konstatierte, daB das Spektrum ver-
dnderlich sei. Eine eingehende Untersuchung rithrt von J. H. MOORE and R. F.
SANFORD? her; sie fanden, daB das Spektrum 1912 bis 1914 im wesentlichen
aus hellen Linien bestand, von denen eine Anzahl mit Funkenlinien des Fe, Ti
und Cr identifiziert werden konnten. Die hellen Wasserstofflinien waren viel-
leicht doppelt; Absorptionslinien lieBen sich nicht feststellen. Das Spektrum
erinnerte an das der neuen Sterne ,,in the early period of their history*, und das
ist sehr auffillig, da das Maximum von # Carinae so weit zuriickliegt. Anderungen
der Radialgeschwindigkeit waren nicht zu erkennen. Miss CaNNON% hat dann
spiter noch bemerkt, daB die dunkeln Linien nur auf Platten aus den Jahren
1892 bis 1893 sichtbar waren, auf Platten aus dem Jahre 1895 und spiterer
Zeit nicht mehr. Das Spektrum scheint sich wihrend der Helligkeitsabnahme
des Sternes 1894 bis 1895 gedndert zu haben.

Weitere Untersuchungen des Spektrums rithren von F.E. BAXANDALL?,
J. Lunté, W. M. WorsserLL?, C. D. PERRINE® und P. DavipovIcH® her.

Es ist bekannt, daBl 5 Carinae in einem groBen, unregelmiBigen Nebel liegt.

3. RS Ophiuchi. Wieder anders verhilt sich der Verdnderliche RS Ophiuchi,
dessen photographische Lichtkurve Abb.3 zeigt. Im allgemeinen besitzt er

o 2413000 2475000 2417000 2419000
7 A No—"
& 7898

Abb. 3. Lichtkurve von RS Ophiuchi nach Publ ASP 33, S. 191.

einen ganz unregelméiBigen Lichtwechsel zwischen den photographischen GréBen
11 und 13. Im Juni 1898 leuchtete er plétzlich bis zur GréBe 8,9 auf, und 1900
folgte ein zweites, weit schwicheres Maximum. Das Spektrum'® &hnelte im
Juli 1898 dem der Nova Geminorum 1 von 1903 in einer gewissen Phase ihrer
Erscheinung; im neuen Draper-Katalog wird es fiir die damalige Zeit als Ocp
bezeichnet. PICKERING bezeichnet den Stern als Nova Ophiuchi 3, die G. u. L.
aber als unregelmiBigen Verinderlichen. Ein sehr dhnliches Spektrum besitzen

1 MN 61, App. S. 66 (1901).
2 Harv Circ 59 (1901); Harv Ann 28, S. 175 (1901); 76, S. 36 (1916).

3 Lick Bull 8, S. 55 u. 134 (1914—15). ¢ Pop Astr 28, S. 524 (1920).

5 MN 79, S.619 (1919). 8§ MN 79, S.621 (1919). ? Union Circ 46 (1919).
8 PublASP 38, S.117 (1926).  ?® Harv Bull 837 (1926).

10 Harv Circ 99 (1905); Berichtigung Harv Ann 76, S. 30 (1916).
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CI Cygni und Y Coronae australis, {iber deren Lichtwechsel wir noch nichts
Néaheres wissen.

4. PCygni = Nova Cygni 1 von 1600. Dieser Stern wird in der Regel,
und zwar auch in der G.u. L., zu den neuen Sternen gerechnet; er ist aber in
seinem Lichtwechsel doch so von den normalen neuen Sternen verschieden,
daB er wohl besser der hier besprochenen Klasse von Verdnderlichen beizuzihlen
ist. Die G.u. L. beschreibt seinen Lichtwechsel wie folgt: ,,Zusammenfassend
1aBt sich sagen, daB der Stern etwa von 1600 bis 1606 von der 3. GroBe war,
dann abnehmend im Jahre 1626 anscheinend unsichtbar fiir das bloBe Auge
wurde. Im Jahre 1655 wieder sichtbar, war er 1657 bis 1659 wieder von der
3. GréBe (3™,5 P.D.), nahm darauf rasch ab und war von 1662 bis 1682 bald
als sehr kleiner Stern sichtbar, bald unsichtbar. Dann wieder zunehmend,
wurde er von 1715 an als 50,2 P.D. beobachtet, welche Helligkeit er bis zur
Gegenwart beibehielt mit Ausnahme der Jahre 1781 bis 1786, wo er um 1/
schwicher gewesen zu sein scheint. Jedenfalls gleicht sein Lichtwechsel wenig
dem der gewohnlichen neuen Sterne. Das Spektrum, das im neuen Draper-
Katalog als B1p bezeichnet wird, ist charakterisiert durch helle und dunkle Linien
des H und He, und zwar liegen die dunkeln Linien auf der brechbareren Seite
der hellen, wie es auch bei den neuen Sternen der Fall ist. Das Spektrum ist
hauptsachlich auf dem Harvard-Observatorium? und (von P.W.MERRILL)
auf dem Lick-Observatorium3 untersucht worden; auf die Einzelheiten dieser
Untersuchungen kann hier nicht eingegangen werden.

Andere Verdnderliche, die ein Spektrum besitzen, das dem von P Cygni
ahnlich ist, sind S Doradus®, AG Pegasi® und AG Carinae®; iiber den Licht-
wechsel derselben wissen wir indessen nur sehr wenig. Es gibt ferner eine Reihe
von Sternen, die ebenfalls ein solches Spektrum besitzen, von denen aber noch
nicht bekannt ist, ob sie iiberhaupt verdnderlich sind?.

Die vier besprochenen Sterne (T Pyxidis, 5 Carinae, RS Ophiuchi, P Cygni)
sind wohl die ausgesprochensten Vertreter der hier behandelten Klasse von
Veranderlichen. Man kann natiirlich kaum viel dagegen einwenden, wenn sie
von anderer Seite zu den eigentlichen neuen Sternen gerechnet werden. Es gibt
nun noch einige weitere Fille, die vielleicht hierher gehéren. In erster Linie
ist dies

5. ZAndromedae. Die Einordnung dieses Verinderlichen in eine andere
Klasse ist kaum méglich, doch paBt er auch nicht allzu gut in die der Nova-
dhnlichen. Eine photographische Lichtkurve von Z Andromedae fiir 1887 bis
1910 ist in Harv Circ 168 gegeben; danach hatte der Stern 1901 ein Maximum
(9™,1), dem Lichtschwankungen vorangingen und folgten, wihrend derer die Hellig-
keit bedeutend kleiner war als in diesem Maximum. Abb. 4 gibt die Lichtkurve
fiir 1911 bis 1923 wieder. Es zeigen sich hier drei fast gleich hohe Maxima,
die heller sind als das von 1901. Nach Miss CANNON® dhnelt das Spektrum dem
der neuen Sterne; nach H.H.PLASKETT? hat der Stern ein Spektrum der
Klasse A mit hellen Linien, in welchem auch die Nebellinien sichtbar sind, die
nach PLASKETTs Ansicht von einer den Stern umgebenden Nebelhiille herriihren.
Ein &hnliches Spektrum wie Z Andromedae hat nach dem neuen Draper-Katalog
SY Muscae, iiber dessen Lichtwechsel wir noch nichts Niheres wissen, und nach

1 Zweiter Band, S. 445. 2 Harv Ann 28, S. 101, Remark 165 (1897).

3 Lick Bull 6, S.156 (1911); 8, S.24 (1913). ¢ Harv Bull 814 (1925).

5 LunDpMARK, AN 213, S. 93 (1921); vgl. ferner AN 224, S. 146 (1925); Harv Bull
762 (1922).

¢ Harv Ann 56, S. 183 (1912).

7 Harv Ann 76, S. 31 (1916); Harv Bull 801 (1924).

® Harv Circ 168 (1911); Harv Ann 76, S.27 (1916).  °® Pop Astr 31, S. 658 (1923).
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70
Harv Bull 826 (1925) CM Aquilae, der 1914 und 1925 um etwa 1™ bzw. 2™
heller war als gewdhnlich.

Vielleicht kénnte auch Z Geminorum zur Gruppe der Nova-dhnlichen Ver-
anderlichen gehéren, doch wissen wir iiber die Helligkeitsinderungen dieses
Sternes duBerst wenig. RX Puppis, ein Stern, den SHAPLEY! ebenfalls hierher
rechnet, diirfte woh!l eher ein R Coronae-Stern sein und wird spiter behandelt

werden.
eud 7975 7979 823
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Abb. 4. Lichtkurve von Z Andromedae nach Harv Bull 797.

Auch RY Scuti ist ein Verdnderlicher, der vielleicht hier in Betracht kommt.
Nach P. W. MERRILL? hat dieser Stern ein Spektrum der Klasse Bp, in dem
die Linien des H und He, sowie die Nebellinie 14658 hell sind. Uber den geringen
Lichtwechsel dieses Sternes wissen wir nichts Naheres.

Endlich sei an dieser Stelle auch noch der héchst merkwiirdige Stern DH
Carinae erwihnt, an dem E. HERTZSPRUNG® ein einmaliges ganz kurzes Auf-
leuchten um 1™,8 beobachtete, das in wenig mehr als einer halben Stunde erfolgt
sein muB. 14,3 spiter hatte der Stern schon wieder eine GroBenklasse an Hellig-
keit verloren. Ob der Stern zur Klasse der Nova-ihnlichen Verinderlichen
gehort, ist durchaus zweifelhaft, er kénnte auch eine richtige Nova oder aber
ein U Geminorum-Stern sein. Ahnlich liegen die Dinge bei dem gleichfalls von
HEeRrTZSPRUNG* beobachteten Verdnderlichen EP Carinae, bei dem das Auf-
leuchten freilich nicht ganz so plstzlich geschah wie bei DH Carinae.

11. Weitere Bemerkungen iiber die Nova-idhnlichen Verdnderlichen. Wir
geben zunichst eine Zusammenstellung der fiinf Sterne, die wir mit mehr oder
weniger Berechtigung zu dieser Klasse zihlen kénnen, mit ihren Ortern fiir 1900
und dem Abstande g vom

AR | bl | ¢ galaktischen Aquator [die
TPyxidis. . . . . o oms | —31°59 | q1q° oben erwdhnten zweifel-
n Carinae . . . . . 10 41 ,2 —59 10 0 haften Fille sind fort-
RS Ophiuchi 17 44,8 | — 6 41 10 gelassen (s. nebenstehende
PCygni. . . . . . 20 14 ,1 +37 43 1 Tabelle)]
Z Andromedae 23 28 .9 448 16 12 :

Wie die neuen Sterne
selbst, so bevorzugen also auch die Nova-ihnlichen Verinderlichen die Nihe
der MilchstraBe.

Es sei hier noch erwihnt, daB es auch unter den allgemein zu den eigentlichen
neuen Sternen gerechneten Objekten einige gibt, die von dem normalen Ver-

1 PublASP 33, S. 192 (1921). 2 PublASP 34, S. 134 u. 295 (1922).
3 BAN 2, S. 87 (1924). ¢ BAN 2, S. 209 (1925).
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halten der neuen Sterne ziemlich stark abweichen und so den Unterschied zwi-
schen diesen und den hier betrachteten Sternen noch geringer erscheinen lassen.
Lediglich als Beispiele fithren wir folgende Tatsachen an: Die Nova T Aurigae
von 1891, die Nova Persei 1 von 1887 und die Nova Aquilae 4 von 1919 hatten
ziemlich langandauernde Maxima. Die Nova Ophiuchi 5 hatte ein dreifaches
Maximum, die Nova Ophiuchi 4 ein doppeltes (Lichtkurven dieser beiden Novae
finden sich in der zitierten Arbeit von SHAPLEY). Die Nova Sagittarii 5 ist
gewohnlich ein Stern 14. GroBe und leuchtete 1919 bis zur 7. GréBe auf; aber
schon 1901 hatte sie ein schwicheres Maximum 11. GréBe.

Die Ursache der Helligkeitsschwankungen der Nova-dhnlichen Verinder-
lichen muf natiirlich sehr dhnlich derjenigen der Lichtschwankungen der neuen
Sterne sein. Uber letztere wird in einem andern Kapitel dieses Werkes berichtet.
Es sei hier nur erwdhnt, dafl es eine véllig befriedigende Erklirung des Ver-
haltens der neuen Sterne noch nicht gibt.

c) Die Verédnderlichen der R Coronae-Klasse.

12. Definition der R Coronae-Sterne. Das charakteristische Kennzeichen
dieser Klasse von Verdnderlichen besteht darin, daB die Helligkeit manchmal
lange Zeit konstant ist. Die Zeiten dieser ,,normalen Helligkeit werden regellos
unterbrochen durch oft sehr plétzlich einsetzende Minima, die zuweilen viele
Jahre andauern, und wihrend derer der Stern regellosen Helligkeitsschwankungen
unterliegt. Nach einem solchen Minimum erreicht der Stern wieder seine normale
Helligkeit. Ein Anwachsen iber diese hinaus findet niemals oder nur héchst
selten statt.

Die R Coronae-Sterne sind Gegenstand einer Untersuchung von H. LUDEN-
DORFF! gewesen; eine Erginzung zu der in dieser Arbeit enthaltenen Liste
von R Coronae-Sternen hat er spiter? gegeben.

Auch bei dieser Klasse von Verdnderlichen, die in mehr als einer Hinsicht
ganz besonderes Interesse verdient, erweist sich eine Besprechung der einzelnen
Objekte als nétig, und zwar werden zunichst diejenigen behandelt, die nach
dem heutigen Stande der Kenntnis sicher oder héchst wahrscheinlich zur R Coronae-
Klasse gehéren und die charakteristischen Merkmale derselben besitzen; darauf
folgen dann die, bei denen die Zugehérigkeit zu dieser Klasse wegen zu geringen
Umfanges des Beobachtungsmateriales noch zweifelhaft ist, oder die in ihrem
Verhalten gewisse Abweichungen von der gegebenen Definition zeigen.

13. Die sicher oder hdochst wahrscheinlich zur R Coronae-Klasse ge-
horigen Veridnderlichen.

1. R Coronae borealis. Wir beginnen mit diesem Stern, der der Klasse
seinen Namen gegeben hat, und dessen Lichtwechsel am besten bekannt ist.
Eine Spezialuntersuchung iiber ihn ist von H. LUDENDORFF3 ausgefiihrt worden,
die auch eine Lichtkurve fiir die Zeit von 1843 bis 1905 gibt. Eine Erginzung
dieser Lichtkurve fiir die Zeit von 1825 bis 1832 findet sich bei R. MULLER,
,»ochwerds Beobachtungen verinderlicher Sterne‘“4, und eine Lichtkurve fiir
die Zeit bis 1923 im Harv Circ 247. Nach letzterer gibt Abb.5 eine Dar-
stellung der Lichtschwankungen fiir 1892 bis 1923; es ist hierzu zu bemerken,
daB die in dieser Kurve angedeuteten sehr kleinen Helligkeitsschwankungen
um die NormalgréBe (6,0) herum héchst wahrscheinlich nicht reell sind.

1 AN 209, S.273 (1919).

2 Seeliger-Festschrift S. 91 (1924).

3 Publ Astrophys Obs Potsdam 19, Nr. 57 (1908). Nachtrag dazu A N 201, S. 439 (1915).
4 Publ Astrophys Obs Potsdam 25, Nr. 82 (1925).
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Die Hauptresultate der Untersuchung von LUDENDORFF, die durch den
weiteren Verlauf der Helligkeitsschwankungen bisher bestitigt worden sind,
lassen sich kurz in folgende

© ®» 98 §§ Sitze zusammenfassen:

N &) R Coronae ist oft
lange Zeit hindurch von
i 3 konstanter Helligkeit, und

zwar besitzt er dann stets

B sehr nahe die GroéBe 6,0.

~ R . Kleine sikulare, insgesamt

= 0,2 bis 0,3 GroBenklassen

7 . betragende  Anderungen

dieser normalen GroBe sind
angedeutet.

f) Ein Anwachsen der
Helligkeit von R Coronae
iber die normale GroéBe
hinaus hat bisher héchst
wahrscheinlich noch nie-
mals stattgefunden, solange
dieser Stern beobachtet
worden ist.

y) Die Zeiten normaler
Helligkeit werden anschei-
nend regellos unterbrochen
durch zahlreiche Minima
von verschiedenster Dauer
und verschiedenster Mini-
malhelligkeit. Die Hellig-
keitsabnahme bei Beginn
eines Minimums geschieht
zumeist sehr schnell, die
Wiederzunahme am Ende
eines Minimums meist weit
langsamer. Dazwischen
liegen Lichtschwankungen
von gréBter Unregelmafig-
keit. Die kleinste beobach-
tete Helligkeit ist etwa
152,0. Das lingste bis-
her beobachtete Minimum
dauerte fast elf Jahre. In
einigen Fillen haben die
Minima, was die Form der
Lichtkurve anbetrifft, Ahn-
lichkeit mit denen von Bedeckungs-Verinderlichen.

Das Spektrum von R Coronae ist sehr merkwiirdig. Wir iibergehen hier
die dlteren Beobachtungen von EspIN und auf dem Harvard-Observatorium.
1903 und 1905 gelangen auf dem Yerkes-Observatorium zwei Aufnahmen des
Spektrums mit weitem Spalt; nach E. B. Frost! war es dhnlich dem von « Persei
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(cF5), und die Radialgeschwindigkeit ergab sich zu +14 km. Auf dem Pots-
damer Observatorium wurden von 1902 bis 1906 sieben, 1913 bis 1915 sechs
Aufnahmen des Spektrums gewonnen, alle zur Zeit normaler Helligkeit des
Sternes. Diese Platten sind von H. LUDENDORFF! bearbeitet worden. Er fand
eine konstante Radialgeschwindigkeit von rund 425 km; das Spektrum zeigte
ebenfalls groBe Ahnlichkeit mit dem von & Persei, doch war merkwiirdigerweise
die Wasserstofflinie Hy weder als Absorptions- noch als Emissionslinie sichtbar
(die iibrigen Linien des H waren nicht in dem aufgenommenen Spektralbezirk
enthalten). Auf den erwihnten Yerkes-Platten fehlten ebenfalls Hy und HJ,
wie FrosTt nachtriglich feststellte. Auf zwei Potsdamer Spektralaufnahmen
geringer Dispersion aus dem Jahre 1906 fehlten Hy, Ho und H{ (He wird
durch H iiberdeckt).

Im neuen Draper-Katalog ist das Spektrum als GOp bezeichnet, und es
ist dazu bemerkt: ,,The spectrum is peculiar and on photographs of small dis-
persion appears to contain bright lines, but it is not certain whether these are
lines or spaces. The G band is absent as a distinct absorption band.”“ Eine aus-
fithrliche Untersuchung des Spektrums rithrt von A. H. Joy und M. L. HumasoN
her?. Vier Platten (1922 Februar bis Juli), die wihrend der normalen Hellig-
keit des Sternes aufgenommen sind, ergaben ein ¢G0-Spektrum. Drei Platten,
die wihrend des Minimums der Helligkeit im Mai 1923 aufgenommen waren
(Helligkeiten des Veranderlichen Mai 17: 12™,3, Mai 23: 11™,4, Mai 24: 11™,3),
ergaben, da diejenigen Funkenlinien des Ti, die wihrend des Helligkeits-
maximums sehr starke Absorptionslinien waren, nunmehr als scharfe Emissions-
linien erschienen. AuBerdem waren noch mehrere andere helle Linien sichtbar;
H und K waren Mai 17 scharfe Emissionslinien, Mai 24 breite Emissions-
banden. Das Absorptionsspektrum war im Minimum ziemlich unverindert,
doch waren die Linien nicht so scharf wie im Maximum. Beim Anwachsen der
Helligkeit (1923 Juni 10:10™,2, Juni11:10%,1) waren die Emissionslinien bereits
verschwunden, und kurze Zeit darauf (Juni 24: 8®,0) hatte das Spektrum das-
selbe Aussehen wie im Maximum.

Anderungen der Radialgeschwindigkeit lieBen sich nicht feststellen. Die
hellen Linien, die im Minimum auftraten, waren gegen die Absorptionslinien
nach Violett um einen Betrag verschoben, der einer Differenz der Radial-
geschwindigkeiten von 20 km entspricht. Dies ist ungemein bemerkenswert,
denn die hellen Linien im Spektrum der Mira-Sterne zeigen ein ganz zhnliches
Verhalten. —

Es folgt nun die Besprechung der {ibrigen sicher oder héchst wahrscheinlich
zur R Coronae-Klasse gehorigen Sterne in der. Reihenfolge ihrer Rektaszension.

2. X Persei hat bisher nur kleine Helligkeitsschwankungen im Betrage
von 0™,7 erkennen lassen. Man wiirde kaum in Versuchung kommen, diesen
Stern mit R Coronae zu vergleichen, wenn er nicht nach den zahlreichen photo-
metrischen Messungen von G. MULLER und P. KEMPF von Anfang 1888 bis
Anfang 1891 véllig konstante Helligkeit (6™,3) besessen hitte. Dann nahm die
Helligkeit bis 1898 stetig um 0™,6 ab. Bis 1907 hat der Stern unregelmaBige
Schwankungen zwischen den Grenzen 6,3 und 7,0 vollfithrt.

Eine Lichtkurve fiir die Zeit von 1888 bis 1907 haben MULLER und KEMPF3
gegeben. Die Helligkeitsinderungen verlaufen viel langsamer als bei R Coronae.
Fir die spétere Zeit (bis 1925) liegen hauptsichlich Beobachtungen von A. N
BrowN vor?. Danach sind die Anderungen jedenfalls nur gering gewesen,

1 Publ Astrophys Obs Potsdam 19, Nr. 57 (1908); A N 201, S. 439 (1915).

2 Publ ASP 35, S.325 (1923). 3 AN 175, S. 161 (1907).
4 MN 86, S.101 (1926).
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und die Periode von einem Jahr, die BRowWN angedeutet findet, diirfte viel-
leicht auf systematische Fehler der Helligkeitsschitzungen zuriickzufithren sein.

Nach Aufnahmen des Harvard-Observatoriums! ist das Spektrum von
X Persei Fp; die Linien Ha, Hf, Hy und die He-Linien Dy und 1 4471 sind hell.
Der neue Draper-Katalog bezeichnet das Spektrum mit BOp und bemerkt,
daB Hf und mehrere andere Linien hell, sowie daf8 die dunkeln Linien sehr
schwach sind. Beobachtungen auf dem Mt. Wilson-Observatorium? bestitigen
die Einordnung in die Klasse B; auch Ho ist danach hell.

3. T Tauri. Einen ganz besonders interessanten Fall R Coronae-dhnlicher
Verinderlichkeit bietet der durch die unmittelbare Nachbarschaft verdnderlicher
Nebel ausgezeichnete Stern T Tauri. Es ist bekannt, daB seine Helligkeits-
schwankungen mit denen dieser Nebel nicht in Zusammenhang stehen; die
Verinderungen der letzteren sollen daher hier nicht weiter diskutiert werden®.
Eine Skizze der T Tauri umgebenden Nebel gibt F. G. PEase®. Der Verinder-
liche selbst besitzt einen kleinen, veridnderlichen Nebelschweif.

Wihrend aus der Zeit vor 1863 nur wenige vereinzelte Beobachtungen von
T Tauri vorhanden sind, ist dieser Stern in den Jahren 1863 bis 1887 von ver-
schiedenen Beobachtern ziemlich eingehend beobachtet worden, und LUDEN-
DORFF hat auf Grund dieser Beobachtungen eine Lichtkurve des Sternes fiir das
angegebene Zeitintervall entwerfen kénnen®. Auffallend ist an der Kurve zu-
nichst die auch fir R Coronae so charakteristische jahrelange Konstanz im
Maximum (9™,8), die wir hier fiir die Jahre 1876 bis Anfang 1881, vielleicht
sogar bis 1882 feststellen kénnen. Es scheint allerdings, als ob T Tauri im Gegen-
satz zu R Coronae mitunter auch in anderen Helligkeiten als der maximalen
lingere Zeit hindurch konstant ist, z. B. in dem tiefen Minimum von 1866.
Zuweilen erfolgen aber auch, wie bei R Coronae, rasche Schwankungen im
Minimum. Von 1863 bis zur Jahreswende 1875/76 hat T Tauri niemals die
Maximalhelligkeit erreicht; so lange Minima kommen aber auch bei R Coronae
vor. Ubrigens scheint sich das Minimum von T Tauri noch weiter riickwirts
erstreckt zu haben. Nach der Kurve scheinen die Lichtschwankungen von
T Tauri im allgemeinen langsamer vor sich zu gehen als bei R Coronae, auch
sind sie kleiner (9™,8 bis 13™,6) als bei letzterem Stern. — Von 1887 bis 1904
sind nur ganz sporadische Beobachtungen von T Tauri vorhanden; sie lehren
uns nichts Neues und, soweit sie reichen, hat ein wesentliches Uberschreiten
der fritheren Maximalhelligkeit in diesem Intervall nicht stattgefunden. Ende
1904 setzen dann die leider nicht sonderlich genauen und auch nicht sehr zahl-
reichen Beobachtungen von L. CaMPBELL und Miss A. J. CANNON ein, die bis
1910 reichen. Sie geben zeitweise wiederum konstante Maximalhelligkeit (etwa
10™,0), sowie Minima bis herab zur 12. Gré8e. Anfang 1916 scheint der Stern
in einem flachen Minimum (etwa 11™) gewesen zu sein. Von 1917 an bis 1923
war die Helligkeit nach den wenig zahlreichen Beobachtungen der American
Association of Variable Star Observers vermutlich meist die normale.

Nach dem Gesagten scheint T Tauri, wie R Coronae, eine normale Maximal-
helligkeit (etwa 9™,7 bis 10™,0) zu besitzen, die er oft lange beibehalt; natiirlich
ist es moglich, daB wihrend der Zeiten normaler Helligkeit kleine Schwankungen
innerhalb der Grenzen der Beobachtungsfehler vorhanden sind. Merkliche Uber-
schreitungen dieser Maximalhelligkeit sind bisher noch nicht mit Sicherheit
festgestellt.

1 Harv Ann 56, S. 182 u. 184 (1912).

2 Ap J .61, S. 404 u. 409 (1925) = Mt Wilson .Contr 294.

3 Vgl. BaArRNARD in M N 55, S. 442 (1895); 59, S. 372 (1899).

4 ApJ 45, S. 89 (1917) = Mt Wilson Contr 127. 5 AN 209, S.277 (1919).
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Wie R Coronae und X Persei, so besitzt auch T Tauri ein merkwiirdiges
Spektrum. Es ist zuerst von W.S. ApAaMS und F. G. PEASE? untersucht worden.
Das Absorptionsspektrum ist danach ein solches der Klasse F5. Die Linien
des Wasserstoffs sind aber durch Emissionslinien verdeckt, und in diesem Punkte
erinnert es an das von R Coronae, in welchem, wie wir sahen, nach den Potsdamer
und Yerkes-Aufnahmen die Wasserstofflinien weder als Absorptions- noch als
Emissionslinien sichtbar sind, ein Zustand, den man als den Beginn des Auf-
tretens von Wasserstoffemissionslinien auffassen kann. AuBer den Wasserstoff-
linien sind bei T Tauri auch noch die Ca-Linien H und K, ferner Linien des He
und einige andere nicht identifizierte Linien hell. Das Emissionsspektrum von
T Tauri dhnelt sehr dem des Wolf-Rayet-Sternes BD + 36°3639. Die hellen
Linien ragen iiber das kontinuierliche Spektrum hervor, was auf eine ausgedehnte
Atmosphire hindeutet. — Im Gegensatz zu dem eben geschilderten Befunde
sagt F. G. PEAsE?: | Mr. Apams finds that the spectrum of T Tauri is of type
Md with additional bright lines. Wie der Widerspruch zu erkliren ist, wird
nicht mitgeteilt.

Eine weitere Untersuchung des Spektrums von T Tauri rithrt von R.F.
SANFORD her®. Die Absorptionslinien ergaben eine Radialgeschwindigkeit von
+29 km. An hellen Linien fand er HS, Hy, H§, H;, H, K, ferner Funkenlinien
des Fe, aber keine Linien des He; die hellen Linien ergeben ungefihr dieselbe
Radialgeschwindigkeit wie die dunkeln. E. HUBBLE* bezeichnet das Spektrum
als Gpe.

4. AB Aurigae. Uber den Lichtwechsel dieses Sternes ist erst sehr wenig
bekannt, nach einer Notiz von H. SHAPLEY® kann aber kaum ein Zweifel be-
stehen, daB er zur R Coronae-Klasse gehort. In der Regel besitzt der Stern
die GréBe 7,2 (phot.); auf einigen von 800 Platten des Harvard-Observatoriums,
die von 1898 bis 1923 aufgenommen waren, war er aber merklich schwicher
(geringste Helligkeit 8™,4). Um einen Bedeckungs-Verinderlichen kann es sich
nach SHAPLEY nicht handeln; dieser macht noch folgende Bemerkung iiber
den Stern: , Moreover, photographs of long exposure indicate that AB Aurigae
is situated at the edge of an obscured region. Probably, therefore, its abnormal
variability is to be attributed to occultations by cosmic dust clouds.” Das
Spektrum ist AO0.

5. T Orionis. Dieser Verinderliche ist durch seine Lage bemerkenswert;
er liegt namlich an der Begrenzung des grofien gekriimmten Nebelbogens, der,
von der Mitte des Orionnebels ausgehend, sich nach Siidosten hinzieht, und ist
auf photographischen Aufnahmen des Orionnebels sehr leicht aufzufinden.
Die Helligkeitsschitzungen von BoND und SAFFORD 1863 bis 1865 ergeben
Schwankungen zwischen 9@,3 und 10®,5. Sie sind vereinbar mit der Annahme,
daB Zeiten konstanter oder nahezu konstanter Helligkeit unterbrochen werden
durch Zeiten geringerer Helligkeit, erstrecken sich aber nur iiber kurze Inter-
valle. Nach J. SceMipTs Beobachtungen scheint es, als ob T Orionis von 1868
bis 1877, soweit die Beobachtungen reichen, nur geringe Schwankungen um die
GroBe 9,7 ausgefithrt hat, nur zu Anfang 1877 scheint ein flaches Minimum
stattgefunden zu haben. ScrMIDT gibt fiir die genannten Jahre zwar verschiedene
zweifelhafte und unsichere Maxima und Minima an, aber es ist bekannt, daf3
er zuweilen mehr aus seinen Beobachtungen herauslas, als sie wirklich gaben.

1 Publ ASP 27, S.132 (1915).

2 ApJ 45, S. 91 (1917) = Mt Wilson Contr 127.
3 Publ ASP 32, S. 59 (1920).

4 ApJ 56, S.182 (1922) = Mt Wilson Contr 241.
5 Harv Bull 798 (1924).
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Wabhrscheinlich diirfte sich die Helligkeit von T Orionis in dem erwdhnten
Intervall, von dem Minimum 1877 abgesehen, iiberhaupt nicht geindert haben.
1878 fand dann ein Minimum 13™ statt mit sehr raschem Helligkeitsanstieg.
1879, 1880, 1881 traten weitere Minima ein, die mit Zeiten normaler Helligkeit
abwechselten. Die Beobachtungen von H. M. PARKHURST und J. H. EADIE
(1885 bis 1888, 1892) geben, graphisch ausgeglichen, Helligkeiten zwischen
10™,0 und 13™,0, die also alle unterhalb der normalen Helligkeit liegen. Ent-
schieden fiir den R Coronae-Charakter des Sternes sprechen die Schitzungen
der Harvard-Beobachter aus den Jahren 1904 bis 1910, die lingere Zeiten der
Konstanz im normalen Licht (etwa 9®,7) und Minima bis zur Gré8e 12 ,8 ergeben.
Endlich ergeben die Beobachtungen der American Association of Variable Star
Observers fiir 1914 bis 1925 meist konstante Helligkeit, mehrfach unterbrochen
durch nicht sehr tiefe Minima (etwa bis 11™,5). Die konstante Helligkeit scheint
in den letzten Jahren etwas kleiner gewesen zu sein als frither. Zeitweise zeigen
fibrigens die Schitzungen der Mitglieder der genannten Gesellschaft sehr erheb
liche Abweichungen voneinander.

Uberblickt man das gesamte fiir T Orionis vorhandene Beobachtungs-
material, so muB man auf eine ziemlich enge Verwandtschaft dieses Sternes
mit R Coronae schlieBen. Uber das Spektrum von T Orionis scheint nichts
bekannt zu sein. ‘

6. SU Tauri ist ein typischer Vertreter der R Coronae-Klasse. In den
Jahren 1886 bis 1908 war die Helligkeit im allgemeinen véllig oder nahezu
konstant, doch treten vier tiefe Minima auf, und zwar 1891, 1899, 1904 bis
1905 und 1908. Die Jahresmittel der Helligkeit fiir die iibrigen Jahre des ge-
nannten Intervalls liegen alle zwischen 10,15 und 10™,35, nur 1900 ist das Mittel
10™,59 und 1901 10™,39; wahrscheinlich hatte sich der Stern in diesen beiden
Jahren noch nicht véllig von dem vorangegangenen Minimum erholt. Als mittlere
photographische ,,normale GréSe” wird man 10™,3 annehmen konnen. Fir
1909 bis 1925 liegen visuelle Schitzungen durch Beobachter des Harvard-
Observatoriums und der American Association of Variable Star Observers vor.
Danach hat sich das Minimum, welches 1908 begonnen hatte, bis 1911 erstreckt;
dann traten neue Minima 1912, 1913 bis 1914, Ende 1916 und 1924 ein. Be-
sonders interessant ist das Minimum (zirka 13™) von 1916, welches ganz sym-
metrisch ist und wie das eines Algol-Sternes aussieht; man kann sich kaum
des Eindrucks erwehren, daB es durch eine Bedeckungserscheinung zustande
gekommen sein muB. Dieses Minimum von SU Tauri erinnert ganz auBerordent-
lich an das von R Coronae im Jahre 1861 und noch mehr an das desselben Sternes
von 1895.

SU Tauri sinkt in manchen Minima bis unter die 14. GroBe (visuell) herab.
Die visuelle NormalgréBe 1911 bis 1925 war rund 9™,5, und wenn man annimmt,
daB die NormalgréBe vor 1908 dieselbe war wie nach 1911, so erhilt man, da
die photographische NormalgréBe vor 1908 etwa 10™,3 war, fiir diesen Stern
den Farbenindex +0m,8. Uber das Spektrum von SU Tauri ist wenig bekannt.
Mrs. W. P. FLEMING2? bemerkt dariiber: ,,It appears to be of class G, and may
resemble that of R Coronae borealis.” Nach einer Aufnahme vom 29. Dezember
19213 ergab sich ebenfalls, daB es dem der Sonne 4hnelt, aber die Dispersion
war nicht geniigend, um festzustellen, ob es die Eigentiimlichkeiten der Spektren
von R Coronae und RY Sagittarii hat.

7.ZCanismajoris. Nach Beobachtungen auf dem Harvard-Observatorium+*
ist die Helligkeit wahrend langer Zeiten vollig oder nahezu konstant. Seit 1899

1 Harv Circ 151 (1909). 2 Harv Ann 56, S.209 (1912).
3 Harv Bull 762 (1922). 4 Harv Circ 225 (1921).
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konnen aber zwei tiefe Minima festgestellt werden (1908 Februar bis 1909 April,
Ende 1920 bis 1921 April). Im Spektrum sind Hf und Hy hell; auBerdem sind
zahlreiche dunkle Linien vorhanden, darunter solche des He. Im Minimum bleibt
Hy hell.

8. RX Puppis ist auf dem Harvard-Observatorium photographisch be-
obachtet worden'. Anfang 1890 war der Stern 12. GroBe, 1894 bis 1899 dagegen
nahezu konstant, ungefihr 11™,4. Bis 1904/05 nahm die Helligkeit ab (Minimum
14™,1) und dann allmihlich wieder zu, so dal} Anfang 1912 die GréBe 12™,0 er-
reicht war. Von 1913 bis 1924 ist die Helligkeit konstant geblieben2. Besonders
interessant ist RX Puppis durch sein Spektrum. Nach dem neuen Draper-
Katalog sind auBler den Wasserstofflinien auch die Nebellinien 13869, 4363,
4688 hell, und das Spektrum gleicht dem einer Nova zu der Zeit, wo sie sich
in einen Gasnebel verwandelt.

9. UW Centauri. Das Beobachtungsmaterial fiir diesen Stern ist leider
nur klein und nicht ausfithrlich vertffentlicht. Nach photographischen Auf-
nahmen des Harvard-Observatoriums3 lag die Helligkeit von 1901 Mirz 26
bis 1904 Januar 9 stets zwischen 10™,0 und 10™,6, 1904 Februar 3 hatte sie bis
12™,2 abgenommen, April 16 bis 14™,7. Ferner lag 1897 Januar 5 bis Mai 29
die Helligkeit stets zwischen 11™,0 und 11™,3, Juni 9 war dagegen die GroBe
12m,0, Juli1 12™,9, Juli22 << 16™. Wihrend die beiden plotzlichen Abstiirze
der Helligkeit hiernach durchaus denen von R Coronae dhnlich sind, ist es auf-
fallig, daB die vollig oder nahezu konstante Helligkeit vor den beiden Minima
etwas verschieden ist. Das Spektrum gehért zur Klasse K. Abgesehen von der
hervorgehobenen Abweichung, die vielleicht durch einen langsamen Beginn des
zweiten Minimums erklirt werden konnte, ist wohl an der Zugehorigkeit von
UW Centauri zur R Coronae-Gruppe kaum zu zweifeln.

10. S Apodis. In Harv Bull 761 (1921) wird kurz mitgeteilt, daB der
Stern zur R Coronae-Klasse gehort. Die visuelle Amplitude erstreckt sich von
10™,0 bis <<13™,4, die photographische von 10™,6 bis 15™,8. Nach neueren Be-
obachtungen der American Association of Variable Star Observers war der Stern
von Ende 1922 bis Anfang 1925 nahezu konstant (etwa 10™,0), nur Mitte 1924
fand ein sich iiber etwa 1509 ausdehnendes Minimum statt, in welchem der
Stern bis zur GroBe 12™,8 abnahm, und bei dem die Abnahme der Helligkeit
etwas rascher vor sich ging als die Zunahme. Nach dem neuen Draper-Katalog
ist das Spektrum R3.

11. U Lupi. Die Lichtschwankungen dieses Sternes sind wenig bekannt,
doch gibt R. T. A. INNES* seine Lichtkurve fiir die Zeit 1896 bis 1901. In diesem
Zeitintervall sind Minima eingetreten: 1896 (10™.3), 1898 (das erste 11m,0, vom
zweiten ist nur der Anfang beobachtet), 1899 (10™,0). Im iibrigen war der Stern
konstant, etwa von der GréBe 9™2. Die kleinen Schwankungen im Gesamt-
betrage von etwa 0™,5, die INNES’ Beobachtungen auBerhalb der genannten
Minima anzudeuten scheinen, brauchen wohl nicht reell zu sein, wie man erkennt,
wenn man z. B. INNES’ Beobachtungen des Algolsternes RR Velorum betrachtet.
Vielleicht ist noch ein Teil der 1901 beobachteten Schwankungen als reell an-
zusehen. Bemerkenswert ist, daB3 der Stern sich nie um mehr als einen innerhalb
der Grenzen der Beobachtungsfehler liegenden Betrag iiber die normale Hellig-
keit erhebt.

Die Farbe von U Lupi ist nach INNEs ,full yellow”, das Spektrum
diirfte also zwischen G und K liegen; sonst ist iiber das Spektrum nichts
bekannt.

1 Harv Circ 182 (1914) mit Lichtkurve. 2 Harv Bull 809 (1924).
3 Harv Circ 170 (1912). 4 Cape Ann 9, S. 114 B (1902).
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12. RT Serpentis. Auf zahlreichen, von 1891 bis 1908 auf dem Harvard-
Observatorium und in Heidelberg aufgenommenen Platten war der Stern un-
sichtbar!. Im Juli 1909 war seine GroBe 13™,9 (phot.), dann nahm allmihlich
die Helligkeit zu und erreichte 1915 den Wert 10™,5. Von 1915 bis 1923 war
die photographische Gré8e 10™,3 bis 10™,62 Nach ziemlich verstreuten Be-
obachtungen der American Association of Variable Star Observers aus den
Jahren 1922 bis 1924 war die visuelle GréBe in dieser Zeit stindig etwa 9™,5.
Es ist wohl sicher anzunehmen, daB es sich hier um einen R Coronae-Stern
handelt, der vor 1915 ein auBerordentlich lang ausgedehntes Minimum gehabt
hat und sich seitdem in der Phase konstanter Helligkeit befindet. H. SHAPLEY
hat den Stern zum Gegenstande einer lingeren Betrachtung gemacht3. Er
scheint am meisten zu der Ansicht zu neigen, daB es sich hier um einen Stern
handelt, der hinter einer absorbierenden kosmischen Wolke gestanden hat und
nunmehr infolge seiner Bewegung hinter derselben hervorgekommen ist.
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Abb. 6. Lichtkurve von XX Ophiuchi nach Harv Circ 292.

Das Spektrum von RT Serpentis ist auf dem Mt. Wilson-Observatorium
untersucht worden. W.S. ApaMs und A. H. Jov Kklassifizierten es anfangs*
als FO mit heller Hf-Linie; sie bemerken, daB die Intensitit im brechbareren
Teile stiarker abzufallen scheint als es gewdhnlich bei Sternen dieses Spektral-
typus der Fall ist. (Vielleicht erkliart dies, daB der Stern photographisch be-
trachtlich schwicher zu sein scheint, als visuell.) Spidter wurde das Spektrum
von RT Serpentis auf dem Mt. Wilson-Observatorium als A8p (Hf hell)®
und schlieBlich® als cA8 Kklassifiziert. Die spektroskopische Parallaxe ergab
sich zu 07,003, die entsprechende absolute Helligkeit ist +4-27,9; fiir einen ¢-Stern
ist diese absolute Helligkeit auffallig gering.

Auch die Radialgeschwindigkeit wurde auf dem Mt. Wilson-Observato-
rium gemessen; in dem nicht angegebenen Zeitintervall, das die sieben auf-
genommenen Platten umfassen, hat sie sich allmihlich von --125km auf
+44 km verringert.

13. XX Ophiuchi ist ein typischer R Coronae-Stern, dessen photographische
Lichtkurve nach Harvard-Beobachtungen wir in Abb. 6 wiedergeben. Die Licht-
schwankungen sind, wie aus dieser Kurve hervorgeht, ziemlich klein. Hochst
eigentiimlich ist das Spektrum dieses Sternes. Im Henry Draper Catalogue
ist es als Bp (mit hellen Linien des H) bezeichnet. P. W. MERRILL? fand auf
Platten aus den Jahren 1921 bis 1923 70 helle Linien in dem Spektrum, von
denen 25 dem Eisen, und zwar ganz vorwiegend dessen Funkenspektrum, an-
gehérten. Im Jahre 1925 waren dagegen nach MERRILL® die Absorptionslinien
des Ti-Funkenspektrums das Charakteristische in dem Spektrum. Dieses ist
also stark veridnderlich.

1 G.u. L., 3.Bd., S.93. 2 Harv Bull 753 (1921), 789 (1923).

3 Publ ASP 31, S.226 (1919). 4 Pop Astr 28, S. 514 (1920).
5 ApJ 53, S.75 (1921) = Mt Wilson Contr 199.

S PublASP 36, S.139 (1924). 7 Publ ASP 36, S.225 (1924).
8 Publ AS P 38, S.45 (1926).
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14. RY Sagittarii gleicht in seinem Lichtwechsel R Coronae auBerordent-
lich; die vorhandenen Beobachtungen sind freilich infolge der stark siidlichen
Lage des Sternes nicht angenihert so vollstindig wie fiir R Coronae. Die normale
GroBe ist etwa 72,0, und zeitweise sinkt die Helligkeit unter die 13. Gré8e hinab.
Eine Abweichung von R Coronae besteht darin, daB in einem Falle ein Uber-
schreiten der normalen Helligkeit sichergestellt zu sein scheint: 1896 Oktober 19
erhielt nimlich E. C. PICKERING mit dem Meridianphotometer fiir den Ver-
anderlichen die Gr6Be 6™,1 und am gleichen Tage E. E. MARKWICK durch Schitzung
die GréBe 5@,9 in der Skala der Uranometria Argentina = 5%,7 der Harvard-
Skala; auch 12 Tage spiter findet MARKWICK dieselbe Helligkeit.

Das Spektrum #hnelt nach dem neuen Draper-Katalog dem von R Coronae
und wird mit GOp bezeichnet?.

15. SY Cephei, photographisch von C. R. D’ESTERRE? entdeckt und be-
obachtet, zeigt bei konstanter, lange anhaltender Maximalhelligkeit (etwa 11™,5)
gelegentlich scharfe Minima, die nicht regelmifig wiederzukehren scheinen, iiber
deren Verlauf aber Niheres noch nicht bekannt ist.

14. Sterne, die vielleicht zur R Coronae-Klasse gehéren.

1. R Monocerotis. Der Stern liegt, wie T Tauri, an der Spitze eines kleinen,
einem Kometenschweife #hnelnden Nebels (N G C2261). Der Verinderliche
ist bisher noch nicht sehr eingehend beobachtet worden. Er fithrt unregelmiBige
Lichtschwankungen ungefahr zwischen 11™ und 13™ aus und scheint sich nur
selten ein wenig iiber die 11. GréSe zu erheben. Beobachtungen des Harvard-
Observatoriums und der American Association of Variable Star Observers
scheinen darauf hinzudeuten, daBl die Helligkeit manchmal lange Zeit konstant
ist bei ungefahr 11™ bis 11™,5. Der Verdacht, daB hier Zugehorigkeit zur R Co-
ronae-Klasse vorliegt, ist ziemlich stark.

Der von R Monocerotis ausgehende Nebel ist, ebenso wie der bei T Tauri,
gleichfalls verinderlich nach den Untersuchungen von E. HuBBLE?, die durch
solche von H. Knox SHAW und C. C. L. GREGORY* sowie von C.O. LAMPLAND?®
bestitigt werden. Das Spektrum von R Monocerotis ebenso wie das des Nebels
gleicht nach V.M. SLIPHER® dem einer Nova in frithem Stadium (Absorptions-
linien auf der brechbareren Seite der Emissionslinien des H).

2. WY Velorum. Nach photographischen Beobachtungen auf dem Har-
vard-Observatorium? (101 Platten, 1890 bis 1922) hat die Helligkeit in dem
Intervall von 1890 bis 1901 allméhlich von 9™,8 bis 9™,2 zugenommen und seit
1902 langsam wieder abgenommen. Im Mai 1922 war die GréBe 10™,1. Das
Spektrum ist Ma, enthilt aber fiinf helle Linien oder Banden, welche mit einigen
der starksten hellen Linien unbekannten Ursprunges im Spektrum von % Carinae
identisch zu sein scheinen.

Falls hier nicht Zugehorigkeit zur R Coronae-Klasse vorliegt, was sich
noch nicht entscheiden 14Bt, wire der Stern wohl in die Klasse der roten un-
regelmiBigen Veridnderlichen einzuordnen.

3. TX Ophiuchi. Auf Grund von 94 nicht versffentlichten Beobachtungen
sagt E. ZINNER® iiber den Lichtwechsel folgendes: ,,Die Lichtkurve zeigt deut-
lich, daB3 der Stern meistens die Helligkeit 10,1 hat, die er gelegentlich verliBt,
um bis zu 10,6 und seltener bis 11™,3 abzunehmen. Diese Lichtschwichen, die

1 Siehe auch Harv Ann 56, S. 210, 211, 224 (1912).

2 AN 194, S. 152 (1913); 199, S. 297 (1914).

3 ApJ 44, S.190 (1916); 45, S. 351 (1917).

4 Helwan Obs Bull 1, S. 178 (1920); S.235 (1921).

® Pop Astr 26, S.249 (1918); 27, S. 31 (1919); 29, S. 632 (1921); 34, S. 621 (1926).

6 Lowell Obs Bull 3, S. 63 (1918). 7 Harv Bull 783 (1923).

8 Astron. Abhandlungen. Erginzungshefte zu den AN 4, Nr. 3, S. 3 u. 11 (1922).
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tiefen und die halbtiefen, folgen nicht, wie bei den Verfinsterungssternen, auf-
einander, noch erscheinen sie regelmiBig nach einer bestimmten Zeit wieder,
sondern bleiben gelegentlich aus. Die eintreffenden gleichen sich, natiirlich mit
dem Unterschiede, daB3 die tiefen Lichtschwichen 50 bis 60 Tage, die halb-
tiefen nur 40 Tage dauern.”” Die eingetroffenen Minima liegen um ganzzahlige
Vielfache von 67¢,5 voneinander entfernt. Spiter hat ZINNER! die Ansicht
ausgesprochen, daf der Stern zur R Coronae-Klasse gehore. Da das Beobachtungs-
material wenig umfangreich und die Lichtschwankungen nur gering sind, wird
man dies noch nicht als festgestellt betrachten diirfen. Das Spektrum des Sternes
ist unbekannt.

4. RCoronae australis liegt wie T Tauri und R Monocerotis an der
Spitze eines kleinen Nebels (N G C 6729). Uber den Lichtwechsel ist wenig
bekannt. Eine grofere Beobachtungsreihe (1861 bis 1879) von ScHMIDT ist
unzuverlissig wegen des tiefen Standes des Sternes iiber dem Horizont von Athen.
Beobachtungen von R.T.A.INNES (1899 bis 1901) ergeben unregelmiBige
Schwafikungen. Spitere Beobachtungen von INNEs? und von H. KNox Saw?
widersprechen sich teilweise. In Harv Bull 806 (1924) ist tiber den Lichtwechsel
folgendes gesagt: | R Coronae australis is so deeply involved in nebulosity that
observations of its brightness are likely to be influenced by the nebulosity. The
photographs, however, clearly confirm its variability between about 11,5 and
13,5. It is generally near maximum brightness. Out of more than a hundred
observations, it was found as faint as magnitude 13,0 on only three plates.*
Hiernach kénnte man Zugehorigkeit zur R Coronae-Klasse vermuten.

Uber die Verinderlichkeit von S und T Coronae australis, die R benachbart
sind, wissen wir noch weniger.

Der Nebel bei R Coronae australis ist, ebenso wie die bei T Tauri und bei
R Monocerotis, verinderlich. Er ist in letzter Zeit besonders von H. Knox
SHAW photographisch beobachtet worden*. Zwischen den Verinderungen des
Nebels (die sich nicht nur auf die Helligkeit, sondern auch auf die Form er-
strecken) und denen von R Coronae australis besteht kein Zusammenhang; es
kann aber sein, daf3 der Nebel einige Tage, nachdem R am hellsten gewesen
ist, an Helligkeit zunimmt. Auch andere Sterne in dem Nebel und in dessen
Umgebung sind verinderlich®.

Das Spektrum von R Coronae australis und des Nebels gleicht nach V. M.
SLIPHER® dem von R Monocerotis und dem zugehorigen Nebel (Spektrum einer
Nova in frithem Stadium). E.HUBBLE? hat dagegen festgestellt, daB das
Spektrum Gp ist. Er sagt dariiber: ,,R Coronae australis has bright unsymme-
trically reversed hydrogen and enhanced iron lines on an absorption spectrum
that is approximately a G-type but which has contradictory characteristics.
The spectrum resembles that of T Tauri except that it has no bright H and K*.

5. UV Cassiopeiae. Dieser von C. R. D’ESTERRE entdeckte Verdnderliche
war von 1911 September bis wahrscheinlich Mitte Marz 1913 konstant von der
GroBe 12,3 (phot.). Von Anfang Mai bis August 1913 war er dann auBerordent-
lich schwach und hatte im Februar 1914 wieder die 15. GréBe erreicht®,

Nach E. ZINNER® sollen auch SU Aquarii und W Scuti zur R Coronae-
Klasse gehéren. Von ersterem Stern wird man noch mehr Beobachtungen ab-

1 AN 224, S.270 (1925). 2 Union Circ 36, S. 283 (1916).
3 Helwan Obs Bull 1, S. 188 (1920).
4 M N 76, S. 646 (1916); Helwan Obs Bull 1, S. 141 (1915), S. 182 (1920); 2, S. 71 (1924).
Union Circ 31 (1915); 33, 36 (1916); 37 (1917).
Lowell Obs Bull 3, S. 66 (1918).
ApJ 56, S. 181 (1922) = Mt Wilson Contr 241.
AN 196, S.301 (1913); 198, S.271 (1914).  ° AN 224, S.270 (1925).
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warten miissen, ehe man ihn zu dieser Klasse rechnet. Nach den Ephemeriden
fiir 1926 in der Vierteljahrsschrift der Astronomischen Gesellschaft ist er ein
Bedeckungs-Verinderlicher. W Scuti ist nach C. HOFFMEISTER? gleichfalls ein
Bedeckungs-Verinderlicher.

Ferner hat sich TV Cephei, dessen Zugehorigkeit zur R Coronae-Klasse
LUDENDORFF fiir nicht ganz ausgeschlossen, wenn auch fiir unwahrscheinlich
hielt, ebenfalls als Bedeckungs-Verdnderlicher erwiesen?.

VY Pegasi endlich, den LUDENDORFF in der Seeliger-Festschrift? als frag-
lichen R Coronae-Stern bezeichnet, hat sich als langperiodischer Verinderlicher
herausgestellt?.

15. Allgemeines iiber die R Coronae-Sterne’. Wir geben zunichst eine
Liste der im vorstehenden behandelten R Coronae-Sterne; ilber dem Strich
stehen diejenigen Sterne, welche sicher oder hochst wahrscheinlich zu dieser
Klasse gehoren, unter dem Strich diejenigen, bei denen dies zweifelhafter ist.
g bedeutet den Abstand vom galaktischen Aquator.

AR (1900) ‘ Dekl (1900) f g Spektrum
X Persei . . . . . 3h49m,1 | +30°45" 16° | Bope
TTauri . . . . . 416 2 +19 18 . 20 | Gpe
AB Aurigae 449 ,4) +30 24 8 | Ao
T Orionis 530,9] — 5 32" 19 unbekannt
SU Tauri . 543,21 +19 2! 3 G
Z Canis majoris. . | 6 59 ,0! —11 24 1 | Pec (Helle Linien)
RX Puppis 810 ,7 | —41 24 3 | Spektrum einer Nova in spaterem Stadium
UW Centauri . . . |12 37 ,6: —53 59| 9 K
S Apodis . . . . . 14 59 4| —71 40 12 | R3
R Coronae borealis | 15 44 ,5 | 428 28 50 | cGop
ULupi . . . .. 15 54 ,5 | —29 38 | 16 | unbekannt. Farbe ,,full yellow*
RT Serpentis . . . |17 34,3 —11 53 9 cAS8pe
XX Ophiuchi . . |17 38 ,6| — 6 14 . 11 Pec
RY Sagittarii. . . |19 10 ,1 | —33 42 21 Gop
SY Cephei . . . .22 10.,3| 462 2| 5 | unbekannt
R Monocerotis . . 633 7| + 8 50 3 Spektrum einer Nova in frithem Stadium
WY Velorum . . . 918, 7| —52 8 1 Ma mit einigen hellen Linien
TX Ophiuchi . . . 116 59, 1! 4+ 5 7| 25 | unbekannt
R Coronae austr. . | 18 55, 2 —37 6 20 Gpe
UV Cassiopeiae . . |22 58,1 +59 4! 1 unbekannt

Zunichst ist die starke Zusammendringung der R Coronae-Sterne nach
der MilchstraBe auffallig. Nur einer von den 20 Sternen hat eine 25 ° {ibersteigende
galaktische Breite, namlich R Coronae borealis selbst mit g = 50°. Die R Coronae-
Sterne verhalten sich also hinsichtlich ihrer Verteilung in galaktischer Breite
ebenso wie die neuen Sterne und die Nova-ihnlichen Veridnderlichen. Merk-
wiirdigerweise liegt die am weitesten von der MilchstraBe entfernte Nova (Nova
T Coronae von 1866, g = 47°) nicht weit von R Coronae borealis, dem am weitesten
von der MilchstraBe entfernten R Coronae-Stern.

Die galaktische Anhdufung ist ja nun eine Eigenschaft, die die neuen Sterne
und die R Coronae-Sterne mit mehreren anderen Klassen von Sternen teilen,
und man kann daraus nicht auf irgendwelche Beziehungen zwischen den beiden
Gruppen von Sternen schlieBen. Auffilliger aber ist es, daB einige unter den
R Coronae-Sternen in ihrem Spektrum Eigentiimlichkeiten zeigen, die eben-
falls an die Novae erinnern: RX Puppis und R Monocerotis, nach SLIPHER auch

1 AN 214, S. 6 (1921). 2BZ 5, S.22 (1923). 3 S.91.

4 BZ 5, S.41 u. 49 (1923).
5 Vgl. hierzu LUDENDORFF, A N 209, S.273 (1919).
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R Coronae australis, haben ein Nova-Spektrum. Die Spektren von R Coronae
borealis und RT Serpentis haben c-Charakter, wie die Absorptionsspektren
mancher neuen Sterne nahe ihrem Maximum. Das Spektrum von S Apodis
gehort der hochst seltenen Spektralklasse R an, wie das der Nova Z Centauri
in ihrem gegenwirtigen Stadium. Ferner ist hervorzuheben, da T Tauri, R Mono-
cerotis, R Coronae australis und T Orionis in Nebeln liegen; einen engen Zu-
sammenhang mit Nebeln nimmt man aber vielfach auch bei den neuen Sternen
an. Es scheinen also tatsichlich gewisse Parallelen zwischen den neuen Sternen
und den Sternen der R Coronae-Klasse angedeutet zu sein, so unwahrscheinlich
das zunichst auch klingen mag. Diese Beziehungen werden aber verstindlicher,
wenn man sich {iberlegt, auf welche Weise die merkwiirdigen Lichtschwankungen
der R Coronae-Sterne zu erkliren sein kénnen. Das charakteristische Merkmal
der Lichtkurven — die oft sehr lange andauernde Konstanz in einer normalen
Helligkeit, unterbrochen durch meist scharf einsetzende Minima — findet eine
einfache Deutung, wenn wir annehmen, daBl sich vor dem Stern zeitweise ab-
sorbierende kosmische Nebel- oder Staubmassen voriiber bewegen, deren Vor-
handensein im Weltraum gegenwirtig allgemein zugegeben wird. Ist eine solche
Nebelwolke regelmifig geformt, so konnen Minima zustandekommen, die denen
der Algol-Sterne dhneln, wie wir solche bei R Coronae und SU Tauri festgestellt
haben. Sind dagegen die Nebelwolken von unregelmiBiger Struktur und wech-
selnder Durchsichtigkeit, so kann die Lichtkurve wihrend des Minimums die
verschiedensten Formen annehmen.

Nach dieser einfachen Hypothese wiirden die R Coronae-Sterne als Be-
deckungs-Veranderliche anzusehen sein, nur wiirde bei ihnen die Bedeckung
nicht durch eine zweite Komponente, sondern eben durch eine kosmische Wolke
geschehen. Einen Ubergang von ihnen zu den eigentlichen Bedeckungs-Ver-
anderlichen wiirde dann der merkwiirdige Stern & Aurigae bilden, bei dem die
alle 27 Jahre wiederkehrenden Verfinsterungen nach den Untersuchungen von
H. LuDENDORFF! vielleicht durch ein umlaufendes wolkendhnliches Gebilde
verursacht werden, das schwerlich stabil sein diirfte.

Die obige einfache Hypothese wiirde zur Erklarung des Lichtwechsels der
R Coronae-Sterne geniigen, wenn nicht ein so erheblicher Teil dieser Sterne so
ausgesprochen merkwiirdige Spektren hitte, und wenn nicht bei R Coronae
selbst und XX Ophiuchi sich das Spektrum mit der Helligkeit dnderte (ob dies
nicht auch bei den anderen R Coronae-Sternen der Fall ist, wissen wir noch
nicht). Diese Umstinde zwingen zu der Annahme, da8 sich jene Sterne nicht
einfach hinter, sondern vielmehr wenigstens zeitweise in den Wolken befinden
miissen. Die Bewegung durch die Wolke hindurch wird in dem Spektrum jene
Eigentiimlichkeiten erzeugen, so wie da$ nach der neuerdings freilich etwas
zweifelhaft gewordenen SEELIGERschen Theorie auch bei den neuen Sternen
zutrifft; nur sind bei den R Coronae-Sternen die Anderungen augenscheinlich
nicht so durchgreifender Natur und daher auch nicht mit so starker Helligkeits-
zunahme verbunden, die Absorption durch die Wolke iiberwiegt jedenfalls die
letztere. Ein gelegentliches Anwachsen iiber die normale Helligkeit, wie wir es bei
RY Sagittarii in einem Falle festgestellt haben, 148t sich aber hiernach leicht er-
kliren. Die durch die Bewegung innerhalb der Wolke entstandenen hellen Linien
kénnen auch in den auf die Minima folgenden Zeiten normaler Helligkeit, wihrend
derer sich kein absorbierendes Medium zwischen Beobachter und Stern befindet,
bestehen bleiben, zumal es recht wohl moéglich ist, daB sich der Stern auf seiner
Wanderung durch die Wolke mit einer Nebelatmosphidre umgeben hat.

1 Sitzungsber. d. PreuB. Akad. d. Wiss. 1924, S. 49.
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Die engen Beziehungen zwischen Nebelflecken und R Coronae-Sternen, die
wir in einigen Fillen konstatieren konnten, sprechen dafiir, daB an dem Grund-
gedanken dieser Hypothese etwas Richtiges sein kann, wenn sich auch noch
allerlei Einwinde gegen sie erheben lassen. Es sei iibrigens erwidhnt, daff H. KNox
SHAW in seinen oben zitierten Arbeiten {iber R Coronae australis und den zu-
gehorigen Nebel zu dhnlichen Ansichten iiber diesen Stern gekommen ist.

Zum Schlusse dieses Abschnittes moge hier auf eine Gruppe von Verdnder-
lichen hingewiesen werden, bei denen vielleicht der Lichtwechsel sich auch durch
kosmische Wolken erkliren lieBe, und die demnach in Beziehung zu den R Co-
ronae-Sternen stehen konnten. Es sind die schwachen Veranderlichen im Orion-
nebel, iber deren Lichtwechsel noch sehr wenig bekannt ist. C. HOFFMEISTER?
und H. SHAPLEY? haben neuerdings Beobachtungen einiger von ihnen ver-
offentlicht. Nach SHAPLEY gibt es innerhalb eines Grades vom Zentrum des
Nebels 80 solcher Veridnderlicher, deren Lichtwechsel ganz regellos zu sein
scheint; er macht darauf aufmerksam, daB} es sich hier augenscheinlich um
Zwergsterne handelt, wihrend sonst fast alle verdnderlichen Sterne (auBler
einigen Bedeckungs-Veranderlichen) Riesensterne sind. Der im vorstehenden
behandelte R Coronae-Stern T Orionis ist der bei weitem hellste unter dieser
Gruppe von Sternen.

d) Die Veranderlichen der U Geminorum-Klasse.

16. Definition der U Geminorum-Sterne. In unregelmifBigen, aber doch in
den meisten Fillen Anzeichen einer gewissen RegelmiBigkeit verratenden Inter-
vallen leuchten diese Sterne meist sehr rasch zu einem Maximum auf und nehmen
darauf langsamer wieder ab. Viele von ihnen verharren verhiltnismiBig lange
im Minimum, und bei einigen ist die Helligkeit im Minimum lange Zeit nahezu
konstant, und zwar ist dann die Minimalhelligkeit in verschiedenen Minima
immer nahezu dieselbe.

17. Die einzelnen U Geminorum-Sterne. Die wenigen (im ganzen 11) Ob-
jekte dieser Art sollen hier in der Reihenfolge ihrer Rektaszension besprochen
werden. Uber manche von ihnen ist erst sehr wenig bekannt.

1. UV Persei. Dieser Stern ist hauptsichlich von J. VAN DER BiLT und
A. A. N1jLAND verfolgt und von letzterem in einer zusammenfassenden Arbeit
behandelt worden®. In der Regel ist der Stern sehr schwach und im zehnzélligen
Utrechter Refraktor unsichtbar (<< 14™). Die sehr selten eintretenden Maxima
zerfallen in zwel Typen: lange und kurze. Bei den langen erreicht der Stern
die GréBe 12™,2, und er bleibt etwa 169 oberhalb der GroBe 14,0. Fiir den Ver-
lauf eines solchen langen Maximums

gibt N1jLAND folgende mittlere Licht- Phase Grafe Phase Groe
kurve g . . ot <14m,0 10% 12,68
Die meisten der langen Maxima 2 12,27 12 13,03
liegen ziemlich genau um ein ganz- g 12,20 14 13 ,43
zahlices Viel n d usein- 12 ,25 16 13,90
ges Vielfaches von 1319,48 ausein s 1 14 1 <110

ander, aber es tritt keineswegs etwa
alle 1319 ein solches Maximum ein. Bei den kurzen Maxima, in denen der
Stern etwa die GroBSe 12™,5 erreicht, ist er nur drei Tage oberhalb der GréBe 14,0.
Ihr Eintreten scheint an keinerlei Regel gebunden zu sein.

1 Mitteilungen der Sternwarte Sonneberg Nr. 3 (1923).

2 Ap J 49, S.260 (1919) = Mt Wilson Contr 156; Harv Circ 254 (1924); Harv Bull
803 (1924).

3 AN 221, S.243 (1924).
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Das kiirzeste Zeitintervall, das bisher zwischen zwei Maxima gefunden wor-
den ist, betrigt 142¢ (zwei lange Maxima), wenn wir von fraglichen Beobach-
tungen absehen. Eine obere Grenze fiir das Intervall 148t sich nicht angeben.

Uber das Verhalten des Sternes im Minimum wissen wir nichts; die Minimal-
groBe ist aber sicher < 16™ (phot.).

2. TZ Persei. Dieser Stern ist neuerdings von K. GRAFF niher untersucht
worden®, Ungefdhr alle 219 leuchtet er rasch (in etwa 6% bis 79) aus einem Mini-
mum (15™,3) zu einem Maximum (12%,5) auf und nimmt dann langsam wieder
ab. Das Minimum ist, ebenso wie das Maximum, spitz, wenn auch nicht so spitz
wie letzteres; die Helligkeit ist im Minimum nicht lingere Zeit konstant. Die Licht-
kurve gleicht der eines  Cephei-Sternes, doch unterscheidet sie sich von dieser
durch die UnregelmiBigkeit der Wiederkehr der Maxima. Auch ist die Amplitude
der Lichtschwankungen (2™,8) fiir einen ¢ Cephei-Stern sehr gro. GRAFFrechnet
daher den Stern zu den U Geminorum-Sternen. Die Farbe des Sternes ist weil3.

3. BI Orionis. Uber diesen Stern liegt eine Untersuchung von C. HoF¥-
MEISTER? vor. Dieser hat 13 Maxima beobachtet (1916 bis 1918), deren Zeiten
sich durch die Formel

M = 2420954" + 249,64 E + 6% sin (15°,7 E + 169°)

befriedigend darstellen lieBen. (Die beobachtete Zwischenzeit zweier Maxima
schwankt von 239,0 bis 269,3.) Altere Bergedorfer Beobachtungen verlangen aber
eine kiirzere mittlere Periode (etwa 209). Die groBte Helligkeit ist 13™,2, im
Minimum scheint die Helligkeit unter 16™ zu sinken; die Amplitude ist also
> 2m 8, wire also fiir einen & Cephei-Stern sehr grof. Die Gestalt der Licht-
kurve scheint etwas verdnderlich zu sein, entspricht aber im ganzen der des
0 Cephei-Typus. HOFFMEISTER glaubt nach allem den Stern zur U Geminorum-
Klasse rechnen zu diirfen, wenn der Lichtwechsel auch regelmiaBiger ist als bei
anderen Sternen dieser Klasse. Es scheint sich hier, ebenso wie bei dem oben
besprochenen Stern TZ Persei, um eine Ubergangsform von der & Cephei- zur
U Geminorum-Klasse zu handeln.

4. SS Aurigae ist ein typischer Vertreter der U Geminorum-Klasse. Uber
das Verhalten des Sternes im Minimum ist wenig bekannt, doch ist nach Be-
obachtungen der American Association of Variable Star Observers anzunehmen,
daB SS Aurigae wihrend des Minimums lange Zeit hindurch von konstanter
Helligkeit ist, und zwar ungefihr von der 14. bis 15. GréBe. Diese Minimal-
helligkeit scheint in den verschiedenen Minima immer ziemlich dieselbe zu sein.
Aus ihr erhebt sich der Stern in unregelmiBigen Intervallen plétzlich zu einem
Maximum; der Abstand zweier aufeinander folgender Maxima betrdgt nach
den bisherigen Beobachtungen etwa 30¢ bis 140%. Man kann lange und kurze
Maxima unterscheiden, die sich aber nicht regelmifBig abwechseln, wie es bei
U Geminorum der Fall ist. A. A. N1jLanp?® gibt fiir den mittleren Helligkeits-
verlauf wihrend der langen und der kurzen Maxima folgende Zahlen:

P | L i | T | | e | P | vt
—0%,5 | 14,0 1 14,0 51 102,8  12m,3 12¢ | 1273 14™,25
0 12,0 | 12,0 6 10,8 12,8 13 | 12,8 | 14,25
40,5 11,2 L 11 2 7 10,9 . 13,3 14 | 13,3 | 14 ,25
11 11,0 11,0 8 11,0 | 13,8 15 13,8 14,25
2 10,8 | 11,1 9 11,1 | 14,0 16 14,0 14,25
3 10,8 | 11,3 10 11,4 | 14,2 17 | 14,2 | 14 25
4 J 10 .8 l 11,8 11 11,7 | 14,25 18 | 14 ,25 | 14 ,25

1 AN;25, S. 253 (1925). 2 AN 218, S. 316 (1923). 3 AN 227, S. 353 (1926).
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Die Amplitude betrigt, wenn man die Minimalgré8e zu 15%,0 annimmt,
4™ 2. Die langen Maxima haben groBe Ahnlichkeit mit denen von U Geminorum.
Bisweilen kommen auch abnorme Maxima mit langsamerer Helligkeitszunahme
vor. Das Spektrum?! ist im Maximum der Helligkeit nahezu kontinuierlich
mit schwachen, breiten, dunkeln Banden des H und He. Die Farbe des Sternes
wird als weill bezeichnet.

5. UGeminorum ist der Gegenstand einer eingehenden Untersuchung von
J. van DER BILT? gewesen, die fast das gesamte Beobachtungsmaterial von
1856 bis Anfang 1907 umfaft. Die Resultate dieser Arbeit sind in der G.u. L3
wie folgt zusammengefal3t: ,,Nach vAN DER BiLT lassen sich siamtliche hin-
reichend beobachtete Maxima unter die beiden Formen ,lange” und ,kurze*
einordnen, obwohl innerhalb derselben zweifellos nicht unbetrichtliche Ab-
weichungen von der normalen Form vorkommen, die aber im Vergleich zu den
UnregelmiafBigkeiten im Lichtwechsel des verwandten Verinderlichen SS Cygni
unbedeutend sind. Die langen Maxima verlaufen durchschnittlich folgender-
mafen: Normalhelligkeit 13™,5 (J. A. PARKHURsTs Skala), plotzlicher Anstieg auf
10™,25 in 29, in weiteren 4¢ bis zum Maximum 9™,5, Maximum ziemlich flach
(Dauer etwa 49); Abnahme bedeutend langsamer als Zunahme, anfangs 0™,8
in 64, dann schneller, die Normalhelligkeit in 149 nach dem Maximum wieder
erreicht, ganze Dauer der langen Erscheinung 20/,%. Die langen Erscheinungen
sind in ihrem Verlauf gréBeren Schwankungen unterworfen. Die kurzen Maxima
erheben sich ebenso unvermittelt aus der Normalhelligkeit, Anstieg bis zum
Maximum 31/,3, Maximum spitz, Abnahme sofort schnell und 9¢ dauernd, ganze
Dauer der kurzen Maxima 129, Helligkeit 9™,8. Der Verlauf der kurzen Maxima
schwankt weniger als der der langen. Die Minimalhelligkeit, die den normalen
Zustand des Sternes zu bedeuten scheint, ist nicht véllig konstant, sondern
dhnlich wie bei SS Cygni, jedoch in weit geringerem MaBe, kleinen allgemeinen
Schwankungen und voriibergehenden Authellungen unterworfen, die vielleicht
bis zu einer GréBenklasse anwachsen kénnen ... Die Zwischenzeiten zwischen
den einzelnen Maxima sind im héchsten Grade ungleich, und in ihren Schwan-
kungen sind bisher keinerlei GesetzmaBigkeiten zu erkennen gewesen. Nach
VAN DER BILT sind die duflersten beobachteten Zwischenzeiten 62¢ und 152¢,
und jeder der zwischenliegenden Werte scheint gleich hdufig auftreten zu kénnen.
Die langen und die kurzen Maxima wechseln regelmaBig miteinander ab.

Die Resultate VAN DER BiLTs sind durch den weiteren Verlauf der Licht-
schwankungen seit 1907 in allen wesentlichen Punkten bestitigt worden. A. A.
NijLanp? hat namentlich hervorgehoben, daB das Gesetz der Abwechslung
der langen und kurzen Maxima bisher keine Ausnahme erlitten hat; er betont
auch noch, dafl der Helligkeitsaufstieg stets steil ist, mehr symmetrisch ge-
staltete Maxima, wie sie manchmal bei SS Aurigae zu finden sind, bei U Gemi-
norum also nicht vorkommen.

Die Farbe von U Geminorum wird von den Beobachtern als weil oder
bldulichweifl angegeben. Nach #lteren Aufnahmen des Harvard-Observatoriums®
dhnelt das Spektrum einem solchen der Klasse F und hat breite Linien H und K,
wihrend die Wasserstofflinien schwach sind. Im neuen Draper-Katalog ist da-
gegen bemerkt, dafl das Spektrum auf den besten Aufnahmen ganz kontinuierlich
erscheint.

6. SU Ursae majoris wurde von C. HOFFMEISTER als U Geminorum-Stern
erkannt. Die Zwischenzeit der Aufhellungen betrigt etwa 16%; es ist aber mog-

1 Annual Report of the Director of the Mount Wilson Obs. for the Year 1922, S. 234.
* Recherches astronomiques de 1'Observatoire d’Utrecht III (1908).
3 1.Band, S.241. ¢ AN 224, S.299 (1925). 5 Harv Ann 56, S. 210 (1912).
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lich, daB starke UnregelmiBigkeiten vorkommen oder manche Erscheinungen
ganz ausfallen. Der Bereich des Lichtwechsels ist 11™ bis <C 14™. HOFFMEISTER
vermutet, da man auch bei diesem Stern lange und kurze Maxima unter-
scheiden muf}.

7. Z Camelopardalis gehort nach A. BRUN? ebenfalls zur U Geminorum-
Klasse. Nach Bruns Beobachtungsreihe treten die Maxima (10™,3 bis 11™,5)
in unregelmaBigen Intervallen von 159 bis 36¢ auf. Die Minima (12™,7 bis 13™,3)
sind meist ziemlich spitz, aber flacher als die Maxima. Das mittlere Intervall
zwischen zwei Maxima ist 234

8. X Leonis. Nach K. GRAFF® ist dieser Stern zur U Geminorum-Klasse
zu rechnen. Das Aufleuchten geschieht ungefihr alle 16%. Die extremen von
GRAFF beobachteten Helligkeiten sind 11™,8 und 15%,6.

9. TW Virginis. Uber den Lichtwechsel dieses Sternes ist erst sehr wenig
bekannt, doch diirfte er wohl sicher ein U Geminorum-Stern sein. Beobachtungen
sind in den Beobachtungszirkularen der Astronomischen Nachrichten veréffent-
licht. Das Kkiirzeste, bisher beobachtete Intervall zwischen zwei Maxima scheint
239 zu sein, die groBte Helligkeit 10™ bis 11™; im Minimum ist der Stern <C 14™.

10. SS Cygni. Eine Bearbeitung des Lichtwechsels dieses sehr viel be-
obachteten, hochst merkwiirdigen Veridnderlichen fiir die Zeit von der Ent-
deckung (1896) an bis 1908 hat L.CAmPBELL* gegeben. Auf Grund dieser
Untersuchung und der weiteren Beobachtungen bis 1914 liefert die G.u. L.’
eine ausfithrliche Schilderung des Lichtwechsels, der wir folgendes entnehmen:
,,Der Lichtwechsel zeigte bis 1907 den auch fiir U Geminorum eigentiimlichen
Verlauf, jedoch traten auch vor dem genannten Jahr bereits von Zeit zu Zeit
Stérungen in Gestalt sog. ,anormaler’ Maxima auf. Wihrend des Jahres 1907
trat nun ein vollstindiger Wechsel in der Art der Veridnderlichkeit ein, indem
die sonst bekannten ,langen‘ und ,kurzen’ Maxima ginzlich aufhérten und
ihre Stelle von ,anormalen‘ Maxima eingenommen wurde, die aber nun nicht
mehr durch Perioden gleicher Minimalhelligkeit voneinander getrennt waren,
sondern unter fortwihrenden unregelmiBigen Schwankungen der Helligkeit
aus mehr oder weniger scharf ausgeprigten Minima emporstiegen bzw. in solche
iibergingen. Erst im Laufe des Jahres 1909 horte die Periode der groBen Stérung
allmihlich auf, und seit 1910 ist die alte, etwas unregelmiBige Abwechslung
zwischen langen und kurzen Maxima wieder die herrschende, mit dem Unter-
schiede, daB seit 1910 anscheinend keine anormalen Erscheinungen, die auch
bereits vor 1907 zeitweise auftraten, mehr mit Sicherheit beobachtet worden
sind. In gewdhnlichen Zeiten ist der Lichtwechsel etwa folgender. Nach einem,
meist ungefihr einen Monat dauernden Verharren der Helligkeit im Minimum
von nahe der 12. GroBe, steigt dieselbe plétzlich innerhalb eines Tages um 2™
bis 21/, an und erreicht in den kurzen Maxima nach 2,6, in den langen nach
5,1 Tagen ihren groBten Wert von etwa 8,3, und sinkt dann in 9 bzw. 14!/, Tagen
wieder zum Minimum herab. Die langen und die kurzen Maxima wechseln in
der Regel lingere Zeit mehr oder weniger regelmiBig miteinander ab — héufig
treten Folgen von je zwei gleichartigen Maxima auf —, bis dann plétzlich ein
anormales Maximum auftritt, dessen Form ginzlich verschieden von der be-
schriebenen ist. Die vor der groBen Stérung beobachteten anormalen Maxima
hatten nach CaMPBELL im Durchschnitt sehr nahe symmetrischen Verlauf (An-
und Abstieg je 9 Tage) und etwas geringere Maximalhelligkeit (8™,8). Die Minimum-
helligkeit war im Mittel um 1896/97 = 11™,3, 1898 bis 1902 = 11™,8, von 1902

1 BZ 6, S.36 u. 68 (1924). 2 Lyon Bull 7, S.203 (1925).
3 AN 211, S. 317 (1920). 4 Harv Ann 64, No. II (1912).

5 2. Band, S. 335.
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bis 1905 unregelmiBig, von 1905 bis 1907 = 11™,6, jedoch ist die hierin aus-
gesprochene Anderung nicht ganz gesichert. Fiir die Zeit der groBen Stoérung
1907 bis 1909 14Bt sich eine zusammenfassende Beschreibung nicht geben, da

in derselben regellos Maxima, scharf aus-
gepragte Minima, Perioden unveranderter
Helligkeit und mehr oder weniger groBer
Schwankungen miteinander abwechselten
und die normalen Formen ,kurz‘ und
Jang’ gar nicht auftraten.* Die Zwischen-
zeiten zwischen zwei aufeinanderfolgen-
den Maxima sind héchst ungleich; die
Kkleinste, bis 1914 beobachtete Zwischen-
zeit ist 249, die groBte 80%. Im Mittel
ergibt sich fiir die Zeit von 1896 bis 1913
der Wert 509,65; dieser Mittelwert ist
aber fiir verschiedene Zeitintervalle
nicht konstant, und zwar erhilt man
nach der G.u. L.

fiir die Zeit das mittlere
1896— 1899 55%,4
1899— 1902 52,6
1902— 1905 48 ,3
1905—1907 41,8
1907—1910 48,7
1910—1912 57,1

Die bisherigen Erérterungen be-
ziehen sich, wie erwiahnt, auf den Licht-
wechsel bis 1914. Fiir die Zeit von 1914
bis 1922 hat L. CAMPBELL! eine voll-
stindige Lichtkurve gegeben. Das oben
iber den Lichtwechsel Gesagte behilt
im allgemeinen auch fiir dieses Intervall
seine Giiltigkeit, doch kommen von der
zweiten Hélfte 1914 an wieder,,anormale**
Maxima vor. Die kiirzeste Zwischenzeit
zwischen zwei Maxima betrigt in diesem
Intervall etwa 219, doch ist in diesem
Falle das zweite Maximum sehr tief
(etwa 9m,6) ; das lingste Intervall ist etwa
884. Eine nihere Diskussion der Licht-
kurve steht noch aus; Abb. 7 gibt dieselbe
fiir die Jahre 1921 und 1922 wieder.

Uber den mittleren Verlauf der
Maxima auf Grund der Beobachtungen
in Utrecht von 1905 bis 1916 hat A.
A. N1jLAND? Angaben gemacht.

E. T. WHITTAKER® und D. GiBB¢
haben versucht, den Lichtwechsel von

! Pop Astr 31, S. 314 (1923).
3 MN 71, S. 686 (1911).
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2 AN 204, S. 71 (1917).
4 MN 74, S. 678 (1914).
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Lichtkurve von SS Cygni fiir 1921 und 1922 nach L. CAMPBELL.

Abb. 7.
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SS Cygni der Periodogrammanalyse zu unterwerfen. Zu irgendwelchen bemerkens-
werten Erfolgen haben diese Untersuchungen nicht gefiihrt.

Nach WiLLiamINA P. FLEMING! sind im Spektrum von SS Cygni die Wasser-
stofflinien von verdnderlicher Intensitdt, manchmal scheinen sie auch hell zu
sein. Auch H und K sind auf einigen Aufnahmen als Absorptionslinien sichtbar.
Der neue Draper-Katalog bemerkt iiber das als ,,peculiar” bezeichnete Spektrum:
,,On the Harvard photographs, taken at maximum, very narrow dark hydrogen
lines are barely seen. W. S. ApaMs und A. H. Jov2 machen iiber das Spektrum
von SS Cygni folgende Angaben: | Maximum: Spectrum is continuous with faint
dark bands of hydrogen and helium 20 angstroms wide. Minimum: Strong
bright bands of hydrogen and helium about 20 angstroms wide but not displaced.
Possibly a few faint absorption lines. — The spectrum of this star bears con-
siderable resemblance to that of novae.” Die Farbe ist nach K. GRAF¥F3 1,3 der
OsTHOFFschen Skala.

11. RU Pegasi scheint mit SS Cygni in seinem Lichtwechsel groBe Ahnlich-
keit zu haben. Auch bei diesem Stern hat man lange, kurze und anndhernd sym-
metrische Maxima zu unterscheiden. In dem in der Regel lang andauernden
Minimum hat der Stern ungefihr die GréBe 12,4. Im Maximum erreicht er un-
gefihr die GroBe 11,1. Die mittlere Periode betrdgt nach den Angaben der
G.u. L. 709, doch kommen Abweichungen bis zu +440¢ vor. Nach K. GRAFF
ist der Stern gelb. Die Beobachtungen aus den letzten Jahren sind noch nicht
zusammenfassend bearbeitet.

Stark der Zugehoérigkeit zur U Geminorum-Klasse verdachtig ist RX Andro-
medae, und eine Diskussion der Beobachtungen dieses Sternes wire sehr er-
wiinscht. Nach E. ZINNER? soll auch RV Cancri ein U Geminorum-Stern sein.
Da die Helligkeitsamplitude dieses Sternes aber sehr gering (etwa 0™,8) ist und
nur wenige Beobachtungen von ihm vorliegen, so wird man gut tun, ihn noch
nicht in die Liste der U Geminorum-Sterne aufzunehmen. Die am Schlusse von
Ziff. 10 besprochenen Verinderlichen DH und EP Carinae kénnten méglicher-
weise auch U Geminorum-Sterne sein.

18. Allgemeines iiber die U Geminorum-Sterne. Die folgende Tabelle ent-
hilt eine Zusammenstellung der oben niher besprochenen U Geminorum-Sterne.
AuBer dem Ort fiir 1900 und der galaktischen Breite g sind auch noch gegeben
die ungefihre Helligkeitsamplitude und das Intervall zwischen zwei aufeinander-
folgenden Maxima bzw. das mittlere Intervall zwischen zwei Maxima.

AR (1900) | Dekl (1900) g 4 I Mittl, T
[]

UV Persei . . .. 2h 3m 3 +56°43" 4° 4=+ | 1427 u. groBer
TZ - 2 6.8 +57 55 3 2,8 ]‘ — 214
BI Orionis . 5 18,7 | + 055 ' 18 >2.,8 | 19— 26¢
SS Aurigae . . . . 6 5,8 +47 46 = 15 4,2 - 25 —103
U Geminorum . . . 7 49,2 +22 16 ' 24 4,0 | 62 —152
SU Ursae maj. 8 3.4 | 46254 33 | >3 | — 16
Z Camelopardalis 8 14,0 +73 26 | 33 3,0 } 15 — 36 23
X Leonis . . . . . 9 45,6 +12 21 . 46 2,8 — 16
TW Virginis . . . . 11 40,3 — 352 | 55 >4 23 u. groBer
SSCygni . . . . . 21 38,8 +43 8 | 7 3,7 21 — 88 51
RUPegasi . . . . 22 9,2 +12 12 : 36 1,3 | 30 —110 70

Es geht zunichst aus der Tabelle hervor, da einige dieser Objekte ziemlich
hohe galaktische Breiten haben. In galaktischer Linge bevorzugen diese Objekte

1 Harv Ann 56, S.211 (1912). 2 Pop Astr 30, S. 103 (1922).
3 AN 197, S. 73 (1913). 4 AN 224, S.270 (1925).
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die Teile des Himmels, die an Me-Sternen, planetarischen Nebeln und neuen
Sternen verhiltnismiBig arm sind, worauf F. DE Roy aufmerksam gemacht hat?.

Man kann die U Geminorum-Sterne augenscheinlich in zwei Gruppen einteilen,
niamlich in solche mit im allgemeinen lang ausgedehntem Minimum, wihrend
dessen der Stern nahezu konstante Helligkeit hat, und solche mit ziemlich spitzem
Minimum. Zur ersten Gruppe gehéren SS Aurigae, U Geminorum, SS Cygni,
RU Pegasi und wohl sicher auch UV Persei, zur zweiten TZ Persei, Z Camelo-
pardalis und augenscheinlich auch BI Orionis, SU Ursae majoris und X Leonis.
(Uber TW Virginis wissen wir erst sehr wenig.) Die Sterne der ersten Gruppe
dhneln in mancher Beziehung gewissen Mira-Sternen, die der zweiten mehr lang-
periodischen 8 Cephei-Sternen. Ob die beiden Gruppen durch Ubergangsformen
miteinander verbunden sind (es kommen z. B. bei SS Cygni spitze Minima vor),
oder ob die U Geminorum-Klasse in zwei verschiedene Klassen zu teilen ist,
1aBt sich noch nicht entscheiden.

Uber die Spektren der U Geminorum-Sterne besitzen wir erst sehr spar-
liche Kenntnisse, die oben fiir die einzelnen Sterne dargelegt sind; bemerkens-
wert ist, daB nach W.S. Apams und A. H. Joy das Spektrum von SS Cygni
Ahnlichkeit mit dem.einer Nova hat. Auch das bei den U Geminorum-Sternen
die Regel bildende sehr rasche Aufleuchten erinnert an die neuen Sterne, und
den bei den Nova-ihnlichen Sternen besprochenen Verinderlichen T Pyxidis
kénnte man geradezu einen U Geminorum-Stern nennen, bei welchem freilich
die Intervalle zwischen den Maxima sehr lang sind. Vielleicht ist die Ansicht,
daB die U Geminorum-Sterne mit den neuen Sternen bzw. den Nova-dhnlichen
Verianderlichen eine gewisse Verwandtschaft besitzen, durchaus nicht von der
Hand zu weisen.

e) Die Verédnderlichen der Mira-Klasse.

19. Definition der Mira-Sterne. Man versteht unter Mira-Sternen (die nach
ihrem typischen Vertreter, o oder Mira Ceti, so benannt werden) diejenigen Ver-
dnderlichen, deren Helligkeit sich in Perioden von etwa 909 bis zu etwas mehr
als 600¢ angendhert periodisch dndert; die Helligkeitsschwankungen weisen in
verschiedenen Perioden zuweilen erhebliche Verschiedenheiten auf, sowohl was
die Amplitude, als auch was die Form die Lichtkurve angeht. Auch die Periode
selbst ist mitunter starken Anderungen unterworfen, die sowohl mehr oder
weniger plétzlich auftreten als auch sidkularer Natur sein kénnen. Die oben
angegebenen Grenzen fiir die Linge der Perioden entsprechen dem heutigen
Stande der Kenntnis; die kiirzeste Periode, die man bisher bei einem zweifellos
der Mira-Klasse angehorigen Verdnderlichen (T Centauri) festgestellt hat, ist
nidmlich 914, und die lingste, die man bei einem solchen Stern gefunden hat,
etwa 610% (S Cassiopeiae). Es ist natiirlich keineswegs ausgeschlossen, daB3
dieses Periodenintervall durch zukiinftige Befunde erweitert wird. In der Tat
kennen wir schon jetzt Verdnderliche, deren Perioden zwischen 45¢ (der oberen
Grenze des Periodenwertes fiir solche Veranderliche, die zweifellos der é Cephei-
Klasse angehoren) und 90¢ liegen. Wir wissen vorldufig nicht, ob wir diese
Sterne mit Perioden von 45¢ bis zu 909 zur ¢ Cephei-Klasse oder zur Mira-Klasse
zu rechnen haben, oder ob sie einen Ubergangstypus zwischen diesen beiden
Klassen darstellen. Sie sollen mit in dem vorliegenden Abschnitt iiber die Mira-
Sterne behandelt werden. Es ist natiirlich auch denkbar, daB sie teils der einen,
teils der anderen Klasse angehoren.

1 Lyon Bull 7, S. 46 (1925).
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20. Vorbemerkungen iiber die Mira-Sterne. Einige der wichtigsten Eigen-
schaften der Mira-Sterne sollen hier, ehe wir auf Einzelheiten eingehen, im voraus zu-
sammengestellt werden, da hierdurch das Verstindnis des folgenden erleichtert wird.

Die Mira-Sterne sind ohne Ausnahme rotlich oder rot gefarbt und gehéren
vorwiegend der Spektralklasse M an; doch kommen auch solche der Spektral-
klassen N, R, S und K vor, sowie einige mit besonderem Spektrum. Die Mira-
Sterne der Spektralklasse M zeigen in der Regel auBler dem dieser Klasse ent-
sprechenden Absorptionsspektrum noch ein Emissionsspektrum, in dem be-
sonders die Linien der Balmer-Serie des Wasserstoffs hervortreten ; das Spektrum
dieser Sterne ist also mit Me zu bezeichnen (bis vor kurzem war dafiir allgemein
die Bezeichnung Md iiblich). Es hat sich gezeigt, daB der Lichtwechsel der Mira-
Sterne verschiedener Spektralklassen verschiedene Eigentiimlichkeiten aufweist,
so da3 man bei statistischen Untersuchungen nicht, wie es bislang fast allgemein
geschah, den Spektralcharakter auler acht lassen darf.

In der weit iiberwiegenden Mehrzahl der Fille verlaufen die Lichtkurven
der Mira-Sterne glatt, also ohne Buckel oder sekundire Maxima und Minima.
Doch treten bei einer immerhin nicht ganz kleinen Zahl von Mira-Sternen Buckel
oder Stufen im aufsteigenden Aste der Lichtkurve auf, die bisweilen den Cha-
rakter eines sekundiren Maximums annehmen; bei einzelnen Mira-Sternen sind
doppelte, ungefihr gleich hohe Maxima mit dazwischen liegendem sekundiren
Minimum vorhanden, so daB die Lichtkurve der Gestalt nach Ahnlichkeit mit
der von f Lyrae hat. Auf dem absteigenden Aste der Lichtkurven kommen
bei den Mira-Sternen (im Gegensatze zu den ¢ Cephei-Sternen) Buckel oder
Stufen nur auBerordentlich selten und nur in schwacher Ausbildung vor.

Der Anstieg der glatten Lichtkurven ist meist steiler als der Abstieg oder
héchstens ist letzterer ebenso steil als ersterer. Nur bei ganz vereinzelten Mira-
Sternen mit glatter Lichtkurve ist der Abstieg steiler als der Anstieg, und dann
nur in wenig ausgeprigtem MaBe.

Die Helligkeitsamplituden der Mira-Sterne sind meist sehr betrichtlich
und umfassen eine ganze Anzahl (bis zu etwa 9 oder 10) GroBenklassen.

Die Periodenldngen der zweifellos zur Mira-Klasse gehorigen Sterne liegen,
wie wir sahen, zwischen 90¢ und etwa 610%. Am hiufigsten sind Perioden zwi-
schen 2009 und 400 (vgl. Ziff. 7). Wie schon erw#hnt, sind die Perioden hiufig
kleineren oder groBeren Anderungen unterworfen. Frither suchte man bei der
rechnerischen Darstellung der Zeiten der Maxima oder Minima den Anderungen
der Periode in der Regel dadurch gerecht zu werden, dal man der Formel Sinus-
glieder hinzufiigte, die sich aber fast in allen Fillen bei der Vorausberechnung
des weiteren Verlaufes der Helligkeitsinderungen nicht bewihrten. Heutzutage
neigt man mehr dazu, sprungweise Anderungen der Periode anzunehmen, also
innerhalb verschiedener Zeitintervalle mit verschiedenen, aber konstanten
Perioden zu rechnen. Bei einigen wenigen Sternen (R Hydrae, R Aquilae) hat
man eine lange Zeit hindurch anhaltende Verkiirzung der Periode konstatiert.

Zur vorldufigen Orientierung iiber die die Mira-Sterne betreffende Literatur
sollen hier die Titel einiger Abhandlungen allgemeineren Inhalts {iber diese Ver-
dnderlichen zusammengestellt werden. Die schon in Ziff. 3 angefithrte Literatur
(insbesondere die Sammlungen von Beobachtungen) ist hier fortgelassen. Zahl-
reiche weitere Arbeiten werden bei Gelegenheit der folgenden Ausfiithrungen
zitiert werden.

CAMPBELL, L., A Tentative Classification of Long-Period Variables. Harv
Reprint No. 21. 1925.

GYLLENBERG, W., On the Motion and Distribution of the Long-Period
Variable Stars. Lund Medd Série I, Nr. 90. 1918.
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HEe1skaNEN, W., und LupeENDORFF, H., Uber die Radialgeschwindigkeiten
der Mira Ceti-Sterne. A N 213, S. 297. 1921.

LupeENDORFF, H., Untersuchungen iiber veridnderliche Sterne III. 1. Die
verdnderlichen Sterne der Spektralklasse N. 2. Die veranderlichen Sterne der
Spektralklasse R. AN 217, S.161. 1922.

LupeNDORFF, H., Untersuchungen iber verinderliche Sterne IV. Die ver-
dnderlichen Sterne der Spektralklassen K, Ma, Mb, Mc. AN 219, S.1. 1923.

LupeNDORFF, H., Untersuchungen iiber verinderliche Sterne V. 1. Statistik
der verinderlichen Sterne der Spektralklasse Md. 2. Die Mira-Sterne mit Perioden
von mehr als 4004. A N 220, S. 145. 1924.

LupenporrF, H., Untersuchungen iiber verinderliche Sterne VI. Die un-
regelmiBig verinderlichen Md-Sterne. A N 220, S. 241. 1924.

LupenDpoRFF, H., Untersuchungen iiber verdnderliche Sterne VII. Die Md-
Sterne mit Perioden bis zu 200¢. A N 222, S.17. 1924.

LupeNDORFF, H., Untersuchungen iiber verinderliche Sterne VIII. 1. Die
Beziehungen zwischen Periodenlinge und Form der Lichtkurve bei den Mira-
Sternen. 2. Beziehungen zwischen Form der Lichtkurve und Spektraltypus
bei den Mira-Sternen. 3. Beziehungen zwischen mittlerer Periodenlinge und
Spektraltypus bei den Mira-Sternen. A N 228, S. 369. 1926.

MEeRrILL, P. W., Spectroscopic Observations of Stars of Class Md. Publ.
of the Astr. Obs. of the University of Michigan II, S. 45. 1916.

MEeRRILL, P. W., Stellar Spectra of Class S. Ap J 56, S. 457. 1922. = Mt
Wilson Contr 252.

MerrirL, P. W., The Radial Velocities of Long-Period Varable Stars.
Ap J 58, S.215. 1923. == Mt Wilson Contr 264.

MEeRRILL, P. W., and STROMBERG, G., The Absolute Magnitudes of Long-
Period Variable Stars. Ap J 59, S.97. 1924. = Mt Wilson Contr 267.

MeRRILL, P. W., and STROMBERG, G., Space-Velocities of Long-Period
Variable Stars of Classes Me and Se. Ap J 59, S. 148. 1924. = Mt Wilson
Contr 268.

Pairrips, T. E. R., Presidential Address. J B A A 27, S. 2. 1916.

TuaoMmas, H., Eine kritische Darstellung unseres gesamten Wissens und
unserer theoretischen Vorstellungen von den Verinderlichen vom Miratypus.
Diss. Berlin 1925.

(Diese nur in wenigen Exemplaren vervielfiltigte Dissertation war fir die
Abfassung des vorliegenden Abschnittes von Nutzen.)

TurNER, H. H., On the Classification of Long-Period Variable Stars, and
a Possible Physical Interpretation. M N 67, S. 332. 1907.

TurNER, H. H., Note on the Range in Brightness at Maximum of Long-
Period Variables. M N 67, S. 489. 1907.

TurNER, H. H., An Example of Professor Karl Pearson’s Calculation of
Correlation in the Case of the Periodic Inequalities of Long-Period Variables.
M N 68, S. 544. 1908.

TUrNER, H. H., On the Classification of Long-Period Variable Stars. M N 78,
S.92. 1917.

TurNER, H. H., On the Classification of Long-Period Variable Stars. Third
Paper: The Influence of the Period on the Shape of the Curves in Phillips’s two
Classes. M N 79, S.371. 1919.

TurNER, H. H., On the Suggested Decrease of Period of Stars in Phillips’s
Group ITI. M N 80, S. 273. 1920.

TurNER, H. H., On the Suggested Increase in Period of Variable Stars in
Phillips’s Group I. M N 80, S. 481. 1920.
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TurNER, H. H., On the Changes in Period of o (Mira) Ceti, S Herculis, and
R Leonis. M N 80, S. 604. 1920.

WiLson, R. E., The Proper Motions of 315 Red Stars. A J 34, S. 183. 1923.

WiLsoN, R. E., On the Motions, Parallaxes and Luminosities of the Long-
Period Variables and Other Stars of Late Spectral Type. A J 35, S. 125. 1923.

Von Monographien {iber einzelne Verinderliche der Mira-Klasse seien hier
folgende erwihnt:

GUTHNICK, P., Neue Untersuchungen iiber den verdnderlichen Stern o (Mira)
Ceti. Nova Acta. Abh. der Kaiserl. Leop.-Carol. Deutschen Akademie der
Naturforscher Bd. 79, Nr. 2. Halle 1901.

Lupexporrr, H., Untersuchungen iiber den Lichtwechsel von R Hydrae.
AN 203, S.117. 1916.

MULLER, R., Untersuchungen iiber den Verinderlichen R Aquilae. Diss.
Berlin 1925.

RoseNBERG, H., Der Verdnderliche y Cygni. Nova Acta. Abh. der Kaiserl.
Leop.-Carol. Deutschen Akademie der Naturforscher Bd. 85, Nr. 2. Halle 1906.

21. Klassifikation der Mira-Sterne nach der Gestalt ihrer Lichtkurven.
Die Lichtkurven der Mira-Sterne sind von auBBerordentlich verschiedener Gestalt,
und es ergibt sich daher von selbst der Gedanke, diese Verdnderlichen nach der
Gestalt ihrer Lichtkurven zu klassifizieren und zu versuchen, durch eine Statistik
der Lichtkurven Aufschliisse iiber die allgemeinen Eigenschaften der Mira-
Sterne zu gewinnen. Man kann hierbei nun zwei Wege einschlagen: entweder
man kann die Lichtkurven einfach nach ihrem Aussehen klassifizieren, oder
man kann es unternehmen, sie (durch eine Fourier-Entwicklung oder durch
eine sonstige Formel) zahlenmifBig darzustellen. Letzteres wiirde verhiltnis-
miBig einfach sein, wenn die Kurven fiir jeden Stern von Periode zu Periode
vollig oder nahezu unveridnderlich wiren, wie es fiir die 6 Cephei-Sterne in der
Regel der Fall ist. Bei den Mira-Sternen treten nun aber sehr oft von Periode
zu Periode recht erhebliche Anderungen sowohl in der Form wie in der Ampli-
tude der Kurven auf, wenn auch der Gesamtcharakter der Kurve meist erhalten
bleibt. Man wird also, wenn man eine mathematische Darstellung der Kurven
im Auge hat, zunichst aus dem Lichtwechsel wihrend einer gré8eren Anzahl
von Perioden eine mittlere Lichtkurve ableiten miissen, was ein ziemlich groBes
und vollstindiges Beobachtungsmaterial erfordert und mit ziemlich erheblicher
Arbeit verbunden ist. Auch besteht mitunter die Gefahr, daB bei Ableitung
mittlerer Lichtkurven gewisse charakteristische Eigentiimlichkeiten des Licht-
wechsels stark verwischt werden, z. B. Buckel oder Stufen, wenn sie nicht immer
an derselben Stelle der Lichtkurve auftreten. Fiir solche nicht glatt verlaufenden
Lichtkurven kann die mathematische Darstellung natiirlich unter Umstinden
auch schon etwas kompliziert werden. Fiir die meisten Fille wird eine Klassifi-
zierung nach dem Augenschein geniigen.

Der erste, der in etwas umfassenderer Weise die mathematische Darstellung
von Lichtkurven der Mira-Sterne unternahm, war H. H. TurNeR!. Er hatte
aus den auf dem Rousdon Observatory angestellten Beobachtungen fiir 19 Mira-
Sterne mittlere Lichtkurven abgeleitet. Diese stellte er nun numerisch durch
eine Fourier-Entwicklung in der Form

y=A sin® + B cos? + Csin2d + D cos 29 + E sin 39 + F cos 34
dar. Fiir die Koeffizienten 4, B, ... dient die Amplitude als Einheit, ¢ ist

definiert durch ¢ = 2—;2-, wo T die vom Maximum an gezdhlte Zeit, P die

! Mem RAS 55, S.xcvirr (1904); M N 64, S. 543 (1904).
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Periode ist. Bei allen 19 Sternen sind die Koeffizienten C bis F ziemlich klein
gegen A und B. Ordnet man die Sterne nach dem Werte von 4, so zeigt sich,
daB nicht nur die B, sondern auch die anderen Koeffizienten einen Gang mit 4
zeigen. (Fir B ist dies selbstverstdndlich, da, wenn die {ibrigen Koeffizienten
= 0 wiren, die als Einheit gewihlte Amplitude = 2)42%+ B? sein wiirde.)
Spiater hat TURNER noch die Lichtkurven von 12 weiteren Mira-Sternen in
derselben Weise dargestellt und die fritheren Schliisse bestitigt gefunden’.
Den Grund der Erscheinung, daBl alle Koeffizienten einen Gang mit A4 zeigen,
hat J. STEIN? dargelegt; er efgibt sich nach ihm aus den allgemeinen Eigen-
schaften der langperiodischen Lichtkurven und bietet nichts Uberraschendes.
Auf TurNERs Vergleichung der Lichtkurven der Mira-Sterne mit der Kurve
der Sonnenfleckenhiufigkeit werden wir bei Besprechung der Hypothesen iiber
die Mira-Sterne noch zuriickkommen.

In seiner zuletzt zitierten Arbeit weist TURNER auf die Wichtigkeit der
GroBe o = [2(M — m) — P]: P, wo M — m der zeitliche Abstand des Maximums
von dem vorangehenden Minimum ist, fiir die Klassifizierung der Lichtkurven
hin und glaubt auf Grund des Materials, das der dritte CHANDLERsche Katalog
von Veridnderlichen bietet, behaupten zu diirfen, daB Sterne mit positivem o
nicht nahe den Polen der MilchstraBBe vorkommen. Diese Erscheinung ist spiter
von H. LUDENDORFF nidher untersucht worden, worauf wir noch zuriickkommen.

Eine Klassifizierung der Lichtkurven nach dem Augenschein haben dann
L. CampBELL und E. C. PICKERING vorgenommen?®. Fiir 67 Mira-Sterne wurden
mittlere Lichtkurven (die z. T. auf zu geringem Material beruhen und daher
nicht alle ganz zuverlissig sind) abgeleitet; sie sind auf zwei Tafeln in leider
sehr zusammengedringter Form graphisch dargestellt. Dabei sind folgende
5 Kurventypen unterschieden (die Zahlen » geben an, wie oft der betreffende
Typus unter den 67 Kurven vorkommt):

1. Kurven mit breitem Maximum # = 4,

2. Kurven mit breitem Minimum #% = 19,

3. Kurven mit schnellem Aufstieg # = 18,

4. Kurven mit schnellem Abstieg # = 4,

5. Kurven mit gleichmaBiger Anderung (symmetrische Kurven) »n = 22.

Diese Einteilung kann nicht als sehr gliicklich bezeichnet werden, da z. B.
manche der Kurven mit breitem Minimum sehr raschen Aufstieg zeigen, wonach
sie also in die dritte Klasse eingeordnet werden konnten. Irgendwelche statisti-
schen Schliisse werden aus dem Material nicht gezogen.

Im Jahre 1916 verdffentlichte T. E. R. PHILLIPS* die Resultate einer mathe-
matischen Analyse von 80 Lichtkurven langperiodischer Veranderlicher. Er
schreibt die Fourier-Entwicklung fiir jede Lichtkurve in folgender Form (die
Bezeichnung ist hier gegen die von PHILLIPS etwas abgedndert):

M + Cycos(¥ — 180°) 4 C,cos (29 — @y) + C3cos (39 — ¢3).

Die Kurven wurden alle auf eine einheitliche Amplitude (6™) reduziert, und es
wurden aus ihnen die Konstanten C und die Winkel ¢, und ¢, ermittelt. Die
Form der Lichtkurve wird besonders durch ¢, und ¢, charakterisiert, und
PuirrLips unterscheidet nach den Werten dieser Winkel zwei Gruppen von
Sternen. Trigt man ndmlich die in Graden ausgedriickten ¢, als Abszissen,
die @; als Ordinaten in ein rechtwinkliges Koordinatensystem ein, so zeigt sich,
dafl die erhaltenen Punkte in zwei Gruppen zerfallen; innerhalb jeder Gruppe

1 MN 67, S. 332 (1907).
2 HAGEN u. STEIN, Die Verdnderlichen Sterne. Zweiter Band, S. 110.
3 Harv Ann 57, Part I (1907). 1 ITBAA 27, S.2 (1916).




94 Kap. 2. H. LubENDORFF: Die verdnderlichen Sterne. Ziff. 21.

liegen die Punkte nahe einer geraden Linie. Fiir Gruppe I (28 Sterne) sind die
@5 nicht sehr von 200° verschieden, die g, liegen zwischen 233° und 126°; die
entsprechende Gerade ist also nahezu parallel der Abszissenachse. Die der
Gruppe II (46 Sterne) entsprechende Gerade ist dagegen gegen beide Koordinaten-
achsen geneigt, und ¢, liegt hier zwischen 67° und 197°. Sechs Sterne passen
nicht in das Schema, oder ihre Gruppeneinordnung ist zweifelhaft. Die Glei-
chungen der beiden, iibrigens nahezu zusammenstofenden Geraden lauten

Gruppe I: @3 =202°1 — 0,04 ¢, (p, = 233° bis 126°).

Gruppe I1: @3 = 1,67 ¢, — 126°,8 (¢, = 67° bis 197°).

Es ergeben sich noch folgende Unterschiede zwischen den beiden Gruppen:

1. Die Helligkeitsamplitude ist bei den Sternen der Gruppe I durchschnittlich
kleiner als fur die der Gruppe II.

2. C, ist fir Gruppe I durchschnittlich kleiner als fiir Gruppe II.

3. Die Sterne der Gruppe I sind durchschnittlich um fast eine GréBenklasse
heller als die der Gruppe II.

4. Die Perioden der Sterne der Gruppe I sind durchschnittlich kiirzer als
die der Sterne der Gruppe II.

Die Betrachtung der Lichtkurven der beiden Gruppen fithrt zu folgendem
Ergebnis: Zur Gruppe I gehéren diejenigen Lichtkurven, bei denen die Zeit
zwischen einem Minimum und dem folgenden Maximum nicht sehr verschieden
ist von der Zeit zwischen dem letzteren und dem nichsten Minimum ; bei diesen
Kurven ist hidufig ein Buckel oder eine Stufe im aufsteigenden Aste vorhanden.
Zur Gruppe II gehoren diejenigen Lichtkurven, bei denen der Helligkeitsanstieg
vom Minimum zum Maximum wesentlich rascher verlduft als die darauf folgende
Abnahme vom Maximum zum Minimum. Es ist also in der Regel méglich,
schon nach dem bloBen Aussehen der Kurve festzustellen, in welche Gruppe
sie gehort, wie es ja auch ganz selbstverstindlich ist.

An die Untersuchungen von Prirrips kniipft H. H. TURNER, der dieselben
fiir sehr wichtig hilt, in mehreren Arbeiten an; in der ersten derselben! be-
schiftigt er sich mit verschiedenen Fragen, die sich aus PHILLIPS" Betrachtungen
ergebén, sowie mit seiner eigenen Klassifizierung der Lichtkurven nach der
GroBe « = [2(M — m) — P]: P (vgl. oben) und den Beziehungen dieser Art der
Klassifizierung zu der von PHILLIPS. Zu besonders bemerkenswerten Ergebnissen
kommt er dabei nicht.

In seiner zweiten Arbeit? untersucht TURNER den EinfluB der Perioden-
linge auf die Gestalt der Kurven in PHILLIPS’ zwei Gruppen. Er definiert dabei
diese Gruppen etwas anders als PHiLLIPS. Zu Gruppe I rechnet er alle Sterne,
fiir die cose, positiv, zu Gruppe II alle, fiir die cosg, negativ ist; nur wenige
Sterne dndern sich dadurch in ihrer Gruppenzugehdrigkeit. Zunéchst ergibt
sich, daB in beiden Gruppen die Sterne mit sehr langen Perioden die Milchstral3e
bevorzugen, eine Erscheinung, die durch spitere Untersuchungen auf Grund
eines umfangreicheren Materials bestatigt worden ist. Die iibrigen Ergebnisse
faBt TURNER ungefihr wie folgt zusammen:

1. In Gruppe II zeigen ¢, und ¢ , fluctuations, wenn die Periode sich um
Vielfache von 45¢ dndert, und dhnliche ,,fluctuations® erscheinen in der Hiufig-
keit, mit welcher ein bestimmter Wert der Periode auftritt.

2. In Gruppe II dndern sich k4 = C,: C; und k§ = C,: C; stindig mit der
Periode; auch ¢, und ¢, zeigen solche Anderungen.

3. Die Hiufigkeit der Periodenwerte fiir Gruppe I zeigt ,,fluctuations® mit
Anderungen der Periode um Vielfache von 609

1MN 78, S.92 (1917). 2 MN 79, S.371 (1919).
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4. In Gruppe I zeigen %j, kj, @, und @, allmihliche Anderungen mit der
Periode.

Da das Material, auf dem diese Schliisse beruhen, nicht sehr groB ist (29 Sterne
in Gruppe I, 51 in Gruppe II), so bediirfen sie wohl zum Teil noch der Nach-
prifung.

SchlieBlich weist TURNER noch auf einen interessanten Umstand hin. Wir
haben bereits erwdhnt, daB die Helligkeitsamplituden fiir GruppeI durch-
schnittlich kleiner sind, als fiir Gruppe II. Es zeigt sich nun, daf fiir grofe
Perioden dieser Unterschied zwischen Gruppe I und II in der Tat betrichtlich
ist, fiir kleinere Perioden (etwa um 200%) aber verschwindet. (Ein gréBeres
Material zeigt, daB3 letzteres zwar nicht ganz der Fall ist, dal aber der Unter-
schied jedenfalls fiir lingere Perioden groBer ist als fiir kiirzere.) TURNER wirft
im AnschluBl an seine Wahrnehmung die Frage auf, ob nicht etwa bei den kleinen
Periodenwerten die beiden Gruppen ineinander tibergehen, d.h. sich Sterne
der einen Gruppe in solche der andern verwandeln koénnen.

Gelegentlich einer gemeinsam mit Miss MArRy A. BLaGG verfaBten Abhand-
lung tiber den Veridnderlichen W Cygni ist dann TURNER?! auf Grund gewisser
Erscheinungen, die der komplizierte Lichtwechsel dieses Sternes bietet, zu der
Vermutung gekommen, da die Mira-Sterne ihre Entwicklung als Sterne der
Gruppe II mit langen Perioden beginnen, da die Periode allmihlich abnimmt,
daB dann die Sterne in solche der Gruppe I iibergehen, und daB darauf die Periode
wieder zunimmt. Die Vermutung, daBl die Perioden der Sterne der Gruppe II
abnehmen, die der Sterne der Gruppe I dagegen zunehmen, priift TURNER in
drei Abhandlungen2® In der ersten untersucht er die Periodeninderungen der
der Gruppe II angehérigen Sterne R Hydrae, S Tauri, U Herculis, R Aquilae,
# Cygni und S Coronae borealis. Daf} die Perioden von R Hydrae und R Aquilae
stark abgenommen haben, ist eine bekannte Tatsache. Bei den anderen genannten
Sternen ist teilweise eine Abnahme der Periode angedeutet, in keinem Falle
aber eine Zunahme. In der zweiten Abhandlung priift TURNER 14 Sterne der
Gruppe I und findet bei mehreren von ihnen eine Zunahme der Periode, bei
keinem eine Abnahme angedeutet. In der dritten Arbeit endlich beschiftigt
er sich noch mit o Ceti, S Herculis und R Leonis. Die Periode von o Ceti
(Gruppe II) zeigt keine sikularen Anderungen; bei S Herculis (Gruppe I) ist
eine Zunahme nicht ausgeschlossen, bei R Leonis (Gruppe I nach Puiirips, II
nach TURNER) hat sich die frithere Abnahme der Periode in eine starke Zu-
nahme verwandelt.

TURNER legt seiner Beweisfithrung kein groBes Gewicht bei, und man wird
sich dieser Ansicht anschlieBen miissen. Es ist ja in der Tat kaum zu erwarten,
daB sich Anderungen der Periode, die durch eine kosmische Entwicklung be-
wirkt werden, schon jetzt in den relativ doch sehr kurzen Beobachtungsreihen
der Mira-Sterne bemerkbar machen, und in der Tat sind auch gerade bei o Ceti
und y Cygni, den beiden am lingsten und eingehendsten beobachteten Sternen
dieser Art, solche Anderungen bisher nicht festgestellt worden. Der aus-
gesprochenste Fall einer sikularen Periodendnderung betrifft R Hydrae. Aber
bei diesem Stern scheint die Abnahme der Periode neuerdings aufgehért zu
haben, und zudem ist er ein wenig typischer Vertreter der Gruppe II.

Waihrend, wie erwdhnt, TURNER der Untersuchung von PHILLIPS groBen
Wert beilegt, steht J. G. HAGEN ihr gegeniiber auf einem wesentlich anderen
Standpunkt, den er in drei kurzen Abhandlungen?® dargelegt hat. Er vergleicht

1 MN 80, S.41 (1919).
2 MN 80, S.273, 481 u. 604 (1920).
8 MN 79, S.572 (1919); AN 209, S.257 (1919); Ap J 53, S. 179 (1921).
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die PuiLripssche Klassifizierung der Lichtkurven nach den Winkeln ¢, und ¢4
mit der schon frither erwdhnten graphischen Darstellung von 67 Lichtkurven
in Harv Ann 57. Da die PicKERINGschen Kurventypen 1 (breite Maxima)
und 4 (schneller Abstieg) nur sehr selten vorkommen, so rechnet HAGEN sie
zum Typus 5 (gleichmiBige Anderung). HAGEN unterscheidet schlieBlich also
drei Kurventypen, namlich:

I. Gleichférmige Kurven (PICKERINGs Klassen 1, 4, 5),

ITa. Kurven mit flachem Minimum (PICKERINGS Klasse 2),

IIb. Kurven mit steilem Aufstieg (PICKERINGs Klasse 3).

Die Vergleichung mit PHILLIPS ergibt nun, daf3 sich PaiLrips’ Gruppe I im
wesentlichen deckt mit HAGENs Klasse I, und daB sich die Sterne von PHILLIPS’
Gruppe II auf Hagens Klassen ITa und IIb verteilen. (Wie bereits erwédhnt,
hatte auch schon PHILLIPS die geometrische Bedeutung seiner beiden Gruppen
erkannt.) HAGEN bezweifelt auf Grund dieses Befundes, daB3 die periodischen
Glieder der Reihenentwicklung von PHIirrips irgendwelche Wahrheiten ent-
hiillen konnen, die nicht schon aus dem Studium der Lichtkurven selbst erkennbar
sind; im groBen ganzen wird man ihm beipflichten miissen.

Nicht sehr gliicklich erscheint HAGENs bzw. PICKERINGs Unterscheidung
der Klassen ITa und IIb, da flache Minima und steiler Aufstieg zwei Eigen-
schaften sind, die sich durchaus nicht ausschlieBen, sondern oft vereint auf-
treten. Als Beispiel sei der Verinderliche V Camelopardalis genannt, bei dem
das breite Minimum reichlich die Hilfte der Periode, der Helligkeitsanstieg
nur etwa 0,13 der Periode dauert. Jedenfalls bediirfen HaGeEns Klassen Ila
und IIb noch einer niheren Definition etwa dadurch, daB bei ITa wohl ein
steiler Aufstieg, bei IIb aber kein flaches Minimum auftreten darf.

Wir verlassen nunmehr die Besprechung der an Puirrips’ Untersuchung
ankniipfenden Arbeiten und wenden uns den weiteren Versuchen zu, die Licht-
kurven der Mira-Sterne nach ihrer Gestalt zu klassifizieren. Darauf beziigliche
Arbeiten liegen vor von W. HASSENSTEIN, H. THoMAS, L. CaAMPBELL und H. Lu-
DENDORFF. Die beiden Erstgenannten unternehmen, wie TURNER und PHILLIPS,
eine mathematische Darstellung der Lichtkurven, wahrend L. CaMPBELL und
H. LUDENDORFF von einer solchen absehen. Die Methode der Kurvendarstellung
von HASSENSTEIN! erfordert zu ihrem Verstindnis ziemlich komplizierte Be-
trachtungen, und es erscheint daher zweckmifBig, den Leser fir ihr Studium
auf die Originalabhandlungen zu verweisen. Es sei nur erwihnt, dall HASSEN-
STEIN die 67 in Harv Ann 57 wiedergegebenen und hier schon mehrfach er-
wihnten Lichtkurven nach seiner Methode darstellt.

THoMAS gibt in seiner schon in Ziff. 20 angefithrten Dissertation (Berlin
1925) eine auBerordentlich einfache Art der rechnerischen Darstellung der Licht-
kurven an, die allerdings (ebenso wie {ibrigens die von HASSENSTEIN) der nicht
ganz unwesentlichen Beschrinkung unterliegt, da8 sie nur auf glatt verlaufende
Kurven, also Kurven ohne doppelte Maxima oder Minima und ohne Buckel
oder Stufen, anwendbar ist. Es sei y = f(x) die Gleichung der Lichtkurve, so
wird die mittlere GréBe y definiert durch

P
_ 1 [
y = P-v/f(x) dx,

0

wo P die Periode ist. Es sei ferner vy, die GroBe im Minimum, ym.x die im
Maximum, M-m die Zeit zwischen dem Minimum und dem darauffolgenden

1 AN 219, S. 373 (1923) und besonders A N 221, S. 385 (1924).
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Maximum. THOMAS setzt dann
ymn——y M —m
Sx:ymm—ym;’ Su="p

und benutzt die beiden GroBen S, und S, zur Charakterisierung der Form der
Lichtkurve. S, ist offenbar die Differenz zwischen der kleinsten und der mittleren
GroBe, ausgedriickt in Einheiten der Amplitude 4 = Ymin — Ymax- Die GroBe
Sy, die wir hier, wie es allgemein iiblich ist, mit ¢ bezeichnen wollen, ist mit
der von TURNER benutzten Grofle « verkniipft durch die Gleichung:

a=2S,—12=2¢—1.

Es wird angenommen, dafl die y in GroBenklassen ausgedriickt sind, so
daB kleineren Helligkeiten groBere Zahlenwerte y entsprechen. S, und e liegen
beide, wie leicht ersichtlich, zwischen 0 und 1. S, kann als Maf der Unsymmetrie
der Lichtkurve relativ zur x-Achse (Zeitachse) betrachtet werden. Ist das
Maximum breiter als das Minimum, so ist S, > §, ist das Minimum dagegen
breiter als das Maximum, so ist S, << 4. ¢ ist das Mal der Unsymmetrie der
Kurve relativ zur y-Achse. Ist der Helligkeitsanstieg steiler als der Abstieg,
so ist € << §, ist dagegen der Abstieg steiler als der Anstieg, so ist ¢ > 1. Die
Bestimmung der GréBe ¢ aus der Lichtkurve macht natiirlich keine Schwierig-
keiten. Um S, berechnen zu kénnen, mufl zunichst y bestimmt werden. Dies
kann mit hinreichender Anndherung in der Weise geschehen, da man fir #
dquidistante Punkte x der Lichtkurve die zugehdrigen y abliest und dann

i=n—-1
5’=%2%‘
=0

bildet. THOMAS hat es als vollkommen ausreichend gefunden, # = 24 zu nehmen,
und er hat fiir 116 Lichtkurven von 105 verschiedenen Mira-Sternen (fiir einige
Sterne wurden verschiedene Lichtkurven benutzt) die GréBSen S, und & ab-
geleitet. Das Material an Kurven, das er dabei benutzt, ist zum gréBten
Teil wiederum Harv Ann 57 sowie J. A. PARKHURSTs , Researches in Stellar
Photometry*“ (zitiert in Ziff. 3) entnommen; es kommen aber auch zahlreiche
Lichtkurven zur Verwendung, die nur auf kiirzeren Beobachtungsreihen beruhen
und daher nicht als mittlere Lichtkurven angesehen werden kénnen. Wie sehr
S, und ¢ bei demselben Sterne sich dndern kénnen, wenn man verschiedenen
Zeiten entsprechende Lichtkurven verwendet, zeigt das Beispiel von o Ceti, fiir
den TuoMAs folgende verschiedene Wertepaare von S, und ¢ findet:

S, = 0,44 £ =0,36
S, = 0,42 £€=0,37
S; =043 £=025
S, = 0,39 e =0,28
S; =042  £=0,33

Es ist nun die Frage, ob die beiden GréBlen S, und & den Verlauf der Licht-
kurven eindeutig definieren. Hierzu duBert sich THoMAs ungefihr wie folgt:
Um zu priifen, ob die Vermutung, daB die beiden Zahlen S, und ¢ tatsichlich
im wesentlichen den Verlauf der Lichtkurven bestimmen, richtig war, wurde
das Material nach Intervallen von & in Gruppen geteilt. Die erste Gruppe ent-
hilt simtliche Lichtkurven, fiir die ¢ zwischen > 0,20 und = 0,25, die zweite
Gruppe nur Kurven, fiir die ¢ zwischen > 0,25 und = 0,30 liegt usw., indem jedes
Intervall von ¢ 0,05 Einheiten betrigt. Innerhalb jeder Gruppe wurden nun

Handbuch der Astrophysik. VI. 7
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die Kurven nach der GréBe von S, geordnet. Sollte nun die Vermutung richtig
sein, so miiten die so geordneten Kurven innerhalb der einzelnen Gruppen
einen stetigen Ubergang ineinander zeigen. Dies ist in der Tat der Fall, womit
obige Vermutung bestitigt wird. Teilt man die Kurven nach Intervallen von
S, in Gruppen und ordnet innerhalb jeder Gruppe nach ¢, so findet ebenfalls
ein anndhernd stetiger Ubergang der einzelnen Kurven ineinander statt. Damit
ist, wenigstens fiir das benutzte Kurvenmaterial, gezeigt, daB der Verlauf der
Lichtkurven der Mira-Sterne im wesentlichen durch die Gré8en S, und &, d. h.
durch ihre mehr oder weniger groBe Symmetrie gegen die Koordinatenachsen

S|

(€.
\\ |

N
2)

(
\

70

bestimmt ist. (Streng genommen handelt es sich um den Verlauf der auf die

gleiche Amplitude und Periodenlinge reduzierten Lichtkurven, da ja S, und ¢

gar nicht vom absoluten Betrag der Periode und Amplitude abhingen. Zur

Kenntnis des wahren Verlaufs

20 & bedarf es also aufler S, und ¢

noch der Werte P und 4.)

Angesichts der anschau-

lichen Bedeutung der GrofB3en

S, und ¢ kann die Definition

der Lichtkurven durch diese

beiden GréBen empfohlen

werden. Wie schon erwihnt,

ist diese Art der Darstellung

aber nur auf glatt verlaufende

Kurven anwendbar, und wenn

TroMmAs auch fiir eine Reihe

von Lichtkurven (z. B. die von

Abb. 8. Die sieben Typen der Lichtkurven der Mira- TC&SSiOPeiae’ RAurigae’ SCa-

Sterne nach I. CAMPBELL. rinae, S Serpentis, RU Herculis,

W Lyrae, y Cygni, T Cephei),

die nicht glatt zu verlaufen pflegen, die S, und ¢ berechnet, so darf man in

diesen Fillen die Bedeutung dieser GréBen nicht zu hoch einschitzen. Freilich

verschwinden die UngleichmiBigkeiten hiufig mehr oder minder in den mitt-

leren Lichtkurven, wie schon erwidhnt wurde, aber die mittlere Lichtkurve hat in

solchen Fillen wohl iiberhaupt nur einen geringen Wert, da sie eine falsche

Vorstellung von dem Lichtwechsel, wie er in der Regel erfolgt, vermittelt. Die

statistischen Schliisse, die THOMAS aus dem von ihm bearbeiteten Material an
Lichtkurven zieht, werden weiter unten behandelt werden.

Wir wenden uns nun denjenigen Klassifikationen von Lichtkurven zu, die
eine rechnerische Darstellung nicht erstreben, nimlich denen von L. CAMPBELL
und H. LuDENDORFF. Ersterer hat seine Klassifikation schon in einem vor der
American Association of Variable Star Observers im Jahre 1920 gehaltenen
Vortrage bekanntgegeben, einem weiteren Kreise ist sie aber erst 1925 zuging-
lich geworden!. L.CAMPBELL hat fiir 124 Mira-Sterne mittlere Lichtkurven
bestimmt und ordnet diese in sieben Typen ein, die er mit I bis VII numeriert.
Diese Typen sind in Abb. 8 graphisch dargestellt, und zwar Typus I zu oberst,
Typus VII zu unterst. Wie man aus der Abbildung ersieht, gehen die Typen
allmihlich ineinander iiber. Alle Kurven sind auf gleiche Periode und gleiche
Amplitude reduziert. Sehr auffallend ist, daB der merkwiirdige und aus spiter
zu erérternden Griinden besonders interessante Kurventypus, der eine lang
andauernde (manchmal die Hilfte der Periodenlinge umfassende) Phase kon-

1 Harv Reprint 21 (1925).
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stanter Helligkeit im Minimum aufweist, unter den CaMPBELLschen Kurven
ganz fehlt; der Kurventypus VII entspricht ihm keineswegs.

Die statistischen Folgerungen L. CAMPBELLs werden ebenfalls weiter unten
besprochen werden.

H. LunENDORFF verfihrt (s. seine in Ziff. 20 zitierten Arbeiten) bei der
Klassifikation der Lichtkurven folgendermaflen: Es werden zunichst fiir ein
langeres Zeitintervall (soweit moglich, fiir mindestens 10 bis 12 Jahre) die Be-
obachtungen der einzelnen Sterne graphisch dargestellt. Die so erhaltenen
Lichtkurven werden allein nach dem Augenschein in verschiedene Klassen ein-
geordnet. Auf die Ableitung mittlerer Lichtkurven wird verzichtet, erstens
aus dem schon Ofter erwidhnten Grunde, dafl dabei charakteristische Eigen-
schaften des Lichtwechsels verwischt werden koénnen, und zweitens deshalb,
weil in sehr vielen Fillen das Beobachtungsmaterial die Ableitung solcher
mittleren Kurven als noch nicht lohnend oder sogar als unmdglich erscheinen
148t, wihrend die Einordnung in die verschiedenen Klassen schon recht wohl
angingig ist. Es hat sich schlielich folgende Einteilung und Bezeichnung der
Lichtkurven als zweckmiBig erwiesen:

o: Anstieg der Kurve merklich steiler als Abstieg; Minimum, von ver-
einzelten Ausnahmefillen abgesehen, stets breiter als Maximum.

Unterabteilungen:

a,: Kurven mit nahezu oder voéllig konstanter Phase von betriachtlicher
Dauer (etwa 1/ bis 1/, der Periodenlinge) im Minimum und meist sehr steilem
Helligkeitsanstieg.

&y: Das Minimum weist keine konstante Phase erheblicher Ausdehnung
mehr auf, ist aber noch sehr breit; Anstieg meist sehr steil.

a3t Minimum nicht mehr so breit wie bei &,, Anstieg immer noch recht steil.

oy Wie ag, aber Anstieg weniger steil.

f: Anstieg nur noch ganz wenig oder iiberhaupt nicht mehr steiler als
Abstieg; Lichtkurve im wesentlichen symmetrisch.

Unterabteilungen:

f1: Maximum spitzer als Minimum.

Be: Maximum ebenso spitz oder flach wie Minimum.

Bs: Maximum flacher als Minimum.

Ba: Das Maximum ist sehr breit und zeigt eine lingere Zeit andauernde
konstante Phase.

y: Lichtkurven mit Stufe oder Buckel im aufsteigenden Ast oder mit
Doppelmaximum.

Unterabteilungen:

y1: Stufe oder Buckel im aufsteigenden Ast.

72 Doppelmaximum.

Gelegentlich werden noch Zwischenstufen, z. B. «y,—y,, &,—f; usw., unter-
schieden. Von diesen abgesehen, umfaft die Klassifikation 3 Haupttypen mit
im ganzen 10 Unterabteilungen. Die wenigen Lichtkurven von Mira-Sternen,
die sich nicht in dieses Schema einordnen lassen, werden als ,,pec” bezeichnet.
Es kommt natiirlich vor, daB8 ein Stern wihrend verschiedener Perioden ver-
schiedene Kurvenformen aufweist, z. B. f; und f;, da ja der Lichtwechsel der
Mira-Sterne keineswegs regelmiBig verlauft; mafBgebend fiir die Einordnung
ist das vorherrschende Verhalten. Meist macht, sofern geniigend zahlreiche
Beobachtungen vorliegen, die Einordnung keine Schwierigkeiten und geht mit
grofer Sicherheit vor sich.

7*
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- 7
AT e ol M,
- 7: i
e o N 9
r/ .\\w 'V/ \4\‘ 70
X ﬁ \\\.\\ ﬁ 7/ N 7
3 NI ‘
[~ . 3‘3:\-:» 72
7975 || 7076 | ‘T#%
60 80 070020 40 60 80 080020 40 60 8 0900 20 40 &0 8 7000 20 40 60 80 7700 20
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Abb. 12. Lichtkurve der Form f,. R Bootis 1918 bis 1919.

LUDENDORFF hat fiir alle Mira-Sterne mit bekannten Spektren, die unter
den 1687 Sternen des Hauptkatalogs der G.u. L. vorkommen, soweit es das
vorhandene Beobachtungsmaterial gestattete, die Form der Lichtkurven be-
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stimmt, in der iiberwiegenden Mehrzahl der Fille auf Grund neugezeichneter
Lichtkurven. Die aus diesem gesamten Material hervorgehenden statistischen
Folgerungen werden spiterhin niher dargelegt werden. Zunichst geben wir
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Abb. 13. Lichtkurve der Form f;. X Camelopardalis 1916 bis 1917.
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Abb. 14. Lichtkurve der Form y,. R Aurigae 1916 bis 1917.
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Abb. 15. Lichtkurve der Form y,. Mittlere Lichtkurve von R Normae.

noch in den nebenstehenden Abb. 9 bis 15 Beispiele fiir verschiedene Klassen
von Lichtkurven. Abb. 9 beruht auf Beobachtungen der American Association
of Variable Star Observers, Abb. 10 bis Abb. 14 sind dem ,, Appendix to Vols XXII
and XXV der , Memoirs of the British Astronomical Association“ entnommen
und Abb. 15 ist nach Harv Bull Bd. 836 gezeichnet.
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22. Tabellen fiir die Lichtkurven der Mira-Sterne. In den folgenden
Tabellen, die zum groBten Teil noch nicht anderweitig veréffentlicht sind, finden
sich die Resultate der Klassifikation der Lichtkurven der einzelnen Mira-Sterne
mit bekannter Periode und bekannten Spektren nach dem soeben dargelegten
Schema. Es sind nur solche Sterne beriicksichtigt, die im Hauptkatalog der
G. u. L. vorkommen. Es enthilt

Tabelle I die Mira-Sterne des Spektraltypus Me,

Tabelle II die Mira-Sterne des Spektraltypus Se,

Tabelle IIT die Mira-Sterne des Spektraltypus K, Ma, Mb, Mc,

Tabelle IV die Mira-Sterne des Spektraltypus N und R,

Tabelle V die Mira-Sterne mit besonderem Spektrum.

Eine solche Sonderung nach verschiedenen Spektralklassen war notwendig,
da, wie LUDENDORFF in seinen ,,Untersuchungen iiber verinderliche Sterne
dachgewiesen hat, systematische Unterschiede hinsichtlich der Lichtkurven fiir
verschiedene Spektralklassen bestehen. Die Klassifikation der Lichtkurven der
zahlreichen Mira-Sterne mit unbekanntem Spektraltypus ist noch nicht aus-
gefithrt worden.

Uber die Anordnung der Tabellen ist folgendes zu bemerken:

1. Kolumne: Nummer des Sternes in der G.u.L.; die Angabe soll dazu
dienen, dem Benutzer ein etwaiges Nachschlagen zu erleichtern.

2. Kolumne: Name des Verinderlichen. Die Sterne sind innerhalb jeder
Tabelle alphabetisch nach Sternbildern geordnet.

3. Kolumne: Spektrum des Sternes. In der Tabelle I ist hier {iberall der
Buchstabe M weggelassen. Es bedeutet hier also be, daB das kontinuierliche
Spektrum Mb ist, und daB sich dariiber die charakteristischen Emissionslinien
lagern; —e bedeutet, daBl es noch unbekannt ist, ob das kontinuierliche Spektrum
Ma, Mb oder Mc ist. Die Angaben dieser Kolumne beruhen auf dem neuen
Draper-Katalog oder, soweit dieser den betreffenden Stern nicht enthilt, auf
den Angaben der G.u. L., in einigen Fillen auch auf anderen Quellen.

4. Kolumne: Die auf ganze Tage abgerundete Periode P. Die Zahlen be-
ruhen im allgemeinen auf der G.u. L., sind aber hiufig verbessert, vor allem
nach den Angaben in den Ephemeriden der verinderlichen Sterne fiir 1925 in
der V JS. (Verbesserte Werte der Periode finden sich fiir viele Sterne in Harv
Ann 79, Part 2.)

5. Kolumne: Die Gesamtamplitude 4, d.h. im allgemeinen die Differenz
zwischen der groBten und der kleinsten an dem Stern beobachteten Helligkeit.
Es wiren hier zweifellos Mittelwerte der Amplitude vorzuziehen, doch standen
solche bei Aufstellung der Tabellen nur fiir wenige Sterne zur Verfiigung. Quellen
wie unter 4., doch sind oft auch die neugezeichneten Lichtkurven zur Ermittlung
von A benutzt; ,,ph*‘ bedeutet photographische Amplitude. Mittlere Amplituden
kann man jetzt fiir eine erhebliche Zahl von Mira-Sternen aus Harv Ann 79,
Part 2, entnehmen.

6. Kolumne: Die Klasse der Lichtkurve. Ein Fragezeichen neben dem die
Klasse bezeichnenden Buchstaben bedeutet eine infolge zu geringer Zahl der
Beobachtungen bestehende Unsicherheit der Klassifikation; auch wo kein Frage-
zeichen steht, ist manchmal noch eine allerdings geringe Unsicherheit vorhanden.
Steht in dieser Kolumne nur ein Fragezeichen, so bedeutet dies, daf die Klassifi-
kation noch nicht méglich war. Bei der Klasse f kann man oft die Unterabteilung
noch nicht angeben. Es steht dann in der 6. Kolumne f§ ohne Index. Ent-
sprechend kommt auch & ohne Index vor.

7. Kolumne: Bemerkungen, die auf Eigentiimlichkeiten des Sternes hin-
weisen. Lingere Bemerkungen finden sich am Fufle der Seiten bzw. Tabellen.
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Tabelle I. Me-Sterne mit bekannten Perioden.
Nr. Stern tsgerlx(; P A4 i‘:lcr]:fe. Bemerkungen
17| T Andromedae | be |2799| 6=,0 A
58| U be |340 | 4 .4 &y
2|v ae |258| 6,3 g
95| W ce |399| 6,8 og—y; | Sehr haufig kleine Stufe im Aufstieg.
771 Y be |221| 5,7 LR
44| RR be [330] 6,0 I
89| RV —e? {172 | 2,7 ? RV Tauri-Stern?
41| RW ce [430| 6,0 oq?
1685|SV ce|314 | 5,5 oy
74| SX —e?|337 [>3,9 ?
1646|TY ce 140 | 1,8 I'E
59| UZ —e 313 | 6,0 oy
1662 | R Aquarii ce |387| 4.8 &, |Nebellinien im Spektrum.
1630]S be |280 6,5 o3 |Min. meist ziemlich spitz.
1461| T ae {202 | 6,6 Ba
1455|V be |246 1,9 ? Vielleicht unregelmaBig?
1454 | W —e [383| 6,0 &g?
1590 X be (306 | 6 ,1 Kg?
1667 Z —e (1362 2,2 pec |S. Anm.
1510| RR —e [181 [>4 ,4 s
1594 | RT ce |246| 4 .4 g
1269 | R Aquilae ce |318 6,2 x4 |Starke Abnahme der Periode.
13571 X be | 348 5,1 og |Max. meist sehr spitz.
14082 —e? (130 | 4,7 |og—f
1369| RR be (398 | 4,8 Ky
1373| RS —e [412 | 5,4 07
1335| RT ae | 326 6 ,1 g
1402| RU be |274 6 ,6 &g
1338| RV ae [218 | 6,2 o,—f
1388|SY ae? 1357 5,0 A
1401 | TV be (242 |>3 ,8ph| «y4?
1080| U Arae be |229 | 3 ,9ph| °?
1085V ce [376 |>2 ,6ph ?
1054| RU —e 252 >1 ,8ph| ?
94| R Arietis ae (186 5.9 Bs
85]S —e (202 5.3 0y?
141|U be | 372 7,5 Ky
244 | R Aurigae ce |461| 6,8 71 |Abstieg manchmal steiler als Aufstieg.
333]U be |414 5,5 oy
368| X ae | 164 5,2 B3
370 RR ae (309 | 4,0 ?
331|Sz —e 452 [>2 ,5ph| ?
820| R Bootis | be |223 | 6,3 .~ f1 |Lk. veranderlich. Ende 1915 Buckel im
| Aufstieg und im Abstieg. Ende 1916
i und Anfang 1917 Lk. = &3 mit Buckel
i ‘ im Abstieg.
805]S be [275 | 5,6 |og—fy
814|V be (260 | 4,9 o pec|Lk. sehr veranderlich. Manchmal Buckel
1 im Aufstieg oder Abstieg. Max. haufig
; i breiter als Min.
79412 be |281 | 6,2 | o,
207 | R Caeli —e | 392 6 ,4 Oy
350| V Camelopard. | be {5151 6,8 &y
2041 X be |142 | 5,7 B85
395| RT ce |370 \>2 ,8ph| ¢
484 | R Cancri be 1355 5,8 f; |Manchmal kleine Einbiegungen der Lk.im
| Aufstieg? Max.sehrspitz, Min. sehr flach.

Anm. Z Aquarii. Nach photographischen Harvard-Beobachtungen scheinen An- und
Abstieg der Lk. sehr steil, die Max. und Min. dagegen meist sehr flach. Manchmal ent-
stehen Algol-ahnliche Lichtkurven. Lk. jedenfalls sehr veridnderlich.
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Fortselzung von Tabelle I.
Nr. Stern Stfsﬁl P A Il‘(:fr}:fe Bemerkungen
496| U Cancri —e | 3059|>5m,8 oy | Maximalhelligkeit sehr veranderlich.
517|W ae | 396 6,8 Oy
780| R Canum ven. | be |325| 5,2 |x,—f,|Lk. stark veranderlich. Gelegentlich
Buckel im Aufstieg.
71710 be | 340 >4 ,5ph| ?
451]S Canis min. ce |334 6, 1 |Manchmal Stufe im Aufstieg. Zuweilen
Abstieg steiler als Aufstieg.
455|T —e 323 [>5 .2 0g?
426|V ae | 367 6,2 &g
1517 ] T Capricorni ae |269| 5,4 |K,-fy?
1497|V be 276 >4 ,2 og?
15032 —e 181 4,2 82
1484 RR ce |238| 6,7 og?
1433| RU —e | 346 >4 ,9 g
538 | R Carinae be |308 | 5,5 |&,—f,|Mittl. Lk. Harv Bull 843.
573]S ae (149 | 4,0 y; |Abstieg etwas steiler als Anstieg. Max.
breiter als Min. (Harv Bull 798).
576|Z —e 384 (>4 ,8ph| ?
526 | RW be [317| 5.5 Oy
602| RZ be |273 | 4 ,6ph| &y’
575 SU ae 231 [>5,5ph| °?
1678 | R Cassiopeiae ce |427| 8 .4 ®4 |Manchmal Stufe im Aufstieg.
19| T ce (449 5,8 y1—7s| Abstieg steiler als Aufstieg. Max. meist
breiter als Min.
1644|V ce [229| 5,5 Ba
1684|Y be (410 | 5,5 &y
1663|Z be (499 | 6,5 oy
45| RV be |331 7,5 o3 |Manchmal kleiner Buckel im Abstieg?
3|SS be (140 | 3,2 5
798| R Centauri be | 561 7,7 ys | Mittl. Lk. Harv Bull 836.
770]T ae | 91| 3.4 fBs |Das kontinuierl. Spektrum ist im Max.
K9 oder Mo (Harv Circ 253; Lick
Bull 12, S. 73).
699| U ae |221 |[>6 ,0 B |Mittl. Lk. Harv Bull 844
665|W be [202| 4 ,Aph| B
662| X ae |314 5.9 Oy
647| RS ae 164 | 4,9 |ays—ps]Min. wohl etwas spitzer als Max.
7791 VX be {298 | 2 ,5ph| ?
1507 | T Cephei ce |387| 5.6 y1 | Abstieg steiler als Aufstieg.
1500 | X —e |535| 8,2 oy?
341Y —e [330| 6,6 &3
98]0 Ceti be |331 7.6 oy |Mittl. Lk. AN 220, S. 91.
103| R be {166 |>5.,9 |&,—p|Min. und Max. ziemlich gleich spitz.
23|S ae |322| 6,3 |oa,—py|Lk. scheint stark verinderlich.
11|U —e |235| 6,1 *,
1676|V —e |260| 5,6 og?
1682 | W be |355| 8,0 oy |Max. manchmal sehr breit.
53|Z be (184 | 4,7 p
491 | RChamaeleontis| be |[335 | 5 ,4 o, |Mittl. Lk. Harv Bull 842.
347| R Columbae ae 327 [>4 ,0 oq?
249|T be [226 | 5 .4 f | Mittl. Lk. Harv Bull 837.
670| R Comae Ber. | —e?[363 | 7.3 oy
1184 | UCoronaeaustr.| ae |147 2,6 15
116712 ce 303 >1.,9 ?
856|S Coronae bor. | ce [362| 7,3 |ogpecjManchmal kleiner Buckel im Aufstieg
oder auch im Abstieg.
930|W be [236 5,7 &y4—7;] Oft kleiner Buckel im Aufstieg.
881X be (238 | 5,7 B
88817 ae [250 5,5 Oy
684 | R Corvi be [318| 6,6 I'A
697 | U Crucis be |351 4 ,1ph| o4
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Fortsetzung von Tabelle I.

Nr. Stern ffueg' P4 Il;:xcr}:/te Bemerkungen

1358 x Cygni ae (4064 om0 71

1391 S —e |326| 7.0 pec | Abstieg steiler als Aufstieg.

14471V —e? 418 | 7.0 |oy—f,

1534|W —e [259 | 1 ,1 ys | RV Tauri-Stern. [M N 80, S. 41; 81, S.144]

1379|Z ce |263 5.8 &4

1345| RT ae [192| 5,5 fs |s. Anm.

1438 | ST —e 336 | 4.4 |ag—py

1415 SX —e |400 | 6,2 oy?

1348 | TU —e |219 | 5 .4 x—f

14751 UX ce |560 |>5 ,6 oq?

1419| AU be |440?>3 ,6ph| oy?

1410| R Delphini be |286 | 6 ,1 Xy

1452| T be |331 5,9 p1 | Min. meist recht breit.

1459V ae |533| 9 .4 &q?

14721 X ae |281 5.5 oy

978 | R Draconis be [245| 6,6 Oy

1289|U ce |313 | 4.8 f. | Abstieg manchmal rascher als Aufstieg.

1106 |V —e |279 | 4,8 |xs—f,

1128 | W ae |261 5,8 xg—pf

541|Y be {324 | 6,0 oy

1064 |SY ce |387 |>3.,0 ?

1508 | R Equulei ae |264 5.5 g

170] T Eridani be |252 5,5 oy

16410 be |275 5,1 oy

182|W —e | 374 5,0 o3

153 | RT ce (380 >4 ,0 ?

461|S Geminorum ae (203 | 6,2 Xy

444V be (276 | 6,6 Oy

409| X be 263 1 5,4 Bs

1547 | R Gruis ce |331 7,0 &y

1598|S be (402 | 6,8 Ky?

1597| T —e [137 | 3,4 B3

902 | R Herculis ae | 321 6,7 g

1016|S ce 302 | 7,2 |&3—p,|Haufig Buckel im Aufstieg und manchmal
Abstieg steiler als Aufstieg.

1126 |T ae [165| 7,0 Bs

949| U ce 410 | 6 ,2 oy

976 | W ae (278 | 6,1 A

1051 | RS ‘be | 218 5,3 Bs

1038 | RT ae |293 5,7 &3 |Maximalhelligkeit sehr veranderlich.

916 | RU ce 1479 7,2 71 | Stufe im Aufstieg.

1104 | RY ce 222 5,7 A

1180| RZ ce [329 4,9 %

999| UV ce 343 | 5,2 ?

131 | R Horologii ce | 406 9,0 g

106]S ae 338 |>2 ,8ph| ay?

133|T be 218 | 5,3 Ba

758} R Hydrae be-ce 404 6,6 1 | Starke Abnahme der Periode. Vielleicht
manchmal kleine Stufe im Aufstieg.

5081S ae 258 6 ,0 B

510| T be |289 5,7 B Abstieg manchmal steiler als Aufstieg.

776 | W ce |386| 3 ,0ph| [, |Abstieg etwas rascher als Aufstieg [Harv
Circ 270].

539X —e (302 | 4,5 |a,—f

548| RR ae | 340 |>5 ,1 ?

618 | RS —e | 331 5.7 ‘A

492 | RT —e | 255 2,2 y2? | RV Tauri-Stern?

Anm. RT Cygni. Bei dem Anstieg Ende 1917 hatte die Lk. einen Buckel, sonst war

sie stets glatt. 1912—23 war die Lk. entschieden nicht so unsymmetrisch, wie in der G. u. L.
angegeben.
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Fortsetzung von Tabelle I.

Nr. Stern %11_):;{1 P 4 Il.;:]crl:,t; Bemerkungen

763| RW Hydrae ae |3704| 2m2ph| °?

1605| R Indi ae [216 | 4,0 o,?

1470|S be |403 >3 .9 oy?

1615| R Lacertae be [299 5,6 o3

1602] S ce [240 | 5,1 I

549| R Leonis ce |[318 5,2 Oy

565|V —e (273 | 4,9 Ko

623|W be |386 |>5 .3 %

546| R Leonis min. | be |372 6,0 Ky

559]S be (293 | 5 ,2 og?

232| T Leporis —e 373 | 5,3 b

851|S Librae —e 192 [>5,0 Bs |Max. meist breit.

87310 —e?|227 | 4,5 Og?

843|Y be [275| 6,2 o3

8871 RR be [276 5.7 Ky

857| RS ce (217 | 5.9 Ba

839|RT ae |249 5.4 X3

862| RU ce [315| 6,4 [¥4—py

833 Y Lupi ae (409 | 5.8 231

406 S Lyncis be |300 5,0 oy

1285| S Lyrae —e (442 | 5,8 a5? | Lk. sehr veranderlich. Nach J. A. PARK-
HURST &3 mit sehr spitzem Min.

1273|V ce 374 6,2 Ky

1141 | W ae |197 5,4 71 |Buckel im Aufstieg. Manchmal Abstieg
etwas steiler als Aufstieg.

1286| RS —e 299 |>4,5 &4?

1254 | RT —e 251 5.5 X3

1205 | RW ce |507 5,5 o) |Maximalhelligkeit sehr stark verinder-
lich, etwa 9m,2 bis 13®,0.

1229| RX —e |252| 5,0 oy

1292 SS —e | 352 |>3 ,87 [Xgye??)

1148| TU ce | 120 1,0 ?

1442 | R Microscopii | be [138 | 4,0 B

15241S ae |213 6.3 £

1427|U ce |333 7,0 N3

1519{V be {376 [>4 ,2ph| «aj?

14871 X ae |390?|>5 ,7ph| ?

386|V Monocerotis | ce |335 6,7 b1

416X be [155| 2.5 B3

415|Y be (220 | 4,8 B pec|Lk. scheint recht veranderlich. Abstieg
manchmal etwas steiler als Aufstieg.

440| RR —e 392 >6,8 g?

874 | T Normae be |242| 6,3 x3

362| R Octantis ce [405| 5,0 |&,—p,|Haufig Stufe im Aufstieg.

1058|S be [259 | 6,0 |o,—f,

1486|T —e [218 | 4,6 og?

745U be | 303 5,6 o4—f | Manchmal Buckel im Aufstieg.

1036 | R Ophiuchi ae (302 | 7,6 Oy

1182| X be (339 | 3,0 p, |Sehr flache Minima (BAN 2, S. 89).

1049|Z ae (349 | 6,0 «, |Max. sehr breit, breiter als Min.

1005| RR ae 297 5,0 x,— P,

1142| RY ae |151 5,8 04— PB,| Lk. veranderlich. Manchmal Buckel im
Abstieg oder Anstieg.

1028]SS ae (179 |>4,5 p?

256 S Orionis ce (421 | 5,6 y, |Stufe im Aufstieg.

353|U ae |377| 7.0 |&y4—y,|Sehr hiaufig Stufe im Aufstieg.

233|V —e? (272 [>5,8 B

1122 | R Pavonis be (230 | 4.5 |og—p7?

1341|T ae (244 | 6,5 o

1463| U be [290 >3 ,4 g

1074 | W be |283 | 3 ,7ph| o
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Fortsetzung von Tabelle I.

Nr. Stern %gf;' P A Il;:_‘l:rll‘:'é Bemerkungen

1638 | R Pegasi be |3804| 6™,1 oy—y,| Haufig Stufe im Aufstieg. Manchmal
erst langsamer, dann steiler Aufstieg.

1648 | S ce (318 | 5.8 |x,—p,

1578 | T ce |363| 6,0 A

15591V be [303| 6,2 Oy

1647 | W ce (342 5,7 b1

1580| Y ce [208| 5,0 g

16812 ce |320 5,3 fs; |Manchmal Stufe im Aufstieg. Zuweilen
scheint Abstieg steiler als Aufstieg.

1543| RR be [265| 5.3 A

15821 RS ce [436| 5,1 &y ) Anstieg manchmal langsam.

1568 | RT —e | 215 3,5 pec | Lk. sehr veranderlich. Lichtwechsel zeit-
weise sehr gering. Abstieg scheint oft
steiler als Aufstieg.

1600| RV ce |387 5,6 Kg?

1637| RW —e {209 | 4,5 B

1606 | SS ce 423 [>4,3 ?

1501 | TZ be [122 >3 ,9ph| ?

150 | R Persei ae | 210 5,9 # |Lk. veranderlich.

101]S —e | — 5,0 pec | UnregelmaBig.

83]U0 ce | 324 3.9 o pec|Lk. veranderlich. Max. meist viel breiter
als Min.

105 RR ae 1392| 6,2 o, |Aufstieg manchmal nicht sehr steil.
Ende 1923 bis Ende 1924 war Lk. = §.

1673 | R Phoenicis ae [269| 6,2 p

1679 S be | 157 0,8 pec |Lk. sehr verinderlich. Anstieg ziemlich
steil, Max. bald spitz, bald flach.

271T ce | 281 5,0 oy |Mittl. Lk. Harv Bull 840.

1654|V be | 251 4,8 ?

211 | R Pictoris ae 333 2,8 ys | RV Tauri-Stern [A N 225, S. 251].

243|s be [425| 6 ,1 o,

247|T ae [201| 5,5 B

71| R Piscium be | 394 7,0 Kg
6218 —e |410 [>6 ,5 oy?
551X ae |354 6,0 ?

1588 | R Piscis austr. | ae |294 [>3 ,0 og?

1563]S be (272 (>2,7 063?

437| Ly Puppis be |140 3,0 y1? |Lk. sehr veranderlich.

470|U be 315 |>5 .5 ?

462| W ae (121 | 4,2 f#s |Lk. scheint sehr verdnderlich.

4532 be [515| 6,5 | o

407| RV e? |180 |>2 ,4ph| ? |Das kontinuierliche Spektrum ist viel-
leicht R.

514| S Pyxidis ae [207 | 4,8 ?

203 | R Reticuli be [276 | 6 ,4 &, |Mittl. Lk. Harv Bull 841.

1307 | W Sagittae ce 279 3,2 Ky

1296 | R Sagittarii be (269 | 6,2 s

1304|S ae (232 6,8 g2

130512 ae (443 | 6,0 o?

1364 | RR be |335 7.3 oy

1411 RT be | 303 5,5 04—y

1367 | RU be 242 | 4 ,4 Oy

1161| RV be {320 6,0 8

1282| RX —e (320 | 4,7 g

1247(ST be 395 |>5,7 0g?

1302 | SW —e |201 | 2 ,6ph| ?

1315|TT be [334| 3 ,2ph| ?

1340| TV —e (263 | 4 ,2ph ?

12771 TW be j222| 3,6 ?

1280 TX ae |242 |>2 ,5ph| ?

1297 | TY —e |329 |>5 ,3ph| «,?
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Fortsetzung von Tabelle I.
Nr. Stern %f‘;l; P A Ilgfrvm; Bemerkungen
1268 | AG Sagittarii be |326%|>4m,0ph| ?
1166 | AK ae? |420 >4 ,iph| ?
1316 | AN be |340| 5 .,6ph| ?
899 | Z Scorpii ce |362| 4,5 A
1025 | RR be |277| 6,7 Ba
1019| RS be |319| 6 ,2 oy
1032|RT be {450 |[>6 ,7 *1
1068 | RU —e (357 | 4 ,4 yy |Stufe im Aufstieg. Abstieg manchmal
steiler als Aufstieg.
1040 | RW ae 385 >3 .0 0y
897|RZ be [161 | 5 ,0. fBs |Min. manchmal sehr spitz.
1076 | SV —e [253 ] 4 .4 ]
1053 | SW be [260 | 4 ,1ph|a,—f?
11| S Sculptoris ae |358 | 6,7 B2 |Mittl. Lk. Harv Bull 838.
21V ae [296 (>3 ,2 2743
883 | R Serpentis be [357 7.5 o®4—71 | Sehr haufig kleine Stufe im Aufstieg.
8541S be |365| 6,2 y1 | Stufe im Aufstieg.
905|U be |238| 5.4 |ag—f
195| R Tauri be |323 6 ,4 Oy
217|V ae {170 | 5 .1 Ba
205 | RX be (337 | 4.7 «4 |Min. sehr breit.
1400 | R Telescopii ce (462 |>5 ,0 &y,? |Manchmal Buckel im Aufstieg?
1156 T ae |256 [>1 ,6ph ?
12641 U ce 1437 [>3 ,2ph| &;?
1347|W be 305 [>3 ,0ph| og?
133412 be |230 [>4 ,3ph| ?
1265 | RU be |271 | 5 ,6ph| ?
113 | R Trianguli —e [267 | 6,7 Bs
1675 | R Tucanae —e |286 |>1 ,4 %y
2018 be |241 |>3 ,7ph| o«
1609 | T ae [251| 6,0 B
50|U be (259 | 6,0 fBe |Mittl. Lk. Harv Bull 840.
608 | R Ursae maj. be 299 | 7 .2 &3 | Aufstieg oft zuerst langsam, dann rasch.
702{T ae 2551 7.2 &g
499X ce |249| 4.8 xg?
666|Z ce {198 | 2 ,4 ye |RV Tauri-Stern [A N 223, S. 281].
756 | RR —e?|232| 5,3 p?
708 | RS be |259 | 6,0 oy
656 | RU ae |252 |>5,5 ?
868|S Ursae min. ce [322| 4,4 B |Manchmal Buckel im Aufstieg; zuweilen
Max. spitzer als Min., zuweilen um-
gekehrt.
7671 T ae | 314 5,5 p1 |Min. sehr breit.
801|U ae (330 | 4,8 ‘A
531]Y Velorum —e? | 437 5.3 o; |Maximalhelligkeit sehr veranderlich.
529| RS ce 421 | 4 ,7ph| a,?
706 | R Virginis ae (146 | 4,9 A
762|S be (377 | 6,9 oy
679|T be |340 | 5,2 oy?
7211U ae |207| 5,6 I
757V ae (250 | 5,8 p?
700 Y —e?|219 | 4,9 A
808 | RS ce [353| 6,8 X3
672|SU ae (210 | 4,7 N
436 | R Volantis —e (444 | 4,0 pec | Lk. sehr veranderl., zeitweise y,, zeitw. o,
1490 | R Vulpeculae be [ 137 5,9 Ba
1443| RU ae | 159 1,6 ? Lk. veranderlich.

Gelegentlich finden sich in der 7. Kolumne auch Hinweise auf neuere, noch nicht
in der G. u. L. enthaltene Literatur, sofern diese von besonderem Interesse ist.
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Anhang zu Tabelle I. Me-Sterne des Hauptkataloges der G. u. L., deren Periode
noch unbekannt ist.

Nr. Stern A Nr. Stern A Nr. Stern A
962|X Arae 5m,1ph| 87]Y Eridani 2m 5ph| 79]SS Persei 1m,5
9671Y >3 ,7ph}| 168| U Horologii >2 ,5ph| 631 W Phoenicis 7 ,5ph
1014|Z 4 .2ph|1505| W Indi " 2 ,4ph|1313| UU Sagittarii  |>3 ,0ph
1055|RR >2 ,5ph|1528|X >3 ,8ph|1035] TU Scorpii 3 ,6ph
827|RY Centauri ? 1538| Y i 3 ,4ph|1037| AH 1 ,7ph
747|TT 3 ,0ph|1426] T Microscopii 1 ,0ph]1412] X Telescopii 3 ,6ph
816|TU 5 ,0ph|1518| W >3 ,2ph|1013| ZTrianguliaustr.| 2 ,0ph
785|TW 6 ,4ph| 449| RX Monocerotis [>3 ,0ph| 593| RT Velorum >1 ,5ph
1604|ST Cephei 1,2 753] U Muscae >3 ,5ph| 626]|RU 4 ,6ph
1114|RR Coronaeaustr.[>2 ,3ph|1564|V Octantis “ 3 ,0ph| 525|RW 2 ,5ph
213|T Doradus >2 ,7ph|1377| RR Pavonis |>3 ,3ph| 422|T Volantis 5 ,0ph
245|U >2 ,4ph|1572| RY Pegasi? | 0 ,6ph
1 RY Pegasi. Die vermutete Periode von 259 diirfte nicht zutreffen.
Tabelle II. Mira-Sterne mit Spektrum Se.
Nt. Stern %rp:::; P A4 {(‘:ﬁ_}i’te' Bemerkungen
22| R Andromedae | Se |4094| o9m2 o3 | Min. manchmal ziemlich spitz. Manch-
mal kleine Wellen im Auf- und Abstieg.
12| X Se | 343 6 ,4 o3 | Min. manchmal ziemlich spitz.
812 | R Camelopardalis| Se |[272 | 6 ,5 B3 | Lk. veranderlich, Abstieg oft rascher
als Aufstieg.
198|T Se |372| 6,5 y1 | Manchmal kein Buckel im Aufstieg, son-
dern breites Max. (Lk. dann fg;).
487V Cancri Se (272 | 5,7 «, | Min. spitzer als Max.
430| R Canis min. Se |338 3,8 Bs
61| S Cassiopeiae Se 613 | 8,0 pec | Lk. sehr veranderlich, manchmal o,
manchmal y, oder andere Formen.
391U Se |277 |>7 ,0 |o&,—f|Min. manchmal spitz, manchmal flacher.
471W Se? | 405 3,6 fBs | Spektrum dhnlich dem von R Andromedae
[Harv Circ 221].
1418 | SZ Cephei Se? | 327 |>4 ,7 |xy—p?|Lk. Lyon Bull 8, S. 61.
1336 | R Cygni Se (426 | 8 ,2 «4 | Manchmal kleine Wellen im Auf- u.
Abstieg.
1407| RS Se? |413 | 2,1 |B3—p,| Vgl. Harv Bull 783.
425| R Geminorum Se |370 | 7 .4 «, | Min. manchmal spitz.
463|T Se | 286 5,5 p Lk. veranderlich, Max. zuweilen ziemlich
breit, oft Abstieg steiler als Aufstieg.
855| RW Librae Se ? 3 ,iph ?
419| R Lyncis Se 378 | 7,5 |By—y1| Oft kleiner Buckel im Aufstieg.
2251 R Orionis Se?. 1377 | 4,5 p
1293 | T Sagittarii Se 389 [>5 .9 8
713|S Ursae majoris | Se 224 | 4 ,4 pec | Lk. sehr veranderlich, oy, &4, §, y;. Ab-
stieg oft steiler als Aufstieg. Haufig
breites Max., spitzes Min.

Anm. Nach dem Draper-Katalog haben die Sterne AA Cygni (P = 2024) und AD Cygni
(P unbekannt) N- oder Se-Spektrum, RZ Pegasi (P = 4429) Me- oder Se-Spektrum. Wegen
dieser Zweifel sind diese drei Sterne nicht in die Tabelle IT aufgenommen worden und ebenso-
wenig in die anderen Tabellen.

Die Tabellen I und V enthalten der Vollstindigkeit halber auch einige
Sterne, die ho6chst wahrscheinlich oder sicher zur RV Tauri-Klasse gehoren;;
die Grenze zwischen den Mira-Sternen und den RV Tauri-Sternen ist nimlich
in manchen Fillen schwer zu ziehen. Auch der einzige, sicher ganz unregelmiBige
Me-Stern, S Persei, ist in die Tabelle I mit aufgenommen. Als Anhang zu Tabelle I
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Tabelle III. Mira-Sterne mit Spektrum K, Ma, Mb, Mec.
Nr. Stern ?f::; P A {'{"1]‘;1:,2 Bemerkungen
532] UU Carinae K {2024 3m,0ph °? ,
57| RU Cephei K8 |[110 1,0 pec | Lk. Potsd. Publ. Nr. 83; Lk. sehr ver-
anderlich, haufig Nebenminima.
901 | RR Herculis Ks5p|243 1,7 ? Lk. scheint verinderlich. Max. breiter
als Min.
909]SX K2p{103 | 1,3 oq | Lick Bull 11, S. 124. Min. spitzer als Max.
Linien des H hell um das Max. Im Min.
Spektrum Mb.
749|V Canum ven. Ma [ 193 2,2 xg?
1535} AB Cygni 530 1,2 p? |s. Anm.
378| % Geminorum 232 | 0,9 B4
1516 | X Pegasi 202 | 4,7 fBs | Lk. veranderlich. Abstieg manchmal
steiler als Aufstieg (M B A A App.).
596 | S Sextantis 2571 2,5 o?
193 | W Tauri 266 | 4,6 fs | Harv Bull 781.
685| RY Ursae maj. 315 | 1 1 Ps
773|V Ursae min. 73 1,2 pec | Lk. sehr verinderlich.
241| UX Aurigae Mb | 72 0,8 «3? | Lk. A N 223, S. 191. Lk. und P scheinen
sehr veranderlich. (Frither P = 1039?)
460| U Canis min. 418 | 4,9 y1 | Min. spitz u. symmetrisch. P veranderlich.
566 | RR Carinae 162:] 1,3 B? | Lk. scheint veranderlich.
16| T Ceti 161 1,5 pg?
144X 1751 4,0 Bs
1326 | AF Cygni 8| 1.6 « | Jap. Journ. of Astronomy 1, S. 207, Lk.
A N 225, S. 369. Lk. sehr veranderlich,
P andert sich zwischen 79¢ und 944.
824 | UV Draconis 771 1,0 ?
556 Z Leonis 56 1,7 «?
863 | R Normae 487 6 ,2 ys | Lk. Union Circ 49 und Harv Bull 836.
1279 | RW Sagittarii 188 | 2 ,1 oy |Lk. MN 84, S.34. Lk. veranderlich,
Max. teils breit, teils spitz.
25| T Sculptoris 200 | 4,2 Bs?
117 | W Trianguli 148 | 0.8 ? Lyon Bull 5, S. 242.
1643 ]SS Andromedae | Mc | 146 1,04 ?
29| TU 315 >4 .4 |x,—f?
1450] Y Aquarii 383:| 5 ,5: &g?
124 | T Arietis 322 1,9 oq?
489| Z Cancri 70 0,8 ?
518 RS 130 1,2 pec | Lk. AN 219, S. 343. Lk. ganz verinder-
lich, starke UnregelmiaBigkeiten im
Lichtwechsel.
696 | T Canum ven. 287 | 3.9 Bs
1661 | SV Cassiopeiae 272 1,7 ?
1539 | RU Cygni 462 | 2,3 |y, pec] AN 220, S.243. Nebenmax. entartet zu-
weilen zu Buckel im Abstieg.
1330|TY 348 | 6.5 B, | Abstieg haufig steiler als Aufstieg.
1448 | S Delphini 276 | 3,5 B | Lk. sehr veranderlich. Max. und Min.
manchmal sehr breit.
206 | R Doradus 345 | 2,1 747
1359] S Pavonis 3971 3.3 Bs
127 | W Persei 496:| 2,7 pec | zeitweise §;. Lk. verliuft in flachen Wel-
len. Min. meist schirfer als Max. P sehr
verdanderlich [Harv Bull 784].
972| R Ursae min. 332 | 1.7 |Ba—y;l AN 218, S.65.

Anm. ABCygni. Das Beobachtungsmaterial ist wenig umfangreich und die Periode

vielleicht noch nicht ganz sichergestellt, obwohl sie gut zu den Beobachtungen pafBt.
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geben wir ein Verzeichnis derjenigen Me-Sterne des Hauptkatalogs der G. u. L.,

deren Periode noch nicht bekannt ist. Es ist moglich, daf§ sich darunter noch
unregelmifige Me-Sterne befinden, doch ist die UnregelmaBigkeit noch fiir

Tabelle IV. Mira-Sterne mit Spektrum N oder R.

Nr. Stern ?ﬁ: P A Il"{:lcll_ljé Bemerkungen
1660| ST Andromedae | Nb [342¢| 2m,6 |f;—f,
252| S Aurigae Nb {580 | 1,9 B
384|V Nb 352 3.5 | P
251|W N? [273 | 6,0 | a
284 | SCamelopardalis | R8 |327 | 3 ,4 |f5—f.
511| T Cancri N [498| 2,5 Bs
81| X Cassiopeiae N? [434 3,7 Bs
766| RV Centauri Nb | 446 3 ph|fs—p,
1537|S Cephei Nc |489 | 6 fs—Bs| Abstieg scheintetwasrascherals Aufstieg.
882 VCoronaeborealis] Nb |355 | 4 ,8 |o,—f,] Min. spitzer als Max.
724| V Crucis Np (377 | 3 .,2ph f?
1422| U Cygni R8 {460 | 5,0 B3
1420| WX Nb 410 | 3,2 |B3—Pa
1102| T Draconis N |420| 5,0 1
619| V Hydrae N |530 4,0 ye? | Harv Bull 781. Sekundidres Minimum
s. Anm.
228| R Leporis Nc (419 | 4 .4 B
830|S Lupi Np | 345 |>3 .4 ?
1309| U Lyrae N (458 3,5 | B,
948| V Ophiuchi Nb |296 | 3,6 g
148| Y Persei Nb {259 | 2,2 I
183|SY N (4552 1,7 |fB3-B4°
66| R Sculptoris Nb 376 | 2,6 ?
716} RU Virginis R3p;440| 5,5 B | Lk. scheint sehr veridnderlich.
692]SS Nc |354| 3,0 B

Anm. V Hydrae. Nach L. CampBELL (Pop Astr 34, S. 551 [1926]) hat V Hydrae au8er-
dem eine Periode von 17 Jahren mit einer Amplitude von 6™. Wenn sich dies bestatigt, haben
wir hier einen bislang einzig dastehenden Fall vor uns.

Tabelle V. Mira-Sterne mit besonderem Spektrum.

Nr. Stern strple: P A ]1“{:;{‘: - Bemerkungen
1468 |RZ Cygni pec | 5569 | 4m6 | y, | [AN225,S.249] RV Tauri-Stern? Anm. 1
1436 | Z Delphini pec 303 6 ,0 'R Anm. 2.
1403 |RZ Sagittarii | pec | 212 | 1 ,8 | #3? | 1903—06nahezu konstant. Keine neueren
Beobachtungen. Anm. 3.

Anm. 1. Nahere Angaben iiber das Spektrum scheinen nicht vorzuliegen.

Anm. 2. Nach dem Draper-Katalog sind Hf und Hy hell; hellster Teil des Spektrums
zwischen Hf und Hy.

Anm. 3. Nach dem Draper-Katalog scheint das Spektrum nicht N zu sein; hellster
Teil zwischen Hf und Hy.

keinen von ihnen erwiesen. Tabelle I mit ihrem Anhang enthilt simtliche
Sterne des Hauptkatalogs der G. u. L., von denen bekannt ist, daB sie ein Me-
Spektrum besitzen.

In Tabelle ITI kommen auch einige (im ganzen 6) Sterne vor, die Perioden
von weniger als 90¢ haben, namlich solche von 564, 704, 724, 734, 774, 884, Nach
unserer Definition der Mira-Sterne gehoren diese Objekte eigentlich nicht hier-
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her. Es liegt aber kein Grund vor, sie wegzulassen, denn jene Definition ist ja
zunichst willkiirlich. Es ist méglich, daB diese Sterne einen Ubergang von den
Mira- zu den d Cephei-Sternen bilden (vgl. Ziff. 19).

Von den Mira-Sternen der Spektraltypen K, Ma, Mb, Mc (Tabelle ITI) und
N bzw. R (Tabelle IV) ist eine groBere Anzahl nicht in die Tabellen aufgenommen
worden, da bei ihnen die Realitit der gegenwirtig angenommenen Periodenwerte
noch sehr zweifelhaft ist; die Perioden sind bei diesen Sternen z. T. schwer fest-
zustellen, da die Helligkeitsamplituden oft sehr klein sind.

Auf die Angaben der scheinbaren GréBen, der Epochen der Maxima usw.
verzichten wir hier, da diese Daten bequem in den Ephemeriden nachgeschlagen
werden koénnen.

238. Statistische Untersuchungen iiber die Lichtkurven der Mira-Sterne.
Schon in Ziff. 21 haben wir nebenbei einige statistische Ergebnisse iiber die
Mira-Sterne erwihnt, deren wichtigste zunédchst hier nochmals kurz zusammen-
gefalBt werden sollen.

T.E. R. PrILLIPS hat gefunden, daB die Helligkeitsamplituden und die
Perioden der Sterne seiner Gruppe I durchschnittlich kleiner als bei den Sternen
der Gruppe II sind, sowie dal die Sterne der Gruppe I durchschnittlich etwas
heller sind als die der Gruppe II. Mem

H.H.Turn~ERstellte fest, da Mira-Sterne mit positivem Werte o =2 —p 1

nicht nahe dem Pole der MilchstraBe vorkommen, und daB die Mira-Sterne
mit sehr langen Perioden die MilchstraBe stark bevorzugen. Ferner fand er,
dafB innerhalb jeder der beiden PHILLIPSschen Gruppen gewisse Konstanten der
Kurven sich mit der Periode dndern, und daB fiir kurze Perioden der Helligkeits-
unterschied zwischen Gruppe I und II kleiner ist als fiir lange.

Weitere statistische Untersuchungen wurden von L. CamMPBELL, H. LUDEN-
DORFF und H. THOMAS im Anschluf an ihre Klassifizierungen der Lichtkurven
unternommen. L. CAMPBELL gebiihrt das Verdienst, in seinem frither zitierten,
schon 1920 gehalte-

P I 11 m | oI v VI VII nen, aber erst funf
Jahre spiter allge-
100 — 1491 - 3 ! - ~ B _ mein zuginglich ge-
150 —199 - 4 3 2 1 - 1 = ganghch g
200 —249 — 2 3 3 3 1 — wordenen Vortrage
250 —299 1 4 3 10 2 3 1 auf den Zusammen-
300 —349 2 2 2 3 g 1; é hang zwischen der
350 —399 ! _ 2 ! - Form der Lichtkurve
400 —449 3 -~ 1 2 4 3 5
450 —499 1 1 1 — — _ - und der Lange- der
500 —649 — — — — 1 1 — Periode hingewiesen
8 16 | 16 | 23 | 23 | 30 | 8 zu haben. (Allerdings

hatte schon PHILLIPS

bemerkt, daB die Sterne der Gruppe I durchschnittlich kiirzere Perioden be-
sitzen als die der Gruppe I1.) CaMPBELL stellt diese Abhingigkeit durch die vor-
stehende Tabelle dar, in der die rémischen Zahlen die Kurventypen (vgl. Abb. 8),
die arabischen die Anzahl der den einzelnen Kurventypen angehorigen Sterne
bezeichnen. Die letzten drei Periodenintervalle CAMPBELLS sind hier zu einem
zusammengefaBt. Einen Unterschied zwischen den verschiedenen Spektral-
typen macht CAMPBELL hier nicht, obwohl dies, wie wir sehen werden, geboten ist.
Wenn man von dem Typus I absieht, so kann man sagen, daB die kurzen
Perioden unter den Kurventypen mit niedrigen, die langen unter den Kurven-
typen mit héheren Ordnungszahlen vorwiegen. Dieses Gesetz tritt auch deutlich
hervor, wenn man fiir die jedem einzelnen Kurventypus angehérigen Sterne
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die Mittelwerte der Perioden bildet. Es ergeben sich dann nach CAMPBELL

folgende Zahlen:
Typus I  Mittl. Periode 3784 8 Sterne

1I 234 16
III 280 16
v 273 23

Vv 341 23
VI 348 30

VII 363 8

124

Ferner ergibt sich, daB die Sterne mit kleiner Amplitude auf die Kurven-
typen I bis III, die mit den gréBten Amplituden auf die Typen IV bis VII be-
schrinkt sind. Die Amplituden nehmen mit wachsender Ordnungszahl der
Typen zu, die Helligkeiten im Minimum ab, wahrend die Helligkeiten im Maxi-
mum ziemlich unverindert bleiben (nur die Typen VI und VII zeigen etwas
geringere Maximalhelligkeiten). Das Priiripssche Ergebnis, daB die Sterne
seiner Gruppe I merklich heller sind als die seiner Gruppe II, tritt hier also
nur schwach hervor (PHILLIPS’ Gruppe I entspricht CamMPBELLs Typen I bis III,
PuILLIPS’ Gruppe II den Typen IV bis VII).

Auf L. CampBELLs Untersuchungen folgen dann zeitlich die von ihnen ganz
unabhingigen von LUDENDORFF (Untersuchungen iiber verinderliche Sterne
III, IV, V, VII, VIII, genaueres Zitat in Ziff. 20). Die erhaltenen Resultate
sollen nunmehr dargelegt werden, wobei zugleich gewisse Ergebnisse von THo-
MAS (in seiner Dissertation) mitverwertet werden.

Im wesentlichen stiitzen sich diese Untersuchungen, bei denen die Mira-
Sterne nach ihren Spektraltypen gesondert behandelt werden, auf die oben
wiedergegebenen Tabellen I bis IV. Es ist aber zu erwidhnen, daB die Tabelle I,
wie sie oben abgedruckt ist, gegeniiber der fiir die Untersuchungen benutzten
entsprechenden Tabelle einige Verbesserungen erfahren hat, die aber gering
an Zahl und im allgemeinen ganz unwesentlich sind; sie sind im folgenden nicht
beriicksichtigt worden. '

&) Abhingigkeit der Form der Lichtkurven von der Perioden-
linge und Vergleichung der Lichtkurven der verschiedenen Spek-
traltypen. Die Me-Sterne (Tabelle I) wurden, soweit die Form ihrer Licht-
kurven bekannt ist, nach der Periodenlinge geordnet und dann in Gruppen
von je 40 zusammengefaBt; dabei wurde R Volantis wegen der starken Ver-
anderlichkeit der Lichtkurve ausgeschlossen. Die folgende Tabelle gibt nun
zunichst eine Ubersicht dariiber, wie oft in jeder dieser Gruppen von je 40 Sternen
die Haupttypen der Lichtkurven & (unsymmetrische, glatte Kurven), «—pg und g
(nahezu oder ganz symmetrische, glatte Kurven), y (Kurven mit Buckel oder
Stufe im Aufstieg oder doppelten Maximum und die mit «—y oder f—y be-
zeichneten) sowie die mit pec bezeichneten Kurven (zu diesen wurden auch die
mit & pec oder fpec bezeichneten gezihlt) vorkommen.

Das Ergebnis ist folgendes:

a-Kurven kommen bei Me-Sternen P 8
. . . * 4 pec >
mit weniger als 210% Periode so -8
gut wie gar nicht vor, nehmen 914 —209d 1 31 5 3 40
dann aber mit wachsender Periode 210 —250 17 | 20 1 2 40
rasch an Zahl zu. Die x—fB- und 251 —279 | 19 | 18 2 11 40
p-Kurven zeigen das umgekehrte gzg :gg g? :(7) (1) g ig
Verhalten, und zwar noch deut- 344 —396 26 6 7 1 40
licher. Die y-Kurven bevorzugen >3984 30 | 2 8 0 40
die ganz kurzen und die langen Alle 143 | 104 | 24 9 | 280
Handbuch der Astrophysik. VI. 8
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Perioden, die seltenen pec-Kurven scheinen hiufiger bei kurzen als bei langen
Perioden aufzutreten.

Etwas weiter spezialisiert ist die folgende, ohne nihere Erlduterung ver-
standliche Tabelle:

P o oy &g A a-f I3 4 pec =

914 — 2094 0 0 0 1 3 | 28 5 3 40
210 —250 0 0 4 | 13 4 | 16 1 2 40
251 —279 1 1 13 4 5 | 13 2 1 40
279 —318 4 5 9 | 11 7 3 1 0 40
318 —342 5 2 7 7 | 4 13 0 2 40
344 —396 3 | 10 7 6 0 6 7 1 40
> 398¢ 14 10 1 5 0 2 8 0 40
Alle 27 | 28 | 41 | 47 | 23 | 81 | 24 9 | 280

Aus dieser Tabelle und auf Grund der frither gegebenen Definition der Kurven-
typen &, bis «, folgt, daBl bei den Me-Sternen mit «-Kurven bei wachsender
Periode das Minimum immer breiter und der Helligkeitsanstieg immer steiler wird.

Die f-Kurven sind in der letzten Tabelle nicht weiter spezialisiert, da bei
vielen von ihnen eine Einordnung in die Unterklassen f$,; bis £, noch nicht még-
lich ist. Beschrankt man sich auf die schon genauer klassifizierten f-Kurven,
so erhilt man fiir diese die folgende Ubersicht:

Hieraus folgt: Bei Me-Sternen mit rela-

P b I Bs Ba tiv kurzen Perioden kommen f,-Kurven

019 — 2001 ] 6 | 12 0 (breites Minimum) nur &ulerst selten
210 —250 1 6 1 0 vor, es iiberwiegen hier vielmehr die f,-
251 —279 1 4 0 0 Kurven (Minimum ebenso breit wie Maxi-
279 —318 2 0 0 0 mum) und die g3-Kurven (relativ spitzes
gii :g;g i g 8 8 Minimum). Die f;-Kurven kommen da-
< 3984 1 1 0 0 gegen bei Me-Sternen mit langen Perioden
Alle 18 | 22 | 13 o0 tiberhaupt nicht vor. Die §-Kurven ver-

halten sich also, was die Breite des Mini-
mums angeht, ganz dhnlich wie die «-Kurven. f,-Kurven (ganz breites Maxi-
mum, der sog. # Geminorum-Typus) scheinen bei den Me-Sternen nicht vos-
zukommen.

Wir haben die Periodenintervalle so gewihlt, daB in jedes 40 Sterne fallen.
Geht man dagegen von gleichen Periodenintervallen von 50% aus (nur das erste
soll 60¢ umfassen und das letzte alle P > 4509), so erhilt man folgende Ver-
teilung der Lichtkurven:

.3 afiﬂ y pec =z .3 “fi y pec

914 —150d - 1 2 1 14 0% | 79% | 14% | 7%
151 —200 — 15 3 2 20 0 75 15 10
201 —250 18 25 1 2 46 | 39 56 2 4
251 —300 38 21 2 1 62 | 61 34 3 2
301 —350 35 24 1 2 62 | 56 39 2 3
351 —400 23 6 8 1 38 | 61 16 21 3
401 —450 21 2 4 — 27 | 78 7 15 0
>4501 8 — 3 — 11 | 73 0 27 0
| 143 ] 104 | 24 | 9 | 280 |51 |37 9 3

In der rechten Hilfte sind die Hiufigkeitszahlen jeder Horizontalreihe in
Prozente umgerechnet. Die frither erwidhnten GesetzmiBigkeiten treten auch
in dieser Tabelle deutlich hervor.
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Bilden wir endlich fiir jeden Kurventypus den Mittelwert P,, der Perioden,
so erhalten wir folgende Zahlen:

o, P, =4032| x—p P, =266

oy 378 B 244
g 301 v 335
Oy 300

Die mittlere Periode nimmt also von «, bis £ ab, die y-Kurven zeigen dagegen
ein besonderes Verhalten. — Sehr starke Unterschiede treten in den P, fir
die Unterabteilungen des Kurventypus S auf; es ergibt sich namlich:
fiur B, P, = 3344
By 249
fs 159

Die Perioden der Me-Sterne mit f-Kurven sind also durchschnittlich sehr
verschieden, je nachdem das Minimum flacher oder spitzer ist als das Maximum;
die mit breiterem Minimum haben viel lingere Perioden. In der Regel sind
dabei die Unterschiede in der Form des Minimums und des Maximums nur
ziemlich gering, so daf3 die Einordnung in die Unterklassen g,, #,, f3 manchmal
keineswegs sicher ist.

Hinsichtlich der y-Lichtkurven sei noch bemerkt, daB unter ihnen die
Formen y, und a,—y, weit iiberwiegen. Mit y, sind nur drei Kurven bezeichnet,
bei deren einer (RT Hydrae) die Klassifikation zweifelhaft ist; die beiden andern
yo-Kurven gehéren den Sternen R Centauri und Z Ursae majoris an. RT Hydrae
ist vielleicht, Z Ursae majoris wohl sicher ein RV Tauri-Stern. R Centauri
besitzt unter den Mira-Sternen der Spektralklasse Me die lingste bekannte
Periode (5619); die kiirzeste hat T Centauri (91¢).

Die vorliegenden Untersuchungen iiber den Zusammenhang zwischen der
Form der Lichtkurve und der Periodenlinge bei den Me-Sternen, die auf 280
(mit R Volantis 281) Lichtkurven beruhen, bestitigen die auf 124 Lichtkurven
(darunter 92 von Sternen, deren Zugehorigkeit zur Klasse Me bekannt ist) be-
ruhenden von L. CAMPBELL, erginzen und vervollstindigen diese aber zugleich
in verschiedener Hinsicht.

Bei den Mira-Sternen der Spektralklasse Se (Tabelle II) 148t sich
eine Abhingigkeit der Form der Lichtkurve von der Periode nicht erkennen;
bei dem geringen Umfange des Materials an Lichtkurven (nur 18) ist dies aber
auch kaum zu erwarten, zumal sehr kurze Perioden (<< 220%) nicht vorkommen.

Wesentliche Unterschiede gegeniiber den Me-Sternen zeigen sich bei den
Se-Sternen in der Form der Lichtkurven. Unter 17 Lichtkurven von Se-Sternen
mit Perioden von mehr als 250¢ finden sich 5 Kurven des Typus « und 12 der
der Typen &—8, f, y und pec., wihrend die entsprechenden Zahlen bei den
Me-Sternen 125 und 75 sind. Insbesondere sind die f-Kurven bei den Se-Sternen
relativ hiufig, und nicht nur dies, sondern es treten auch Kurven des Typus
(einmal sogar f;—p,) auf, die bei Me-Sternen mit langen Perioden iiberhaupt
nicht vorkommen; die Maxima sind also bei diesen Se-Sternen breiter als bei
den Me-Sternen gleicher Periode. Auch bei den unter den Se-Sternen vorkom-
menden x-Kurven sind die Minima zuweilen auffallend spitz, und die Kurven-
typen &, und &, kommen trotz der langen Perioden nicht vor, auler gelegentlich
bei S Cassiopeiae. Spitze Minima scheinen also besonders charakteristisch fiir
die Se-Sterne zu sein. Es ist ferner auch auffillig, daB unter den wenigen Se-
Sternen zwel mit sehr stark verdnderlichen Lichtkurven sind, nimlich S Cassio-
peiae (P = 6139) und S Ursae majoris (P = 224%), die dem Me-Stern R Volantis
(P = 4449) an die Seite treten. Auf einige der in diesem Absatz besprochenen

8*
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Eigentiimlichkeiten der Se-Sterne hat {ibrigens schon L. CAMPBELL! kurz auf-
merksam gemacht.

Wir wenden uns nunmehr dem Studium der Lichtkurven der den Spektral-
klassen K, Ma, Mb, Mc angehdérigen Mira-Sterne zu (Tabelle III). Bei vielen
von diesen ist wegen der Kleinheit der Helligkeitsamplituden die Klassifikation
der Lichtkurven noch unsicher. Da die Mc-Sterne in Tabelle III durchschnittlich
groBere Perioden haben als die iibrigen, so werden sie von letzteren getrennt
behandelt.

Bei den Mira-Sternen der Spektralklassen K, Ma, Mb scheint das Mischungs-
verhéltnis der Kurventypen «, f, y ungefdhr das gleiche zu sein wie bei den
Me-Sternen, soweit {iberhaupt bei der Kleinheit des Materials eine Aussage
gestattet ist. Auffillig ist das Vorhandensein zweier infolge starker Veranderlich-
keit mit pec bezeichneter Kurven. Im Gegensatz zu den Me-Sternen scheinen
die vorkommenden &-Kurven die kleineren Periodenwerte zu bevorzugen. Be-
sonders merkwiirdig ist das Vorwiegen der a-Kurven bei den Sternen, deren
P < 90¢ sind; es ist aber, wie schon mehrfach erwihnt, fraglich, ob diese Sterne
noch zu den Mira-Sternen zu rechnen sind.

Bei den Mira-Sternen mit Spektrum Mc sind die «-Kurven relativ seltener
(nur 2 unter 12 Lichtkurven) als bei den Me-Sternen; relativ hiufig sind die
y-Kurven (3). Im ganzen treten in Tabelle III 5 y-Kurven unter 32 Lichtkurven
auf, wihrend bei den Me-Sternen erst auf etwa 12 eine y-Kurve kommt. Be-
merkenswert ist das Vorkommen einer y,-Kurve (R Normae, Spektrum Mb),
da wir unter 280 Me-Sternen nur 3 y,-Kurven gefunden hatten, und ebenso
das Vorkommen einer f,-Kurve (5 Geminorum, Ma), die bei Me-Sternen iiber-
haupt nicht in Erscheinung tritt.

SchlieBlich ist noch zu erwdhnen, daB in Tabelle ITI f;-Kurven bei gréBeren
Periodenwerten auftreten als bei den Me-Sternen. Es scheint also, wie bei den
Se-Sternen, die Tendenz zum Vorkommen breiter Maxima vorzuliegen. Dem
entspricht, daB, von einem fraglichen Fall abgesehen, ®;- und a,-Kurven in
Tabelle III fehlen.

SchlieBlich sind noch die Lichtkurven der Mira-Sterne mit N- oder
R-Spektrum zu diskutieren. Auch hier liegt nur ein kleines Material (22 Licht-
kurven) vor, an dem sich ein Zusammenhang zwischen Form der Lichtkurve
und Periodenlinge nicht nachweisen 148t. Ganz anders als bei den Me-Sternen
ist aber das Mischungsverhiltnis der verschiedenen Typen von Lichtkurven;
es kommen unter den 22 Lichtkurven vor: 1 x-Kurve, 1 a—f-Kurve, 19 f-Kurven
und 1 p-Kurve, wihrend bei den Me-Sternen mit mehr als 250% Periode (die
kiirzeste in Tabelle IV vorkommende Periode ist 259¢) die entsprechenden Zahlen
125, 16, 37, 18 sind. Die f-Kurven tiberwiegen also bei den N- und R-Sternen
ganz enorm. Die einzige reine a-Kurve, die in Tabelle IV auftritt, gehért noch
dazu einem Sterne (W Aurigae) an, dessen Zugehorigkeit zur Spektralklasse N
zweifelhaft ist. Unter den f-Kurven iberwiegen die mit breitem Maximum,
die bei den Me-Sternen mit Perioden von mehr als 250¢ iiberhaupt nicht mehr
vorkommen.

Die Mira-Sterne mit besonderem Spektrum (Tabelle V) sind zu wenig zahl-
reich, als dafl sich Betrachtungen iiber ihre Lichtkurven ausfiithren lieBen.

Man kann auf Grund der vorstehenden Ergebnisse sagen, daB die nicht
zur Spektralklasse Me gehérigen Mira-Sterne in der Form ihrer Lichtkurven
systematische Unterschiede gegen die Me-Sterne aufweisen; ihnen allen gemein-
sam ist die Tendenz, relativ zum Minimum breitere Maxima zu zeigen als die

1 Harv Bull 778 (1922).



Ziff. 23. Statistische Untersuchungen iiber die Lichtkurven der Mira-Sterne. 117

Me-Sterne, eine Tendenz, die am stirksten bei den N- und R-Sternen aus-
gepragt ist.

Zur Ergidnzung der bisherigen Ausfithrungen seien hier noch einige numerische
Angaben gemacht, die freilich Neues nicht ergeben. Wir sahen, dal die GréBe
M —m

P
der die GroBenklassen abgetragen werden) dienen kann. Je mehr ¢ von 0,5
verschieden ist, um so unsymmetrischer ist die Lichtkurve. LUDENDORFF fand
in Nr. V seiner ,,Untersuchungen iiber verinderliche Sterne fiir die Me-Sterne
folgende Relation zwischen der Periodenlinge und dem Mittelwerte der zu
jedem Periodenintervall gehérigen e:

&= als MaB der Unsymmetrie der Lichtkurven relativ zur y-Achse (auf

Je langer die Periode ist, um so unsym- P R
metrischer ist also bei den Me-Sternen im
Durchschnitt die Lichtkurve. Dieses Resultat \ 5% 1_52(5‘0«1 8’12 ég Sterne
stimmt natiirlich durchaus iiberein mit dem 251 —350 | 045 | 90 .
Befunde betreffend die Abhingigkeit der Form 351 —430 | 0,42 | 46
der Lichtkurven von der Periode. Der Mittel- > 4501 0,43 9 .,
wert von ¢ fiir die in obiger Tabelle benutzten 218 Sterne

218 Me-Sterne ist 0,444.

Wie schon niher dargelegt wurde, hat THOMAS in seiner zitierten Disser-
tation gezeigt, daB man die glatten Lichtkurven der Mira-Sterne durch die
beiden GroBen S, und ¢ definieren kann. Er findet nun, daB diese beiden GréB8en
keineswegs unabhingig voneinander sind. Ordnet man die Sterne nach der
GroBe ¢ und faBt fiir verschiedene Intervalle von ¢ die S, zu Mitteln S, zusammen,
so ergibt sich nach THomas folgende Tabelle:

Schnellem Anstieg zum Maximum ent- . 5,
spricht also ein breites Minimum; je lang-
samer der Anstieg relativ zum Abstieg wird, =035 041 1 6 Sterne
um so mehr nimmt durchschnittlich die Breite 8’23:8’2 8’:; ig 7
des Maximums relativ zum Minimum zu. 0,45—0,50 | 0,49 | 39 .,
Die Beziehung zwischen Kurvenform und >0,50 0,51 | 16,
Periodenlinge bei den Me-Sternen stellt THo- 112 Sterne

MAS durch folgende, ohne weiteres ver-

st_éndhchej Tabelle dar, in der S, und & 7 S, |Ansanl| & | Anzahl
wieder Mittelwerte bedeuten:

Es ist aus dieser Tabelle sofort zu er- <1504 0,54 5 } 047 | 30

sehen, daB die Breite des Maximums re-  1509—200% | 0,53 | 8
200 —250 | 0,52 | 13 }045 33

) : 250 —300 | 0,49 | 15 ’

Periode abnimmt. 300 —350 | 0,45 | 18

lativ zum Minimum mit wachsender

pB) Statistik der Perioden- 350 —400 | 0,41 & 14 0,44 | 82
lingen der Mira-Sterne der ver-  >400¢ | 043 |_15 043 | 22
schiedenen Spektraltypen. Schon 88 | 222

A. A. NijranD und J. VAN DER BiLT

haben darauf hingewiesen!, dafl die Haufigkeitsfunktion der Periodenwerte
aller Mira-Sterne (ohne Riicksicht auf das Spektrum) wie eine GAausssche Fehler-
kurve verliuft. LUDENDORFF hat (in Nr.V seiner , Untersuchungen®) diese
Haufigkeitsfunktion fiir die Perioden von 314 Me-Sternen abgeleitet. Seine
Resultate sind folgende: Der Mittelwert der 314 Perioden ist 3029, der Zentral-
wert 303¢. Setzt man 4 = (P — 300) : 60, so ergibt sich als Haufigkeitsfunktion:

@(4) = 0,4573 =3 ¢~ (45734,

! Recherches Astronomiques de I’Observatoire d’Utrecht VI, S. 1 (1916).
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P " 4 B-R Die nebenstehende Tabelle ent-
- - - - hélt eine Abzdhlung der Perioden-
1?? :;fg ;g = gg % :; i‘gg’ % werte, und unter B—R sind die Ab-
211 —270 | 76 242 —1 | +33 weichungen der gefundenen Zahlen
271 —330 81 258 0 0,0 von den nach der Formel errechne-
331 —390 | 69 22,0 +1 | +1.1 ten (in Prozenten) gegeben.
391 —450 | 32 102 21 —10 Bei den Mira-Sternen der an-
451 —510 8 25 +3 | —1.4 C
511 —3570 6 1.9 +4 | +10 deren Spektraltypen ist die Anzahl
e der bekannten Perioden (vgl. Ta-

bellen IT—V) zu klein, als da man

die Hiufigkeitsfunktionen ableiten kénnte. Wir begniigen uns mit der Angabe
der Mittelwerte P, der Perioden, die wir in folgender Tabelle zusammenstellen:
Die Mira-Sterne der Spektralklassen Se

Spektrum P ‘ sowie N und R haben also durchschnittlich
gréfBere Perioden als die der Klasse Me, die der

l\éz gg?d‘ 3:; Sterne  Klasse Mc dieselben und die der Klassen K,

K, Ma, Mb | 207 " 24 " Ma, Mb kleinere. Bei letzteren ist aber zu be-
Mc 305 | 15 " merken, daB unter ihnen 5 Sterne mit P << 904

N, R 404 ‘ 24, vorkommen, deren Zugehorigkeit zur Mira-

Klasse zweifelhaft ist (auch unter den Mec-
Sternen kommt ein solcher vor). SchlieBt man diese 5 Sterne aus, so wird fiir
die Klassen K, Ma, Mb die mittlere Periode P,, = 2434, bleibt also immer noch
bedeutend kleiner als bei den Me-Sternen. Andererseits nehmen unter den
K-, Ma-, Mb-Sternen 3 durch die Linge ihrer Periode eine Sonderstellung
ein, ndmlich AB Cygni (P = 530%), U Canis minoris (P = 418%) und R Nor-
mae (P = 487%). SchlieBt man auch diese aus, so wird P, = 197¢. Jeden-
falls ist man berechtigt zu sagen, daBl die Mira-Sterne der Klassen K, Ma, Mb
durchschnittlich die kiirzesten Perioden haben.
Im folgenden sind noch fiir jeden Spektraltypus die Sterne mit der kiirzesten
und der lingsten Periode zusammengestellt:

Spektralklasse | Kiirzeste Periode | Lingste Periode
Me 914 (T Centauri, fs) ] 5619 (R Centauri, p,)
Se 224 (S Ursae maj., pec) 613 (S Cassiopeiae, pec)
K, Ma, Mb 56 (Z Leonis, «?) 530 (ABCygni, 8?)
Mc 70 (Z Cancri, ?) 496 (W Persei, pec)
N, R l 259 (Y Persei, f,) 580 (S Aurigae, f,)

Auffillig ist, daB in dieser Tabelle so viele Sterne vorkommen, deren Licht-
kurven mit pec (in diesen Féllen wegen ihrer sehr starken Verinderlichkeit)
bezeichnet sind. W Persei kénnte man schon beinahe als unregelmiBigen Ver-
dnderlichen bezeichnen.

Im neuen Draper-Katalog sind die Me-Sterne, soweit es moglich war, danach
unterschieden, ob das kontinuierliche Spektrum Ma, Mb oder Mc ist; die be-
treffenden Angaben sind in Tabelle I wiedergegeben, wo die Spektra mit Mae,
Mbe, Mce bezeichnet sind. Bildet man fiir die Mira-Sterne, die jeder dieser
drei Unterklassen des Spektrums Me angehéren, den Mittelwert P,, der Perioden,
so findet man:

fiir die Klasse Mae P, = 2701 77 Sterne
Mbe 297 120
Mce 344 62

d.h. die Mae-Sterne haben durchschnittlich die kiirzesten, die Mce-Sterne
die lingsten Perioden. Uber weitere Zusammenhinge zwischen Eigentiimlich-
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keiten des Spektrums und der Periodenlinge wird spiter berichtet werden.
(Nebenbei sei hier bemerkt, daB ein Zusammenhang zwischen Spektrum und
Form der Lichtkurve innerhalb der Klasse Me bei Sternen gleicher Periode

nicht erkennbar ist.)

Interessant ist auch das Mischungsverhiltnis der Mae-, Mbe-, Mce-Spektren
fiir verschiedene Periodenintervalle, das aus folgender Tabelle ersichtlich ist:

Fir sehr viele Mira-

Sterne ist das Spektrum P | Mae Mbe Moo
noch unbekannt, und diese

sind in den vorangehenden 914 —200¢ | 16 Sterne 11 Sterne 3 Sterne
Betrachtungen nicht beriick- ;2: :ggg :; 7 ?2 ” § ”
sichtigt worden. Statistiken 301 —350 | 12 0 18
iber die Verteilung der Pe- 351 —400 | 10 ,, 13, 14,
rioden der Gesamtheit der >4001 5 12, 16,
Mira-Sterne, also ohne jede 77 Sterne 120 Sterne 62 Sterne

Riicksicht auf das Spektrum,

sind schon mehrfach aufgestellt worden, zuletzt von W. GYLLENBERG in seiner in
Ziff. 20 zitierten Arbeit und von H. THoMAs in seiner Dissertation. Wir geben

hier die letztere wieder:
Die Verteilung ist ganz #hnlich wie fiir die Me-Sterne

P Sterne
allein; das kann nicht wundernehmen, denn sicher gehért
die iiberwiegende Mehrzahl auch der Mira-Sterne mit un- 501 — 901 2;
bekanntem Spektrum der Spektralklasse Me an. 1?8 ::;8 37
y) Statistik der Helligkeitsamplituden der 170 —210 47
Mira-Sterne. Die in den Tabellen I—V angegebenen 210 —250 89
Helligkeitsamplituden 4 sind im allgemeinen Maximal- 250 —2%0 | 93
: . . ) 200 —330 | 100
amplituden, d. h. sie geben den Helligkeitsunterschied 335 330 82
zwischen dem hellsten beobachteten Maximum und dem 370 —410 66
schwichsten beobachteten Minimum. 410 —450 55
Die Hiufigkeit der verschiedenen Werte von A fiir 150 —490 14
die Mira-Sterne der verschiedenen Spektralklassen ist aus 528 :g;g i
der folgenden Tabelle ersichtlich, in der nur Sterne mit 570 —610 2
bekannten Perioden und mit bestimmt angegebenen, vi- 610 —650 2
suellen Werten von A beriicksichtigt sind; fir die Me- ~ 050" ___ 0
Sterne sind die Zahlen auch in Prozenten gegeben: | 625
Man ersieht aus der
Tabelle, daB die Se-Sterne K
durchschnittlich  gréBere, e S |mawp| Mo | MR
die {brigen durchschnitt- <omp 6= 24% o | 14 6 2
lich kleinere Amplituden 2m 1 —3m,0 9 37 1 3 3 5
aufweisen als die Me- 43' ::—Asf :8 g é,g ; ; g Z
(Si'.‘eme: In der Tat sind 77870 | o3 3% 2 0 1| 3
ie Mittelwerte der 4 fiir ¢ y_7; o | 63 256 3 1 1 0
die verschiedenen Spektral- 7.1—8,0 | 14 57 3 0 0 0
klassen: >8™,0 5 2,0 2 0 0 0
Es ist aber zu beden- 246 100,0% | 15 22 | 14 | 21
ken, daB, wie wir gleich
sehen werden, zum mindesten bei den
Me-Sternen die Amplitude von der Pe- Me Ay = 55 | 246 Sterne
riode abhangt. Man darf daher, wenn 1;: Mb g :2 ;g
man Sterne verschiedener Spektral- Mec 2.7 14
klassen in bezug auf ihre Amplituden N, R 3,71 21,
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vergleichen will, diese Vergleichung nur fiir Sterne gleicher Periode vornehmen;
das wird weiter unten geschehen.

Eine Untersuchung iiber den Zusammenhang zwischen der Periodenlinge
und der Amplitude 148t sich nur fiir die Me-Sterne durchfithren, da die Mira-
Sterne der iibrigen Spektralklassen zu wenig zahlreich sind. Die folgende Tabelle
gibt in ihren einzelnen Kolumnen der Reihe nach das Periodenintervall, die
zugehorige mittlere Periode P,, den zugehorigen Mittelwert A4,, der 4, die
Anzahl der Sterne, den graphisch durch eine glatte Kurve ausgeglichenen Wert
Ay von A,, und schlieBlich die Differenz A4,,—A4;.

Es besteht also eine sehr

ausgesprochene  Korrelation 7 P | A " Ar | An - Ap
zwischen P, und 4,. Die A;-
Kurve steigt erst rasch, dann gdisod . 1344 | 3m6 | 15 | 35 | 4071
langsam und dann wieder :g: :;?8 :g; ;’ ? :1 i 'g ;8 ;
rasch an; von einer geraden 51y _240 | 226 | 5.3 | 27 | 5.2 40 1
Linie ist sie sehr merklich ver- 241 —270 | 255 | 5,3 | 34 |[5,5| —0 ,2
schieden. (DaB fir die Ge- 271 —300 | 284 | 5,7 | 27 | 5,7 0.0
samtheit der Mira-Sterne, 301 —330 | 317 | 5.7 37 | 5,8 ] —0 1
hne Riicksicht auf das Spek 331 —360 343 6,0 | 27 5.9 +0 .1
ohne kucksicht auf das Spex- 361 —390 | 374 | 6,1 | 18 | 6 .1 0,0
trum, ein Zusammenhang zwi- 391 —420 | 405 | 6 4| 17 | 6,1 | 40,3
schen P und A vorhanden 421 —460 | 435 | 5.,8| 10 | 6,2 | —0 ,4
ist, ist lingst bekannt; dieser 461 —500 | 480 | 6 .8 3|67 | F0.1
’ . > 5004 528 7 .4 6 7 .4 0,0
Zusammenhang ist z. B. von 10
W. GYLLENBERG untersucht
worden.)

Um nun die Mira-Sterne der iibrigen Spektralklassen in bezug auf ihre
Amplituden mit den Me-Sternen gleicher Periode zu vergleichen, verfahren wir
wie folgt: Fir jeden Se-Stern entnehmen wir aus der A;-Kurve die zu seiner
Periode gehorige Amplitude 4; und bilden dann die Differenz zwischen der fiir
den betreffenden Se-Stern in Tabelle IT gegebenen Amplitude 4 und diesem
Werte 4;. Die Differenzen A — A, mitteln wir fiir alle Se-Sterne. Entsprechend
verfahren wir fiir die Mira-Sterne der andern Spektralklassen. Als Mittelwerte
der Differenzen 4—A; ergeben sich folgende Werte fiir die Mira-Sterne

der Spektralklasse Se —0m, 1
K, Ma, Mb —2 ,4

Mc -2 ,6

N, R —2 ,4,

d.h. in Worten: Die Amplituden der Se-Sterne sind durchschnittlich um 07,1,
die der iibrigen Klassen um 2,4 bzw. 22,6 bzw. 2™,4 kleiner als die Amplituden
der Me-Sterne gleicher Periode. Da die Genauigkeit dieser Zahlen nur gering
ist, so kann man auch sagen, daB die Se-Sterne durchschnittlich dieselben Ampli-
tuden wie Me-Sterne gleicher Periode, die iibrigen dagegen um rund 2™,5 kleinere
besitzen. Schon GYLLENBERG hat iibrigens darauf hingewiesen, dafl die
M-Sterne ohne helle Linien durchschnittlich kleinere Amplituden besitzen als
die Me-Sterne.

Es ist nun weiter von Interesse zu entscheiden, ob Me-Sterne von gleicher
Periode, aber von verschiedener Form der Lichtkurve dieselben oder aber
verschiedene Amplituden haben. Wir fassen einerseits die Sterne mit Licht-
kurven der Form &, bis «,, andererseits die mit Kurven der Form f zu-
sammen, und bilden innerhalb gewisser Periodenintervalle die Mittelwerte
P, und A,. Das Ergebnis dieser Rechnungen ist folgendes:
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«-Kurven p-Kurven
P | Pu | Am | n P P Am | n
2009 —2498 | 2314 | sm3 | 15 919 —1644 | 1374 | 3m,9 | 13
250 —275 | 261 5,6 | 14 162 —213 | 191 5,5 | 13
275 —293 | 283 | 5,7 | 14 214 —240 | 227 | 5 .6 | 12
294 —321 | 310 | 6 A 14 241 —278 | 262 | 5,8 | 12
322 —340 331 6 ,0 14 279 —331 316 5,5 12
341 —377 | 362 | 6 ,4 14 331 —418 | 360 | 5.8 | 12
378 —412 | 400 | 6 .1 14
413 —535 | 468 | 6,5 14 1

Zeichnen wir die A-Kurven fiir die Sterne, welche «-Kurven, und fiir die-
jenigen, welche f-Kurven aufweisen, getrennt, so zeigt sich, daB die beiden
A-Kurven, soweit sie sich auf dasselbe Periodenintervall beziehen, sich nur
innerhalb der Grenzen der Genauigkeit voneinander unterscheiden. Man kann
also einen Unterschied der Amplituden der «- und S-Kurven nicht nach-
weisen, solange man Sterne gleicher Perioden betrachtet. Insgesamt haben die
a-Kurven natiirlich groBere Amplituden als die f-Kurven, da die zugehoérigen
Perioden bei ersteren durchschnittlich linger sind als bei letzteren.

Was die relativ seltenen Me-Sterne mit Lichtkurven der Form y; und p,
angeht, so haben diejenigen unter ihnen, die Perioden <<300¢ besitzen, zum
Teil auffallend kleine Amplituden; unter diesen Sternen befinden sich sicher
einige RV Tauri-Sterne.

C. LupLAU-JANSSEN hat vor lingerer Zeit! eine sehr starke Korrelation
zwischen A und ¢ hergeleitet; er benutzt dabei aber nur 40 Mira-Sterne. Eine
eingehendere Untersuchung bestitigt sein Ergebnis nicht.

0) Einige weitere statistische Bemerkungen iiber die Mira-
Sterne der Spektralklasse Me. Fiir die Hiufigkeit des Vorkommens der
verschiedenen Werte von ¢ bei den Me-Sternen hat LUDENDORFF (in Nr. V seiner
,,Untersuchungen‘‘) eine Statistik aufgestellt, die hier in abgekiirzter Form
wiedergegeben werden mdge; sie stiitzt sich auf die Werte von ¢ fiir 218 Me-
Sterne:

Gerade in den Fillen, in denen & merklich > 0,50 ist, . Anzahl

ist dieser Wert hédufig noch unsicher und dirfte wohl
durch eine genauere Festlegung verkleinert werden. In = 0,30 6
. 0,31—0,36 | 14
obiger Zusammenstellung kommen 34 Me-Sterne vor, deren 037—039 | 14

& <€0,40 ist. Merkwiirdigerweise sind diese 34 Sterne sehr 0,40—0,42 32
ungleichmiBig am Himmel verteilt; 11 von ihnen liegen 0,43—0,45 | 57
eng zusammengedrangt zwischen RA. 18%,8 und 20%,8, Dekl. g’igzg’gf ‘3%
—2°%und +33° in oder sehr nahe der MilchstraBe. Ziem- (55 054 | 76
lich nahe um dieses Nest herum liegen noch 5 weitere von 0,54—0,60 5
ihnen. Wenn nun auch dieser Teil des Himmels iiberhaupt

sehr reich an Me-Sternen ist, so ist diese Anh4dufung doch sehr merkwiirdig. Ein
zweites Nest von 9 dieser Sterne liegt von der MilchstraBe entfernt zwischen
RA. 1928 und 0%,3, Dekl. —21° und —62°.

Puirrips hatte gefunden, daf die Sterne seiner Gruppe I (nach unserer
Bezeichnung solche mit f- und y-Lichtkurven) im Durchschnitt heller sind
als die der Gruppe II (x-Kurven), und L. CamMPBELL fand, wie wir gesehen haben,
fiir die Minimalhelligkeiten Entsprechendes, wihrend bei dem von ihm benutzten
Material diese Erscheinung an den Maximalhelligkeiten nur schwach hervortrat.
Bilden wir nach den Angaben der G. u. L. iiber die Maximalhelligkeiten M
und die Minimalhelligkeiten # der Me-Sterne die Mittelwerte dieser GroBen fiir

1 ApJ 38, S.200 (1913).
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die einzelnen Kurventypen (unter Ausschluf aller photographischen GréfSen
und derjenigen m, fir die nur eine obere Grenze gegeben ist), so erhalten wir
folgende Tabelle (# = Zahl der benutzten Sterne):

Der Gang zeigt sich sowohl in

Lichtkurve M n mo | on den M wie in den m mit groBer
xy, & gmg | 40 | 13m0 ' 2 Deutlichkeit; er er}dart sich fiir ghe
og, g 8 3| 74 112 6| 43 &~ und f-Kurven héchst wahrschein-
a—pf 8 1 24 |12 ,4 \ 12 lich dadurch, daB, wie wir spiter

8,0 | 74 |12 ,0] 58 sehen werden, die Me-Sterne mit
y, 6—y, B—v 7,0 24 |11.,2] 21

kurzen Perioden, bei denen f-Kur-
ven {iiberwiegen, absolut heller
(allerdings auch weiter entfernt) sind als die mit langen Perioden, bei denen
die «-Kurven iiberwiegen.

Sondern wir die Sterne auch noch nach ihrer Periodenlinge, so erhalten
wir folgende Mittelwerte fiir M:

P Gy 0y | M Gy Oy | 7 a-pB n B n ﬂ“___ 7"’7 n Alle n

900—2000 | — | — | = | = hea 821 21 | s
200 —250 | — | — | 8m5] 16 }8 O 8 182 20 }6 9| 6 }Sm’z e
251 —300 | 8,8 618,728,711 6 7,9 12
300 —350 | 8.8 11|70/ 16| 7.7 9 |8.1] 14 }6 7 }8 /3| 107
351 —400 8,71 1417 .8 8 — — 73 7 7,2
101 —4350 9.0l 11| 7.0 s5|7.0] 1 : g .

S4500 |owo| 7| = S = -~ 1=0U""? A 07

Bei der Gesamtheit der Me-Sterne zeigt sich also kein Gang der scheinbaren
Maximalhelligkeit mit der Periode; bei den Sternen mit &g, &4, a—p-Kurven
koénnte man allenfalls eine Zunahme der Maximalhelligkeit mit wachsender
Periode vermuten.

Fiir die m reicht das Material zu einer so weit gehenden Sonderung nicht
aus. Wir bilden hier nur die Mittelwerte der  fiir alle Kurventypen und finden:
Hier zeigt sich ein Gang, wie er zu erwarten ist,

2 m n wenn die M von der Periode unabhingig sind; denn

p " die Amplituden nehmen mit wachsender Periode zu.
90¢ —250¢ | 10,0 | 53 A . :

251 —350 | 10 .3 | 65 ‘ In teilweisem Widerspruch zu den obigen Ergeb-

> 3504 10 ,9 | 38 nissen steht eine Bemerkung von S. BELJAWSKY}!,

daB namlich die sehr schwachen Mira-Sterne auffillig
kleine Perioden haben. Wahrscheinlich klirt sich dieser Widerspruch dadurch
auf, daB fiir unsere oben gegebene Statistik, die auf den Sternen des Haupt-
katalogs der G.u. L. beruht, Sterne mit sehr kleinen Maximalhelligkeiten nur
in sehr beschrinkter Zahl zur Verwendung gekommen sind.

24. Die Anderungen der Perioden der Mira-Sterne. Wie wir schon erwahnt
haben, unterliegen die Perioden der Mira-Sterne in vielen Fillen starken Ande-
rungen, und die rechnerische Darstellung der Zeiten der Maxima und Minima
wird dadurch erheblich erschwert, die Vorausberechnung unsicher gemacht.
Man hat frither meist versucht, den Anderungen der Perioden dadurch Rechnung
zu tragen, daB man in die Formel fiir die Vorausberechnung z. B. der Maxima,
die bei konstanter Periode die Form

M =T,+ P-E (E = ganze, positive oder negative Zahl)

1 AN 227, S.277 (1926).
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besitzt, ein periodisches Glied (oder deren mehrere) einfiihrte, also setzte:
M =Ty+ P-E + asin(p,E + @,).

Die Erfahrung hat indessen gelehrt, daB die periodischen Glieder meist nur
voriibergehend den Beobachtungen geniigen, und man zieht es daher in neuerer
Zeit vor, plotzliche Anderungen in der Periode und Spriinge in der Epoche T,
anzunehmen. Wir werden weiter unten auf diese Dinge ausfithrlich eingehen.

In einigen wenigen Fillen scheinen die Anderungen der Periode stets im
selben Sinne, und zwar in dem einer Abnahme, zu verlaufen. Es handelt sich
hier vor allem um die beiden Mira-Verinderlichen R Hydrae und R Aquilae.
Den Lichtwechsel von R Hydrae hat H. LUDENDORFF! niher studiert, und
zwar fiir die Zeit bis 1914. Gegen Ende des 17. Jahrhunderts war P = etwa 500°%.
Die Linge der Periode seit Ende des 18. Jahrhunderts 148t sich durch die beiden
folgenden Formeln darstellen (E = 0 im Jahre 1848):

P = 45345 — 04,107 E + 04,0158 E2 (1784 bis 1848),
P =45247 — 04,671 E — 04,0038 E2 (1848 bis 1914).

Die Periode hat zwischen 1784 und 1914 sich von 497¢ auf 403¢ vermindert.

Wie vorsichtig man nun bei solchen Formeln mit der Extrapolation sein
muB, beweist der Umstand, daB nach 1914 die Abnahme der Periode plétzlich
aufgehért, ja sich vielleicht sogar in eine Zunahme verwandelt hat. Die weiteren
Beobachtungen werden lehren, ob es sich dabei nur um eine voriibergehende
Erscheinung handelt. Versuche, die Anderungen der Periode von R Hydrae
durch ein periodisches Glied darzustellen2, sind wohl noch verfriiht.

Ganz dhnliche Verhidltnisse wie bei R Hydrae liegen bei R Aquilae vor,
der von R. MULLER® ndher untersucht worden ist. Fiir die Periode ergeben
sich folgende Formeln:

Aus den Maxima P = 3299,63 — 0%,485E,
aus den Minima P = 329951 — 04448 E.

(E = 0 im Jahre 1890.) Die Periode hat zwischen 1856 und 1924 von 347¢ auf
310% abgenommen.

Auch H. H. TURNER hat sich in einer schon frither besprochenen Arbeit*
mit der Periodeninderung bei R Hydrae und R Aquilae beschiftigt. Er stellt
die Verminderung der Periode von R Hydrae durch die Annahme dar, da8 sich
diese Periode alle 3415¢ um 10%,0 vermindern kann, dies aber nicht immer tut.
Auch bei R Aquilae nimmt er dhnliche Spriinge im Werte der Periode an;
R. MULLER weist aber, insbesondere betreffs R Aquilae, darauf hin, dafl diese
TurNERsche Annahme von Spriingen in den Perioden der beiden Sterne nicht
sehr stichhaltig und die Annahme allmihlicher Anderungen wohl vorzu-
ziehen sei.

In der zitierten und in zwei weiteren, gleichfalls schon frither erwihnten
Arbeiten® untersucht TURNER auch noch verschiedene andere Mira-Sterne auf
sprunghafte Anderungen der Periode, die stets in gleichem Sinne verlaufen.
Seine Ergebnisse sind aber wenig iiberzeugend, da es sich meist nur um kleine
Anderungen bzw. um relativ kurze Beobachtungsreihen handelt. Z.B. ist bei
U Herculis, der nach TURNER eine Abnahme der Periode zeigt, letztere nach
den neuesten Beobachtungen augenscheinlich wieder linger geworden. Auch

1 AN 203, S. 117 (1916). 2 AN 227, S. 141 (1926).
3 Dissertation, Berlin 1925. Auszug A N 223, S. 185 (1924).
¢ MN 80, S.273 (1920). 5 MN 80, S. 481, 604 (1920).
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die regelmaBigen Intervalle, die TURNER fiir die Spriinge der Periode oder auch
der Epoche findet, bediirfen jedenfalls noch der Bestitigung. Gerade fir die
beiden am lingsten beobachteten Mira-Sterne, o Ceti und y Cygni, vermag
TurNER sikulare Anderungen der Periode nicht nachzuweisen. Bei y Cygni
findet er eine konstante Periode, aber vier Spriinge der Epoche um je +284, die
um ganzzahlige Vielfache von 1502¢ voneinander entfernt sind, bei o Ceti acht
bald in einem, bald in anderem Sinne erfolgende Spriinge der Periode, die in
Intervallen von ganzzahligen Vielfachen von 20 P (rund 6600%) erfolgen.

Im Katalog der G.u.L. enthalten auch die Elemente von S Serpentis
ein groBes sidkulares Glied; sie lauten ndmlich in etwas anderer Schreibweise:

M = 2388796% + 36541 E + 04,080 (E — 36)% -+ 40% sin (7°,2 E + 281°).

Diese Elemente sind 1908 von TURNER! berechnet worden. Wihrend des
Intervalles (1829 bis 1904), das TURNERs Diskussion umfalit, liegen die Werte
der Periode ungefihr zwischen 3609 und 375¢. In den letzten 10 Jahren war
die Periode nach den neuesten Beobachtungen durchschnittlich 367%. Das
sikulare Glied hat also keine reelle Bedeutung, und die Elemente bediirfen
einer Neubestimmung.

Wir wenden uns nun den sog. periodischen Gliedern in den Elementen
der Mira-Sterne zu, wie sie im Katalog der G. u. L. fiir eine groBe Anzahl von
diesen Objekten gegeben sind. Allgemein schreibt man in diesen Fillen die
Formel zur Berechnung des Maximums bzw. Minimums in der Form

M = Ty+ PyE + asin(p, E + ¢,),
woraus fiir P folgt:

P = P, + 2asin ‘7;1 cos (g1 E 4+ ).

In der Regel ist ¢, klein, die Periode der Sinusglieder also lang. Als Beispiele
fithren wir zunichst alle Mira-Sterne an, fiir die nach dem genannten Katalog
@, > 20°, die Periode des Sinusgliedes also <18 P ist:

4 TT Cassiopeiae M = T, + 4009E + 134 sm(150°E + 340°)
243 S Pictoris 427 20 sin(25 E + 165)
361 RS Aurigae 169 11 sin(45 E + 101)
472 RZ Ursae maj. 129 40 sin(36 E -+ 270)
780 R Canum ven. 325 13 sin(20 E - 260)
882 V Coronae 358 34 sin( 6 E + 180) 4+ 124sin(20° E + 320°)
897 RZ Scorpii 158 20 sin(22 ,5E 4 0°)
1292 SS Lyrae 352 12 sin(45 E + 0)

Bei fast allen von diesen Sternen standen zur Ableitung der Elemente nur
ziemlich kurze Beobachtungsreihen zur Verfiijgung, und die Sinusglieder sind
daher noch durchaus fraglich. Langere Beobachtungsreihen waren nur fiir
R Canum venaticorum vorhanden (von 22 Jahren Ausdehnung) und fiir V Co-
ronae (von 1857 an); aber fiir den ersteren Stern bemerkt die G. u. L., dal} das
Sinusglied unsicher sei, und bei dem zweiten hat ein Sinusglied nicht ausgereicht,
sondern man hat deren zwei einfithren miissen, von denen das gréfere eine sehr
lange Periode hat.

Ferner lassen wir ein Verzeichnis derjenigen Mira-Sterne folgen bei denen
nach der G.u.L. das penodlsche Glied sehr groB, und zwar > ; P werden
kann, soweit sie nicht schon in obiger Tabelle mit enthalten smd

1 MN 68, S.560 (1908).
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17 T Andromedae M = T+ 2819E 4 30% sin( 7°,8E + 309°)

211 R Pictoris 167 20 sin(12 E +180)
244 R Aurigae 456 48 sin( 8 ,8E 4 261)
256 S Orionis 412 95 sin( 5 ,3E +4217)
484 R Cancri 362 60 sin( 5 ,0E —+ 150)
489 Z 70 20 sin(15 E +285)
508 S Hydrae 256 30 sin( 4 ,7E +242)
618 RS 338 40 sin(12 E + 0)
706 R Virginis 145,5 20 sin( 1 ,8E -+ 216) 4+ 44,8 sin(5°625E + 343°)
713 S Ursae maj. 227 35 sin( 5 ,4E +194)
805 S Bootis 270 47 sin( 4 1E +357)
812 R Camelopardalis 270 40 sin( 4 ,7E -+ 200)
851 S Librae 193 25 sin( 4 ,5E -4 256)
899 Z Scorpii 365 38 sin( 9 E + 18)
928 R 223 23 sin( 5 ,3E 4 190)
949 U Herculis 406 49 sin( 7 ,3E +327)
959 T Ophiuchi 365 45 sin( 6 ,43E +219)
1016 S Herculis 308 47 sin( 7 ,5E 4+ 120)+124sin(15°,0 E 4 60°)
1025 RR Scorpii 278 32 sin( 5 ,8E 4 1)
1293 T Sagittarii 390 80 sin( 7 ,3E +147)
1490 R Vulpeculae 137 18 sin( 4 ,5E + 61)
1537 S Cephei 486 70 sin(12 ,4E 4 311)
1578 T Pegasi 375 65 sin( 4 ,5E - 346)
1638 R, 377 60 sin( 6 ,0E +252)

Das nihere Studium fiihrt auch hier zu der Uberzeugung, daB dem Sinusgliede
hochstens in Ausnahmefillen eine andere Bedeutung als die einer reinen Rechnungs-
grofe zuzuschreiben ist. Bei weitaus den meisten der genannten Sterne um-
fassen die Beobachtungen, aus denen das Sinusglied abgeleitet ist, weniger oder
héchstens nur wenig mehr Zeit, als eine volle Periode des Sinusgliedes betrigt,
und man kann daher keineswegs mit Sicherheit erwarten, daB sich die Ab-
weichungen von der konstanten Periode nach demselben Gesetz wiederholen
werden. Noch ungiinstiger wird die Sachlage in den zahlreichen Fillen sein,
in denen der Koeffizient des Sinusgliedes im Verhiltnis zu P noch kleiner ist
als in den oben angefithrten Fillen, oder in denen (wie bei V Coronae, R Vir-
ginis, S Herculis in den gegebenen Zusammenstellungen) mehr als ein Sinus-
glied zur Darstellung der Beobachtungen in Ansatz gebracht ist. DaB die durch
die Einfithrung der Sinusglieder bewirkte Verbesserung der Darstellung der
beobachteten Zeiten der Maxima bzw. Minima oft sehr betrichtlich ist, kann
natiirlich nicht in Abrede gestellt werden; ein der G.u. L.! entnommenes Bei-
spiel, das den Stern R Aurigae betrifft, mége dies erhdrten. In der folgenden
Tabelle enthilt die erste Kolumne die Zeiten (in julianischen Tagen) der aus

den Beobachtungen abgeleiteten Normalmaxima, —

die zweite die Differenzen B—R,; zwischen Be- o B-R, B-R,
obachtung und Rechnung, die man erhilt, wenn S0 o100 o -

i i 191 - — 2
man die Maxima nach der Formel 3311 D 1o
M = 2401508 + 45643 E, 5143 —15 + 6
. . v 1 . . . 8380 +27 — 1
d.h. mit einer moglichst ginstig gewdhlten 241 1136 +46 — 4
konstanten Periode berechnet, und die dritte 2503 +44 -3
die B—R,, die sich ergeben, wenn man zur gggg i?j ;é
Rechnung die Formel ' 6575 +9 +17
M=2401510%+4456%,3 E -+ 483sin(8°,8E -+ 261°) 7917 —18 +10
9246 —58 —16

verwendet. (Siehe nebenstehende Tabelle.)
Als Gegenstiick fithren wir nach derselben Quelle? ein Beispiel an, bei
welchem man fiir ein langes Zeitintervall (37 Jahre) mit einer konstanten Periode

1 Band I, S. 141. 2 Bd. I, S. 124.
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Normal- auskommt. Es handelt sich um V Tauri, dessen Ele-

maximum foR mente nach der G.u. L. lauten:
240 47210 2 M = 240471945 + 170%,04 E.
8633 + 3 Die B—R sind folgende: (s. nebenstehende Tabelle).
9815 -6 Einen Fall, in welchem das Sinusglied vielleicht
S 323(7) i é doch etwas mehr Bedeutung als die einer Rechnungs-
2700 11 groBe hat, bildet der Veridnderliche AF Cygni (Spektr.
3734 + 2 Mb). Die G.u.L. nimmt fiir ihn noch eine konstante
5776 + 4 Periode an, S.KanDAl! hat aber gezeigt, daB fiur die
?ggi + f Maxima folgende Formel anzusetzen ist:

M = 24216449 + 8844 E + 703 sin(7°,4 E 4 180°),
woraus sich fiir die Periode der Ausdruck
P =8844 +9%0cos(7°4 E + 180°)

ergibt. Wihrend des die Beobachtungen umfassenden Zeitintervalls hat das
Sinusglied seine Periode bereits mehr als zweimal durchlaufen. Zu #hnlichen
Resultaten ist unabhidngig VORONTSOV-VELYAMINOV gelangt?, der auch die
starken Anderungen der Lichtkurve bei diesem Stern ndher diskutiert. Auch
bei W Hydrae (Me) kommt dem sehr groBBen periodischen Glied in der die Maxima
darstellenden Formel?

M = 23953454 4+ 38596 E 4 1009 sin 7°,2 E

vielleicht mehr als rein formale Bedeutung zu.

H. H. TurNER hat die Sinusglieder in den Elementen der Mira-Sterne einer
statistischen Untersuchung unterworfen4, und findet eine Korrelation zwischen
Py und ¢, (je groBer P,, desto groBer ¢,) und weniger ausgesprochen auch
eine solche zwischen P, und a (je groBer P,, desto gréBer a); dagegen ergeben
sich @ und ¢, als unabhingig von der Form der Lichtkurve. Spiter® hat TURNER
selbst den Glauben an die Bedeutung der Sinusglieder verloren und die
Anderungen der Perioden als sprungweise angesehen (vgl. die fritheren Aus-
fithrungen in dieser Ziffer).

Gegenwirtig neigt man allgemein mehr und mehr dazu, auf das Ansetzen
von Sinusgliedern in den Elementen der Mira-Sterne zu verzichten und anstatt
dessen, wie TURNER, Spriinge in der Periode und Anfangsepoche anzunehmen.
Reiche Erfahrungen auf diesem Gebiete sind auf der Babelsberger Sternwarte
gesammelt worden gelegentlich der Berechnung der Ephemeriden der ver-
anderlichen Sterne. P. GUTHNICK berichtet dariiber wortlich, wie folgté: ,,Wir
haben uns entschlossen, die Einfithrung von Sinusgliedern ganz aufzugeben
und statt dessen konstante Elemente fiir begrenzte Zeitabschnitte einzufiihren.
Die Linge dieser Zeitabschnitte, fiir die die jeweilig abgeleiteten Elemente
gelten sollen, ist in der Regel ohne besondere Willkiir zu bestimmen. Stellt
man nidmlich die Abweichungen der beobachteten Maxima und Minima von
den mit einer konstanten Periode und Ausgangsepoche berechneten bildlich
dar, so hat man in nahezu allen Féllen den Eindruck, daf} die Periodendnderungen
nicht nach einer Sinusformel verlaufen, sondern mehr oder weniger plétzlich
eintreten, und dafl die Periode zwischen den einzelnen Spriingen nahezu kon-
stant bleibt. Wir haben es deshalb vorgezogen, zwischen jeder Periodendnderung

1 Japanese Journal of Astronomy and Geophysics 1, S.211 (1924).

2 AN 225, S.369 (1925); AN 228, S. 135 (1926).

3 Harv Circ 270 (1924). 4+ MN 68, S. 544 (1908). 5 MN 78, S.538 (1918).
6 V]S 59, S.240 (1924).
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eine konstante, aus dem betreffenden Zeitabschnitt allein abgeleitete Periode
und eine entsprechende Ausgangsepoche zu benutzen. So ergeben sich dann
fir jeden Stern # + 1 verschiedene Elementensysteme, wenn die Zahl der
Periodendnderungen # betrigt. Die Zahl der notwendig anzunehmenden Pe-
riodenspriinge iibersteigt bisher in keinem Falle drei und sehr selten zwei, wenn
man von Sternen wie o Ceti, mit auBergewohnlich langen Beobachtungsreihen,
absieht, deren Bearbeitung meistens noch verschoben ist. Vermutlich werden
aber mit der Zeit auch Fille mit hiufigeren Periodenspriingen gefunden werden,
besonders unter den Grenzfillen zwischen der Miraklasse und den Sternen nach
Art von pu Cephei. Bei o Ceti hat die Periode in dem Zeitraum von 1596 bis
1923 anscheinend achtmal eine sprungweise Anderung erlitten. Diese Art der
Behandlung scheint uns nach unseren bisherigen Erfahrungen der Wirklichkeit
besser zu entsprechen als die frithere, sie hat bisher in keinem Falle versagt und
bietet auBerdem den Vorteil, daBl die Vorausberechnung der Maxima und Minima,
solange nicht gerade ein Periodensprung eintritt, mit den instantanen Elementen
viel sicherer wird als mit der Benutzung von Fourier-Reihen oder von mittleren
Elementen. Es erscheint auch nicht ausgeschlossen, daB@ auf diese Weise sehr
wertvolles statistisches Material gewonnen werden wird, das uns einen tieferen
Einblick in die Natur des Lichtwechsels der Mira-Sterne und der ihnen nahe-
stehenden Sterne zu gewihren vermag.

Sehr merkwiirdig sind die bisher seltenen Fille, in denen Epochenspriinge
oder man kann auch sagen, schnell voriibergehende starke Periodeninderungen
auftreten. Unter den bereits bearbeiteten Sternen haben wir zwei oder drei
Fille dieser Art gefiunden: V Coronae bor., R Lupi und wahrscheinlich W Aurigae.
V Coronae hat eine bisher, nidmlich von 1878 bis 1897 und von 1904 bis zur
Gegenwart, konstant gebliebene Periode von 355,9 Tagen; M—m ist 158 Tage.
Zwischen 1897 und 1904, in welchem Zeitraum Beobachtungen leider nicht
vorhanden sind, hat sich die Epoche scheinbar um -+61 Tage gedndert; die
Periode ist vorher und nachher merklich die gleiche. Es bleibt die Frage offen,
wie schnell der Ubergang von der einen Epoche zur anderen vor sich gegangen
ist, ob der volle Sprung zwischen zwei aufeinanderfolgenden Maxima oder Minima
eingetreten ist, oder ob voriibergehend durch mehrere Lichtwechselperioden
hindurch eine starke Anderung der Periodenlinge stattgefunden hat. Ganz
dhnlich liegt der Fall R Lupi, leider auch beziiglich des Fehlens der Beobachtungen
in der kritischen Zeit. Die Periode betrigt hier 234,5 Tage, M —m ist 117 Tage
Zwischen 1899 und 1917 trat eine Epochenverschiebung von —68 Tagen ein,
vorher und nachher ist die Periode die gleiche. Auch hier ist nicht bekannt,
wieviel Zeit die Verschiebung in Anspruch genommen hat. Bei W Aurigae,
Periode 273,3 Tage, M—m 112 Tage, hat sich die Epoche zwischen 1901 und
1907 um 54 Tage verschoben. Vorher und nachher ist die Periode. die gleiche.
In der kritischen Zeit fehlen auch hier die Beobachtungen. Diese drei Beispiele
zeigen besonders eindringlich, wie notig und wichtig die bestdndige Uberwachung
der Mirasterne ist.”

Als numerisches Beispiel fiir die von GUTHNICK im vorstehenden skizzierte
Art der Behandlung sei hier das Ergebnis einer Diskussion der Beobachtungen
von R Ursae minoris in dem Intervall von 1883 bis 1922 durch H. LUDENDORFF
angefithrt!. Dieser Stern (Spektrum Mc) hat eine Lichtkurve von der Form
Bs—7,. Die Hauptminima lassen sich durch folgende Elemente darstellen:

1883—1889 H,, = 2409135% 4 337¢E

1889—1897 2411720 + 322
1897 —1922 2414246 4 332

1 AN 218, S.65 (1923).
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Nach unseren Ausfithrungen iiber die periodischen Glieder in den Elementen
der Mira-Sterne kann es kaum statthaft erscheinen, an das Vorhandensein dieser
Glieder Theorien iiber die Natur dieser Verinderlichen anzukniipfen, wie es
SHinzo SHINJO und TosHIMA ARAKI kiirzlich getan haben!.

25. Veridnderlichkeit der Lichtkurven und Amplituden der Mira-Sterne.
Es ist bereits erwdhnt worden, daB3 bei den Mira-Sternen manchmal sowohl die
Gestalt der Lichtkurve als auch die Maximal- und die Minimalhelligkeiten stark
verdnderlich sind.

Als Beispiele fiir stark verdnderliche Lichtkurven fithren wir aus den Tabellen
I und II folgende besonders krasse Fille an:

R Volantis. Spektr. Me. 1899 bis 1900 und 1909 bis 1910 war die Licht-
kurve vom Typus y,, allerdings ist der Buckel im Anstieg nicht voéllig sicher-
gestellt und war bei dem sehr breiten Maximum 1899 wohl sicher nicht vor-
handen (vgl. Cape Annals Vol. IX und Transvaal Circ Nr.5); 1917 bis 1919
war dagegen die Lichtkurve dem Typus &, sehr dhnlich, wenn auch das Maximum
Ende 1918 einen allmihlichen Anstieg zeigte (vgl. Union Circ Nr. 51). Weitere
Beobachtungen liegen nicht vor. Der héchst merkwiirdige Stern hat also seinen
Lichtwechsel vollkommen gedndert, doch ist die Periode (444%) unverindert
geblieben.

S Cassiopeiae. Spektr. Se. Hier liegt die Sache dhnlich wie bei R Volantis.
Zuweilen ist die Kurve ausgesprochen von der Form «,, zuweilen von der
Form y,, zuweilen nihert sie sich auch der symmetrischen Form g.

S Ursae majoris. Spektr. Se. Die Lichtkurve nimmt in anscheinend regel-
losem Wechsel die Formen «3, «,, f, y; an. Der Abstieg ist oft steiler als der
Anstieg, das Maximum oft auffallend breit. (Eine ausfiihrliche Lichtkurve ist
in den frither zitierten Appendices zu den Memoirs of the British Astronomical
Association veréffentlicht.)

Bei den Sternen der Tabelle III (Spektr. K, Ma, Mb, Mc) scheinen auffallend
hiufig stark verinderliche Lichtkurven vorzukommen. Bei der Kleinheit der
Amplituden dieser Sterne ist es aber nicht immer ganz leicht zu entscheiden,
inwieweit diese Anderungen reell sind.

Was die Anderungen der Maximal- und der Minimalhelligkeiten der Mira-
Sterne angeht, so ist es eine bei der Betrachtung von Lichtkurven soicher Sterne
sofort in die Augen springende Tatsache, daBl die Maximalhelligkeiten in der
Regel weit starker verinderlich sind als die Minimalhelligkeiten. Genauere
Untersuchungen iiber diese interessante Erscheinung liegen noch nicht vor.
Man hat indessen den Eindruck, da die Maximalhelligkeiten bei den Sternen
mit Lichtkurven der Form «, (sehr breites Minimum mit konstanter Phase)
besonders stark verdnderlich sind. Als Beispiele hierfiir seien die beiden Ver-
anderlichen Z Tauri und RW Lyrae angefithrt. Bei Z Tauri (P = 5029, Spektr.
unbekannt) liegt die Minimalhelligkeit, in der der Stern sehr lange verharrt,
zwischen 13™ und 14™, die Maximalhelligkeit steigt manchmal bis fast zu 9™
an, wihrend manchmal (so um die Jahreswende 1913/14) das Maximum ganz
auszubleiben scheint oder sehr schwach ist (12™,6 Anfang 1911). Bei RW Lyrae
(P = 5079, Spektr. Me) ist die Helligkeit im Minimum etwa 14™,0 bis 14™5,
die Helligkeit im Maximum liegt zwischen etwa 9™,0 und 13™. Aber auch bei
solchen Mira-Sternen, deren Lichtkurve nicht die Form «; hat, kommen starke
Verdnderungen der Maximalhelligkeit vor; z. B. liegt letztere bei RT Herculis
(P = 2934, Lichtkurve ag, Spektr. Me) zwischen 8,5 und etwa 11™,0, fiir o Ceti
(P = 3314, Lichtkurve &4, Spektr. Me) gibt die G.u.L. als Grenzwerte der

1 Japanese Journal of Astronomy and Geophysics 2, Nr. 3 (1924).
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Maximalhelligkeit 1,7 und 57,2, als Grenzen der Minimalhelligkeit 8,7 und
10™,0. In den Jahren 1902 bis 1919 hat sich bei letzterem Stern die Maximal-
helligkeit zwischen 2,2 und 4™,4, die Minimalhelligkeit zwischen 8,8 und 9=,4
bewegt (nach den Beobachtungen der British Astronomical Association). P. GUTH-
NICK hat in seiner Monographie iiber diesen Stern versucht, GesetzmiBigkeiten
fiir die Anderungen der Maximalhelligkeit zu finden, ist aber nicht zu befriedi-
genden Ergebnissen gelangt. Auch H. ROSENBERG hat in seiner Monographie
iiber y Cygni keinerlei Regeln fiir die (bei den gut bestimmten Maxima) zwischen
den Grenzen 3™,3 und 6,2 liegenden Maximalhelligkeiten finden kénnen. Da-
gegen glaubt A. THOM! bei verschiedenen Mira-Sternen gewisse Periodizititen
in den Maximal- bzw. Minimalhelligkeiten gefunden zu haben, doch scheinen
sich seine Untersuchungen im allgemeinen auf zu kurze Beobachtungsreihen
zu stiitzen.

In einer kleinen Untersuchung, bei der er leider nur 40 Mira-Sterne benutzt,
ist H. H. TURNER? zu dem Ergebnis gelangt, daB diejenigen Mira-Sterne, bei
denen ¢ groB ist, kleinere Schwankungen der Maximalhelligkeit aufweisen als
diejenigen, bei denen ¢ klein ist, die also steilen Helligkeitsaufstieg haben. Nach
den obigen Ausfithrungen kann dieses Resultat sehr wohl richtig sein; es bedarf
jedoch noch weiterer Erhirtung durch Heranziehung einer gréBeren Zahl von
Sternen.

26. Noch einige Bemerkungen iiber die Lichtkurven der Mira-Sterne.
Die Lichtkurven der Mira-Sterne mit unbekanntem Spektrum sind noch nicht in
der Weise systematisch untersucht und klassifiziert worden, wie dies fiir simt-
liche im Hauptkatalog der G.u.L. enthaltenen Mira-Sterne mit bekanntem
Spektrum in den Tabellen I bis V geschehen ist. In den folgenden Ausfithrungen
ist daher stets nur von diesen letzteren die Rede.

Auf besondere Eigentiimlichkeiten der Lichtkurven ist bereits in den ge-
nannten Tabellen hingewiesen worden. Interesse verdienen namentlich die
Lichtkurven mit Buckel oder Stufe im Aufstieg (x—y;, f—74, 7,) und diejenigen,
die in der Regel oder haufig ein deutlich ausgeprigtes Doppelmaximum besitzen
(B—72, 71—72» o). Wir zihlen hier die letzteren nochmals auf:

Stern Cem | P A | e
T Cassiopeiae Me | 449 | 5™,8 | y1—7s
R Centauri v 561 7.7 V2
‘W Cygni " 259 1,1 V2 RV Tauri-Stern?
RT Hydrae v 255 2,2 yo? RV Tauri-Stern?
R Pictoris ' 333 2,8 Ve RV Tauri-Stern?
Z Ursae maj. ’s 198 2,4 Vs RV Tauri-Stern.
R Normae Mb | 487 6,2 V2
RU Cygni Mc 462 2,3 | yy PEC
R Ursae min. Mc | 332 1,7 Pa—7s
V Hydrae N 530 4,0 yo?
RZ Cygni pec | 556 4,6 Y RV Tauri-Stern?

Die ausgesprochensten und zugleich in ihrem Lichtwechsel regelmaBigsten
Vertreter dieser Gruppe von Mira-Sternen sind R Centauri und R Normae,
und man kann diese Unterklasse der Mira-Sterne daher als R Centauri-Sterne
bezeichnen. Mehrere von ihnen sind der Zugehérigkeit zur RV Tauri-Klasse
verddchtig, bei welcher sich die Haupt- und die Nebenminima gelegentlich ver-
tauschen, Z Ursae majoris gehort sogar sicher zu dieser Klasse. Diese Sterne

1) JBAA 26, S.162 (1916). %) MN 67, S. 489 (1907).
Handbuch der Astrophysik. VI. 9
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sind aber hier in die Tabellen der Mira-Sterne mit aufgenommen worden, da sich
eine reinliche Scheidung zwischen Mira- und RV Tauri-Sternen nicht in allen
Féllen vornehmen liaBt wegen des geringen Umfanges der fiir manche dieser
Sterne zur Verfiigung stehenden Beobachtungsreihen. Die RV Tauri-Sterne
werden spiter eingehend behandelt werden.

Im Abstiege der Lichtkurve treten Buckel oder Stufen héchstens ganz
gelegentlich einmal auf, bei keinem Mira-Stern ist eine solche Erscheinung als
die Regel zu bezeichnen. Die betreffenden Fille sind in den Tabellen gekenn-
zeichnet (z. B. R und V Bootis, S Coronae borealis, RY Ophiuchi).

Bei den glatten Lichtkurven ist der Abstieg durchschnittlich fast aus-
nahmslos langsamer als der Anstieg oder ebenso steil wie dieser, allenfalls auch
kaum merklich steiler. Bei S Cygni (Spektr. Me) scheint der Abstieg in der Regel
bedeutend steiler als der Anstieg zu sein, in einigen andern, in den Tabellen
gekennzeichneten Fillen treten steile Abstiege hiufig oder wenigstens manchmal
auf. Bei den nicht glatten Lichtkurven (y) sind dagegen Abstiege, die merklich
steiler als die Anstiege sind, nicht selten.

Unter den Me-Sternen kommt, wie bereits erwdhnt, die Kurvenform g,
(lang ausgedehnte konstante Phase im Maximum) nicht vor, und von den Mira-
Sternen der iibrigen Spektralklassen sind nur die Lichtkurven von 5 Geminorum
(Ma) und S Aurigae (N) mit g, bezeichnet, wihrend mehrere andere Licht-
kurven sich dieser Form nihern (8,—§,, fs—7,). Man hat vielfach eine ,,n Gemi-
norum-Klasse von Verinderlichen unterscheiden zu miissen geglaubt. Dies
ist weder notwendig noch zuldssig, denn offenbar ist die Lichtkurve von # Gemi-
norum nur ein extremer Fall einer f-Kurve, und im {iibrigen scheint sich 5 Gemi-
norum nicht grundsitzlich von manchen anderen Angehérigen der Mira-Klasse
zu unterscheiden. Ob die Veridnderlichkeit der Radialgeschwindigkeit von
7 Geminorum (um etwa 10 km) in irgendeinem Zusammenhang mit den Hellig-
keitsinderungen steht, wissen wir noch nicht.

27. Die Spektra der Mira-Sterne der Spektralklasse Me. &) Vorbemer-
kungen. Unsere Tabellen der Mira-Sterne mit bekanntem Spektrum enthalten:

321 Sterne der Spektralklasse Me

18 » » 2 Se
39 » » » K, Ma, Mb, Mc
24 N, R

3 Sterne mit Spektrum pec,

wobei nur die Sterne mit bekannten Perioden beriicksichtigt sind. Unter den
Mira-Sternen iiberwiegen also diejenigen mit Me-Spektrum die iibrigen weit.
Allerdings ist zu bemerken, da die Mira-Sterne mit Spektrum K, Ma, Mb, Mc,
N, R durchschnittlich kleinere Amplituden haben als die mit Spektrum Me,
so daB} ihre Perioden schwerer festzustellen sind als die der letzteren. In Wirklich-
keit mogen sich also die Zahlenverhiltnisse etwas verschieben, aber an der
obigen Tatsache wird sich dadurch nichts &ndern. Wir wollen uns also zunéchst
mit den Me-Spektren niher beschiftigen.

Das Me-Spektrum ist dadurch charakterisiert, daf sich iiber ein Absorptions-
spektrum der Klasse M Emissionslinien lagern. Der neue Draper-Katalog unter-
scheidet bei der Klasse M drei Unterabteilungen Ma, Mb, Mc, die er wie folgt
beschreibt:

“Class Ma. The spectrum is banded. The bands extending from 4762 to
4954 and from 5168 to 5445 are well marked. The change in light at Hf is much
less conspicuous than at 4762. Several bright spaces are seen, such as from 4556
to 4586, and from 4657 to 4668. The lines of the G band are well separated,
and line 4315,2 is very faint. Line 4226,9 is the most conspicuous absorption



Ziff. 27. Die Spektra der Mira-Sterne der Spektralklasse Me. 131

line. The spectrum is faint towards the end of shorter wave length, so that
bands H and K are generally barely seen.

Class Mb. The edges of the absorption bands, at wave lengths 4762, 4954,
5168 and 5445 are strong and appear somewhat like bright bands. These bands
fade gradually towards the edge of shorter wave length. Line 4226,9 is very
wide and sometimes appears to be as intense as HJ in the spectrum of & Canis
majoris. Conspicuous bright bands of equal intensity are seen from 4556 to
4586 and from 4614 to 4626. Lines 4299,4, 4300,7, and the compound line 4305,6,
4308,0 and 4309,5 are the only well marked lines remaining of the band G. On
isochromatic plates, absorption bands are also seen having edges at the wave
lengths 5763, 5816 and 5857, approximately.

Class Mc. The continuous spectrum is fainter, and the bright edged bands
are stronger, than in Classes Ma and Mb, so that the spectrum appears to be
of a fluted character, and on plates of small dispersion many of the dark lines
seem to have disappeared.”

Neuerdings ist man dazu {ibergegangen, die Unterabteilungen Ma, Mb, Mc
aufzugeben und, wie bei den anderen Spektralklassen, dezimale Unterabteilungen
der Klasse M einzufiihren; man ist aber damit noch nicht weit gediehen. Der
Draper-Katalog gibt fiir die Me-Sterne an, welcher der drei Klassen Ma, Mb, Mc
ihr kontinuierliches Spektrum angehort.

Die Spektralklasse Me wird im Draper-Katalog, so wie es frither allgemein
iiblich war, mit Md bezeichnet. Diese Klasse beschreibt der Draper-Katalog
mit folgenden Worten:

“Class Md. This designation is used for spectra of any division of Class M,
in which at least one hydrogen line is bright. The spectra differ widely. Either
Hp, Hy, or H0 may be the strongest bright line, while the underlying spectrum
may belong to Class Ma, Mb, or Mc. The subject is further complicated by
changes in the relative intensity of the hydrogen lines and probably in the class
of spectrum, connected with the variation in the light of the star ... It is evident
that no accurate subdivision of these spectra can be made until observations
have been obtained at different points on the light curve.”

Auf die gewohnlichen Spektra der Klasse M niher einzugehen, ist hier
nicht der Ort, da dies in einem anderen Abschnitte des ,,Handbuches der Astro-
physik“ geschieht. [Eine tibersichtliche Zusammenstellung iiber das Verhalten
der Linien verschiedener Elemente in den Spektren der Klassen M, N und S
hat kiirzlich P. W. MERRILL gegeben!.] Wir haben uns hier zunichst nur mit
den Spektren der Klasse Me zu beschiftigen.

B) DasSpektrumvono Ceti. Am eingehendsten ist von allen Me-Spektren
dasjenige von Mira Ceti untersucht worden. Wir iibergehen hier die iltesten
Beobachtungen. Die erste genauere Untersuchung rithrt von H. C. VoGEL her?;
er stellt fest, daB, wie damals iibrigens schon bekannt war, das kontinuierliche
Spektrum der VocErschen Klasse IIla angehort, und daB die Wasserstoff-
linien Hy bis H: mit Ausnahme von He als helle Linien erscheinen (Ha und Hf
lagen auBerhalb des Bereiches der von VOGEL benutzten Aufnahmen). Er gibt
ferner eine Tabelle der Wellenlingen der Absorptionslinien nebst einem Ver-
gleich mit dem Sonnenspektrum, der natiirlich im weniger brechbaren Teil des
Spektrums versagt. Eine Beschreibung des Spektrums von o Ceti findet sich
auch in Harv Ann 28, 18973. W. W. CampBELL! hat dann das Spektrum
mit einem Spektrographen von starker Dispersion aufgenommen. Die Ab-

1 ApJ 63, S. 13 (1926) = Mt Wilson Contr 306.
2 Sitzungsber. d. Kgl. PreuB. Akad. d. Wiss. 1896, S. 395.
3S.45, 98, 108. ¢ ApJ 9, S.31 (1899).
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sorptionslinien ergaben eine konstante Radialgeschwindigkeit von -+62 km, die
Emissionslinie Hy ergab auf verschiedenen Platten Werte zwischen -+42 km
und 459 km, deren Differenzen CAMPBELL hauptsichlich wirklichen Anderungen
in der Lage und dem Charakter der Linie zuschreibt. Die Linie ist nimlich
keineswegs scharf und symmetrisch, sondern ziemlich breit und nach Rot hin
verwaschen, nach Violett hin scharf abgegrenzt. Auf einer Aufnahme erschien
die Linie dreifach. Auf allen Aufnahmen war die Hy-Emissionslinie gegen die
entsprechende Absorptionslinie nach Violett verschoben. Andere Aufnahmen
ergaben fiir die Emissionslinie Hd ganz dhnliche Resultate. Bei Abnahme der
Helligkeit des kontinuierlichen Spektrums infolge der Helligkeitsabnahme des
Sternes tauchten noch mehrere helle Linien auf, besonders die Fe-Linien 4 4376
und 4308. Gleichzeitig beschiftigte sich auch W. SIDGREAVES mit dem Spektrum
von Mira Ceti; seine Resultate hat er in zwei Arbeiten veréffentlicht?®.

Einen groBen Fortschritt in unserer Kenntnis des Spektrums von Mira Ceti
brachte dann eine eingehende Untersuchung von J. STEBBINS2. Die von ihm
benutzten Spektralaufnahmen sind mit einem am groBen Lick-Refraktor an-
gebrachten Einprismenspektrographen gewonnen worden, und zwar von Juni
1902 bis Januar 1903, wihrend der Verdnderliche vom Maximum (3™,0) bis
zum Minimum (9%,0) abnahm. STEBBINS gibt ein ausfiihrliches Verzeichnis
der Linien des Absorptionsspektrums von 43936 bis 1 5568; dabei befinden
sich die K6pfe von 22 Banden. Die Identifizierung der Linien mit solchen im
Spektrum der Sonne erwies sich als sehr schwierig und war nur in wenigen Fillen
zweifelsfrei. Die Radialgeschwindigkeit ergab sich, in guter Ubereinstimmung
mit CAMPBELL, zu --66 km.

Um die Absorptionslinien besser mit Linien im Sonnenspektrum identifi-
zieren zu kénnen, hat STEBBINS eine dltere Aufnahme des Spektrums von Mira
vermessen, die mit starker Dispersion erhalten worden war. Als sicher nach-
gewiesen konnen auf Grund dieser Messungen gelten Linien des Ca, Fe, Cr, V.

Anderungen der Intensitit und des Charakters konnte STEBBINS nur bei
g (4 4227) sicher nachweisen, doch waren solche Anderungen bei vielen anderen
Linien wahrscheinlich.

Bei den Banden war STEBBINS zweifelhaft, ob sie als helle Banden mit
scharfer Begrenzung nach Rot oder als dunkle mit scharfem Ende nach Violett
aufzufassen seien (wir wissen heute, daB letztere Auffassung die richtige ist).
STEBBINS mal} die Wellenlingen der scharfen Grenzen, wobei er nicht zwischen
beiden Auffassungen zu entscheiden brauchte. Er gibt die Wellenlingen von
21 Bandenképfen an (der mit der kleinsten Wellenlinge liegt bei 2 4313) und
vergleicht die Banden mit denen im Spektrum von fiinf gewdhnlichen
M-Sternen, wobei er gute Ubereinstimmung der Wellenlingen findet. Identifi-
zieren konnte er die Banden nicht, ihr Ursprung blieb vorlaufig noch in Dunkel
gehillt.

Von den Emissionslinien der Balmer-Serie des H konnten auch, im Gegen-
satz zu fritheren Beobachtungen, Hf und He wenigstens zeitweise, wenn auch
schwach, festgestellt werden. Ein Versuch, Hx durch visuelle Beobachtungen
nachzuweisen, miBllang dagegen. AuBler den hellen Linien Hf bis Hx wurde
noch eine Anzahl anderer heller Linien wahrgenommen, unter denen sich solche
des Fe, Si (43906), Mg (4 4571) ziemlich sicher identifizieren lieBen. Die Er-
scheinung, dal die Emissionslinien relativ zu den Absorptionslinien nach Violett
verschoben sind, wurde bestitigt, und zwar nicht nur fir die des H, sondern
auch fiir die tibrigen.

1 M N 58, S.344 (1898) u. 59, S. 509 (1899).
2 Lick Bull 2, S. 78 (1903); Ap J 18, S. 341 (1903).



Ziff. 27. Die Spektra der Mira-Sterne der Spektralklasse Me. 133

Die Intensititen der hellen Linien #nderten sich mit dem Lichtwechsel
des Sternes; wir werden spiter an Hand der Beobachtungen von A.H. Jov
diese Anderungen niher schildern. Besonders weist STEBBINS auf die ungewdhn-
lichen Intensititsverhiltnisse der hellen Linien des H hin. Namentlich zur
Zeit des Maximums waren Hd und Hy ungemein hell (Hd noch heller als Hy),
wihrend relativ zu ihnen Hf und He sehr schwach waren.

Durch STEBBINS' Arbeit waren hochst merkwiirdige Tatsachen betreffs
des Spektrums von Mira Ceti festgestellt. Eine weitere Untersuchung erfolgte
durch J.S. PLASKETT! wihrend des sehr hellen Maximums der Mira um die
Jahreswende 1906/07, bei dem der Verdnderliche die zweite GroBe erreichte. Hf
war diesmal bedeutend heller als auf STEBBINS’ Aufnahmen, wihrend von He
keine Spur wahrzunehmen war. Aber wiederum war HJ die hellste, Hy die
zweithellste Emissionslinie. AuBler den Linien des H konnten noch mehrere
andere helle Linien festgestellt werden, die aber nicht sicher zu identifizieren
waren.

Gleichzeitig (Dezember 1906) hat V. M. StipHER? das Spektrum von Mira
Ceti auf farbenempfindlichen Platten aufgenommen; auf diesen war auch Hux
als Emissionslinie sichtbar, wenn auch schwicher als Hf bis Hé. W. SIDGREAVES?
machte Aufnahmen mit Objektivprisma. Das Linienabsorptionsspektrum er-
schien ihm ebenso wie 1897/98, die Banden aber waren viel schwicher als da-
mals, was wohl der schon erwihnten groBen Helligkeit des Maximums im De-
zember 1906 zuzuschreiben ist. Die Emissionslinie Hy war relativ zu Hd ent-
schieden starker als 1897/98, und die Serie der Linien des H war bis Ho erkenn-
bar (He fehlte). A. L. Cortie* hat das Spektrum wihrend des Maximums
von 1906 Dezember visuell beobachtet und hebt namentlich die groBe Hellig-
keit im roten Teil hervor.

Uber das Verhalten der hellen Linien des H wihrend der Maxima im Februar
1905 und Dezember 1906 liegen Beobachtungen des Harvard-Observatoriums
vor®.

Wihrend so die Erforschung des Spektrums der Mira immer weitere Fort-
schritte machte, war es auch gelungen, den Ursprung der Banden im Spektrum
dieses Sternes und der M-Sterne iiberhaupt festzustellen, und zwar auf Grund
der Untersuchungen A.FOwLERs iiber das Bandenspektrum des Titanoxyds®.
Diese Untersuchungen entschieden zunéchst die noch von STEBBINS offengelassene
Frage, ob es sich im Spektrum von o Ceti um helle oder um dunkle Banden
handle, im Sinne der letzteren Auffassung. Es zeigte sich, daB} die Banden des
Titanoxyds ihrer Lage und ihrem Aussehen nach genau mit den Absorptions-
banden der Sterne der Spektralklasse M iibereinstimmten. Eine spezielle Ver-
gleichung der Banden des Titanoxyds mit denen im Spektrum von Mira Ceti
hat FOWLER etwas spiter gegeben?. A.S.KING hat nachgewiesen, daB die
Titanoxydbanden im elektrischen Ofen bei einer Temperatur von 1900° auf-
tauchens.

Bei dem Maximum von Mira Ceti im August 1909 machte W. H. WRIGHT
auf dem Lick-Observatorium den Versuch, an der hellen Hy-Linie Polarisation
festzustellen®, wie man sie erwarten konnte, falls die von CAMPBELL beobachtete
Verdreifachung dieser Linie einem Zeeman-Effekt zuzuschreiben war. WRIGHT
kam aber nicht zu bestimmten Resultaten.

1 JCan RAS 1, S.45 (1907). 2 ApJ 25, S. 66 u. 235 (1907).

3 MN 67, S. 534 (1907). * MN 67, S. 537 (1907). 5 Harv Ann 56, S. 104 (1912).

8 London R S Proc 73, S. 219 (1904); M N 64, App. S. 16 (1904); London R S Proc 79
(Series A), S. 509 (1907).

7 MN 69, S. 508 (1909). 8 PublASP 34, S. 348 (1922).
9 Lick Bull 6, S. 60 (1910).
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W.S. Apams und A. H. Joy! fanden, daBl bei Abnahme der Helligkeit
des Verianderlichen unter den Absorptionslinien die Funkenlinien an Intensitit
abnahmen. Auch gaben sie? ein Verzeichnis der von ihnen auf einer
Aufnahme vom 2. Mirz 1918 (als der Stern schwach war) gemessenen hellen
Linien.

Wihrend des Maximums, das zu Anfang August 1919 stattfand, gelangte
C.D. SuaNE auf dem Lick-Observatorium zu wichtigen Ergebnissen3. Uber
seine Untersuchung der Absorptionsbanden berichtet er, wie folgt:

“The most conspicuous features in the visual portion of the spectrum are
the many and prominent absorption bands, over fifty having been measured
between wavelengths 5550 4 and 6700 A. All of these are sharp toward the
violet and fade away gradually toward the red. Most of the bands in o Ceti
of shorter wavelength than 5840 4, i.e., in the yellow and blue, have been
identified by FOwLER with bands of titanium oxide. In the visual region, between
55004 and 6700 4, as observed in the present investigation, there are no fewer
than thirty coincidences with the band spectrum of titanium oxide. There
remain twenty bands in o Ceti which apparently do not belong to this substance.
Six of these have been found to coincide with bands which ordinarily occur in
the arc spectrum of yttrium. Of these six, three coincide respectively with the
first band in each of three known groups in the yttrium band spectrum. While
the origin of these bands cannot be definitely attributed to yttrium, it is quite
probable that bands due to yttrium in some form are represented in o Ceti.
The remaining fourteen bands have not been identified.”

Mit der Helligkeitsabnahme wurden die Absorptionsbanden stirker, das
kontinuierliche Spektrum in seinem roten Teil relativ zum brechbareren Teil
intensiver. Von den hellen Wasserstofflinien (es konnten alle von Ha bis Hp
festgestellt werden) erwiesen sich gerade die als besonders schwach (He, Hx,
HA, Hu, HE), die sehr nahe mit starken Absorptionslinien des Bogenspektrums
anderer Elemente (Ca, Fe, V) zusammenfallen. SHANE erachtet es hiernach
fiir wahrscheinlich, daB die abnorme Schwiche jener Linien des H durch die
Absorption iibergelagerter metallischer Dampfe erzeugt wird, wie man es fir
He schon frither vermutet hatte. Die helle Hx-Linie war gegen die iibrigen
hellen Linien des H um 1,2 AE nach Violett verschoben, wihrend Hz im Juli
und August 1919 um mehr als 1 AE gegen die iibrigen Linien des H nach Rot
verschoben war, sich dagegen im September und Oktober in normaler Lage
befand.

W.S. Apams und A. H. Jov* beschrieben auf Grund von Aufnahmen
auf dem Mt. Wilson-Observatorium, die mit den besprochenen von SHANE
gleichzeitig waren, die Anderungen im Spektrum von o Ceti wihrend der Hellig-
keitsabnahme.

F.E. BaxaNDALLS hat die Frage aufgeworfen, ob die Identifizierung der
hellen Linien, die beim Schwicherwerden des Veridnderlichen auftreten, mit den
Linien niedriger Temperatur des Fe, Mg und Si stichhaltig sei, und er macht
Bedenken dagegen geltend. W.S. Apams und A. H. Joy® gaben darauf eine
genaue Bestimmung der Wellenlingen dieser Linien und zeigten, daB diese
Wellenldngen tatsichlich mit denen der erwihnten Linien des Fe, Mg und Si
sehr genau tibereinstimmten.

1 Publ ASP 29, S.112 (1917). 2 Publ ASP 30, S. 193 (1918).

3 Publ ASP 32, S.234 (1920), ausfithrlicher Lick Bull 10, S. 131 (1921).

4 PublASP 32, S.163 (1920). 5 Obs 46, S. 82, 226 (1923).

6 Publ ASP 35, S.168 (1923). Vgl. auch MERRILL, Ap J 58, S. 195 (1923) =Mt WiL-

soN Contr 265.
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Auch E.B.Frost und Miss Fr. LowATER! haben auf dem Yerkes-Ob-
servatorium eine Untersuchung iiber das Spektrum von o Ceti angestellt.

Wihrend des Maximums zu Beginn des Jahres 1924 wurde das Spektrum
von o Ceti von W. J.S.LockYER?* mit Objektivprismen aufgenommen. Er
fand, daB die Reihenfolge der photographischen Helligkeiten der Emissions-
linien die folgende war, wenn man mit den gréBSten Helligkeiten beginnt (He war
nicht sichtbar):

H¢, Hy, HC, Hf, Hy, Hi, HY.

Die Diskussion anderweitiger Beobachtungen wihrend fritherer Maxima fiihrte
LockYER zu der Uberzeugung, daB diese Reihenfolge wihrend aller Maxima
innegehalten wird, welche Helligkeit der Verdnderliche auch im Maximum
erreicht.

Alle von FowLER im Laboratorium gefundenen Titanoxydbanden, die in
den Bereich der LockYERschen Spektralaufnahmen fallen, konnten im Spektrum
von Mira Ceti festgestellt werden.

D. H. MEnzEL hat auf Grund der vorliegenden Beobachtungen darauf
aufmerksam gemacht?, dal bei der Helligkeitsabnahme von o Ceti die Emissions-
linien in der Reihenfolge wachsenden Ionisationspotentials erscheinen. Kein
Element, welches Emissionslinien im Spektrum von o Ceti gibt, hat ein weniger
als 7,4 Volt betragendes Ionisationspotential.

Zusammenfassend hat A. H. Jov* im Jahre 1926 iiber seine eingehenden
Untersuchungen iiber das Spektrum von Mira Ceti berichtet. Seine Beobach-
tungen sind besonders dadurch wertvoll, daB sie sich iiber alle Phasen der
Lichtkurve erstrecken und so ein vollstindiges Bild von den Anderungen
des Spektrums geben. Wir wollen die Hauptergebnisse Jovs hier kurz anfiihren.

Das kontinuierliche Spektrum von Mira Ceti ist im Helligkeitsmaximum
durchschnittlich M5, im Minimum M9, und zwar hingt es durchschnittlich
in folgender Weise von der Helligkeit des Sternes ab:

Mehrere neue Absorptionsbanden wurden von

Jov aufgefunden, die sich, mit Ausnahme von zweien,  Mittlere GroSe sz{{lgﬁt;;)us
mit solchen des Titanoxyds identifizieren lieBen.

Mit abnehmender Helligkeit des Sternes nehmen gmA %22
die Absorptionsbanden an Intensitit zu. Es konnten 3 é M 63
in den Banden einzelne Linien gemessen werden, 5,5 M 7.6
die dieselbe Radialgeschwindigkeit ergaben wie die 6,4 M 3,0
iibrigen Absorptionslinien. g ; 1\1\}[3’3

Die Absorptionslinien, soweit sie bei der an-
gewandten ziemlich geringen Dispersion gut meB-
bar waren, sind mit wenigen Ausnahmen Linien niedriger Temperatur des
Fe, V, Cr, Mn, Ca, Mg. Die Linien des V sind bemerkenswert durch ihre
Zahl und ihre Bestindigkeit; sie sind die einzigen Absorptionslinien
méBiger Intensitat, welche nahe dem Helligkeitsminimum gemessen werden
kénnen. Die Linien des Ti sind auffallend schwach. Jov gibt ein Verzeichnis
von 44 identifizierten Absorptionslinien, die den obengenannten Elementen
sowie dem Ti, Sr und Ba angehoren; doch lieBen sich auch noch Linien des
Co und Na nachweisen. Wenn der Stern an Helligkeit abnimmt, verschwinden
die schwicheren Absorptionslinien, und einige verwandeln sich in Emissions-
linien. Die Ca-Linie 4 4226 wird im Helligkeitsminimum 30 AE breit, und auch
die Cr-Linien 1 4254 und 1 4274 verbreitern sich auBerordentlich.

1 Ap]J 58, S.265 (1923). 2 MN 84, S.558 (1924). 3 Harv Circ 258 (1924).
1 Ap J 63, S.281 (1926) = Mt Wilson Contr 311.
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Die Absorptionslinien ergeben eine verdnderliche Radialgeschwindigkeit.
Die Geschwindigkeitskurve hat dieselbe Form wie die Lichtkurve, das positive
Maximum der Geschwindigkeitskurve fillt mit dem Helligkeitsmaximum, das
negative Maximum mit dem Helligkeitsminimum zusammen, so daB die Be-
ziehungen zwischen Geschwindigkeits- und Lichtkurve gerade umgekehrt wie
bei den & Cephei-Sternen sind. Die Geschwindigkeitskurve 148t sich durch
folgende spektroskopische Bahnelemente darstellen:

P = 3301 e =020

K =59km a sin 7 = 26200000 km
3 qind ,

y = +58,2 km (Zf;—:)—z = 0,007 0.

w = 265°,2

DaB den fritheren Beobachtern diese immerhin nicht sehr groBe Verinderlich-
keit der Radialgeschwindigkeit entgangen ist, erklirt sich dadurch, daB ihre
Messungen ganz vorwiegend nur in der Nihe des Helligkeitsmaximums an-
gestellt sind.

Von den Wasserstofflinien wurden Hx bis H: als Emissionslinien beobachtet.
Im Helligkeitsminimum ist keine der Wasserstofflinien hell. Wenn der Stern
im Helligkeitsaufstieg ungefihr die siebente GroéBe erreicht, tritt plétzlich HO
und kurz darauf Hy in Erscheinung; ihre gréte Helligkeit erreichen diese Linien
etwa einen Monat nach dem Helligkeitsmaximum, und zwar ist Hd wihrend
dieser ganzen Zeit heller als Hy. Dann nehmen sie an Intensitit ab, wobei
Hpy etwas heller als Hd wird. Wenn der Stern in der Abnahme die achte Gréfe
erreicht, verschwinden die Emissionslinien Hy und H¢, und nahe dem Minimum
sind Hy und H¢ als Absorptionslinien sichtbar.

Hp und H{ erscheinen um die Zeit des Maximums und verschwinden nach
3 oder 4 Monaten, wenn der Verdnderliche die GroBe 6,5 hat. He und Hy er-
scheinen etwa einen Monat nach dem Maximum und verschwinden gleichzeitig
mit Hf und H{. Fiir weitere Einzelheiten miissen wir auf die Abhandlung von
Joy verweisen.

Auf Platten mit starker Dispersion weisen Hy und HJ eine komplizierte
Struktur auf, indem sie in 3 Komponenten zerfallen (vgl. W. W. CAMPBELLs
frither besprochene Beobachtungen).

AuBler den hellen Linien des H treten noch viele andere Emissionslinien
auf; im ganzen konnten, einschlieBlich der des H, 49 Emissionslinien zweifels-
frei festgestellt werden, die, soweit sie sich sicher identifizieren lieBen, dem H,
Fe, Si, Mn, Mg, In (?) angehdéren. (Dazu kommt noch eine Anzahl von anderen
Beobachtern gesehener Linien.) Man kann unter ihnen zwei Gruppen unter-
scheiden. Die erste Gruppe umfafit die Linien des H und die Funkenlinien
des Fe; diese sind am stirksten bald nach dem Helligkeitsmaximum. Die zweite
Gruppe umfaflt Linien niedriger Temperatur des Fe, Mg, Mn, In; sie haben
ihre groBte Intensitit 4 bis 6 Monate nach dem Helligkeitsmaximum. Die
Linien des Si zeigen kein ausgesprochenes Maximum der Helligkeit.

Im Minimum oder gleich danach verschwinden alle Emissionslinien, so daf3
wihrend eines Zeitraumes von 20% bis 40?7 bald nach dem Minimum keine
Emissionslinien vorhanden sind (abgesehen von denen, die dem Spektrum des
Begleiters angehéren; s. unten).

Aus den Verschiebungen der Emissionslinien des H und einiger Emissions-
linien niedriger Temperatur des Fe und Mg hat Jov die entsprechenden Radial-
geschwindigkeiten bestimmt. Auch diese ergeben sich als verinderlich. Die
Emissionslinien sind gegen die Absorptionslinien nach Violett verschoben, nur
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zur Zeit des Helligkeitsminimums ergeben beide Arten von Linien dieselbe
Radialgeschwindigkeit. Die Differenzen 4 der Radialgeschwindigkeiten (im
Sinne Absorptions- minus Emissionslinien) fiir die verschiedenen Phasen (Hellig-
keitsmaximum bei Phase 09, Minimum bei Phase 2159) sind in folgender Tabelle
gegeben:

Die Tabelle hat eine Liicke zwischen ppaee 4 Phase y
den Phasen 1949 und 2974, da zu dieser Zeit
die Emissionslinien ganz fehlen oder schwach 16 |+16,7 km] 1487 46,1 km
an Blmlm
Die Kurve, die den Verlauf der den Emis- 96 17:4 207 | 14.0
sionslinien entsprechenden Radialgeschwindig- 116 = 12,2 327 | 161
keiten darstellt, hat einen wesentlich anderen 134 7.7

Verlauf als die Geschwindigkeitskurve, die

den Absorptionslinien entspricht. Ihr positives Maximum hat sie ungefahr zur
Zeit des Helligkeitsminimums, ihr negatives Maximum ungefahr bei der Phase
00¢. Die Geschwindigkeitskurven (sowohl die den Absorptions-, wie die den
Emissionslinien entsprechenden) scheinen in verschiedenen Perioden unver-
dndert zu sein.

Auf weitere von Joy behandelte Einzelheiten tiber das Spektrum von Mira
Ceti kénnen wir hier nicht eingehen. Wir erwdhnen nur noch, daB die Intensi-
titen der Emissionslinien zur Zeit der Helligkeitsmaxima des Verdnderlichen
von der Helligkeit der einzelnen Maxima abhingen, und ferner, daf in dem
ungewdhnlich schwachen Maximum von 1924 Februar sonst nicht beobachtete
helle Linien oder Banden erschienen und ebenso auch unbekannte Absorptions-
banden, die vielleicht dem Magnesiumhydrid angehorten.

Eine genauere Untersuchung fithrt Joy zu der Uberzeugung, daB die grofen
visuellen Helligkeitsschwankungen von Mira Ceti zu erkldren sind durch die
geringen, etwa eine GroBenklasse (vgl. Ziff. 31) betragenden radiometrischen
Anderungen in Verbindung mit den Anderungen der Intensitit der Absorptions-
banden des Titanoxyds.

Wir haben, wie bereits erwiahnt, durch die soeben skizzierten Untersuchungen
von Joy ein recht vollstindiges Bild der Anderungen des Spektrums von Mira
Ceti wihrend des Lichtwechsels gewonnen. Die wichtigste Folgerung, die wir
aus diesen und den fritheren Untersuchungen des Spektrums dieses Sternes
ziehen konnen, ist die, daB die Helligkeitsabnahme des Verdnderlichen mit
einer Abnahme der Temperatur verbunden ist.

Im Minimum 1920 Januar von Mira Ceti beobachteten Apams und Joy?
das Auftreten breiter, heller Linien des H und He, und dieselben Erscheinungen
nahmen sie auch 19212 und spiter wahr. A. H. Jov® kam zu der Vermutung,
daB Mira einen Begleiter haben miisse, dessen Spektrum in der Regel von dem
des Veridnderlichen wiberstrahlt wird und nur dann hervortritt, wenn der Ver-
anderliche sich im Minimum seiner Helligkeit befindet. E. E. BARNARD konnte
1921 mit dem groBen Refraktor des Yerkes-Observatoriums diesen Begleiter
nicht auffinden. Dies gelang erst R. G. AITKEN* mit dem groflen Lick-Refraktor
im Oktober 1923. Der Begleiter war damals eine halbe bis dreiviertel Grofen-
klasse schwicher als der Verinderliche, der sich im Minimum (9,2) befand.
AITKENs Messungen ergaben fiir Positionswinkel und Distanz des Begleiters:

1923,84 ¥ =130°3 o =0"91,
1924,69 131,6 0,85.

1 Publ ASP 32, S.163 (1920). 2 Publ ASP 33, S.107 (1921).
3 Pop Astr 31, S.237 (1923).
4 Publ ASP 35, S.323 (1923); Harv Bull 792 (1923); Publ AS P 36, S. 296 (1924).
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1925 war der Begleiter merklich schwicher und 1926 konnte AITKEN! ihn nicht
mehr mit Sicherheit feststellen. Jovy glaubt als sicher annehmen zu diirfen,
dall der Begleiter gleichfalls verdnderlich ist. Vielleicht besitzt er auBerdem
eine rasche Bewegung relativ zum Hauptstern.

Das Spektrum des Begleiters hat Joy 19242 und in seiner oben besprochenen
groBen Abhandlung iiber Mira Ceti beschrieben. Die Wasserstofflinien (H« bis
He¢ wurden beobachtet) bestehen aus je zwei hellen Komponenten mit einer
Absorptionslinie dazwischen. Die brechbareren Komponenten haben verinderliche
Helligkeit. Auflerdem sind breite helle Banden des He und des Ca (H und K)
vorhanden, sowie scharfe, schwache Emissionslinien des ionisierten Fe. Ab-
sorptionslinien sind nicht sichtbar auBer den erwdhnten des H. Das starke
kontinuierliche Spektrum gleicht in seiner Intensititsverteilung dem eines
Sternes der Spektralklasse BS8.

Aus den Fe-Linien ergibt sich eine Radialgeschwindigkeit von 51 km,
die der Radialgeschwindigkeit von Mira Ceti im Helligkeitsminimum sehr nahe
gleich ist.

Wenn man die absolute GréBle von Mira Ceti im normalen Maximum zu
—0™,3 annimmt, so folgt fiir die absolute GréBe des Begleiters 467 ; diese Hellig-
keit ist fiir einen B-Stern auBerordentlich gering.

y) Weitere Spezialuntersuchungen iiber die Spektra einzelner
Me-Sterne. Eine Untersuchung iber das Spektrum von y Cygni auf Grund
von in Potsdam gewonnenen Aufnahmen wurde von G. EBERHARD bereits 1902
verGffentlicht. Die Aufnahmen erstrecken sich von Anfang August (etwas
vor dem Maximum) bis Ende November 1901, als der Stern etwa die GréBe 9,0
erreicht hatte. Die hellen Linien Hy und HJ waren, wie bei o Ceti, nach Violett
scharf begrenzt, nach Rot verwaschen. Aus den Messungen von Hy ergab sich
wihrend des ganzen Zeitintervalls eine konstante Radialgeschwindigkeit von
etwa —20 km, in Ubereinstimmung mit der hellen Fe-Linie 1 4308, die anfangs
unsichtbar war und erst allmihlich auftauchte. Die Emissionslinien zeigten,
wie bei o Ceti, eine Verschiebung nach Violett gegen die entsprechenden Ab-
sorptionslinien. Aus letzteren, die iibrigens nur auf zwei Platten gemessen
werden konnten, folgte eine Radialgeschwindigkeit von 42,5 km. Es lieBen
sich Absorptionslinien des Fe, Ca, Ti, Cr, V, Si und H identifizieren. Auf
fritheren Aufnahmen mit schwacher Dispersion waren die hellen Wasserstoff-
linien von Hy bis He (auBer He) sichtbar, ferner noch die Si-Linie 4 3906.

In einer zweiten Abhandlung* hat EBERHARD seine Untersuchungen weiter-
gefithrt, indem er noch Aufnahmen aus der Zeit von September bis Dezember
1902 verwertet. Die helle Fe-Linie 1 4308 erschien diesmal erst gegen Schlufl
der Beobachtungsreihe. Hy ergab dieselbe Radialgeschwindigkeit wie 1901.
Die Absorptionslinien ergaben auf zwei Platten die Radialgeschwindigkeit
—2,3 km.

Von diesen beiden Arbeiten EBERHARDs iber y Cygni liegt die erste vor
der von J.STEBBINS iiber Mira Ceti, wihrend die zweite mit letzterer gleich-
zeitig ist. Die Ubereinstimmung der Resultate fiir y Cygni und o Ceti lie schon
damals schlieBen, daB die beobachteten Erscheinungen fiir die Verinderlichen
der Klasse Me typisch seien.

Nach P. W. MERRILLS weist das Spektrum von y Cygni gewisse Einzel-
heiten auf, die an die Spektren der Klasse Se erinnern.

1 Publ ASP 38, S.334 (1926). 2 PublASP 36, S.290 (1924).
3 AN 157, S. 341 (1902). 4 ApJ 18, S. 198 (1903).
5 Publ ASP 38, S.329 (1926).
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R. H. Curtiss! beobachtete 1903 bei W Cygni das Schwicherwerden der
hellen Linien des H wihrend der Helligkeitsabnahme des Sternes; gleichzeitig
nahm die Absorptionslinie 4 4226 des Ca an Breite zu. W Cygni zeigte also
dasselbe Verhalten wie o Ceti. Dies ist um so interessanter, als dieser Verander-
liche einen fiir einen Me-Stern ziemlich abnormen Lichtwechsel hat und im Ver-
dacht der Zugehérigkeit zur RV Tauri-Klasse steht. Ubrigens scheinen bei
diesem Stern die Emissionslinien nicht in jedem Maximum aufzutreten2

0) Die Nebellinien im Spektrum von R Aquarii. Im Oktober 1919
fand P. W. MERRILL® auf dem Mt. Wilson-Observatorium gelegentlich seiner
systematischen Aufnahmen der Spektren der Klasse Me, daB} im Spektrum von
R Aquarii, der sich damals im schnellen Helligkeitsaufstieg befand, nicht nur
die Linien des Wasserstoffs, sondern auch die charakteristischen Linien des
Spektrums der Gasnebel hell waren. Diese Entdeckung wurde an anderen Orten
bestitigtt. Spiter hat MERRILL iiber seine nihere Untersuchung des Spektrums
ausfithrliche Mitteilungen gemacht®.

Das Spektrum von R Aquarii stellt sich dar als ein gewdhnliches Me-Spektrum,
iiber welches das charakteristische Spektrum der Gasnebel gelagert ist. Um das
Helligkeitsmaximum waren, wie es bei den Mira-Sternen die Regel ist, die
Wasserstofflinien Hf, Hy und HJ hell; wihrend der Helligkeitsabnahme des
Sternes wurden sie, wie es gleichfalls die Regel ist, immer schwicher. AuBer
den hellen Linien HfB, Hy, H) des Me-Spektrums sind auch dieselben hellen
H-Linien des Nebelspektrums vorhanden, und erstere sind, wie gegen das Ab-
sorptionsspektrum, so auch gegen letztere etwas nach Violett verschoben.
Im Maximum der Helligkeit sind die H-Linien des Nebelspektrums viel schwicher
als die des Me-Spektrums und werden von diesen verdeckt; sie nehmen aber
nicht mit dem Stern zugleich an Helligkeit ab, so daB sie nahe dem Helligkeits-
minimum des Sterns schlieBlich viel heller als die des Me-Spektrums sind. Uber-
haupt scheint die Helligkeit des Nebelspektrums nicht von der des Sternes
abhingig zu sein. Aufler Hf, Hy und Hé wurden noch folgende Linien in dem
Nebelspektrum beobachtet: 4 4363,2 (Nebellinie), 4471,5 (He), 4658,2 (Nebel-
linie), 4958,9 (Nebellinie N,), 5006,8 (Nebellinie N;). Auf Aufnahmen des Lick-
Observatoriums war auch noch die Nebellinie 4 3869 sichtbar.

Fiir die Radialgeschwindigkeit ergaben sich folgende Werte:

Aus den Emissions-Linien des Me-Spektrums —33 km

,» » Absorptions- ,, PR » —19 .,
der Nebellinie 1 4363 —25 5,
,» den iibrigen Nebellinien —10 ,,

Die hellen Linien des Me-Spektrums sind also gegen die Absorptionslinien
nach Violett verschoben, wie es die Regel ist. Die Nebellinien, auBler 1 4363,
sind dagegen etwas nach Rot verschoben.

Spater® hat MERRILL auch noch das Vorhandensein der Nebellinien 4 3967
und 14068 im Spektrum von R Aquarii festgestellt; beide waren aber sehr
schwach. Ende 1926 hat der Verdnderliche dann iiberraschenderweise ein Spek-
trum wie das von P Cygni (vgl. Ziff. 10) entwickelt?.

Es lag nahe zu untersuchen, ob sich nicht auf photographischen Aufnahmen
eine Nebelhiille von R Aquarii nachweisen lieBe. Es gelang in der Tat LAMPLAND®

! Lick Bull 3, S. 41 (1904).

2 Publ. of the Astron. Obs. of the Univ. of Michigan (Detroit Obs.) 2, S. 60 (1916).

3 Harv Bull 697 (1919); Publ AS P 31, S. 305 (1919); 32, S. 247 (1920).

¢ PublASP 31, S.309 (1919); AN 210, S. 61 (1919).

5 ApJ 53, S.375 (1921) = Mt Wilson Contr 206. 6 Publ A SP 34, S. 134 (1922).

7 Harv Bull 842 (1927); Publ A S P 39, S.48 (1927).

8 Pop Astr 30, S. 162, 618 (1922).
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auf dem Lowell-Observatorium, eine solche festzustellen, in der der Verinderliche
zentrisch liegt. Irgendwelche Anderungen in dieser Hiille mit dem Lichtwechsel
des Sternes konnte LAMPLAND! nicht wahrnehmen.

R Aquarii gehért zu den Mira-Sternen mit Lichtkurven der Klasse «,, d. h.
mit langandauernder konstanter Phase im Minimum (P = 3879); das Minimum
im Jahre 1924 hatte allerdings keine konstante Phase, war aber immerhin auch
sehr flach.

¢) Allgemeine Untersuchungen iiber die Me-Spektren. Die bis
vor kurzem {ibliche Bezeichnung Md fiir die Spektralklasse Me wurde von Miss
A. J. CanNoN eingefiithrt?, In den beiden vom Harvard-Observatorium heraus-
gegebenen Katalogen verdnderlicher Sterne® ist aus der Kolumne fiir Angabe
des Spektrums ersichtlich, welche Verinderliche nach dem damaligen Stande
der Kenntnis der Klasse Md angehéren. Ein Verzeichnis der Md-Sterne findet
sich auch in der Abhandlung ,,Stars with Peculiar Spectra® von WILLIAMINA
P. FLEMING*. Hier ist die Klasse Md noch in Unterklassen Md1 bis Md10
eingeteilt, welche nicht ganz zureichend wie folgt definiert werden (S.196):
“A classification was made from an examination of the continuous spectrum,
the comparative brightness of the hydrogen lines being also carefully estimated,
always assuming the brightness of Hy as 10. The first class, of which R Lyncis
is the typical star, shows a spectrum resembling & Tauri, and having.also Hf
and Hy strongly bright and nearly equal, while Hd is barely visible. The last
group, of which R Leonis is the typical star, shows a continuous spectrum, similar
to —2°3653, or a little beyond that star in the classification. Of the bright
hydrogen lines in R Leonis Hf is not seen, Hy is barely visible, and Hd is strongly
marked. The other classes form a nearly continuous sequence between extremes.
S. 225 der zitierten Abhandlung werden noch einige weitere knappe Erldute-
rungen gegeben. Es ist daraus ersichtlich, daB bei

Md1 das kontinuierliche Spektrum Ma ist, Hf und Hy hell, und zwar Hf
heller als Hy,

Md4 Hp unsichtbar, Hd sichtbar, aber nicht so hell wie Hy,

Md6 das kontinuierliche Spektrum Mb, H6 und Hy hell, und zwar Hd = Hy,
H{ auch hell,

Md9 Hé heller als Hy; H{, Hy, HY, H: hell,

Md10 das kontinuierliche Spektrum Mc, HJ viel heller als Hy.

(R Lyncis, dessen Spektrum hier als Md1 bezeichnet wird, wird jetzt zur
Spektralklasse Se gerechnet.)

Die hier skizzierte Einteilung der Klasse Md ist nicht einwandfrei, da, wie
wir gesehen haben, sich bei demselben Stern die relativen Helligkeiten der
Linien des H 4dndern. Immerhin ist aber auch dieser Einteilung eine gewisse
Bedeutung nicht abzusprechen. Die Angaben tiber die Spektra der Me-Sterne
im Katalog der G. u. L. beruhen hauptsichlich auf der Tabelle von WILLIAMINA
P. FLEMING.

Im neuen Draper-Katalog ist von den Unterklassen Md1 bis Md10 nicht
mehr Gebrauch gemacht. Es ist vielmehr fiir jeden Md-Stern, soweit es méglich
war, angegeben, welcher der drei Klassen Ma, Mb, Mc sein kontinuierliches
Spektrum angehért, und auBerdem sind Angaben iiber die Intensitdtsverhiltnisse
der Linien des H auf den fiir den neuen Draper-Katalog verwandten Aufnahmen
gemacht. Hauptsichlich auf den Draper-Katalog stiitzen sich die Angaben
iitber die Spektra der Me-Sterne in unserer Tabelle I.

1 Publ ASP 34, S.218 (1922). 2 Harv Ann 28, Part IT (1901).
3 Harv Ann 48, No. ITT (1903); 55, Part I (1907).
4 Harv Ann 56, No. VI (1912).
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Unter Benutzung der FLEMINGschen Unterabteilungen Md1 bis Md10 hat
W. GYLLENBERG! eine Abhingigkeit des Spektraltypus von der Periodenlinge
nachgewiesen. Er findet fiir verschiedene

Periodenintervalle die folgenden mittleren P Mittl. Spektrum| #
Spektraltypen (#=Zahl der Sterne): (s. neben- — 2001 Md4s 2
stehende Tabelle). 2001 —2404 | Md 5.1 39

Fir eine dhnliche Statistik hat LubpeN- 250 —299 Md 5,7 53
DORFF? die Angaben des neuen Draper-Kata- 300 —349 Md 6,6 ; 53
logs tiber das Helligkeitsverhaltnis 4 von Hé zu >350° Md7,1 62
Hy benutzt. Es ergibt sich folgende Tabelle:

Man sieht, daB fiir jede — — —
der drei Spektralklassen die h Pu | n P | P |
Periodenlingen mit wachsen- ‘
dem h zunehmen; der Gang <1 2350 122 [ 2031 | 9|1, 00 |
der Zahlen ist allerdings nicht = 29 2 s 37

g 1,1—-2,9| 344 | 107 278 |23} 38 | 6
iiberall glatt, aber es ist auch 3,0—50| 329 l ol 319 | 31| 336 | 16
zu bedenken, daB die 4 fir >5,0 341 3] 357 91 396 | 14

die einzelnen Sterne verinder-
lich und iiberhaupt recht unsicher sind, und daB die einzelnen Mittelwerte P,
zum Teil nur auf wenigen Einzelwerten beruhen.

DaB im Mittel die Mae-Sterne die kiirzesten, die Mce-Sterne die lingsten
Perioden haben, wissen wir bereits aus fritheren Betrachtungen (Ziff. 23).

Neuerdings ist die Einteilung der Spektralklasse M in die drei Unterklassen
Ma, Mb, Mc aufgegeben worden und man hat dafiir eine dezimale Unterteilung
M1 bis M10 eingefithrt. Nach diesem System hat P. W. MERRrILL3 die von
ihm auf ihre Radialgeschwindigkeit hin beobachteten Me-Sterne klassifiziert.
Es zeigt sich natiirlich auch bei dieser Art der Klassifikation eine starke Korrelation
zwischen Periode und Spektralklasse.

Die Arbeiten MERRILLs {iber die Radialgeschwindigkeiten der Me-Sterne
werden spiter eingehend besprochen werden. Sie enthalten auch wertvolle
Angaben {iiber die Spektren der einzelnen Veridnderlichen.

Miss CANNON® hat die Anderungen im Spektrum langperiodischer Ver-
dnderlicher mit Hilfe der Objektivprismenaufnahmen des Harvard-Observatoriums
studiert. Sie kommt hinsichtlich der Me-Sterne zu folgenden Resultaten:

1. Es ist eher die Ausnahme als die Regel, daB3 die Hp-Linie hell ist, und
wenn sie hell ist, so ist sie nie die hellste der Linien des H. (Die nihere Unter-
suchung hat niamlich gezeigt, daB, wenn Hf die hellste Emissionslinie ist, das
kontinuierliche Spektrum nicht der Klasse M angehért, sondern der jetzt mit
S bezeichneten Spektralklasse.)

2. Im Spektrum gehen parallel dem Lichtwechsel Veranderungen vor sich.
In einigen Fillen erscheint Ho zuerst und wird 10- bis 20mal so hell als Hy.
Im Maximum erreicht Hy oft die Helligkeit von HS. Die relativen Intensititen
dieser beiden Linien variieren in verschiedenen Maxima desselben Sternes.

3. Die Verteilung des Lichtes im kontinuierlichen Spektrum #ndert sich
mit der Helligkeit, ebenso die Intensitit gewisser Absorptionslinien. Z. B. war
das kontinuierliche Spektrum von S Carinae im Maximum K5, im Minimum Mc.

Uber die Intensititsinderungen der Emissionslinien im Spektrum der
Me-Sterne hat MERRILL eine genauere Untersuchung ausgefiihrts. Von den
Sternen R Leonis, R Hydrae, R Serpentis, X Ophiuchi, 7 Cygni und T Cephei

! Lund Medd Série I, Nr. 90 (1918). 2 AN 228, S.369 (1926).
3 Ap J 58, S.215 (1923) = Mt Wilson Contr 264. ¢ Pop Astr 27, S. 527 (1919).
5 ApJ 53, S. 185 (1921) = Mt Wilson Contr 200.



142 Kap. 2. H. LuDENDORFF: Die verinderlichen Sterne. Ziff. 27.

wurden Spektrogramme hergestellt, die der Zeit nach iiber einen betrichtlichen
Teil der Periode ihres Lichtwechsels verstreut liegen, und die Intensititen der
Linien HO, Hy, 14202 (Fe), 4308 (Fe), 4571 (Mg) wurden niher untersucht.
Das Ergebnis stellt MERRILL in Abb. 16 bildlich dar. Die starke Kurve ist die
mittlere Lichtkurve fiir o Ceti, R Leonis, R Hydrae, y Cygni und T Cephei;
die ibrigen Kurven stellen den zeitlichen Verlauf der Intensititen der genannten
fiinf Emissionslinien in einer willkiirlichen Skala dar. Die Abszissen sind die

Grolle

|

L | |
~o4 —02 7 702 ] +0,6

Abb. 16. Intensitatsinderungen der hellen Linien bei den Me-Sternen nach MERRILL.

vom Helligkeitsmaximum an gezdhlten Phasen des Lichtwechsels, ausgedriickt
in Bruchteilen der Perioden. Einer weiteren Erlduterung bedarf die Abbildung
nicht. Man ersieht aus ihr, wie die Linien ihre absoluten und ihre relativen
Intensitdten dndern.

MEeRRILL macht in dieser Abhandlung noch einige interessante Neben-
bemerkungen. Er hebt hervor, dal um das, Helligkeitsmaximum herum die
Si-Linie 23905,5 nichst den Linien des H die hellste Emissionslinie ist. Die
Mg-Linie 24571 ist besonders fiir niedrige Temperaturen charakteristisch.
Linien niedriger Temperatur sind auch die Fe-Linien 4 4202 und 4308; es ist
aber eigentiimlich, daB die tibrigen der gleichen Temperaturklasse angehérenden
Linien des Fe nicht auftreten. Auf diese merkwiirdige Tatsache hat fiir o Ceti
spiter auch BAXANDALL in einer schon zitierten Arbeit! hingewiesen und auf
Grund derselben die Richtigkeit der Identifizierung dieser Linien bezweifelt
(vgl. diese Ziffer unter f).

Ferner ist zu erwihnen, daB, im Gegensatz zu ihrem Verhalten bei o Ceti,
die Absorptionsbanden bei X Ophiuchi bei der Helligkeitsabnahme des Sternes
schwicher werden.

Spdter? hat MERRILL ein Verzeichnis von allen hellen Linien gegeben,
die er auf fiinf oder mehr Spektrogrammen von Me-Sternen gemessen hat. Sie
gehéren auBer dem Wasserstoff dem Fe (4 4202, 4308, 4376), Si (3905, 4103),
Mg (4571), Mn (4031) an. Eine Anzahl weiterer heller Linien 148t sich nicht
mit Sicherheit identifizieren.

Ferner hat MERRILL auch fiir eine groflere Zahl (fast 100) Absorptionslinien
in den Me-Spektren die Wellenldngen abgeleitet und die Linien nach Méglich-
keit identifiziert. Es sind darunter vor allem die Linien niedriger Temperatur
des Fe, V, Mn, Cr, Ca, Sr vertreten. Wie ein Vergleich mit A. S. KiNgs Studien
iiber das Verhalten dieser Linien im elektrischen Ofen lehrt, ist anzunehmen,
daB die Temperatur in der umkehrenden Schicht der Me-Sterne zur Zeit des

1 Obs 46, S. 82 (1923). 2 ApJ 58, S. 195 (1923) = Mt Wilson Contr 265.
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Belligkeitsmaximums etwa 2200° ist. Wir haben frither erwidhnt, da nach
KinG die Titanoxydbanden bei 1900° auftreten.

Wir haben schon mehrfach hervorgehoben, dafl im Spektrum der Me-Sterne
die hellen Linien gegen die Absorptionslinien nach Violett verschoben sind.
Niher werden wir darauf bei der Besprechung der Untersuchungen iiber die
Radialgeschwindigkeiten der Me-Sterne eingehen.

Es geht aus den obigen Ausfithrungen hervor, daBl das frither eingehend
besprochene Spektrum von o Ceti bzw. sein Verhalten zu den Helligkeitsinde-
rungen des Sternes im ganzen durchaus typisch fiir die Me-Sterne ist.

Nur sehr wenige M-Sterne mit hellen Wasserstofflinien sind bekannt, die
nicht zur Klasse der Mira-Sterne (bzw. in einigen Féllen zur Klasse der RV Tauri-
Sterne) zu rechnen sind. Eine Zusammenstellung derselben (mit Literatur-
angaben) liefert A. H. Jov!. Es handelt sich dabei um 6 Zwerg- und 6 Riesen-
sterne. Die 6 Zwergsterne scheinen keine Verinderungen der Helligkeit auf-
zuweisen, von den 6 Riesensternen sind einige, darunter W Cephei, gering und
unregelmiBig veridnderlich, also wahrscheinlich zur Klasse der u Cephei-Sterne
zu rechnen. In den Spektren fast aller dieser Sterne zeigen sich aber doch wesent-
liche Verschiedenheiten gegeniiber den Me-Spektren der Mira-Sterne. Eine
Ausnahme bildet nur C.D.M. —33°16843, der ein Riesenstern konstanter
Helligkeit mit typischem Me-Spektrum ist. Auf den Veridnderlichen S Persei,
der ein typisches Me-Spektrum besitzt und unregelmiBig verdnderlich ist, haben
wir schon hingewiesen.

28. Die Spektra der Mira-Sterne der Klasse Se. Schon seit einiger Zeit ist
man darauf aufmerksam geworden, daB die Spektren einiger Veridnderlicher,
die man bis dahin zur Klasse Me rechnete, besondere Eigentiimlichkeiten zeigen,
z. B. das Spektrum von R Cygni?. Man erkannte schlieBlich, daf3 das konti-
nuierliche Spektrum dieser Verinderlichen dem einer kleinen Zahl von nicht-
veranderlichen Sternen gleicht, fiir welche n! Gruis das typische Beispiel ist.
Man hat fiir diese Spektralklasse die Bezeichnung S eingefiihrt.

Die Spektren der Klasse S, und speziell die der Klasse Se, sind von P. W.
MEeRRILL? eingehend untersucht worden. Die von ihm gegebene Tabelle der
S-Sterne umfalt 16 Verinderliche (alle Se) und 6 nichtveridnderliche Sterne
(alle S). Die Veridnderlichen sind auch in unserer Tabelle IT zusammengestellt;
es sind dort, gegeniiber MERRILLs Tabelle, noch drei Objekte dieser Art hinzu-
gekommen.

Nach MERRILL ist die Spektralklasse S der Klasse Ma nidher verwandt als
irgendeiner anderen Spektralklasse. Besonders kompliziert ist das Spektrum
zwischen 1 4630 und 4 4660, wo augenscheinlich Absorptionslinien und -banden
sowie Emissionslinien auftreten. Der Abfall der Intensitit des kontinuierlichen
Spektrums ist von 4 4500 nach kleineren Wellenldngen hin stirker als bei dem
Ma-Spektrum. Unter den Absorptionslinien fallen besonders 1 4554 (Ba) und
4 4607 (Sr) durch ihre Intensitit auf.

Die Emissionslinien sind, wie bei den Me-Sternen, gegen die Absorptions-
linien nach Violett verschoben. Hw ist hell. Hf ist heller als Hy (was bei den
Me-Sternen nie vorzukommen scheint) und Hy heller als Hd oder in einigen Fillen
gleich HS. He ist stets unsichtbar, H war bei einem oder zwei Sternen nach-
zuweisen. Merkwiirdig ist das Vorkommen der Funkenlinien des Fe 14584,
4924, 5018, die als breite Emissionen auftreten. Vielleicht ist aber diese Identifi-

1 Ap J 63, S.301 (1926) = Mt Wilson Contr 311, S. 21.

2 EspIN, MN 72, S. 546 (1912); W. H, WricaT, M N 72, S. 548 (1912).

8 ApJ 56, S.457 (1922) = Mt Wilson Contr 252. Vgl. auch ApJ 63, S.13 (1926)
= Mt Wilson Contr 306.
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zierung nicht zutreffend. Auch die sonst noch vorkommenden Emissionslinien
sind breit, auller den Linien des H und den beiden auch bei den Me-Sternen
vorkommenden Linien 14511,4 und 4521,4. Diese breiten Emissionslinien
lassen sich nicht identifizieren, ebensowenig wie die beiden letztgenannten
Linien.

Die im weniger brechbaren Teile des Spektrums auftretenden Absorptions-
banden lassen sich mit den im Bogenspektrum des Zirkons auftretenden, wahr-
scheinlich dem Zirkonoxyd zuzuschreibenden Banden identifizieren, wie MERRILL
nachweisen konnte!, und zwar mit groBer GewiBheit. Auch im brechbareren
Teil des Spektrums stimmen zahlreiche Linien mit Bogenlinien des Zirkons
iiberein. Die Titanoxydbanden der M-Spektren sind nicht vorhanden.

A. S. KinG? gibt als untere Grenze der Temperatur fiir das Auftreten der
Zirkonoxydbanden im elektrischen Ofen die Zahl 2400° bis 2500° an, wihrend
die Banden des Titanoxyds schon bei 1900° erscheinen. D. H. MENzEL?® ist
der Ansicht, da die Temperatur der S-Sterne besonders niedrig sein miisse.

Nach MERRILLS Meinung spalten sich die S-Spektren von der gewoéhnlichen
Spektralfolge BAF G KM zwischen K und Ma ab.

29. Die Spektra der Mira-Sterne der Spektralklassen R und N. Fiir die
allgemeine Beschreibung der Spektralklassen R und N muB3 auf den Abschnitt
iiber die Sternspektra im ,,Handbuch der Astrophysik“ sowie auf den neuen
Draper-Katalog verwiesen werden, fiir die R-Spektra ferner auf die Unter-
suchungen von W. C. Rurus? und von R. F. SANFORDS, fiir die N-Spektra
auf die von C. D. SHANE®, von J. H. Moorg?, von R. F. SANFORD® und von
P. W. MERrILL?. Es sei hier nur daran erinnert, daB die Spektralklasse R
einen Ubergang von G zu N bildet, und daB fiir N die Absorptionsbanden des
Kohlenstoffes (Swan-Banden und Zyan-Banden) charakteristisch sind.

Speziell iiber die Spektra der wenigen R-Sterne (vgl. Tabelle IV), von denen
wir wissen, daf} sie zur Mira-Klasse gehoren, ist nur wenig bekannt. Im Spektrum
von RU Virginis sind nach dem neuen Draper-Katalog Hf und Hy hell, und
zwar an Intensitit ungefahr gleich. Bei VX Geminorum (Spektrum Rp, P =3774;
der Stern ist in unserer Tabelle IV nicht enthalten, da er im Hauptkatalog der
G.u.L. noch nicht vorkommt) sind nach SANFORD Hf, Hy und HJ hell'®, und
zwar ist Hf heller als Hy, Hy heller als H611; diese Linien sind gegen die Ab-
sorptionslinien, wie bei den Me-Sternen, nach Violett verschoben, und zwar
um einen Betrag, der einer Differenz der Radialgeschwindigkeiten von 13 km
entspricht. Das Spektrum von VX Geminorum hat Ahnlichkeit mit einem solchen
der Klasse Se.

Das Spektrum von U Cygni (R8) ist von SHANE ndher untersucht worden
zusammen mit den Spektren von N-Sternen, zu denen er diesen Stern rechnet.
Es handelt sich dabei um R Leporis sowie ferner um mehrere andere N-Sterne,
deren Lichtwechsel gegenwirtig als unregelmiBig angesehen wird; es ist aber
keineswegs ausgeschlossen, daB3 der Lichtwechsel dieser Sterne doch bestimmte
Perioden innehilt, die nur wegen der Kleinheit der Lichtschwankungen noch
nicht erkannt worden sind. SHANE kommt zu folgenden Schliissen:

1 PublASP 35, S.217 (1923). 2 PublASP 36, S. 140 (1924).

3 Harv Circ 258 (1924).

4 Publ. of the Astr. Obs. of the Univ. of Michigan (Detroit Obs.) 2, S.103 (1916).
5 ApJ 59, S.339 (1924) = Mt Wilson Contr 276. 6 Lick Bull 10, S. 79 (1920).

7 Lick Bull 10, S. 160 (1922). 8 PublASP 38, S.177 (1926).

9 ApJ 63, S.13 (1926) = Mt Wilson Contr 306.

10 Vgl. auch Harv Circ Nr. 184 (1914).

11 PublASP 36, S. 351 (1924).
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1. Die hellen Linien des H, die sich tibrigens keineswegs bei allen beobachteten
Sternen feststellen lieBen, fehlen oder sind sehr schwach zur Zeit des Helligkeits-
minimums des Verdnderlichen. Bei der Helligkeitszunahme tauchen sie auf,
zuerst Hx und HB, dann Hy und HS. Kurz vor dem Maximum (bei den Me-
Sternen nach dem Maximum) erreichen sie ihre gréSte Intensitit und ver-
schwinden dann, wahrscheinlich in umgekehrter Reihenfolge, wenn der Stern
wieder um eine bis zwei GroBenklassen abgenommen hat.

2. Die Kohlenstoffabsorptionsbanden scheinen um das Maximum an Inten-
sitit abzunehmen. Das rote Ende des Spektrums wird bei der Helligkeits-
abnahme stdrker relativ zum brechbareren Ende.

3. Gewisse helle Linien unbekannten Ursprungs, namentlich eine solche bei
4 5845,3, scheinen mit dem Lichtwechsel an Intensitit verinderlich zu sein.

4. Die Absorptionslinien D des Na sind um das Helligkeitsminimum sehr
breit, zur Zeit des Maximums schmaler.

Die unter 1. bis 3. angefithrten Tatsachen zeigen, daB die Anderungen im
Spektrum der N-Sterne ganz dhnlich verlaufen wie bei den Me-Sternen. Zudem
sind bei U Cygni die hellen Wasserstofflinien gegen die Absorptionslinien nach
Violett um einen Betrag verschoben, der einer Differenz der Radialgeschwindig-
keiten von 14 km entspricht. (Hf war heller als Hy, Hy heller als Hd; auf den
Aufnahmen von SHANE war manchmal Hy heller als Hf.) Bei den anderen von
MooRrE untersuchten Verinderlichen der Klasse N — ganz vorwiegend solche,
die man gegenwirtig als unregelmiBig ansieht, oder deren Periode man wenig-
stens nicht kennt — lieBen sich helle Wasserstofflinien nicht wahrnehmen.
Bei UV Aurigae hat P. W. MERRILL! sie neuerdings festgestellt.

Es kann nach den hier gemachten Ausfithrungen kaum zweifelhaft sein,
daf} die Ursache des Lichtwechsels bei den Mira-Sternen der Spektralklassen R
und N dieselbe ist wie bei denen der Spektralklasse Me. Dasselbe trifft natiir-
lich auch fiir die Mira-Sterne der Spektralklassen Se, sowie K und M (ohne
helle Linien) zu.

30. Die Farben der Mira-Sterne. Da die Mira-Sterne Spektraltypen an-
gehoren, die tiefen Temperaturen entsprechen, so mufl ihre Farbe rétlich oder
rot sein. DafB} dies zutrifft, ist eine lingst bekannte Tatsache. Niaheres iiber
die Entwicklung der Erkenntnis, daBl die Mira-Sterne rot seien, mag man in
Bd.I von HaGeEns Werk ,,Die verinderlichen Sterne®, S.727ff., nachlesen.
Ebenso ist es auch schon lingere Zeit bekannt, daB3 bei den Mira-Sternen langere
Perioden mit stirkerer Rotfirbung der Sterne verbunden sind (vgl. Ziff. 7).

Im Generalkatalog der G.u.L. sind die Farben der Mira-Sterne in der
OstHOFFschen Skala gegeben (vgl. dazu Vorwort zu Bd. I der G. u. L., S. XIV).
Dieses Material hat H. THOMAS in seiner schon

mehrfach erwidhnten Dissertation einer Bearbei- Maximalheliigkeit| Mittl. Farbe | Anzahl
tung unterzogen. Er weist zunichst nach, daB —em g .0 0
die scheinbaren Maximalhelligkeiten der Mira-  u” ¢mg 78 24
Sterne einen deutlichen Zusammenhang mit der 7 ,0—7.,9 7,0 74
Farbe zeigen, und zwar gelangt er zu neben-  8.,0—8.9 6.4 | 147
stehender Tabelle: 9 31—0"?(;9 gg 23
Diese Korrelation schreibt THOMAS wohl mit = ’ 0
Recht einem physiologischen Effekt zu. Indem er > NGttL Farbe| Ansail
nun alle Farbenangaben der G. u. L. auf die achte
GréBenklasse reduziert (mit Hilfe obiger Tabelle), =250" 5,8 | 130
findet er schlieBlich folgenden Zusammenhang gggd:gggd g’é %
zwischen Periode und Farbe: 350 —400 7i1 56
1 PublASP 38, S.176 (1926). >400¢ 7,8 60

Handbuch der Astrophysik. VI. 10
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Auf den Spektraltypus ist dabei keine Riicksicht genommen. Das Gesetz,
das sich hier widerspiegelt, war bei unseren fritheren Betrachtungen schon da-
durch zum Ausdruck gekommen, dafl die Mae-Sterne die kiirzesten, die Mce-
Sterne die lingsten Perioden haben, und daB auch die sehr roten N-Sterne
(Farbe meist 9° oder 10°) sehr lange Perioden besitzen.

Der Farbenindex der Spektralklasse M ist nach E.S. King +1%,35. In
guter Ubereinstimmung damit ergibt sich als Farbenindex von 10 Me-Sternen
im Maximum ihrer Helligkeit im Mittel +1®,2 (nach Table VI in Harv Ann
84, No. 4 unter Hinzuziehung von T Andromedae nach Harv Ann 80, No. 8),
wihrend man als Farbenindex fiir 4 Se-Sterne im Mittel +1™,7 findet
(P. W. MERRILL gibt als Farbenindex der S-Sterne +41™,8 an). Diese Mittel-
werte sind aber keineswegs sehr sicher. Fiir die Sterne der Spektralklasse R
gibt W. C. RUFUs in seiner frither zitierten Arbeit +1™,7 an, fiir den Farben-
index der N-Sterne fand J. A. PARKHURST +27,5. Fiir die extrem roten N-Sterne
(Unterklasse Nc) ist der Farbenindex augenscheinlich noch viel gréBSer; Miss
H.S. Leavitt! fand fiir S Cephei im Maximum seiner Helligkeit einen solchen
von rund -+5™.

Gleichzeitig mit dem Lichtwechsel der Mira-Sterne gehen, wie wir gesehen
haben, im Spektrum dieser Objekte Verdanderungen vor sich, auf Grund derer
man ein Anwachsen des Farbenindex mit Abnehmen der Helligkeit erwarten
kénnte. In der Tat konnte Miss LEAVITT nachweisen, daBl der Farbenindex
des eben erwihnten N-Sternes S Cephei mit Abnahme der Helligkeit des Ver-
inderlichen auf mehr als 4+-6™,5 zunahm. Auch bei Mira-Sternen der Klasse Me
wollen einige Beobachter ein Réterwerden mit der Helligkeitsabnahme bemerkt
haben?. Es ist aber iiber die Anderung der Farbe bzw. des Farbenindex bei
den Me-Sternen erst sehr wenig bekannt. Bei T Andromedae betrigt nach
H. C. WiLson3 der Farbenindex im Helligkeitsmaximum -+1%,35, im Hellig-
keitsminimum -0%,70, der Stern wire hiernach also im Maximum rdéter als
im Minimum. Bei den in Harv Ann 84, No. 4, bearbeiteten 13 zirkumpolaren
Mira-Sternen (Spektra Me und Se) sind die in Table V angegebenen Farben-
indices im Helligkeitsminimum teils groBer, teils kleiner als die in Table VI
gegebenen Farbenindices im Maximum, und meist betrigt der Unterschied nur
wenige Zehntel der GréBenklasse. (Am gréBten, 0,70, ist der Unterschied bei
T Cassiopeiae, und zwar liegt er hier im selben Sinne wie bei T Andromedae.)
Im Durchschnitt scheint sich also der Farbenindex bei den Mira-Sternen der
Spektralklassen Me und Se nicht sehr zu dndern. Da dieses Resultat ziemlich
unerwartet ist, so wiren weitere und genaue Untersuchungen iiber diese Frage
sehr erwiinscht.

Da sich der Farbenindex nicht sehr zu dndern scheint, so miissen die photo-
graphischen und die visuellen Lichtkurven der Me- und Se-Sterne sehr nahe
parallel verlaufen; daBl dies der Fall ist, lehrt die graphische Darstellung solcher
Kurven in Harv Ann 84, No.1. (Vgl. ferner z. B. auch die photographische
und die visuelle Lichtkurve von T Columbae in Harv Bull 837, von S Sculptoris
in Harv Bull 838 und von R Chamaeleontis in Harv Bull 842.)

31. Die Temperaturen der Mira-Sterne. Aus den Eigenschaften der Spektra
der Mira-Sterne muB3 der SchluB gezogen werden, dal die Temperaturen dieser
Objekte ziemlich tief sind. In der Tat nimmt man ja fiir gewdhnliche M-Sterne
eine effektive Temperatur von etwa 3000° an.

1 Harv Circ 188 (1915).
2 Niaheres daritber bei HaGeN, Die veranderlichen Sterne, I, S. 742.

3 Harv Ann 80, No. 8 (1917).
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Zu sehr interessanten Resultaten iiber die Temperaturen der Me-Sterne
sind S.B. NicrorsoN und E. PETTIT auf dem Mt. Wilson-Observatorium auf
Grund von Messungen mit der Vakuumthermosdule gelangt!. Ihre wichtigsten
Ergebnisse sind in folgender Tabelle zusammengestellt:

Sédmtliche Zahlen in

dieser Tabelle auﬁer de;n Warmeindex| ‘poaie A‘g;‘lliiﬁge Temperatur
Temperaturen sind in
GroBenklassen ausgedriickt.  RT Cygni 1,5 6.8 7—12 | 3960°
Der Wirmeindex ist die Z 8,0 9.1 4—13 | 1690
Differenz zwischen visueller RCaneri 6.2 83 712 1910
i ' C € X Ophiuchi 5,6 7.3 7— 9 | 2040
und radiometrischer Gréfe, . 6,1 8,0 — 1940
wobei letztere definiert ist R Leonis 8,3 9,4 6—10 1650
als GréBe eines A0-Sternes, X Iydrae 8,0 9,0 5—10 | 1710
. R Aquilae 6,8 9,8 6—12 1810
der dieselbe Gesamtstrah- . 44 6.5 _ 2260
lung ergibt wie der in Rede o Ceti 7,6 9,0 2— 9 | 1720
stehende Stern. In der Ko- ” 6,6 6,6 - 1850

lumne ,,Visuelle GréBe’ ist
diese fiir die Zeit der Beobachtung gegeben; die nichste Kolumne enthilt die
gendherten Helligkeitsgrenzen fiir die betreffenden Verdnderlichen. Die Tem-
peraturen sind aus den Wirmeindices unter gewissen Annahmen berechnet,
auf die hier nicht niher eingegangen werden kann, und zu denen auch die
recht zweifelhafte gehort, daB diese Sterne wie schwarze Korper strahlen.
Es zeigt sich nun auf Grund der Tabelle, daB nahe dem Minimum R Leonis,
R Hydrae und o Ceti effektive Temperaturen von 1700° haben, wihrend
bei den nahe dem Maximum beobachteten Sternen R Cancri, X Ophiuchi
und o Ceti die Temperaturen etwa 1900° bis 2000°, bei RT Cygni sogar nahezu
4000° betragen. (Das Studium der Spektra hatte [vgl. Ziff. 27] zur Annahme
einer Temperatur von 2200 °im Helligkeitsmaximum gefithrt.) Bei R Aquilae
entspricht einer Helligkeitsinderung von 3™,3 eine Temperaturinderung von 450°,
wiahrend die entsprechenden Zahlen bei o Ceti 2™,4 und 130° sind. Der aus den
Anderungen in den Spektren gezogene SchluB, daB bei den Me-Sternen die Tem-
peratur im Helligkeitsminimum niedriger ist als im Helligkeitsmaximum, wird hier
bestatigt. Im allgemeinen scheinen die Temperaturen auch im Helligkeitsmaximum
niedriger zu sein als bei den gewohnlichen M-Sternen ; allerdings darf man die Un-
sicherheiten, denen solche Temperaturberechnungen unterliegen, nicht vergessen.

Man sieht ferner, daB sich die radiometrische GréBe, also die Gesamt-
strahlung, weit weniger dndert als die visuelle Helligkeit. Fiir die zweimal
beobachteten Sterne ergibt sich:

Spitere Messungen von E. PETTIT und

S. B. NicHOLSON? an y Cygni ergaben, dafB Radiofet™ | Vieele
mit Anwachsen der visuellen GroBe des Ster- —

nes von 12™ auf 4™ 3, also auf ungefihr das X Ophiuchi 1,7 37;'3
1300fache, die Gesamtstrahlung nur auf das Aquilae ;9 9:2
1,7fache anwuchs. Fiir o Ceti fanden sie?® als " 2,1 6,5
durchschnittliche Temperaturen im Maximum o Ceti 1,4 9,0
und Minimum 2300° und 1800° und eine Ande- ” 0.0 6.6

rung der Gesamtstrahlung um 1™,1.
Da8 die roten Sterne radiometrisch iiberraschend hell sind, ist eine bekannte
Tatsache. Die Me-Sterne scheinen besonders groBe Wairmeindices zu haben,
L Publ ASP 34, S. 132, 181, 290 (1920); Pop Astr 31, S. 18 (1923).

2 Annual Report of the Director of the Mt Wilson Obs., 1923, S. 205.
3 Ap J 63, S. 330 (1926) = Mt Wilson Contr 311, S. 50.

10*
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denn fiir gewohnliche M-Sterne liegen letztere nach NicrorsonN und-PETTIT
zwischen 2®,4 und 4%,2. Die Gesamtstrahlung von y Cygni ist, wenn dieser Stern
die visuelle GroBe 12m hat, ebenso stark wie die von Regulus (B8, GréBSe 1™,3).

Fiir zwei N-Sterne (X Cancri und U Hydrae) haben Nicaorson und PETTIT
Wirmeindices gefunden (3™,2 bzw. 2™,9), die auffallend klein sind.

Kolorimetrisch sind y Cygni und o Ceti von J. HOPMANN in Bonn beobachtet
worden!. Bei beiden Sternen kommt er zu dem Schluf, daB die gro8en Hellig-
keitsschwankungen durch Anderungen der effektiven Oberflichentemperatur
hervorgerufen werden, wihrend die Gesamtstrahlung nur geringen Schwankungen
unterliegt, die einen anderen zeitlichen Verlauf haben, etwa so, wie sich die
visuellen Lichtkurven von Periode zu Periode dndern. Als Maximaltemperatur
bzw. Minimaltemperatur ergaben sich fiir o Ceti die Werte etwa 3800° bzw.
<C2000°, fiirr 4 Cygni 2600° bzw. <<1800°. HopMANNs Ergebnisse stimmen also
mit denen von PETTIT und NicHOLSON leidlich iiberein, wenn auch die Maximal-
temperaturen héher sind als die von letzteren gefundenen. HoPMANNZ? hat
auch Verdnderliche der Spektralklasse N (Mira-Sterne und unregelmiBige)
kolorimetrisch beobachtet; die von ihm aus diesen Messungen berechneten
Temperaturen liegen zwischen 2000° und 3000°, fiir S Cephei (Nc) findet er
1400°.

32. Die Radialgeschwindigkeiten der Mira-Sterne. Die Radialgeschwindig-
keiten der den Spektralklassen K, M (ohne helle Linien), R und N angehérenden
Mira-Sterne sind nur in ganz vereinzelten Fillen bekannt, und es ist ganz un-
moglich, aus diesen vereinzelten Werten irgendwelche Schliisse zu ziehen. Er-
wihnt soll nur werden, daB die Radialgeschwindigkeit von 5 Geminorum (Spek-
trum Ma) verdnderlich ist®, und zwar, soweit wir bisher wissen, zwischen den
Grenzen 414 km und 25 km; es entzieht sich aber noch unserer Kenntnis,
ob die Anderungen der Radialgeschwindigkeit in irgendeiner Beziehung zu dem
Lichtwechsel dieses Sternes stehen.

Im folgenden haben wir uns also ausschlieBlich mit den Radialgeschwindig-
keiten der Mira-Sterne der Spektralklassen Me und Se zu beschiftigen. Schon
gelegentlich der Besprechung der Untersuchungen iiber die Spektra der Me-
Sterne haben wir einige Untersuchungen iiber die Radialgeschwindigkeiten
solcher Sterne, namentlich von o Ceti, erwihnt, und wir haben vor allem gesehen,
daB die Emissionslinien relativ zu den Absorptionslinien nach Violett ver-
schoben sind. Des weiteren brauchen wir hier solche vereinzelten Bestimmungen
von Radialgeschwindigkeiten nicht anzufithren, da sie von P. W. MERRILL bei
seiner Gesamtdiskussion iiber die Radialbewegung der Mira-Sterne zusammen-
gestellt und benutzt worden sind. MERRILL hat jahrelang, zuerst auf dem Detroit
Observatory, dann auf dem Mt. Wilson Observatory, die Radialgeschwindig-
keiten dieser Sterne beobachtet, und unsere heutigen, schon ziemlich eingehenden
Kenntnisse dariiber sind in allererster Linie ihm zu verdanken.

MEeRRILL hat die Resultate seiner Forschungen in drei Arbeiten verdffent-
licht®. In der ersten sind Radialgeschwindigkeiten von 24 Mira-Sternen gegeben,
die aber meist nur auf Messungen der Emissionslinien des H beruhen. Er weist
darauf hin, daB, wie es fiir o Ceti und y Cygni schon aus den Untersuchungen
von W. W. CamMPBELL und von G. EBERHARD bekannt war, auch bei den anderen
Sternen, bei denen Absorptionslinien gemessen werden konnten, nidmlich bei
R Leonis, R Serpentis und R Cassiopeiae, die hellen Linien gegen die dunklen

1 AN 222, S.237 (1924); 226, S. 1 (1925); 227, S.257 (1926).

2 AN 226, S.225 (1925). 3 ApJ 16, S. 114 (1902).

4 ApJ 41, S.247 (1915); Publ. of the Astr. Obs. of the Univ. of Michigan (Detroit
Obs.) 2, S. 45 (1916); Ap J 58, S.215 (1923) = Mt Wilson Contr 264.
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nach Violett verschoben sind. In der zweiten zitierten Arbeit bringt MERRILL
bereits ein viel groBeres Material bei, nimlich Messungen von Emissionslinien
an 43 Mira-Sternen und von Absorptionslinien an 13 von diesen. Die Aufnahmen
sind fast ausnahmslos in der Nihe der Helligkeitsmaxima gewonnen. Anderungen
der Radialgeschwindigkeit lieBen sich in keinem Falle nachweisen. Die Emissions-
linien sind in allen beobachteten Fillen gegen die Absorptionslinien nach Violett
verschoben. Die von der Sonnenbewegung befreiten Radialbewegungen sind
sehr groB (Niheres dariiber spiter). Die weiteren Schliisse, die MERRILL damals
zog, kénnen hier tibergangen werden, da seine dritte Arbeit ein festeres Funda-
ment fiir solche Folgerungen liefert und diese daher besser bei Besprechung
dieser dritten Arbeit erértert werden.

Im AnschluB an die zweite MERRILLsche Abhandlung machte H. LUDEN-
DORFF! darauf aufmerksam, daf die von MERRILL gemessenen Verschiebungen
der Emissionslinien gegen die Absorptionslinien eine starke Korrelation mit
der Periodenlinge zeigen; je groBer diese ist, umso gréBer ist auch die Ver-
schiebung. Aus den (im ganzen 14) damals bekannten Werten dieser Verschiebung
lieB sich eine provisorische Formel ableiten, welche aus der Periode die Ver-
schiebung zu berechnen gestattet. Bringt man nun bei den Mira-Sternen, bei
welchen nur die hellen Linien gemessen sind, an die aus diesen folgenden Radial-
geschwindigkeiten diese errechneten Verschiebungen an, so erhdlt man, wenigstens
gendhert, die den Absorptionslinien entsprechenden Radialgeschwindigkeiten.
Nach W. HE1skaNEN und H. LUDENDORFF? zeigen auch diese, nachdem man
sie von der Sonnenbewegung befreit hat, eine Korrelation mit der Periode, und
zwar haben die Me-Sterne kurzer Periode durchschnittlich gréBere Radial-
geschwindigkeiten als die lingerer Periode. (Zum mindesten ist zu konstatieren,
dafl mit wachsender Periode die Streuung der Werte der Radialgeschwindigkeit
abnimmt.)

Eine groBe Vertiefung unserer Kenntnis von den Radialgeschwindigkeiten
der Mira-Sterne brachte dann die dritte der oben zitierten Arbeiten von MERRILL,
Sie gibt uns die Radialgeschwindigkeiten von im ganzen 133 Veridnderlichen der
Spektralklassen Me und Se. Bei 47 von ihnen sind sowohl die Absorptions-
wie die Emissionslinien gemessen, bei den iibrigen nur letztere. Von den Emis-
sionslinien kamen hauptsichlich Hf, Hy und HJ in Betracht, doch wurden in
manchen Fillen auch noch weitere Linien des H, sowie Emissionslinien anderer
Elemente gemessen. Was zunichst die aus den Verschiebungen der Emissions-
linien folgenden Radialgeschwindigkeiten V, angeht, so scheinen diese bei dem-
selben Stern in verschiedenen Maxima konstant zu sein. Dagegen zeigen sich
bei einigen Sternen Anderungen von V,, die von der Phase des Lichtwechsels
abhingig sind. In Abb. 17 sind die auffilligsten Beispiele dieser Art graphisch
dargestellt. Die Ordinaten sind die V,, die Abszissen die Abstinde vom Hellig-
keitsmaximum in Tagen; Kreise stellen Beobachtungen von halbem Gewicht
dar. Bei R Hydrae scheint keine Abhingigkeit vorhanden zu sein, bei R Leonis,
X Ophiuchi, y Cygni und T Cephei dagegen haben die V, bald nach dem Hellig-
keitsmaximum des Sternes ein negatives Maximum. Ebenso wie bei diesen Sternen
scheint die Sachlage bei R Virginis und R Canis minoris zu sein, und auch bei
anderen Sternen sind Andeutungen fiir dieselbe Erscheinung vorhanden.

Die kontinuierlichen Spektra der Sterne wurden meist nur zu Zeiten, die
den Helligkeitsmaxima nahe lagen, auf den Platten erhalten. Anderungen in
den aus den Messungen der Absorptionslinien folgenden Radialgeschwindigkeiten
V, lieBen sich nicht feststellen.

1 AN 212, S. 483 (1921). 2 AN 213, S.297 (1921).
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Ziff. 32.

Die Verschiebungen der Emis-
sionslinien gegen die Absorp-
tionslinien, also die Differenzen
V,—V,, hat MERRILL, wie er-
wihnt, fiir 47 Sterne (darunter
drei der Spektralklasse Se, nim-
lich R Andromedae, U Cassio-
peiae und R Geminorum) messen
konnen. Wir geben in der fol-
genden Tabelle diese Werte an,
auf ganze Kilometer abgerundet.
Bei der Berechnung derselben
wurden von MERRILL auch die V,
als konstant betrachtet, d. h. die
Mittel aus den beobachteten V,
genommen. In der Tabelle geben
wir aber nicht nur die von
MERRILL ermittelten Werte von
V,—V,, sondern auch noch die
fiir 16 Me-Sterne des siidlichen
Himmels, welche spiter von
Lean B. Arren? veroffentlicht
worden sind, und die MERRILL
nochnichtzur Verfiigung standen.
Die betreffenden Verinderlichen
sind in der Tabelle durch einen bei-

MERRILL. gesetzten Stern gekennzeichnet.
Stern Va—Ve Stern Va—Ve Stern Va—Ve
R Andromedae +28km | R Ceti +11 km T Normae* 410 km
T + 5 U +12 R Octantis* +15
w +16 T Columbae* + 8 X Ophiuchi +13
R Aquarii +14 S Coronae bor. +21 U Orionis 420
T +17 x Cygni “+19 S Pavonis* + 4
R Aquilae + 9 W -1 T * + 5
R Arietis +12 X Delphini + 7 R Persei +11
R Bootis +11 R Draconis + 6 19) + 5
v +11 R Geminorum +21 R Phoenicis* +28
R Cancri +14 A\ +11 S * + 5
R Canum ven. +15 S Gruis* + 2 R Pictoris* + 8
R Carinae* +11 RY Herculis +11 L, Puppis + 2
S * +15 R Horologii* +11 RR Scorpii* + 7
R Cassiopeiae 422 R Hydrae +18 RS * + 4
T +14 w +16 S Sculptoris* +21
U +12 RT + 5 R Serpentis +20
v +17 S Lacertae + 6 R Trianguli + 7
R Centauri* + 8 R Leonis +17 R Ursae maj. +11
T + 3 R Leonis min. 413 + 6
T Cephei +15 W Lyrae + 9 R Virginis — 1
o Ceti +16 X Monocerotis +10 U +16

Es ist zu bemerken, daB3 S Pavonis bisher zur Spektralklasse Mc gerechnet
wurde und demnach auch in unsere Tabelle ITI (Ziff. 22) aufgenommen ist.
Vielleicht handelt es sich bei ihm um einen Stern, bei dem, wie bei W Cygni,
die Emissionslinien nicht in jedem Maximum auftauchen.

1 Lick Bull 12, S. 71 (1925).
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Aus der Tabelle geht nun folgendes hervor: Nur bei zwei Sternen, W Cygni
und R Virginis, ist V,—V, negativ, nidmlich = —1 km. W Cygni ist ein Stern
mit abnormer Lichtkurve (y,) und gehort wohl sicher zur RV Tauri-Klasse,
die hellen Linien sind bei diesem Stern nicht in jedem Maximum vorhanden;
R Virginis hat eine sehr kurze Periode. Bei allen anderen Sternen der Tabelle
ist V,—V, positiv, d. h. die Emissionslinien sind gegen die Absorptionslinien
nach Violett verschoben. Es zeigt sich, in Ubereinstimmung mit der erwéhnten
Bemerkung von LUDENDORFF, eine starke Korrelation zwischen den V,—7V,
und der Periodenlinge, und zwar findet MERRILL, wenn er die von ihm be-
obachteten Sterne nach der GréBe von V,—V, ordnet und in drei Gruppen teilt,
folgende Mittelwerte fiir V,—V, und die Perioden:

V,—V,=+ 57km P =219%
12,7 314
19,0 356

Die Beziehung zwischen V,—V, und der Periode stellt MERRILL des niheren
durch die nebenstehende Abb. 18 dar, in der die V,—V, die Ordinaten, die P
die Abszissen sind. (Die kleinen Kreise bedeuten Bestimmungen von halbem
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Abb. 18. Beziehung zwischen der Verschiebung der Emissionslinien und der Periode nach
MERRILL.

Gewicht.) Die Kurve gibt den mittleren Verlauf der V,—V, an. Die drei vor-
kommenden Sterne der Klasse Se sind durch ein beigeschriebenes S gekenn-
zeichnet ; es scheint, als ob bei ihnen V,—V, groBer ist als bei den iibrigen Sternen.
Eine gerade Linie scheint nicht zur Darstellung der V,—V, als Funktion der
Periode zu geniigen.

Auch zu der Amplitude der Helligkeitsschwankungen und zu der spek-
tralen Einteilung in die Unterklassen MAe, ..., M10e stehen die V,—7V, in
Korrelation; dies ist selbstverstindlich, da ja, wie wir wissen, diese GréBen
ihrerseits mit der Periode in starker Korrelation stehen. Am deutlichsten ist
jedenfalls die Beziehung der V,—V, zur Periode, und die von LEAH B. ALLEN
spater bestimmten V,—V, fiir siidliche Mira-Sterne bestitigen diese Korrelation
durchaus, wenn auch einige gréflere Abweichungen vorkommen,

Eine unpublizierte Untersuchung von LUDENDORFF iiber etwaige Beziehungen
der V,—V, zur Gestalt der Lichtkurve fithrte nicht zu klaren Ergebnissen.
Es zeigte sich indessen, da3 bei Sternen mit y-Kurven V,—V, oft auffillig klein
ist (eine Ausnahme bildet S Carinae); in besonders starkem Grade ist dies bei
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R Centauri (V,—V, = + 8 km bei P = 561¢) der Fall. Ferner treten bei Sternen
mit sehr grofen Helligkeitsamplituden meist groBere Werte von V,—V, auf,
als man nach der MErRILLschen Kurve erwarten sollte.

Mit Hilfe der in Abb. 18 wiedergegebenen Kurve ermittelt nun MERRILL
fiir diejenigen Sterne, bei denen nur die V, gemessen sind, die zugehdérigen V,,,
so daB diese ihm schlieBlich fiir 133 Mira-Sterne zur Verfiilgung standen. Die
V, betrachtet er als die wirklichen Radialgeschwindigkeiten und berechnet
aus ihnen die Koordinaten des Apex, die Sonnengeschwindigkeit V, und die
GroBe des K-Effektes; er findet:

Ay=1287°1 Dy=+41°0 Vy=550km K = -+ 3,0km.

Wenn man den sehr rasch bewegten Stern S Librae ausschlieBt, so wird
K = —0,2km, und auch die anderen Zahlen 4ndern sich. Auffillig ist der sehr
groBe Betrag von V,. Er liBt darauf schlieBen, daBl die Me- und Se-Sterne
eine Gruppenbewegung haben. Wie MERRILLs nihere Untersuchung zeigt, ist
diese Gruppenbewegung fiir die stirker bewegten Sterne noch gréBer als fiir die
schwicher bewegten.

Bringt man nun die nach den oben angegebenen Elementen berechnete
Sonnenbewegung an die V, an, so erhilt man die ,,residual velocities” V. Das
Mittel der absoluten Betrige der V7 ist 33,4 km, ein ungewéhnlich groBer Wert,
der mit dem fiir die planetarischen Nebel gefundenen ungefihr ibereinstimmt.
Die Vi zeigen, in Ubereinstimmung mit dem erw#hnten Befunde von HEis-
KANEN und LUDENDORFF, eine starke Korrelation mit der Periode in dem Sinne,
daB sehr groBe V) nur bei Sternen mit relativ kurzen Perioden vorkommen.
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Abb. 19. Beziehung zwischen den ¥V, und den Perioden nach MERRILL.

In der in Abb. 19 wiedergegebenen graphischen Darstellung MERRILLs sind die
V’ als Ordinaten eingezeichnet, wihrend die Abszissen die Perioden sind (die
kleinen Kreise beziehen sich auf die Se-Sterne). Die Abbildung 148t die erwihnte
Regel deutlichst erkennen, und die spateren erginzenden Beobachtungen von
LEAH B. ALLEN stehen mit diesem Ergebnis vollkommen in Ubereinstimmung.

Ferner zeigt sich nach MERRILL auch eine deutliche Beziehung zwischen
den WertenV/, und den spektralen Unterabteilungen M1e bis M10e: Je niedriger die
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Ziffer dieser Unterabteilungen, desto groBer ist der zugehdrige Mittelwert der V7.
Diese Korrelation ist auf Grund der zwischen Periode und Spektralklasse einer-
seits und Periode und V7, andererseits bestehenden Beziehungen zu erwarten.

Wir geben hier noch ein Verzeichnis derjenigen Mira-Sterne, deren (auf
die Sonne bezogene) Radialgeschwindigkeiten V, > 100 km sind:

Stern P ’ Va Stern P ! Va
RR Aquarii 1814 | —182 km | T Herculis 165¢ | —125 km
R Arietis 186 +114 S Librae 192 4295
S Carinae 149 +289 ‘W Lyrae 197 —174
Z Cygni 263 —165 X Monocerotis 155 +157
RT 192 —115 R Pictoris 333 4208
R Draconis 245 —138

Mit Ausnahme von R Pictoris sind, entsprechend der Korrelation zwischen
Periode und Radialgeschwindigkeit, die Perioden aller dieser Sterne kurz.
R Pictoris ist hochst wahrscheinlich ein RV Tauri-Stern?, und es ist moglich,
daB man bei diesen Objekten nicht, wie es hier geschehen ist, den Abstand
von Hauptminimum zu Hauptminimum als Periode anzusehen hat, sondern
die Hailfte dieses Betrages (Abstand von Haupt- zu Nebenminimum), fir
R Pictoris also 1662.

Wir haben bisher die Frage unerértert gelassen, ob denn nun in der Tat
die V, und nicht vielmehr die V, den wirklichen Radialgeschwindigkeiten der
Me- und Se-Sterne entsprechen. Man wird von vornherein ersteres fiir wahr-
scheinlicher halten. Fiir die erstere Anschauung spricht auch, daB, wenn man
die V, als Grundlage fiir eine Berechnung der Sonnenbewegung benutzt, sich
ein sehr groBer negativer K-Effekt ergibt (K = etwa —12 km), und ferner eine
ndhere Untersuchung von MERRILL {iber den Me-Stern X Ophiuchi, die in einer
besonderen Abhandlung enthalten ist2.

X Ophiuchi ist ein Doppelstern, dessen Komponenten 07,22 voneinander
entfernt sind. Die eine Komponente hat ein Me-Spektrum und ist in einer
Periode von 339¢ verdnderlich. Die zweite Komponente hat ein K0-Spektrum,
das photographiert werden kann, wenn die erste Komponente im Minimum
ihrer Helligkeit ist. Es ergeben sich nun folgende Radialgeschwindigkeiten:

aus den Absorptionslinien der ersten Komponente V,= —70,6 km,
aus den Emissionslinien der ersten Komponente V,= —83,4 km,
aus den (Absorptions-)Linien der zweiten Komponente V = —70,8 km.

Die sehr langsame Bahnbewegung kann auf die Radialgeschwindigkeiten
keinen erheblichen Einflul haben, letztere miissen also fiir beide Komponenten
nahezu gleich sein. Diese Bedingung ist erfiillt, wenn wir als wirkliche Radial-
geschwindigkeit der Me-Komponente die aus der Messung der Absorptionslinien
folgende ansehen, dagegen nicht, wenn wir V, als Radialgeschwindigkeit be-
trachten (V, ist iibrigens, wie schon erwihnt, etwas verinderlich, der oben an-
gesetzte Wert ist ein Mittelwert). Der Befund bei X Ophiuchi spricht also ent-
schieden dafiir, daf die V,, als die wahren Radialgeschwindigkeiten der Me-Sterne
anzusehen sind.

Nebenbei sei hier erwihnt, daB Apams auf spektroskopischem Wege die
absolute Gro3e der Ko-Komponente zu +2™,4 bestimmt hat; daraus ergibt sich
als absolute GréBe der Me-Komponente im Maximum der Helligkeit +0™,3.

Nach den Arbeiten MERRILLS {iber die Radialgeschwindigkeiten der Mira-
Sterne sind noch einige andere iiber dieses Gebiet erschienen, nimlich eine solche

1 AN 225, S.249 (1925). 2 ApJ 57, S.251 (1923) = Mt Wilson Contr 261.
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von E.B.Frost und Miss Fr. LowATER! iiber die Radialgeschwindigkeiten
von o Ceti, R Leonis, T Cephei und R Serpentis, deren Resultate aber MERRILL
schon zur Verfiigung gestanden haben und von ihm benutzt worden sind, und
die schon zitierte von LEAH B. ALLEN, die sich auf 20 siidliche Veridnderliche
bezieht und deren Erdrterung wir schon in die der MERRILLschen Arbeiten ein-
bezogen haben. Miss ALLEN hat, wie hier noch erwihnt werden mége, die Elemente
der Sonnenbewegung aus 146 Werten von V, neu berechnet und findet
Ag=1278°4+7° Dy=135°4+6° Vo=57km+6km K = +42km,
die mit den MERrrILLschen Werten in befriedigender Ubereinstimmung stehen.
SchlieBlich sind noch zwei Spezialuntersuchungen zu erwidhnen. Die erste
rithrt von A. H. Joy? her und bezieht sich auf o Ceti; die Resultate dieser
Arbeit sind bereits in Ziff. 27f) ausfithrlich besprochen worden. Danach sind
bei o Ceti nicht nur die V,, sondern auch die V, verinderlich. Man hatte bis
dahin Anderungen in den aus den Messungen der Absorptionslinien folgenden
Radialgeschwindigkeiten V, bei keinem Mira-Stern nachweisen kénnen. Zum
Teil mag dies daran gelegen haben, daBl Messungen der Absorptionslinien in
der Regel nur auf Spektrogrammen méglich waren, die nahe den Helligkeits-
maxima der Sterne aufgenommen worden sind, da in gréBerer Entfernung vom
Maximum das Absorptionsspektrum sich nicht mehr mit geniigender Schwirzung
auf den Platten abbildet. Durch die Verinderlichkeit der ¥V, bei Mira Ceti
wird die Frage, welchen Wert wir als wirkliche Radialgeschwindigkeit zu be-
trachten haben, kompliziert. Einstweilen wird man vielleicht am besten tun,
den sich aus der spektroskopischen Bahn ergebenden Wert y der Schwerpunkts-
geschwindigkeit als eigentliche Radialgeschwindigkeit des Sternes anzusehen.
Die zweite der erwihnten Spezialuntersuchungen verdanken wir LEAH
B. ArLEN®, die den Stern T Centauri zum Gegenstand des Studiums gemacht
hat. Dieser Stern ist dadurch besonders interessant, dal er unter allen bekannten
Me-Veridnderlichen die kiirzeste Periode (91¢) hat. Auch in seinem spektro-
skopischen Verhalten ist er abnorm. Die Emissionslinien des H erreichen ihre
groBte Helligkeit kurz vor dem Maximum und nehmen dann sehr rasch an
Helligkeit ab, so daB sie im Helligkeitsmaximum des Sternes schon schwach
sind und wenige Tage spiter verschwinden, in einer Phase, wo sie in der Regel
bei den Me-Sternen am stirksten sind. Das kontinuierliche Spektrum ist im
Maximum K9 oder M0, im Minimum M4.
Die Differenz V,—V, ist, entsprechend der kurzen Periode des Sternes,
sehr klein, im Mittel 43 km. Sowohl V, wie V, scheinen verdnderlich zu sein.

Es ist niamlich
nahe dem Helligkeitsmaximum V, =.+426 km V,=+425km
zu anderen Zeiten +34 + 32

Es zeigt sich also hier ein anderes Verhalten wie bei den V, von Mira Ceti.
Es ist ndmlich bei T Centauri im Maximum der Helligkeit die vom Beobachter
fort gerichtete Geschwindigkeit am kleinsten, wie bei den d Cephei-Sternen.
Diese Anderungen scheinen sich aber nicht in jeder Periode des Lichtwechsels
zu wiederholen.

33. Die lateralen Eigenbewegungen und die absoluten Helligkeiten der
Mira-Sterne. Obwohl Auseinandersetzungen iiber die lateralen Eigenbewegungen
der Mira-Sterne nicht eigentlich in den Rahmen dieses Werkes gehéren, muf3
doch kurz darauf eingegangen werden, da sich aus diesen Bewegungen Schliisse

1 ApJ 58, S.265 (1923).

2 Pop Astr 31, S. 645 (1923). Ausfithrlich in Ap J 63, S.281 (1926) = Mt Wilson

Contr 311.
3 Lick Bull 12, S. 73 (1925).
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auf die absoluten Helligkeiten dieser Sterne ziehen lassen. Zuerst hat sich
W. GYLLENBERG! speziell mit den Eigenbewegungen der Mira-Sterne beschaftigt
und auf Grund des geringen Materials, das ihm zur Verfiigung stand, die Be-
wegung der Sonne aus diesen Eigenbewegungen sowie die mittlere absolute
Helligkeit der Mira-Sterne bestimmt. 1923 hat dann R. E. WiLsoN vollstindige
Verzeichnisse der bekannten Eigenbewegungen der Mira-Sterne verdffentlicht,
und zwar in zwei Abhandlungen?. Das erste Verzeichnis enthdlt die Eigen-
bewegungen von 315 roten Sternen der Spektralklassen Mc, Me, N, R und Pec;
weitaus die meisten dieser Sterne sind Veridnderliche, allerdings nicht nur Mira-
Verinderliche, sondern auch unregelmidfBige. Das zweite Verzeichnis gibt die
Eigenbewegungen von 86 Verinderlichen, meist der Spektralklassen Ma und Mb,
aber auch fritherer (A bis K). Es handelt sich teils um Mira-Sterne, zum gréBeren
Teil aber um unregelmiBige Verdnderliche, darunter auch Sterne wie U Gemi-
norum, R Coronae u.a.m. Die Eigenbewegungen in den beiden WILsONschen
Verzeichnissen sind alle klein, nur wenige iibersteigen 07,1 im Jahr. Unter den
Mira-Sternen hat o Ceti die gréfite Eigenbewegung (07,23). Als Mittelwerte der
Eigenbewegungen u gibt WILSON in der ersten Arbeit
fir die Me-Sterne u = 07,0455 121 Sterne
R 0,0209 34
N, 0,0252 92

(Bei den R- und N-Sternen sind die Mira-Sterne zusammen mit den iibrigen
Sternen dieser Klassen behandelt.) Aus den Eigenbewegungen von 119 Me-
Sternen ergab sich der folgende Zielpunkt der Sonnenbewegung und folgende
parallaktische Bewegung M:

Ay =1276°0 Dy= +34°0 M = 0”,0204.

Ay und D, stimmen sehr nahe mit den von Miss ALLEN (cf. vorige Ziffer) aus
Radialgeschwindigkeiten bestimmten Werten (278°, 35°) iiberein. Nach weiteren
Untersuchungen WILSONs zeigen diese Sterne auch die Strombewegung nach
dem KapTEYNschen Vertex in befriedigender Ubereinstimmung mit der Gesamt-
heit der Sterne des Boss-Katalogs. Unter Heranziehung der ilteren Radial-
geschwindigkeitsbestimmungen MERRILLs bzw. der daraus folgenden Geschwindig-
keit der Sonne findet WirsoN schlieBlich als mittlere absolute Helligkeit der
Me-Sterne in ihrem Helligkeitsmaximum den Wert 0™,0.

Auf WiLsons Rechnungen iiber die Sterne der Spektraltypen Ma, Mb, Mc,
N und R gehen wir hier nicht ein, da er die Mira-Sterne, um die es sich fiir uns
hier allein handelt, nicht von den anderen Sternen dieser Spektralklassen (un-
regelmédBige Verdnderliche und nichtverinderliche Sterne) sondert. Es sei
nur erwihnt, daB sich auch alle diese Sterne, wie die Me-Sterne, als Riesensterne
ergeben.

P. W. MERRILL und G. STROMBERG haben der Bestimmung der absoluten
GroBe der Me- und Se-Sterne eine besondere Abhandlung gewidmet®. Sie be-
rechnen die absolute Grofe sowohl mit Hilfe der wenigen trigonometrisch ge-
messenen Parallaxen solcher Sterne als auch durch Vergleichung der Eigen-
bewegungen mit den Resultaten der Messungen der Radialgeschwindigkeiten,
indem sie aus diesen letzteren die Geschwindigkeit der Sonne in bezug auf die
Mira-Sterne ermitteln. Das Endresultat ist die absolute GroBe -4-0™,1 als Mittel-
wert fiir die Me-Sterne im Maximum ihrer Helligkeit, ein Wert, der mit dem
von WILSON nahezu ibereinstimmt. Fiir die Sterne der verschiedenen Unter-

1 Lund Medd Série I, Nr. 90 (1918).
2 AJ 34, S.183 (1923); 35, S. 125 (1923).
3 ApJ 59, S.97 (1924) = Mt Wilson Contr 267.
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abteilungen der.Klasse Me und fiir die Se-Sterne finden sich folgende absolute
GroBen:

M2e, M3e —0®,6
M4e —0,5
Mse’ 0,0
Mé6e 40,5

M7e, M8e 40 ,6

Se +0 ,4

Da die durchschnittliche Periode mit dem Index der Spektralklasse wichst,
so folgt aus dieser Tabelle, dal die Me-Sterne mit kiirzeren Perioden absolut
heller sind als die mit lingeren, im Gegensatz zu dem Verhalten der ¢ Cephei-
Sterne.

Darauf, daf§ die Me-Sterne im Maximum ihrer Helligkeit Riesensterne sind,
deuten, wie MERRILL und STROMBERG bemerken, auch Beobachtungen von
Apams und Joy hin. Diese haben in derselben Weise wie fiir gew6hnliche
M-Sterne die absoluten Helligkeiten fiir 17 Me-Sterne bestimmt und als Mittel-
wert dafiir —0™,5 gefunden.

P. Doig! hat die Frage erdrtert, ob nicht, entsprechend der Korrelation
zwischen Radialgeschwindigkeit und Periode, auch eine solche zwischen lateraler
Eigenbewegung und Periode besteht. Er gelangt zu nebenstehender Tabelle, in der
die lateralen jihrlichen Eigen-

P Sterne gégf@;ﬁﬁ;lt w bewegungen u auf die schein-

- - bare GréBe 8,0 reduziert sind.
26;2—6(3)60d ?; g’i’; fom g/’gg"; In den u zeigt sich also
< 360 b 15.0 0 029  keine Abhingigkeit von der

Periode. Es folgt, daBl die
Sterne mit kurzen Perioden, da sie die groBeren Radialgeschwindigkeiten be-
sitzen, weiter entfernt und absolut heller sein miissen als die mit langen.
Dies deckt sich mit dem Befunde von MERRILL und STROMBERG.

Endlich soll hier nur noch ganz kurz auf eine Untersuchung von G. STROM-
BERG und P. W. MERRILL? iiber die Raumgeschwindigkeiten der Me- und Se-
Sterne hingewiesen werden. Sie haben unter bestimmten Annahmen iiber die
absoluten Helligkeiten der einzelnen Veridnderlichen fiir 80 Me- und Se-Sterne
die Parallaxen und alsdann die drei rechtwinkligen Geschwindigkeitskomponenten
(in bezug auf die Sonne) berechnet. Dann wurden fiir zwei Gruppen von Sternen,
ndmlich erstens fiir die mit M1e- bis M6e-Spektren und zweitens fiir die mit
M7e-, M8e- und Se-Spektren die Geschwindigkeitsellipsoide berechnet. Die
Richtung der groBen Achse ist bei beiden Ellipsoiden ungefihr dieselbe wie fiir
andere Klassen von Sternen, aber die Streuung der Geschwindigkeiten ist viel
groBer. Die Asymmetrie in der Verteilung der Geschwindigkeiten ist sehr gro8,
namentlich fir die erste Gruppe, welche die am schnellsten bewegten Sterne
enthilt.

Nach allem scheinen die Me- und Se-Sterne besondere Bewegungsverhiltnisse
zu besitzen. Fiir die Einordnung dieser Sterne in das allgemeine Entwicklungs-
schema erwachsen aus diesem Umstande groBle, einstweilen noch nicht zu iber-
windende Schwierigkeiten.

Neuerdings hat W. J. LuyTEN® eine Liste der Eigenbewegungen von 25 Mira-
Sternen verdffentlicht.

34. Parallaxen der Mira-Sterne. Bei den in der vorigen Ziffer skizzierten
Untersuchungen iiber die lateralen Eigenbewegungen und die absoluten Hellig-
keiten der Mira-Sterne hat es sich ergeben, daB ihre mittleren Parallaxen sehr

t TBAA 33, S.326 (1923); 34, S. 106 (1924).
2 ApJ 59, S. 148 (1924) = Mt Wilson Contr 268. 8 Harv Circ 293 (1926).
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klein sind, ungefihr von der GréBenordnung eines Hundertstels der Bogen-
sekunde. Diese Kleinheit der Parallaxen wird bestitigt durch direkte trigonome-
trische Messungen der Parallaxen von einigen Me-Sternen durch A. vaAN MAANEN
auf dem Mt. Wilson-Observatorium, die wir hier unter Hinzufiigung einiger spiter
bestimmten Werte nach der Zusammenstellung von MERRILL und STROMBERG!
wiedergeben :

Die Bestimmung der Paral-

. . . Absolute Wabhrscheinlicher
laxen dieser Verinderlichen wird Stern Parallaxe Fehler
du}r ch d:f Apderilr}g}fn .ﬂ.“er I;elgg' R Cancri —0”,002 407,005
keit und die gleichzeitigen Ande- R Canum ven. —0 .011 0 .003
rungen im Spektrum erschwert und T Cassiopeiae +0 ,026 0,003
unsicher gemacht, worauf hier nicht T Cephei +0 ,001 0,003
niher eingegangen werden kann, U Herculis +0,006 0,006
Speziell die Parall Ceti R Leonis 40 ,003 0,009

peziell die Parallaxe von o Ceti,  x Ophiuchi —0 001 0 .005
fir die mehrere Bestimmungen vor- R Trianguli +0 ,004 0,006
liegen, wird noch verfilscht durch R Virginis +0 ,009 0,004

den erst neuerdings bekanntge-

wordenen Umstand, dafB3 dieser Veridnderliche ein enger Doppelstern ist; eine
unter Beobachtung besonderer VorsichtsmaBregeln ausgefiihrte Messungsreihe von
S. A. MITCHELL? ergibt fiir die relative Parallaxe desselben den Wert --0”,009
- 07,010, woraus eine absolute Parallaxe von 407,015 folgt.

35. Durchmesser der Mira-Sterne. Wenn wir nach MERRILL und STROM-
BERG die absolute Grofle eines typischen Me-Sternes im Maximum seiner Hellig-
keit zu +0™,1 annehmen, so ist es moglich, den Durchmesser angendhert zu
berechnen. Die genannten beiden Autoren stellen folgende Uberlegung ans:
Der GréBe 40™,1 entspricht eine Helligkeit, die rund 100mal so grof} ist wie die
der Sonne. Die Flachenhelligkeit andererseits wird nach dem Spektrum auf etwa
0,01 von der der Sonne zu schitzen sein, die Oberfliche muBl also 10000mal,
der Durchmesser demnach 100mal so groB sein wie bei der Sonne. Auf Grund
der radiometrischen Messungen kommt man zu einem Durchmesser der Mira-
Sterne, der gleich 160 Sonnendurchmessern ist. Man wird hiernach also sagen
koénnen, dafl normale Me-Sterne im Helligkeitsmaximum Durchmesser haben
werden, die gleich 100 bis 200 Sonnendurchmessern sind. Auch H. THOMAS
stellt in seiner Dissertation Rechnungen iiber die Durchmesser der Me-Sterne
an und gelangt gleichfalls zu hohen Werten (etwa 80 Sonnendurchmesser). Wenn
wir nicht fiir die Mira-Sterne ganz auBerordentlich groBe Massen annehmen
wollen, so miissen ihre Dichten enorm gering sein.

Nach dem obigen Befunde iiber die Durchmesser der Mira-Sterne mufBte
eine interferometrische Messung derselben aussichtsreich erscheinen, und F. G.
PEase?® hat auf dem Mt. Wilson-Observatorium eine solche an o Ceti im Hellig-
keitsmaximum von Anfang 1925 versucht. Er fand einen Durchmesser von
07,056, etwa 1,3mal so groBl wie bei « Orionis. Nehmen wir fiir o Ceti eine
Parallaxe von rund 07,02 an, so ergibt sich damit ein Durchmesser gleich 300
Sonnendurchmessern. Jedenfalls kann man sagen, dall der Durchmesser von
o0 Ceti von derselben Gréflenordnung wie der von « Orionis ist.

36. Galaktische Verteilung der Mira-Sterne. Die Verteilung der Me-Sterne
in galaktischer Breite und Linge ist von H. SHAPLEY und Miss A. J. CANNON
ndher untersucht worden®. Wir geben die von ihnen gefundenen Zahlen in

1 ApJ 59, S.98 (1924) = Mt Wilson Contr 267.

2 Pop Astr 35, S. 140 (1927).

3 ApJ 59, S. 106 (1924) = Mt Wilson Contr 267.

4 Publ ASP 37, S.89 (1925). -5 Harv Circ Nr. 245 (1923).
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der folgenden Tabelle wieder. # bedeutet die Zahl der in den betreffenden
Zonen gelegenen Me-Sterne, (n) die auf gleiche FlichengroBe der Zonen redu-
zierte Zahl.

Galaktische Breite | # ; " Galaktische " _ Sehr stark ist die Un-
i 8 gleichmiBigkeit der Verteilung

+90° bis +70°| 3 | 17 0° bis 30° | 38 in galaktischer Linge. In den
+70 , 450 | 20 | 40 |30 , 60 | 36 dem Sternbilde Sagittarius
i gg ” 128 i‘g‘ ‘5*‘2‘ gg ” 138 ;8 entsprechenden galaktischen
110 . —10 | 66 | 66 |120 . 150 11 Langen liegen df)ppelt soviel
—10 , —30 | 81 86 |150 ., 180 20 Me-Sterne als in den dem
—-30 , —50 | 56 | 73 |[180 ,, 210 17 Taurus entsprechenden. In
—58 ” -78 25 Zg 218 » 248 ;9 Breite zeigt sich eine Konzen-
=70 . =9 4Z ;70 ” 330 3? tration nach —20° hin. Fir
3 300 ,, 330 | 54 die Gesamtheit der langperio-

330 ., 360 | 31 dischen Verinderlichen (ohne

341 Riicksicht auf das Spektrum

und einschlieBlich derer mit
unbekanntem Spektrum) ist nach H. THomas diese Konzentration um —20°
Breite nicht vorhanden, sondern die Verteilung ist so wie fiir die Gesamt-
heit der M-Sterne (Konzentration um den galaktischen Aquator). Die
N-Sterne sind, wie bekannt, sehr stark nach dem galaktischen Aquator hin
angehduft. Wie hier gleich bemerkt werden moge, verhalten sich nach THOMAS
die unregelmiBig verinderlichen M-Sterne in bezug auf ihre Verteilung in
galaktischer Breite ebenso wie die Gesamtheit der M-Sterne, in bezug auf ihre
Verteilung in Linge ungefihr so wie die Me-Sterne; auch die schwicheren,
nichtverdnderlichen M-Sterne zeigen in galaktischer Linge dieselbe merk-
wiirdige Verteilung.

Schon H. H. TURNER hat darauf hingewiesen!, daB die Mira-Sterne mit
sehr langen Perioden die MilchstraBe bevorzugen. Dies wird durch eine ein-
gehendere Statistik von H. LUDENDORFF? fiir die Me-Sterne durchaus bestitigt.
Es ergeben sich namlich fiir verschiedene Periodenintervalle folgende mittlere

galaktische Breiten g,,:

I P " Auch die Me-Sterne mit P << 180% scheinen
hiernach durchschnittlich etwas kleinere galaktische
=150¢ 25° | 14 Breiten zu haben als die mit Perioden mittlerer

1510 —180% [ 19 | 12 La F hei hL dieteni
131 —210 | 33 | 16 ange. Ferner scheinen nach LUDENDORFF diejenigen
211 —240 29 34 Me-Sterne, die galaktische Breiten unter 40° haben,
241 —270 36 42 durchschnittlich um etwa 0®,7 kleinere Amplituden

23: “3(3’8 gg 2? zu besitzen als die mit galaktischen Breiten >>40°.
231 360 | 20 | 37 Uber die raumliche Verteilung der langperio-
361 —390 | 33 | 32 dischen Verinderlichen hat W. GYLLENBERG? Unter-
391 —420 | 23 | 20 suchungen angestellt, bei denen er gleiche absolute
ﬁ: :‘;(5)8 ;; 122; Helligkeit aller dieser Verinderlichen voraussetzt.
25004 12 6 Nach den frither besprochenen Untersuchungen von

MERRILL und STROMBERG iiber die absoluten Hellig-
keiten der Me-Sterne scheint es aber nicht so, als ob diese Voraussetzung er-
filllt ist, es scheint vielmehr eine Korrelation zwischen absoluter Helligkeit
und der Spektralklasse zu bestehen.

37. Die Zahl der Mira-Sterne. In unseren frither gegebenen Tabellen I bis V
(Ziff. 22) sind 399 Mira-Sterne mit bekanntem Spektrum und bekannter Periode

1MN 79, S.373 (1919). 2 AN 220, S. 148 (1924).
3 Lund Medd Série I, Nr. 90 (1918).
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enthalten, wenn wir nur diejenigen Sterne zur Miraklasse rechnen, deren Perioden
> 90%sind. (Unter diesen 399 Sternen befinden sich ohne Frage einige RV Tauri-
Sterne; es ist aber schwer, die Grenze zwischen beiden Klassen von Veridnderlichen
zu ziehen.) Die erwidhnten Tabellen enthalten nur Sterne, die im Hauptkatalog
der G. u. L. vorkommen ; dieser zihlt ferner noch 183 Mira-Sterne mit bekannter
Periode, aber unbekanntem Spektrum auf. Unter den 1687 Sternen des Haupt-
katalogs befinden sich also 582 = 34,5 %, Mira-Sterne. Nun sind aber in dem
Katalog noch viele wahrscheinlich zur Miraklasse gehorige Sterne enthalten,
deren Perioden noch nicht gewihrleistet werden kénnen, und auch unter den
Verdnderlichen des Katalogs, tiber deren Lichtwechsel wir noch so gut wie
nichts wissen, werden sich noch Mira-Sterne befinden. Man wird hiernach also
sagen konnen, dall gegen 40% der Sterne des Hauptkatalogs der G. u. L. Mira-
Sterne sind.

Einen Versuch, die Zahl der Mira-Sterne, die im Maximum die 9. GréBe
iiberschreiten, abzuschitzen, hat H. THoMAs in seiner Dissertation gemacht.
Wir wollen hier seine Uberlegungen nicht niher wiedergeben, sondern nur deren
Ergebnis mitteilen. Er meint, daB es im ganzen etwa 1500 solcher Mira-Sterne
geben wird, von denen etwa 1200 der Spektralklasse Me angehéren werden.
Etwa 14% aller Sterne der Spektralklasse M bis zur 9. GréBe diirften Mira-
Sterne sein.

38. Entwicklungsgang der Mira-Sterne. Sofern man {iberhaupt Hypothesen
iiber die zeitliche Entwicklung der Mira-Sterne schon zur Diskussion zulassen
will, ergeben sich dafiir aus den vorangehenden Ausfithrungen gewisse Anhalts-
punkte, auf die H. LUDENDORFF! hingewiesen hat. Es ist im folgenden stets
von Mira-Sternen der Spektralklasse Me die Rede.

Als absolute GroBe eines normalen Me-Sternes im Maximum seiner Hellig-
keit hatte sich der abgerundete Betrag 0™,0 ergeben. Diese Sterne sind also im
Helligkeitsmaximum ohne Zweifel Riesen. Nehmen wir als normale Amplitude
den Betrag 5%,5 an, so haben also die Me-Sterne im Minimum der Helligkeit
absolute Helligkeiten von —+5%,5, wihrend die Zwerge der Spektralklasse M
absolute GréBen von -+8",5 und schwicher haben. Im Minimum stehen die
Me-Sterne also zwischen Riesen und Zwergen. Es ist aber zu bemerken, daB
die Gesamtstrahlung der Me-Sterne im Minimum nur verhiltnismaBig wenig
kleiner ist als im Maximum, im Gegensatz zu dem Verhalten der visuellen Strah-
lung. Die Me-Sterne werden also auch im Helligkeitsminimum als Riesen zu
betrachten sein. Stellen wir uns nun auf den Boden der RITTER-RUSSELLschen
Entwicklungstheorie, so miissen wir also annehmen, da8 es sich um junge Sterne
handelt, und dafBl die zeitliche spektrale Entwicklung in der Richtung Mce,
Mbe, Mae bzw. M10e, M9e, M8e ... vor sich geht.

Nun sahen wir, dal die Mce-Sterne, also die jiingsten, durchschnittlich die
langsten Perioden haben, und daB andererseits bei den Me-Sternen mit den
lingsten Perioden besonders hiufig Lichtkurven der Form o, (sehr breites
Minimum mit langandauernder konstanter Phase, steiler Helligkeitsanstieg) auf-
treten. Wir kénnen also vielleicht annehmen, daB3 wir in den Me-Sternen mit
Lichtkurven der Form o, die Urform der Mira-Sterne vor uns haben ; das Minimum
wire der Normalzustand des Sternes, und dieser Normalzustand wird durch
plétzliche Aufhellungen unterbrochen, wie bei den neuen Sternen und den U Ge-
minorum-Sternen. Fiir diese an sich schon ganz plausible Vorstellung spricht
noch der Umstand, daf die Minimalhelligkeiten bei diesen Sternen nur wenig,
die Maximalhelligkeiten aber stark verinderlich sind. Im Laufe der Zeit ver-

1 AN 220, S. 145 (1924).
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wandelt sich das Spektrum Mce in ein solches der Klasse Mbe, dann Mae, die
Lichtkurven gehen in die Formen «,, «j, «,, § tiber, und gleichzeitig nehmen
die Periode und die Amplitude der Lichtschwankung ab (vgl. die Korrelationen
zwischen Spektrum und Periodenlinge, zwischen Periodenlinge und Form der
Lichtkurve und zwischen Periodenlinge und Amplitude). Wihrend der Ent-
wicklung wird die absolute Helligkeit zunichst noch etwas gréBer, denn wir
sahen, dafl die Sterne der Spektralklasse Mne bei kleinem n gréBere absolute
Helligkeiten haben als bei groBerem n. Auch diese Zunahme ist ganz plausibel,
denn in der Anfangsentwicklung eines Riesensternes muB es ein Stadium geben,
wo seine Helligkeit noch wichst.

Die hellen Linien im Spektrum werden allmahlich verldschen, der Me-Stern
wird in einen M-Stern iibergehen. Dies braucht iibrigens keineswegs erst zu
geschehen, nachdem das Stadium Mae erreicht ist, denn es gibt ja Mira-Sterne
mit Mc- und Mb-Spektren ohne helle Linien.

Was schlieBlich aus einem Mira-Stern wird, ist schwer zu sagen. Einige
wenige scheinen in RV Tauri-Sterne iiberzugehen, die Mehrzahl kénnte sich
vielleicht in rote, unregelmifBige Verdnderliche mit kleinen Amplituden und
schlieBlich in gewohnliche M-Sterne konstanter Helligkeit verwandeln.

Nattirlich konnen alle diese Ansichten bestenfalls als Arbeitshypothese
gelten. Man kann ihnen vor allem das entgegenhalten, daB die Me-Sterne be-
sondere Bewegungsverhiltnisse aufweisen, die sie von anderen M-Sternen unter-
scheiden, — auf dhnliche Schwierigkeiten st68t man ja auch sonst bei Betrach-
tungen iiber die Entwicklung der Sterne. Auch im iibrigen 14Bt jene Arbeits-
hypothese noch mancherlei zu wiinschen iibrig, z. B. bleibt die Rolle der Mira-
Sterne mit Lichtkurven der Form y ungeklirt, die ja allerdings eine Ausnahme
bilden.

Betrachtungen #dhnlicher Art {iber die Mira-Sterne der Spektralklassen S,
N und R lassen sich nicht anstellen, da das Material an derartigen Sternen zu
klein ist.

39. Hypothesen zur Erklarung des Lichtwechsels der Mira-Sterne. Eine
auch nur einigermaBen befriedigende Erklirung des Lichtwechsels der Mira-
Sterne gibt es bisher nicht; wir kénnen uns daher bei der Besprechung der be-
treffenden Hypothesen sehr kurz fassen, um so mehr, als sie J. STEIN im zweiten
Bande (1924) des von HAGEN und ihm herausgegebenen Werkes ,,Die verinder-
lichen Sterne mit der groBten Ausfithrlichkeit behandelt hat. Das folgende
ist im wesentlichen nur ein Auszug aus STEINs Darstellung.

Die frithesten Versuche, periodische Helligkeitsschwankungen der Sterne
(nicht nur der Mira-Sterne, sondern auch der iibrigen periodischen Verinder-
lichen) zu erkliren, gingen von der Annahme aus, daBl ein Stern, dessen Ober-
flichenteile verschiedene Helligkeiten besitzen, sich um seine Achse drehe.
ZOLLNER hat zuerst in seinen ,,Photometrischen Untersuchungen‘‘! dieser Hypo-
these eingehende Betrachtungen gewidmet. Er nimmt zur Erklirung des Licht-
wechsels der Mira-Sterne auf der Oberfliche derselben Schlackenbildung an
(die Sonnenflecke betrachtet er als Anfang einer solchen), und unter Einfithrung
weiterer Hilfshypothesen erklirt er auch die Tatsache, daBl bei den meisten
Mira-Sternen die Helligkeitszunahme rascher vor sich geht als die Abnahme.
Wir wissen heute, dal3 die Mira-Sterne Riesensterne sind, und daB infolgedessen
von Schlackenbildung auf ihnen keine Rede sein kann.

H. Bruns? hat das Problem mathematisch behandelt. Er zeigt, daB3 jede
beliebige stetige und periodische Lichtkurve durch ungleichférmige Helligkeits-

1 Leipzig 1865.
2 Monatsberichte d. Kgl. PreuB. Akad. d. Wiss. 1881, S. 48.
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verteilung auf der Oberfliche einer um eine feste Achse rotierenden Kugel dar-
gestellt werden kann, und zwar auf unendlich viele verschiedene Arten. Er hat
dabei aber die wichtige physikalische Bedingung tibersehen, daBl die aus der
Lichtkurve abgeleitete Helligkeitsfunktion auf der Oberfliche des Sternes nir-
gends negativ werden darf, und es ist somit nicht erwiesen, dal} jede periodische
Lichtkurve durch die Fleckentheorie erklirt werden kann. H. N. RUSSELL!
ist zu dhnlichen Resultaten wie BRUNs gelangt, doch hebt er die eben erwihnte
Schwierigkeit hervor.

ZOLLNER hatte die oft beobachteten Verinderungen der Periodenlinge bei
den Mira-Sternen durch Verschiebungen der Schlackenfelder erklirt. H. GYLDEN
nimmt in seiner Abhandlung ,,Versuch einer mathematischen Theorie zur Er-
klarung des Lichtwechsels der verinderlichen Sterne’? an, daB diese Anderungen
wiederum periodisch seien und erklirt sie durch die Hypothese, da die Um-
drehungsachse nicht mit einer Haupttrigheitsachse zusammenfalle. Er betrachtet
also bei der von ihm entwickelten Theorie die Sterne als starre Koérper, was
natiirlich im vorliegenden Falle ganz unzulissig ist.

P. GutaNick® hat das Problem, ob jede periodische Lichtkurve durch
geeignete Fleckenverteilung auf der Oberfliche einer rotierenden Kugel und
durch Randverdunklung erklirt werden konne, experimentell behandelt durch
photometrische Messungen an einer dunklen Kugel, auf der Kreideflecken an-
gebracht waren. Es gelang ihm in der Tat, alle vorkommenden Typen von
Lichtkurven zu erzeugen. K. F.BOTTLINGER? hat dann aber gezeigt, da man
zur Erklirung der Lichtkurven mit steilem Helligkeitsanstieg ganz unwahr-
scheinlich hohe Betrige fiir die Randverdunklung annehmen muB.

Eine zweite Gruppe von Theorien iber die periodischen Helligkeitsschwan-
kungen der Mira-Sterne sieht diese als durch periodische Fleckenbildungen
(entsprechend der elfjahrigen Periode der Sonnenflecke) hervorgerufen an.
Die Rotation spielt hier also keine oder hdchstens eine sekundire Rolle. R. WoLF
hat schon 1852 auf die Ahnlichkeit der Fleckenhiufigkeitskurve der Sonne
mit der typischen Lichtkurve der Mira-Sterne hingewiesen, und er wie auch
E. ScHONFELD glaubten daher, daB vielleicht der Lichtwechsel der letzteren
durch periodische Fleckenbildungen zu erkliren sei. Schwierig war dabei die
Entscheidung der Frage, ob das Sonnenfleckenmaximum dem Maximum oder
dem Minimum der Helligkeit des Verinderlichen entspriche.

Handelte es sich bei WOLF und bei SCHONFELD mehr um gelegentliche
Bemerkungen als um wirkliche Untersuchungen iiber den Gegenstand, so hat
hingegen H. H. TURNER sich eingehend mit der Vergleichung der Sonnenflecken-
kurve mit den Lichtkurven beschiftigt. In der ersten von zwei schon in Ziff. 21
teilweise besprochenen Abhandlungen® stellt er sowohl die Lichtkurven wie
die Sonnenfleckenkurve durch FourieErRsche Reihen dar und findet zwischen
diesen FoURIER-Entwicklungen Ahnlichkeiten, wenn er annimmt, daB das
Fleckenmaximum dem Helligkeitsmaximum entspricht. In der zweiten Abhand-
lung verfolgt er den Gegenstand weiter und erklirt die Verschiedenheiten der
Lichtkurven dadurch, dafBl er fiir die Verinderlichen verschiedene Neigungen
der Umdrehungsachse gegen die Gesichtslinie annimmt. So geistvoll diese Be-
trachtungen auch sind, muB ihnen doch entgegengehalten werden, da8 die Mira-
Sterne nach der heutigen Anschauung Riesen und demnach von ganz anderer
Beschaffenheit als die Sonne sind.

Eine weitere Theorie zur Erklirung der periodischen Verinderlichen ist
die KrLINKERFUESsche Fluthypothese. Da sie hauptsichlich auf die & Cephei-

L ApJ 24, S.1 (1906). 2 Helsingfors 1879. 3 AN 209, S.1 (1919).

4 AN 210, S.33 (1919). 8 MN 64, S. 543 (1904) u. 67, S. 332 (1907).
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Sterne angewandt wird, soll sie erst spiter ndher besprochen werden. Sie er-
fordert, daB die Verdnderlichen enge Doppelsternsysteme sind. Nun sind ja
neuerdings von A.H. Joy periodische Verschiebungen der Absorptionslinien
im Spektrum von Mira Ceti festgestellt worden, und man ist daher vielleicht
berechtigt, diesen Verdnderlichen als spektroskopischen Doppelstern mit einer
Periode, die gleich der des Lichtwechsels ist, aufzufassen. Aber A. H. Joy hat
darauf aufmerksam gemacht, daB selbst unter den giinstigsten Annahmen iiber
Neigung und Massen die Bahn des Begleiters von 3309 Umlaufszeit innerhalb
des Hauptsternes verlaufen miilte, da dieser, wie wir gesehen haben, enorm
groB ist. Ob alle Mira-Verdnderlichen #hnliche Verdnderungen der Radial-
geschwindigkeit zeigen, wie o Ceti, wissen wir noch nicht.

Alle bisher angefithrten Theorien iiber die Mira-Verdnderlichen lassen die
Eigentiimlichkeiten der Spektren dieser Sterne fast ganz auBer Betracht. Sie
wurden zuerst von A. BRESTER in seinem ,,Essai d’une explication du mécanisme
de la périodicité dans le soleil et les étoiles rouges variables*! etwas mehr be-
riicksichtigt. Nach seiner komplizierten Theorie wird der Lichtwechsel hervor-
gerufen durch das periodische Entstehen und Verschwinden von Offnungen
in einer den Stern umgebenden kiihleren Hiille. Nach dem heutigen Stande
der Wissenschaft haben solche Hypothese auf Hypothese hidufenden Theorien
nur geringen Wert, und wir verweisen fiir eine ausfithrliche Darstellung der
Ansichten BRESTERs auf STEINs zitiertes Werk. Auch eine von W. W. CAMPBELL
in seinem Buche ,,Stellar Motions (New Haven 1913) entwickelte Hypothese
geniigt dem heutigen Stande der Forschung nicht.

In vieler Hinsicht dhnlich der BRESTERschen Theorie ist MERRILLs? Schleier-
theorie (veil theory); sie geht indessen nicht so ins einzelne und will wohl mehr
als allgemeine Anregung gelten. Er meint, daB sich die Mira-Sterne wohl in
Wirklichkeit nicht so sehr an Helligkeit dndern, sondern daf} zur Zeit des Mini-
mums ein. Schirm kondensierter Gase (vielleicht Ca) in der oberen Atmosphire
des Sterns sich zwischen diesem und dem Beobachter befindet. | The cloud for-
med by condensation would conserve the heat radiated from the photosphere to
space so that the temperature of the materials immediately above the photo-
sphere would increase until the overlying veil is vaporized and the star shines
out brightly. It is easy to conceive that these phenomena would be periodic
and would cause variations in the spectrum, particularly in chromospheric
emission. Possibly electric effects having their origin in the evaporation of the
cloud are effective in stimulating the hydrogen and other gaseous emission. If
so the source would be at a high level, which seems to accord with observation
especially if we assume that the relative displacement of bright and dark lines
is due to pressure.” Diese letztere Annahme ist jedenfalls ganz unzuldssig und
iberhaupt wird man wohl die ganze Hypothese kaum als den Tatsachen ent-
sprechend ansehen diirfen. J. HopmMaNN® hat MERRILLS Schleiertheorie modi-
fiziert und einige Mé4ngel derselben beseitigt. Eine thermodynamische Be-
grindung fiir seine Anschauungen vermag er aber, wie er selbst hervorhebt,
nicht zu geben.

A. S. EppINGTON% ist der Ansicht, daB seine Pulsationstheorie, auf die
wir bei der Besprechung der Theorien der & Cephei-Sterne zuriickkommen
werden, auch auf die Mira-Sterne anwendbar sei, und er findet, da3 die Dimen-
sionen von o Ceti mit einer Pulsationsperiode von rund 300¢ gut vereinbar sind.

1 Verhandl. Kon. Akad. van Wetensch. te Amsterdam, 1. Sectie 9, Nr. 6 (1908).
2 Publ. of the Astr. Obs. of the Univ. of Michigan (Detroit Obs.) 2, S. 70 (1916).
3 AN 228, S.105 (1926).

4 The Internal Constitution of the Stars. Cambridge 1926, S. 206.
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Eine bemerkenswerte Theorie hat J. H. JEANS! in seiner Arbeit ,,On Cepheid
and Long-period Variation and the Formation of Binary Stars” aufgestellt.
Er macht zunichst Bedenken gegen EDDINGTONs Pulsationstheorie der d Cephei-
Sterne geltend und zeigt dann, daB groBe Schwierigkeiten dieser Theorie weg-
fallen unter der Annahme, daf3 der Stern nicht, wie EDDINGTON voraussetzt,
kugelf6rmig ist und nicht rotiert, sondern daf3 er eine Rotation besitzt und eine
birnenférmige Gestalt hat, also sich im Vorstadium der Trennung in ein Doppel-
sternsystem befindet. Vorher hat der Stern die Gestalt eines dreiachsigen
Ellipsoids besessen, und der Ubergang in die birnenférmige Figur ist nach
JeaNs wahrscheinlich oszillatorischen Charakters mit einer bestimmten Periode,
so daB auch eine Oszillation der ganzen Gasmasse angenommen werden kann.
Der Lichtwechsel kommt zustande durch diese Oszillation und dadurch, daB
der Stern uns infolge seiner Rotation verschieden groBe Teile seiner Oberfliche
zuwendet. Zuerst brauchen die Perioden der Oszillation und der Rotation
nicht. gleich und auch nicht kommensurabel zu sein: wir haben einen unregel-
miBigen Verdnderlichen vor uns. Allmihlich, wenn die eigentliche Trennung
des Sternes in zwei Komponenten ndher riickt, gleichen sich die Perioden an-
einander an, der Stern geht in einen langperiodischen bzw. ¢ Cephei-Stern iiber.
SchlieBlich tritt die Trennung ein, es entsteht ein spektroskopischer Doppel-
stern. Dabei dndert sich das Spektrum nach JEANS’ Theorie grundlegend; z. B.
wird aus einem in zwei gleiche Teile zerfallenden M-Stern ein spektroskopischer
Doppelstern der Spektralklasse B. Es gelingt JEaNs, auf Grund dieser Theorie
die typischen Lichtkurven der J Cephei- und der Mira-Sterne darzustellen.

Nach JeaNs’ Theorie miiBten ganz allmihliche Uberginge zwischen den
Mira-Sternen und den & Cephei-Sternen, sowie zwischen diesen und den spektro-
skopischen Doppelsternen vorhanden sein. DaB ersteres der Fall ist, kann man
wohl kaum behaupten, wenigstens sind die Ubergangsformen sehr selten. JEANS
leitet aus seiner Theorie das Vorhandensein der ,,Period-Luminosity Curve
der 0 Cephei-Sterne ab. Eine entsprechende Kurve mii8te auch fiir die Mira-
Sterne bestehen. In Wirklichkeit scheinen aber, wie wir frither gesehen haben,
bei diesen gerade die mit kiirzeren Perioden gréfere absolute Helligkeit zu
besitzen als die mit lingeren. Auch erértert JEANS nicht, inwieweit seine Theorie
den Eigentiimlichkeiten und den Anderungen des Spektrums der Mira-Sterne
gerecht wird. Immerhin erscheinen JEaNs’ Ausfithrungen sehr beachtenswert.
Eine restlose Erklarung des Lichtwechsels der Mira-Sterne aber ist bei dem gegen-
wirtigen Stande der Wissenschaft kaum innerhalb der Grenzen des Moglichen.

Die Verschiebungen der Emissionslinien gegen die Absorptionslinien in
den Spektren der Mira-Sterne werden von CH. E. St. JouN und W. S. ADAMS?
durch die Annahme aufsteigender Stréme von Gasen, die die hellen Linien
hervorbringen, erklirt; die Absorptionslinien werden nach dieser Vorstellung
durch die langsam absteigenden Stréme von Gasen erzeugt. Diese Ansicht ist
in Ubereinstimmung mit dem Befund von St. Joun, daB die hellen Linien H
und K im Sonnenspektrum eine aufwirts gerichtete Bewegung relativ zu den
Absorptionslinien anzeigen. Bei den Me-Sternen miiiten die in Betracht kom-
menden Geschwindigkeiten groBer sein als auf der Sonne.

Das Vorhandensein heller Linien und speziell der hellen Wasserstofflinien
in M-Spektren ist ziemlich schwer zu erkliaren. Uber diesen Punkt hat Sv. RoSSE-
LAND? Betrachtungen angestellt, auf die wir hier verweisen miissen.

40. Die Verdnderlichen mit Perioden von 45¢ bis 90¢. Besondere Schwierig-
keiten in bezug auf ihre Einordnung in die Klassen der Verinderlichen bereiten

1 MN 85, S.797 (1925). 2 ApJ 60, S. 43 (1924) = Mt Wilson Contr 279.
3 Ap J 63, S.218 (1926) = Mt Wilson Contr 309.
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die Veranderlichen, deren Perioden 45¢ bis 90¢ betragen; sie sind von H. LUDEN-
DORFF! eingehend behandelt worden, und wir geben hier seine Ausfithrungen
mit einigen nachtriglichen Erginzungen wieder. Es sei zunichst daran erinnert,
daB T Centauri, ein unzweifelhafter Mira-Stern, eine Periode von 91¢ hat; man
wird daher periodische Verinderliche mit mehr als 90¢ Periode (abgesehen von
den RV Tauri-Sternen und natiirlich den Bedeckungsveranderlichen) zur Mira-
klasse rechnen. Schwieriger ist es, die obere Grenze der Periode fiir die 6 Cephei-
Sterne festzusetzen. Hier ist [ Carinae (P = 359,5) der die lingste Periode be-
sitzende Stern, der unzweifelhaft zur & Cephei-Klasse gehért, wie Lichtkurve
und spektrale Eigenschaften lehren. Es folgen dann aber der Periodenlinge
nach noch vier Sterne, die man mit groBer Wahrscheinlichkeit in diese Klasse
einordnen darf, namlich (¢ = Abstand vom galaktischen Aquator, ¢ = M —m/P
= Abstand des Minimums vom folgenden Maximum, ausgedriickt in Einheiten
der Periode):

Nr. Sterne l Spektrum g ' P & A
634 U Carinae Ko 0° 384,71 0,14 | 1m,2
481 RS Puppis Ko bis K5 oder Ma 0 41,31 0,29 | 1,5
— SV Vulpeculae Ko bis K5 oder Ma 1 1 44 ,5] 0,36 | 1 ,1
367 SS Geminorum | G5 3 44 ,9{ 0,37 | 0,8

Der Spektralcharakter (bei RS Puppis und SV Vulpeculae sind die Anderungen
des Spektrums vom Maximum bis zum Minimum angegeben), die geringe galak-
tische Breite, die Werte von ¢ und A, alles spricht dafiir, daf3 wir hier ¢ Cephei-
Sterne vor uns haben. Bei SV Vulpeculae scheinen zwar kleine Anderungen
der Periode oder Epochenspriinge vorzukommen? wund bei SS Geminorum
scheinen P und A sowie die Form der Lichtkurve ebenfalls Verinderungen zu
erleiden?, aber auch bei / Carinae, bei dem die Anderungen der Radialgeschwin-
digkeit durchaus die fiir § Cephei-Sterne charakteristischen sind, und der daher
unzweifelhaft zu dieser Klasse gehért, will man Ahnliches beobachtet haben.
Es ist sehr wohl denkbar, daB8 bei d Cephei-Sternen mit ungewdhnlich langen
Perioden der Lichtwechsel stiarkere Anderungen zeigt, als bei denen mit normalen
Perioden.

Wir wollen daher P = 454,0 als obere Grenze fiir die d Cephei-Sterne an-
nehmen. Die folgende Tabelle enthilt nun eine Zusammenstellung der Sterne,
die Perioden von 459 bis 90¢ haben. Es sind hier nicht nur die Sterne des Haupt-
katalogs der G. u. L. beriicksichtigt, sondern auch die spiter entdeckten. Aus-
geschlossen sind (auBer Bedeckungsveranderlichen) die Sterne, die zur RV Tauri-
Klasse gehoren oder der Zugehoérigkeit zu dieser verdichtig sind, ferner solche,
deren Perioden noch stark angezweifelt werden konnen, wie SZ Cassiopeiae,
TT Persei, TW Pegasi, RU Aquarii u.a. m. Soweit mdglich, ist die Form der
Lichtkurve in der fritheren Bezeichnungsweise angegeben.

Die meisten von diesen Sternen sind nur unzureichend beobachtet worden,
und namentlich die ¢ sind wohl in vielen Fillen noch unsicher. Aufler den in
der letzten Kolumne gemachten Bemerkungen ist noch folgendes iiber die ein-
zelnen Sterne zu erwihnen:

Z Leonis. Die Maxima und Minima werden durch eine konstante Periode
gut dargestellt, M —m scheint konstant zu sein. Die Helligkeiten im Maximum
und Minimum sind wohl etwas verdnderlich. Die hohe galaktische Breite bei

1 AN 214, S. 77 (1921).

2 E. LEINER, AN 221, S. 137 (1924); Lichtkurve von G. Zacuarov, A N 222, S. 293
(1924).

3 P. AENERT, AN 226, S. 87 (1925).
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Nr. Stern St},):;’g g P £ 4 Lk Bemerkungen
979|UU Herculis — | 41%454,4/ 0,43 | 0™,5 |, | Max. breiter alsMin. (Mem SATt2,
S. 184).
556 |Z Leonis Mb | 51 {56,4| 0,42 1,7 o?
— | CG Sagittarii — |18 64,1 | — 1,5ph| ? |Harv Bull 803. Nahe bei Kugel-
sternhaufen NGC 6723.
1350|S Vulpeculae - 0167,5/0,37| 1,4 oy |AN 214, S.61; 216, S. 383.
489|Z Cancri Mc | 27 | 70 0,51| 0,8 ? | Wenig bekannt, Periode veranderl.

241 | UX Aurigae Mb 7172 10,31 08 |og?|Lk. und P sehr verdnderlich
(AN 223, S.191).

773]V Ursae min. | Ma | 43 | 73 0,45] 1,2 pec | Lk. sehr veranderlich.

824UV Draconis | Mb | 53 | 77 0,48 ] 1,0 ?

389V Lyncis — | 21,8 0,35} 0,8 ?

— |TZ Cephei — |11 ]84 - 1,8 ?
1326 | AF Cygni Mb | 12 |88 |0,46| 1,6 o |Lk. und P sehr verdnderlich.

— |CE Sagittarii — (18 | 90 — [>2,0ph| ? |Harv Bull 803. Nahe bei Kugel-

| sternhaufen NGC 6723.

diesem Sterne wie bei UU Herculis spricht aber gegen den gewdhnlichen ¢ Cephei-
Charakter.

SVulpeculae. Von W. HEISKANEN in den oben zitierten Arbeiten eingehend
untersucht. Die Periode ist stark verinderlich, die Form der mittleren Licht-
kurve ist die fiir § Cephei-Sterne typische. Auch die Lichtkurve ist verinderlich.

Z Cancri. Wenig bekannt, P verdnderlich.

UV Draconis. Wenig bekannt. Die Maxima und Minima weichen von
den mit konstanter Periode gerechneten Zeiten bis zu 154 ab, doch scheinen
diese Abweichungen ganz regellos zu erfolgen. Die Maximal- und die Minimal-
helligkeiten sind um einige Zehntel einer GroBenklasse verinderlich.

V Lyncis. Wenig bekannt. Die Maxima und Minima weichen bis zu 244
von der mit konstanter Periode gerechneten Ephemeride ab. Bisweilen bleiben
Maxima oder Minima aus. M. L. LuizeT hilt es fiir wahrscheinlich, daB die
wahre Periode doppelt so grof3 ist wie angegeben. RV Tauri-Typus liegt augen-
scheinlich nicht vor.

AF Cygni. Angaben {iiber neuere Literatur siehe Tabelle III in
Ziff. 22. Uber die starken, anscheinend periodischen Anderungen der Periode
cf. Ziff. 24. Lichtkurve sehr verinderlich.

Was die Spektra der hier betrachteten Sterne angeht, so gehéren sie, soweit
sie bekannt sind, der Klasse M an und schlieBen sich damit gut an die 6 Cephei-
Sterne einerseits und die Mira-Sterne andererseits an. Die galaktische Breite
ist bei einigen groB, so daB diese Sterne, als Einheit aufgefaBt, nicht mehr als
galaktische Objekte, wie es die 6 Cephei-Sterne sind, betrachtet werden konnen.
Die mittlere galaktische Breite der 12 Sterne ist 25° genau iibereinstimmend
mit der galaktischen Breite derjenigen Me-Sterne, deren P << 150¢ sind (vgl.
Ziff. 36) und kleiner als die mittlere galaktische Breite der Me-Sterne, deren P
zwischen 180¢ und 390¢ liegen.

Bei den Werten von P ist auffallend, daB zwischen P = 46,0 und P = 644 0
nur ein Stern vorkommt, wihrend sonst die Verteilung der P recht gleich-
miBig ist. Falls also eine scharfe Grenze zwischen den 6 Cephei- und den Mira-
Sternen zu ziehen ist, so ist es wahrscheinlich, daB sie bei Periodenlingen von
509 bis 60¢ liegt. Was die Amplituden angeht, so dhneln die Sterne mehr den
0 Cephei- als den Mira-Sternen; die mittlere Amplitude der Me-Sterne mit
Perioden zwischen 90¢ und 150¢ ist 3™,6, aber es ist zu bedenken, daB fiir Me-
Sterne mit kurzen Perioden die Amplitude rasch mit der Periode abnimmt,
und ferner, daB {iberhaupt die Mira-Sterne mit M-Spektrum ohne helle
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Linien durchschnittlich kleinere Amplituden haben als Me-Sterne gleicher
Periode. Man kann also nicht behaupten, daB die kleinen Amplituden stark
gegen die Zugehorigkeit der Sterne zur Mira-Klasse sprechen.

Die Lichtkurven und Perioden der hier betrachteten Sterne zeichnen sich
zum Teil durch starke Veridnderlichkeit aus, so als ob die Sterne sich in einem
sehr instabilen Zustande befinden. Im ganzen sind die Lichtkurven wohl denen
der J Cephei-Sterne dhnlicher als denen der Me-Sterne kurzer Periode, welche
fast ausschlieflich nahezu symmetrische Lichtkurven besitzen.

Zusammenfassend kénnen wir sagen, daB die angedeutete Periodenliicke
bei 50¢ bis 60¢ und das gleichzeitige Auftreten hoherer galaktischer Breiten
auf eine nahe Verwandtschaft dieser Sterne mit den Mira-Sternen hindeutet,
wihrend andererseits die Form der Lichtkurven wieder auf eine solche mit
den 0 Cephei-Sternen hinweist. Es ist natiirlich auch mdglich, daB wir hier
wirkliche Ubergangstypen vor uns haben, oder daB einige der Sterne zur Mira-
Klasse, andere zur  Cephei-Klasse gehoren. In der Abgrenzung beider Klassen
gegeneinander wird uns erst die Untersuchung der Radialgeschwindigkeiten
dieser Sterne weiterbringen. Im Jahresbericht fiir 1924 des Mt. Wilson-Obser-
vatoriums findet sich die Bemerkung, daB8 A.H. Joy die Radialgeschwindig-
keiten mehrerer der Verinderlichen gemessen hat, deren Perioden zwischen
denen der ¢ Cephei-Sterne und der langperiodischen Verinderlichen liegen, und
daB sich sehr groBle Werte dafiir ergeben haben, entsprechend wie bei den Me-
Sternen. Dies scheint fir die Zugehorigkeit der betreffenden Sterne zur Mira-
Klasse entscheidend zu sein, und man darf auf die Verdffentlichung der Ergeb-
nisse gespannt sein.

f) Die verdnderlichen Sterne der u Cephei-Klasse.

44. Definition und Vorbemerkungen. Als u Cephei-Sterne bezeichnen wir
rétlich oder rot gefiarbte Veridnderliche (Spektrum N, R, M und auch K, sowie
in einigen Fillen besonderes Spektrum), die unregelmiBige Lichtschwankungen
aufweisen. Die Gesamtamplitude der Schwankungen ist in den meisten Fillen
gering, der Betrag von zwei GroBenklassen wird nur in wenigen Ausnahmefillen
iberschritten.

Infolge der roten Firbung dieser Sterne und der Kleinheit der Helligkeits-
schwankungen ist die nihere Untersuchung des Lichtwechsels derselben schwierig.
Subjektive Beobachtungsfehler verdecken haufig die wirklichen Lichtschwan-
kungen nahezu oder voéllig. Diese Schwierigkeiten und die Regellosigkeit der
Anderungen haben bewirkt, daB die Beobachter diese Sterne sehr vernach-
l4ssigt haben. In der Tat hat auch die Verfolgung vieler dieser Objekte mit Hilfe
der gewdhnlichen Schitzungsmethoden kaum Zweck; die Eigentiimlichkeiten
des Lichtwechsels lassen sich nur durch sorgfiltige photometrische Messungen
(moglichst unter Benutzung roter Vergleichsterne) oder besser noch mit Hilfe
objektiver photometrischer MeBmethoden ergriinden.

Unter diesen Umstdnden sind unsere Kenntnisse iiber die u Cephei-Sterne
zur Zeit noch sehr gering, und die Resultate, die man fiir einige von ihnen ab-
geleitet hat, verdienen in der Regel wenig Vertrauen. Die Ansichten dariiber,
inwieweit die beobachteten Helligkeitsschwankungen als reell zu betrachten
sind, gehen sehr auseinander. T.W.BACKHOUSE! glaubt auf Grund eigener
Beobachtungen behaupten zu diirfen, dal die ausgesprochen rot gefiarbten
Sterne, insbesondere die der Spektralklasse N, fast ausnahmslos verdnderlich
seien. H. OsTHOFF? ist dagegen der Anmsicht, daB die bei den roten Sternen

17 BAA 27, S. 382 (1913). 2 AN 212, S. 97 (1920).
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beobachteten Helligkeitsschwankungen in weitestgehendem MaBe nur scheinbar,
durch Anderungen in der Auffassung des Beobachters bedingt seien. Er begriindet
diese Ansicht sehr ausfithrlich, u.a. durch Vergleichung gleichzeitiger Be-
obachtungen eines Beobachters an verschiedenen Sternen. So zeigen z. B.
H. E. Laus gleichzeitige Schitzungen der Helligkeiten von R Lyrae (Mb) und
g Herculis (Mb) eine ausgesprochene Parallelitit, und die aus den Schitzungen
eines so erfahrenen Beobachters wie J. PLASSMANN abgeleiteten Lichtkurven
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Abb. 20. Lichtkurven von « Cassiopeiae (oben) und p Cephei (unten) nach PLASSMANN.

von « Cassiopeiae (K0) und p Cephei (Ma) stimmen fiir dasselbe Zeitintervall
ganz erstaunlich {iberein (Abb. 20). Es gibt nach OsTHOFF sowohl Auffassungs-
dnderungen von sehr langsamem, jahrelangem Verlauf, als auch solche kurzer
Periode.

Man wird auf Grund der Ausfithrungen von OsTHOFF und auf Grund der
vielen Widerspriiche, auf die man bei den Beobachtungen desselben roten Sternes
durch verschiedene Beobachter stindig sto8t, jedenfalls die kleinen beobachteten
Lichtschwankungen sehr kritisch beurteilen miissen. Indessen kann kein Zweifel
bestehen, daBl viele dieser Sterne wirklich verdnderlich sind. Das geht schon
daraus hervor, daBl man fiir manche rote Sterne mit kleinen Lichtschwankungen,
die zuerst als unregelmiBig galten, schlieBlich einwandfreie Perioden festgestellt
hat, wodurch diese Sterne dann freilich in die Klasse der Mira-Sterne iibergefiithrt
wurden. Auch photographische Beobachtungen oder z. B. bei « Orionis solche
mit der Selenzelle haben die Verinderlichkeit roter Sterne bewiesen.

Eine scharfe Grenze 1af3t sich zwischen den u Cephei-Sternen und den Mira-
Sternen nicht ziehen. Namentlich unter den in unserer frither gegebenen Tab. III
aufgefithrten, den Spektralklassen K, Ma, Mb, Mc angehérenden Mira-Sternen
sind einige enthalten, deren Lichtwechsel so groBe UnregelmiBigkeiten auf-
weist, daBl man sie schon fast als u Cephei-Sterne betrachten kénnte. Z. B. hilt
RU Cephei (K 8) nach den Untersuchungen von W. HASSENSTEIN! zwar die
Periode von 110¢ ganz gut inne, aber der Verlauf der Lichtkurve von Minimum
zu Minimum ist in verschiedenen Perioden ganz verschieden. Bei W Persei?
liegen die Abstinde der Minima zwischen 400% und 6004, und auch bei anderen
Sternen sind starke UnregelmiBigkeiten vorhanden.

Im folgenden betrachten wir die u Cephei-Sterne gesondert nach den Spektral-
klassen, zu denen sie gehéren; wir beginnen mit den am stirksten rot gefirbten,
d.h. denen der Klasse N, welchen wir die der verwandten Spektralklasse R gleich
angliedern.

42. Die u Cephei-Sterne der Spektralklassen N und R. In ,,Katalog und
Ephemeriden verinderlicher Sterne fiir 1926 sind 137 Sterne der Spektral-
klassen N und R enthalten, wenn man vier Sterne, deren Spektren als ,,Pec’
bezeichnet sind, mit einbegreift, nimlich VX Andromedae und die Sterne mit
ahnlichen, heute als Nc bezeichneten Spektren (AF Aurigae, R Leporis, SS Vir-
ginis). Von den 137 Sternen sind nach dem jetzigen Stande der Kenntnis 24 als

1 Potsd Publ Nr. 83 (1926). 2 Harv Bull Nr. 784 (1923).
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Mira-Sterne anzusehen und schon in unserer Tabelle IV angefiithrt worden, einer
ist ein R Coronae-Stern (S Apodis), einer eine ehemalige Nova (Z Centauri), und
vier werden als d Cephei-Sterne klassifiziert (RU Camelopardalis, VX und VZ
Cygni mit R-Spektren, S Scuti mit Nb-Spektrum; hierzu ist zu bemerken, daf3
S Scuti wahrscheinlich unregelmiBig veridnderlich ist, VZ Cygni in Wirklichkeit
ein cF8-Spektrum hat, und daB3 das Spektrum von VX Cygni bei M. Gtissow
und in der G.u. L. als K angegeben ist). Fiir neun von den {ibrigbleibenden
107 Sternen sind Perioden angegeben, deren Realitit aber noch nicht
sicher scheint, 36 werden als unregelmiBig bezeichnet, wihrend fiir den Rest
die Art des Lichtwechsels noch unbekannt ist.

Nur bei sechs von den 36 als unregelmiBig bezeichneten Sternen sind die
bisher beobachteten Helligkeitsschwankungen >2m (visuell oder photographisch),
und nur bei einem von diesen sechs >2m,5 (W Monocerotis). Es ist aber wohl
noch bei keinem der 36 Sterne die UnregelmiBigkeit des Lichtwechsels mit
Sicherheit zu garantieren. Gerade bei den sehr roten N-Sternen ist die Unsicher-
heit der Helligkeitsschidtzungen sehr gro im Verhiltnis zu dem kleinen Um-
fang der Helligkeitsschwankungen, und man darf wohl sagen, dal wir {iber den
Lichtwechsel dieser ,,unregelmiBigen’ Verinderlichen noch so gut wie nichts
Sicheres wissen.

Uber die Spektra der verinderlichen N- und R-Sterne haben wir bereits
in Ziff. 29 einige Bemerkungen gemacht und die ndtigen Literaturnachweise
gegeben. Die Radialgeschwindigkeiten von 25 N-Sternen (groéBtenteils Ver-
anderliche mit unregelmidBigem Lichtwechsel oder solchem unbekannter Art)
sind von J. H. MOORE! bestimmt worden. Als mittlere, von der Sonnenbewegung
befreite Radialgeschwindigkeit ergab sich der Wert 18 km,-der bedeutend kleiner
ist als bei den Me-Sternen. Wihrend also die Radialgeschwindigkeiten der von
MooRE beobachteten N-Sterne durchaus miBig sind, fand spiter R. F. SANFORD?
fiir 'V Arietis die sehr groBe Radialgeschwindigkeit von 175 km. Man glaubte
frither, da V Arietis eine eintigige Periode habe, doch trifft dies nicht zu3.

Erwihnt sei hier noch, dal das Spektrum von TU Tauri, bei dem die Art
.des Lichtwechsels noch unbekannt ist, zusammengesetzt ist, und zwar Nb - A04.
Es liegt hier offenbar, wie im Falle von Mira Ceti, ein enges Doppelsternsystem
vor, dessen visuelle Trennung aber noch nicht mdéglich gewesen ist.

Endlich sei noch daran erinnert, da die N-und die R-Sterne Riesensterne sind.

43. Die u Cephei-Sterne der Spektralklasse M. Wir haben bereits frither
erwihnt, daB von den Me-Sternen nur ein einziger mit Sicherheit zur Klasse
der unregelmiBigen Verdnderlichen gerechnet werden kann, ndmlich S Persei.
H. LuDENDORFF® hat eine Zusammenstellung der von 1881 bis 1918 beobachteten
Maxima und Minima dieses Sternes gegeben. Der mittlere Abstand zweier auf-
einanderfolgenden Minima ist 8119, und im allgemeinen wird dieser Abstand
auch einigermaBen innegehalten, es kommen aber auch sehr groBe Abweichungen
vor. Der erwihnte Abstand ist ibrigens auffallend groB, denn die lingsten
bisher bei Me-Sternen festgestellten Perioden liegen unterhalb von 6009, und
nur der S-Stern S Cassiopeiae hat eine Periode von 613¢.

Die Form der Lichtkurve und die Helligkeitsgrenzen wechseln bei S Persei
auBerordentlich. Besonders klein waren die Helligkeitsinderungen 1894 bis 1896.
Das schwichste Minimum war 12,2, das hellste Maximum 7™,2, so daB3 4 = 5m 0
wird, wihrend die G.u.L. nur 4 =3m5 angibt. Auch der zeitliche Abstand
des Minimums von dem darauf folgenden Maximum ist sehr variabel.

! Lick Bull 10, S. 160 (1922). 2 Publ ASP 36, S.351 (1924).

3 AN 226, S. 313 (1926); 227, S. 285 (1926). 4 PublASP 37, S.35 (1925).
5 AN 220, S.241 (1924).
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Die Helligkeitsamplitude von S Persei ist fiir einen u Cephei-Stern sehr
groB, und es ist daher fraglich, ob man diesen Stern noch zu dieser Klasse von
verdnderlichen Sternen rechnen darf oder ihn nicht vielmehr besser als einen
entarteten Mira-Stern betrachten sollte. H.H. TUrRNER! hat die Lichtkurve
von S Persei harmonisch analysiert und Analogien zur Kurve der Sonnen-
fleckenhiufigkeit zu finden geglaubt.

In ,,Katalog und Ephemeriden verdnderlicher Sterne fiir 1926 sind 194 Sterne
der Spektralklassen Ma, Mb, Mc enthalten, von denen 44 als unregelmiBig
bezeichnet sind. Bei der Mehrzahl der iibrigen ist infolge der Kleinheit der
Schwankungen die Art des Lichtwechsels noch unbekannt oder wenigstens die
Realitit der angegebenen Perioden noch nicht gewidhrleistet; die 35 mit einiger-
maBen sichergestellten Perioden sind in der frither gegebenen Tabelle III zu-
sammengestellt. Bei einigen wenigen wird eine kurze Periode, also Zugehérig-
keit zur & Cephei-Klasse, vermutet.

Unter den als unregelmiflig bezeichneten Verinderlichen der Klassen Ma,
Mb, Mc haben nur zwei eine Helligkeitsschwankung von 2™ oder mehr, nimlich
S Draconis (4 =2m,5) und TZ Cygni (4 =2™,0). Bei S Draconis scheinen die
Lichtschwankungen manchmal lange Zeit ganz auszusetzen und dann wieder
rasch zu verlaufen; auch TZ Cygni scheint manchmal lange Zeit konstant zu
sein. Es ist auch bei diesen Sternen schwer, die reellen Lichtschwankungen von
den durch Beobachtungsfehler vorgetiduschten zu unterscheiden; jedenfalls wire
eine sorgfiltige Diskussion der Beobachtungen dazu nétig.

Die am oftesten genannten unter den im allgemeinen als unregelmifBig
angesehenen Veranderlichen der Klasse M sind u Cephei, & Orionis, « und g Her-
culis, o Persei und R Lyrae. Die Helligkeitsschwankungen aller dieser Sterne
halten sich innerhalb der GréBenklasse.

w Cephei (Ma) ist von J. PLASSMANN zum Gegenstand einer eingehenden
Arbeit gemacht worden (Untersuchungen iiber den Lichtwechsel des Granat-
sterns u Cephei, Miinster i. W., 1904). Danach erlitt dieser Stern zur Zeit ARGE-
LANDERS Lichtschwankungen in einer Periode von 400% bis 4609, die aber bis
zu Ende des Jahrhunderts auf etwa 1000? anwuchs. Die Amplitude dieses
langsamen Lichtwechsels ist etwa 0®,5. AuBerdem glaubt PLASSMANN noch
eine kurze Periode feststellen zu koénnen, deren Linge um 909 betrigt, wihrend
die zugehorige Helligkeitsschwankung von der GroBenordnung 0™,1 ist. Es
ist aber fiir die richtige Beurteilung der Ergebnisse auf die oben erwdhnten
Bemerkungen von OSTHOFF zu verweisen. Die Radialgeschwindigkeit von p Cephei
ist nach W. W. CAMPBELL? um etwa 13 km veridnderlich; ob irgendein Zu-
sammenhang zwischen den Anderungen der Radialgeschwindigkeit und denen
der Helligkeit besteht, wissen wir nicht.

o Orionis (Ma) ist sehr viel beobachtet worden, aber die Resultate der
verschiedenen Beobachtungsreihen sind voll von Widerspriichen. Die Hellig-
keitsschdtzungen sind bei diesem Stern wegen seiner groBen Helligkeit besonders
schwierig. Nach Messungen von J. STEBBINS® mit dem Selenphotometer sind
langsame Helligkeitsinderungen vorhanden, iiber die sich rascher verlaufende
(Periode etwa 2509, Umfang 072) lagern. Auch lichtelektrische Messungen
von P.GUTHNICK und R. PRAGER! deuten auf langsame und gleichzeitige
raschere Schwankungen hin. SchlieBlich glaubte H. OSTHOFF® aus seinen
eigenen, aus den Jahren 1908 bis 1922 stammenden Beobachtungen eine Periode
von sechs Jahren nachweisen zu kénnen. Diese Periode stimmt iiberein mit

I MN 73, S.116 (1912). 2 Lick Bull 7, S. 102 (1912). 3 Pop Astr 21, S. 5 (1913).
4 Veroffentl. d. Stw. Babelsberg 2, Heft 3, S. 110 (1918).
5 AN 216, S. 187 (1922).
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derjenigen, die K. F.BOTTLINGER! vorher in den Radialgeschwindigkeiten von
o Orionis gefunden hatte, die aber nicht ganz sicher schien, da die Anderungen
der Radialgeschwindigkeit nur etwa 5 km betragen. J. LUNT? hat in der Tat
spiter gezeigt, daB BOTTLINGERs Bahnelemente von « Orionis jedenfalls noch
erheblicher Verbesserungen bediirfen.

Der Durchmesser von o Orionis ist auf dem Mt. Wilson-Observatorium von
A. A.MicuErsoN und F.G.PEASE® interferometrisch gemessen worden; er
ergab sich zu 07,047, und wenn man die Parallaxe zu 07,018 annimmt, so folgt
daraus ein linearer Durchmesser, der nur wenig kleiner ist als der der Marsbahn.
Es scheint nach neueren Beobachtungen von PEASE? fast so, als ob der Durch-
messer verdnderlich ist. Ob Beziehungen zwischen den Anderungen der Hellig-
keit, der Radialgeschwindigkeit und des Durchmessers bestehen, ist eine noch
ungeklirte Frage.

o Herculis (Mb), iiber dessen Helligkeitsschwankungen ebenfalls duBerst
widerspruchsvolle Beobachtungen vorliegen, ist neuerdings von J. STEBBINS®
photoelektrisch gemessen worden; es hat sich eine Periode von 120¢ und eine
Gesamtschwankung von 0m,3 ergeben, doch hat der Lichtwechsel UnregelmiBig-
keiten aufzuweisen. (Naheres hat STEBBINS noch nicht verdffentlicht.) « Her-
culis ist ein Doppelstern; der Begleiter steht etwa 5" von dem Verinderlichen
entfernt und hat bisher noch keine Bahnbewegung um diesen erkennen lassen.
Der Begleiter (Spektrum F9) ist ein spektroskopischer Doppelstern, dessen
Bahnelemente von R. F. SANFORD® bestimmt worden sind. Die Periode betrigt
519,6, die Radialgeschwindigkeit des Schwerpunktes —37,2 km, wihrend die
Radialgeschwindigkeit des Verinderlichen —32,2km, also um 5km Kkleiner
ist. Obwohl die beiden Sterne, nach ihrer spektroskopischen Parallaxe zu
schlieBen, mindestens 250 astronomische Einheiten voneinander entfernt sind,
ist diese Differenz doch immerhin auffallend; als Einsteineffekt kann sie wohl
nicht gedeutet werden.

Der Lichtwechsel von R Lyrae (Mb) ist von B. OKOUNEFF? eingehend
untersucht worden. Er ist sehr verwickelt, und wir miissen fiir Einzelheiten
auf die zitierte Abhandlung verweisen. Die Grenzen der Lichtschwankung sind
4m0 und 4%,5. Die Radialgeschwindigkeit ist um etwa 15 km veridnderlich®.

Uber den Lichtwechsel der iibrigen zwei oben besonders genannten un-
regelmiBigen Verdnderlichen der Spektralklasse M, ndmlich g Herculis (Mb)
und g Persei (Mb) wissen wir noch nichts Positives.

Als Beispiel fiir die Lichtkurve eines u Cephei-Sternes geben wir die von
X Herculis nach den Beobachtungen von P. M. RyvEs® hier teilweise wieder.
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Abb. 21. Lichtkurve von X Herculis.

Inwieweit die Kurve durch personliche Auffassungsfehler verfilscht ist, 148t
sich nicht sagen.
L AN 187, S.33 (1911). 2 Ap J 44, S.250 (1916).
3 Ap J 53, S.249 (1921) = Mt Wilson Contr 203. 4 PublASP 34, S.346 (1922)
5 Pop Astr 27, S. 677 (1919). 6 ApJ 53, S.212 (1921).
7 AN 228, S.153 (1926).  ® PublASP 36, S. 137 (1924).
" MN 84, S.171 (1924).
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Die p Cephei-Sterne der Spektralklasse M sind ohne Zweifel im allgemeinen
Riesen, wie die der Spektralklassen N und R. Wir kennen aber auch einen
Zwergstern unter ihnen, namlich SZ Ursae majoris!. Die absolute GrofBe dieses
eine jahrliche Eigenbewegung von 3" besitzenden Sternes ist 10™,9, er ist also
ein ausgesprochener Zwergstern; das Spektrum ist Ma. Miss E. F. LELAND hat
mit Hilfe von photographischen Aufnahmen gefunden, daB er manchmal 0™,5
schwicher ist, als seiner normalen Helligkeit entspricht. Es ist wohl anzunehmen,
daB bei solchen Zwergsternen die Ursache des Lichtwechsels eine ganz andere
ist als bei den Riesen. Vielleicht besteht aber noch die Méglichkeit, daB es sich
bei SZ Ursae majoris um einen Bedeckungsverdnderlichen handelt.

44. n Cephei-Sterne der Spektralklasse K. In ,,Katalog und Ephemeriden
verdnderlicher Sterne fiir 1926 sind nur sechs Sterne der Spektralklasse K
als unregelmidBig bezeichnet. Die groBten Helligkeitsamplituden unter diesen
haben: TW Aquilae (4 = 2™,1 phot.), bei dem die UnregelmiBigkeit aber noch
zweifelhaft ist; V Pyxidis (4 = 2™,4 phot.), bei dem aber nach neueren Fest-
stellungen? in Wirklichkeit die Lichtschwankungen bedeutend kleiner zu sein
scheinen; SS Scorpii (4 = 2™,0), auf den die gleiche Bemerkung zutrifft. GréBer
als in den ,,Ephemeriden‘‘ angegeben, sind nach Harv Bull 831 die Lichtschwan-
kungen bei BM Scorpii, nidmlich gleich 2,2 phot.; dieser Stern scheint aber
ein RV Tauri-Stern zu sein®. In Harv Bull 831 wird noch fiir mehrere weitere
K-Sterne die UnregelmiaBigkeit des Lichtwechsels festgestellt; die Helligkeits-
schwankungen sind aber in allen diesen Fillen gering.

Das bekannteste Beispiel fiir die unregelmiBig verinderlichen K-Sterne ist
o Cassiopeiae. (In den , Ephemeriden ist als Spektrum G8 angegeben, im
neuen Draper-Katalog aber Ko0). H.Prate? fand aus Beobachtungen von
J. PrassMANN fiir den Lichtwechsel dieses Sternes Perioden von 224,6 bis 304,6
(vgl. aber die oben erwdhnten Ausfithrungen von OsTHOFF); H. GROUILLER
und M. Brocr® fanden aus Beobachtungen von M. L. LUIZET keine kurzen
Perioden, wohl aber eine lange, deren Dauer im Mittel gerade ein Jahr betrigt.
Die Lichtschwankung ist iiberhaupt nur klein (0™,5). Es fragt sich aber, ob diesen
Ergebnissen irgendeine reelle Bedeutung zuzuschreiben ist. OSTHOFF vermutet,
daB} der Stern unveridnderlich seif.

Sehr merkwiirdig ist nach K. BoHLIN? der Lichtwechsel des Sternes
UZ Tauri, der nach BoHLIN ein K-Spektrum zu besitzen scheint. Dieser Ver-
anderliche hatte im Oktober 1921 die GréBe 9,2; dann nahm er bis Januar 1923
unter unregelmiBigen Schwankungen von 109 bis 20¢ Dauer etwa bis zur GréBe
13™,5 ab. Es scheinen hier dhnliche Verhiltnisse vorzuliegen wie bei « Orionis,
nur da die Amplitude des Lichtwechsels groBer ist. Immerhin ist es wohl noch
fraglich, ob der Stern zu den u Cephei-Sternen gerechnet werden darf; die ven
Bonrin gegebene Lichtkurve erinnert in mancher Beziehung an die einer
Nova.

45. u Cephei-Sterne mit besonderem Spektrum. Unter den Sternen, deren
Spektrum in den ,,Ephemeriden fiir 1926 als ,,Pec’ angegeben ist, kénnen
folgende wahrscheinlich oder vielleicht zur u Cephei-Klasse gerechnet werden
(diejenigen unter ihnen, die ein Spektrum dhnlich wie VX Andromedae besitzen,
haben wir schon unter den N-Sternen mit betrachtet):

SU Monocerotis. Spektrum dhnlich denen der Klasse Mc (Draper-Katalog).
A =0m,7. Uber den Lichtwechsel ist noch nichts Niheres bekannt.

! Harv Bull 772 (1922). 2 Harv Bull 831 (1926). 3 Harv Circ 221 (1920).
4 Mitt VAP 21, S. 132 (1911). 5 Lyon Bull 5, S. 74 (1923).
6§ AN 219, S. 135 (1923). 7 AN 218, S.203 (1923).
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W Cephei. Das Spektrum ist denen der Klasse Me verwandt!. Die weniger
brechbaren Linien des H sind hell, und Hx ist die hellste von ihnen. AuBer-
dem sind noch andere helle Linien vorhanden. Das kontinuierliche Spektrum
scheint M zu sein. Der Stern ist unregelmiBig verdnderlich zwischen den photo-
graphischen GréSen 8,6 und 97,32, Ein dhnliches Spektrum wie W Cephei scheinen
die geringe Lichtschwankungen aufweisenden Verinderlichen VV Cephei® und
WY Geminorum* zu besitzen.

DI Carinaeb. Hellster Teil des Spektrums zwischen Hf und Hy; zwei
starke dunkle Banden sind sichtbar. Gré8e 11™,8 bis 13™,2 phot. Wohl unregel-
mafBig verdnderlich.

RU Lupi. Hp, Hy, Ho, H und K hell, kontinuierliches Spektrum un-
bekannt. (Neuer Draper-Katalog.) Verinderlich zwischen 9®,0 und 11™,0 phot.

RY Telescopii. Hf, Hy, Ho hell, kontinuierliches Spektrum unbekannt
(Draper-Katalog). Verinderlich zwischen 11™ und <{15™ phot. Diirfte wohl
nach der GréBe des Lichtwechsels eher ein Mira-Stern als unregelmiBig ver-
dnderlich sein.

46. Abnorme unregelméBige Verdnderliche. In, Katalog und Ephemeriden
verdnderlicher Sterne fiir 1926 ist noch eine Reihe von unregelmiBigen Ver-
dnderlichen enthalten, iiber deren Spektrum und Farbe wir nichts wissen. Wenn
die Amplituden klein sind, werden wir diese Sterne einstweilen ruhig zu den
u Cephei-Sternen zihlen kénnen. Es kommen nun aber in dem genannten Ver-
zeichnis auch unregelmiBige Verdnderliche vor, deren Spektrum oder deren
Farbe gegen die Zugehorigkeit zur p Cephei-Klasse sprechen, oder bei denen
die GréBe der Amplitude die Zugehérigkeit zu dieser Klasse zweifelhaft erscheinen
1aBt. Wir sehen hier natiirlich ab von denjenigen Objekten, die man mit Sicher-
heit oder Wahrscheinlichkeit zur Klasse der Neuen Sterne oder der Nova-
dhnlichen Veridnderlichen, der R Coronae-, der U Geminorum- oder der RV Tauri-
Sterne zdhlen kann. Sondert man alle diese aus, so bleiben schlieSlich 15 un-
regelmifBige Verdnderliche iibrig, deren Einordnung in unsere Klassen der ver-
dnderlichen Sterne Schwierigkeiten bereitet. Nun befinden sich unter diesen
Objekten einige, die zwar als unregelmiBig bezeichnet sind, deren Lichtwechsel
aber noch so unbekannt ist, daB diese Klassifikation immerhin als zweifelhaft
bezeichnet werden muB; es sind dies: X Canum ven. (Farbe 3 in OstHOFFs Skala,
A =0m38), RU Centauri (G0, 4 =0%,7), RV Librae (G5, 4 = 0™,7), d Serpentis
(Aop, 4 = 0m,7), Z Serpentis (Farbe 3, 4 = 0m,8), X Tauri (F5, 4 =1™,9),
RT Vulpeculae (A0, 4 =1™,5). Wenn man diese Sterne beiseite 148t, so bleiben
die folgenden iibrig, die man also zunichst als abnorm bezeichnen mufl und in
keine der hier aufgestellten Klassen von Verinderlichen einordnen kann (die
Sterne sind nach der Rektaszension geordnet und ihre Nummer in der G. u. L.
ist angegeben):

Nr. 28. T Piscium (Farbe 0, 4 = 1™,5). Lichtwechsel wenig bekannt. Es
liegt nur eine einzige gréBere Beobachtungsreihe von E. SCHONFELD vor, deren
Reduktion von Interesse wire.

Nr. 52. RX Andromedae (Spektrum und Farbe unbekannt, 4 = 3™,0). Ge-
hort vielleicht zu den U Geminorum-Sternen mit raschem Lichtwechsel, wie
X Leonis.

Nr. 234. RW Aurigae (Farbe 1, 4 = 2™,9). Ein sehr merkwiirdiger Ver-
dnderlicher, der hauptsichlich von S. ENEBO beobachtet ist. Die Lichtschwan-
kungen verlaufen meist rasch und véllig regellos.

1 Publ A SPJ34, S.58, 175 (1922); Pop Astr 30, S. 103 (1922).

2 Harv Bull 764 (1922). 3 Publ ASP 33, S.263 (1921).
4 Publ ASP 34, S.133 (1922); Harv Bull 767 (1922). 5 Harv Bull 780 (1922).
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Nr.1192. SSScuti (Spektrum F8 bis K0 nach dem Draper-Katalog,
A =0™38). Nach E.ZiNNER! verlaufen die Lichtschwankungen rasch und
unregelmiBig. Die Zu- und die Abnahme erfolgen in weniger als 1¢.

Nr.1283. X Lyrae (Farbe 4, 4 = 1®,3). Nach den Beobachtungen der
American Association of Variable Star Observers ist der Stern von 1913 bis
Ende 1924 jedenfalls sehr nahe konstant gewesen. Auch W.DOBERCK? be-
trachtet seine Helligkeit als unverinderlich.

Nr. 1378. S Telescopii (Farbe und Spektrum unbekannt, 4 =3®,5). Konnte
eine Nova gewesen sein, die im September 1887 hell (9™) war. Der Stern war
in den letzten Jahren jedenfalls nur sehr wenig verdnderlich (nach Beobach-
tungen der American Association of Variable Star Observers). Gegen die An-
nahme, daB es sich um eine Nova handelt, spricht allerdings die erhebliche
galaktische. Breite.

Nr. 1607. RZ Lacertae (Spektrum A0, 4 = 0™,8). Nach E.ZINNER® ver-
laufen die Helligkeitsinderungen ohne Regel innerhalb eines Tages.

Nr. 1670. ¢ Cassiopeiae (Spektrum cF8, A = 0™,7). Auffillig ist die rotlich-
gelbe, zu dem Spektralcharakter des Sternes in Widerspruch stehende Farbet.
Die Helligkeitsbeobachtungen dieses Sternes geben zum Teil widerspruchs-
volle Resultate. B. OKOUNEFF® glaubt aus einem groBeren Beobachtungs-
material, das von verschiedenen Beobachtern herriihrt, eine Periode von 1100¢
feststellen zu kénnen. Es scheinen aber starke UnregelmiBigkeiten vorzukommen.
W.S. Apams und A. H. Jov® bezeichnen das Spektrum als G5 und weisen auf
die groBe Ahnlichkeit desselben mit dem der d Cephei-Sterne hin.

Am merkwiirdigsten unter diesen Sternen sind RW Aurigae und o Cassio-
peiae. Bei den iibrigen besteht wohl noch die Mdoglichkeit, daB sie auf Grund
eines sichereren Beobachtungsmaterials in eine der bekannten Klassen von Ver-
dnderlichen werden eingeordnet werden kénnen.

g) Die Verinderlichen der RV Tauri-Klasse.

47. Definition und Vorbemerkungen. Ebensowenig wie fiir die meisten
anderen Klassen von Variabeln 148t sich auch fir die RV Tauri-Klasse bei dem
heutigen Stande der Kenntnis eine scharfe Definition geben. Das am meisten
charakteristische Kennzeichen dieser Veridnderlichen ist, dafl zwischen zwei
Hauptminima in der Regel ein sekundires Minimum eintritt, dhnlich wie bei
dem Bedeckungsverinderlichen S Lyrae oder bei dem Mira-Verdnderlichen
R Centauri. Die sekundiren Minima bleiben aber zuweilen aus, sie vertauschen
sich auch zuweilen mit den Hauptminima, und die Lichtkurven sowie zum Teil
auch die Abstinde der Hauptminima sind stark verdnderlich; diese Sterne
koénnen daher eine wirkliche Verwandtschaft mit den g Lyrae-Sternen nicht
haben, wenn auch zeitweise auf Grund kiirzerer Beobachtungsreihen Zweifel
bestehen kénnen, ob ein bestimmter Stern ein RV Tauri- oder ein f Lyrae-
Stern ist.

DaB die RV Tauri-Sterne eine Klasse fiir sich bilden, haben schon S. ENEBO?,
der wohl auch zuerst den Namen eingefithrt hat, und J. VAN DER BILT® aus-
driicklich hervorgehoben. Eine systematische Aussonderung der RV Tauri-

1 Erganzungshefte zu den A N Bd. 4, Nr. 3 (1922). 2 AJ 32, S.32 (1919).
3 Erganzungshefte zu den AN Bd. 4, Nr. 3 (1922).

4 P. GuTHNICK in AN 199, S. 177 (1914).

5 AN 221, S.225 (1924). 6 Publ ASP 31, S. 184 (1919).

7 Beobachtungen veranderlicher Sterne VI u, VIII. Kristiania 1912 u. 1914.
8 Recherches astron. de 1'Obs. d’Utrecht VI (1916).
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Sterne von den ibrigen Verdnderlichen hat zuerst H. LUDENDORFF! vor-
genommen. In der Seeliger-Festschrift? ist er dann nochmals niher auf sie
eingegangen.

Bei der Angabe der Perioden der RV Tauri-Sterne hat bisher oft eine gewisse
Inkonsequenz obgewaltet. Man hat ndmlich in manchen Fillen die Zeit vom
Hauptminimum (Hm) bis zum folgenden Nebenminimum (Nm), meist aber
die Zeit von einem Hm bis zum folgenden Hm als Periode bezeichnet. Stiitzt
man sich allein auf die Lichtkurven der Sterne, so ist es keine Frage, daB die
letztere Art der Periodenrechnung vorzuziehen ist. Die Nm bleiben ndmlich
manchmal aus, z. B. bei R Sagittae und R Scuti, oder sie sind nur schwach
angedeutet. Niemand wiirde in solchen Fillen auf den Gedanken kommen,
die Periode anders zu rechnen, also von Hm zu Hm. Sehr merkwiirdig ist es
nun, daB bei R Scuti die Periode der Anderung der Radialgeschwindigkeit gleich
der Hilfte der von Hm zu Hm gerechneten Periode ist. Einstweilen wollen
wir aber bei der Periodenzihlung von Hm zu Hm bleiben, die wir daher in der
folgenden Tabelle der RV Tauri-Sterne durchgingig zur Anwendung gebracht
haben.

48. Die einzelnen RV Tauri-Sterne. Die folgende Tabelle enthilt alle Sterne,
die nach dem augenblicklichen Stande der Kenntnis zur RV Tauri-Klasse ge-
héren (diese sind durch einen Stern bezeichnet), oder die in starkem Verdachte
der Zugehdorigkeit zu dieser Klasse stehen. Die erste Kolumne gibt den Namen
des Sternes, die zweite die Periode P (von Hm zu Hm gerechnet), die dritte
die Gesamtamplitude 4 der Lichtschwankung, die vierte den Abstand g vom
galaktischen Aquator, die letzte endlich, soweit moglich, die Spektralklasse.
Auf die Tabelle folgen Bemerkungen #iber die einzelnen Sterne. Hervorgehoben
sei hier noch, daB3 auch BM Scorpii® und nach K. GRAFF RR Tauri* in dem
Verdachte stehen, RV Tauri-Sterne zu sein, und daB ferner E.ZINNER® einige
weitere Sterne namhaft gemacht hat, die er fiir RV Tauri-Sterne hilt. Nach
W. ZessewitscH® scheint auch CX Cygni ein RV Tauri-Stern zu sein. Bei
all diesen Objekten kann aber eine endgiiltige Entscheidung noch nicht ge-
troffen werden.

Stern P ' A ’ g Spektrum
TT Ophiuchi 61¢ 17,5 27° cFse
*R Sagittae 71 1,8 11 cG1
*V Vulpeculae 75 1,0 9 cG7p
AC Herculis 76 1,0 13 F8
*RV Tauri 78 2,5 12
UZ Ophiuchi 88 3,2 22
*#U Monocerotis 92 1,5 5 cGop
TX Persei 95 1,4 21
*TV Andromedae 127 2,2 16
*R Scuti 140 4,5 3 | Gse bis K2ep
S Aquilae 146 2,3 10
RV Andromedae 172 2,7 11 Me?
U Bootis 190 3,9 59
*RS Camelopardalis | (190) 1 ,0ph | 34 Mb
*Z Ursae maj. 198 2,4 58 Mce
RT Hydrae 255 2,2 19 Me
*W Cygni 259 1,1 6 Me
*R Pictoris 333 2.8 39 Mae
RZ Cygni 556 4,6 1 Pec
1 AN 214, S.217 (1921). 2 S. 83.

3 Harv Circ 221 (1920); Harv Bull 831 (1926).
4 AN 213, S. 165 (1921); BZ 4, S.27 (1922).
5 AN 224, S.269 (1925). 8 AN 227, S.55 (1926).



Ziff. 48. Die einzelnen RV Tauri-Sterne. 175

Anmerkungen. TT Ophiuchi. Nach E. LEINErR! ist die Lichtkurve
p Lyrae-artig, doch sind die Hm und Nm in der Helligkeit im allgemeinen nicht
allzu verschieden. Sie scheinen sich manchmal zu vertauschen. Die Lichtkurve
ist etwas verdnderlich, mehr, als es fiir einen f Lyrae-Stern statthaft wire;
namentlich ist der Abstand der beiden Maxima variabel. Die Zeiten der Minima
werden sehr genau innegehalten, entsprechend der Periode von 61¢,12. Fir
einen RV Tauri-Stern ist der Lichtwechsel auffallend regelmiBig, und der letzte
Zweifel, ob hier nicht vielleicht doch ein Bedeckungsverinderlicher vorliegt,
ist noch nicht behoben. Nach W.S. Apams und A. H. Jov? ist das Spektrum
cF5Se; Hf und Hy sind hell, ihre Intensit4t d4ndert sich mit der Phase des Licht-
wechsels, und zwar sind sie im Maximum heller als im Minimum?®. Die Radial-
geschwindigkeit ist etwas verdnderlich.

R Sagittae. Der Lichtwechsel ist von P. GUTHNICK in der G. u. L. sehr
genau beschrieben worden. Die Periode von ungefihr 71¢ bleibt erhalten, Haupt-
und Nebenminima vertauschen sich nach lingeren Intervallen miteinander.
Die Lichtkurve ist auBerordentlich verinderlich, sie #dhnelte z. B. 1861 der
von f Lyrae, 1880 glich sie mehr der eines Algol-Sternes (zeitweise ohne sekun-
dares Minimum, zeitweise mit einem solchen), Ende 1862 der eines £ Geminorum-
Sternes (d. h. eines d Cephei-Sternes mit angendhert symmetrischer Lichtkurve)
von 1/, P = 35¢ Periode.

Das Spektrum ist nach W.S. Apams, A.H. Joy und R. F. SANFORD*
cG1. Fir die Radialgeschwindigkeit ergaben sich aus acht Platten Werte von
—28km bis +32 km; sie ist also stark verinderlich.

V Vulpeculae hatte 1903 bis 1904 eine f Lyrae-artige Lichtkurve,
1905 bis 1906 dagegen eine & Cephei-artige von der halben Periode. Die Be-
obachtungen der American Association of Variable Star Observers 1915 bis
1924 sind zu wenig zahlreich, um viel daraus folgern zu kénnen, doch scheint
die Lichtkurve wihrend dieses Zeitintervalles teils 4 Cephei-artig, teils 8 Lyrae-
artig gewesen zu sein. Zeitweise sind die Anderungen iiberhaupt nur sehr
klein. Die Periode von etwa 75¢ scheint sich zu erhalten. Auch Be-
obachtungen von E.LEINERS aus den Jahren 1919 bis 1926 bestitigen die
Zugehorigkeit zur RV Tauri-Klasse.

Das Spektrum ist nach W. S. Apams, A.H. Joy und R. F. SANFORD?
cG7. Die Radialgeschwindigkeit ist verdnderlich, da sich aus 20 Platten dafiir
Werte zwischen —29 km und +-4 km ergeben. Die Wasserstoffabsorptionslinien
sind auffallend schwach?, | a condition almost certainly due to partial balancing
of absorption and emission in these lines.

ACHerculis. Nach G. ZacHArROV® und E. LEINER? dhnelt die Licht-
kurve der von fLyrae, doch ist das Hauptminimum stark unsymmetrisch
(Helligkeitsabnahme vor dem Hm weit langsamer als die Zunahme nach dem-
selben). LEINER betrachtet die Lichtkurve als verinderlich und nennt AC Her-
culis einen typischen R Sagittae-Stern, ZACHAROV sieht ihn dagegen als § Lyrae-
Stern an. Die Hm lassen sich mit einer konstanten Periode bisher sehr gut
darstellen. Die Zugehorigkeit zur RV Tauri-Klasse ist noch zweifelhaft. Das
Spektrum ist F§ 8,

RV Tauri. Der Lichtwechsel dieses Sternes ist von J. VAN DER BILT® aus-
fithrlich untersucht worden; dortselbst ist auch eine Lichtkurve wiedergegeben.

L AN 210, S.275 (1920); 213, S.213 (1921); 218, S. 153 (1923).

2 Pop Astr 28, S. 513 (1920.)

3 Report of the Director of the Mount Wilson Obs. 1922, S. 234.

4 PublASP 36, S. 139 (1924). 5 AN 229, S.27 (1926).

6 AN 221, S. 136 (1924); 222, S. 295 (1924). 7 AN 221, S.247 (1924).
8 Harv Circ 225 (1921). 9 Recherches astr. de 1'Obs. d’Utrecht VI (1916).
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Sie ist sehr verdnderlich, bald 8 Lyrae-, bald ¢ Cephei-artig, aber niemals Algol-
artig. Die Nebenminima sind zuweilen ebenso tief oder tiefer als die Haupt-
minima. Die Maxima und Minima lassen sich mit einer Periode von 39¢ leidlich
darstellen, wenn man aber die § Lyrae-artigen Lichtkurven als charakteristisch
ansieht, so ist natiirlich P = 78 zu setzen. Wegen der Einzelheiten ist auf
die genannte Abhandlung zu verweisen.

Ein Stiick der Lichtkurve nach J. VAN DER BILT ‘geben wir in Abb. 22
wieder. (Die Ordinaten in dieser Abbildung sind Intensititen.) Die Farb-

5 '/\\J/\\J /\\j/ .\"’ /\\ \f/
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Abb. 22. Lichtkurve von RV Tauri nach VAN DER BILT.

klasse des Sternes ist f, das direkt nicht beobachtete Spektrum diirfte also un-
gefihr F sein.

UZ Ophiuchi. Nach E. LEINER?! ist die f Lyrae-artige Lichtkurve von
Periode zu Periode merklichen Anderungen unterworfen. Die Hm wie die Nm
besitzen wechselnde Tiefen, die Helligkeit im Hm variiert um 1/,m. Die Hm
treten sehr regelmiBig, der Lange der Periode entsprechend, ein. Die Zugehérig-
keit zur RV Tauri-Klasse ist wohl noch sehr zweifelhaft. Die Farbe ist gelb.

U Monocerotis. Fir diesen Stern sind nur wenige Beobachtungen ver-
offentlicht2. E. F. SAWYER, der ihn lange beobachtet hat, hat nur die Zeiten
unid Helligkeiten der Maxima und Minima angegeben. Danach treten hiufig
abwechselnd flache und tiefe Minima auf, so dal die Lichtkurve f§ Lyrae-artig
wird (P = 929), wihrend zu andern Zeiten der Lichtwechsel § Cephei-artig ist
(P = 46%). Die Haupt- und Nebenminima vertauschen sich bisweilen, die
Periode scheint sich zu erhalten. Esist kein Zweifel, da3 der Stern zum RV Tauri-
Typus gehért.

Das Spektrum? ist ¢GOp; die Absorptionslinien des Wasserstoffs zeigen
dieselben Eigentiimlichkeiten wie bei V Vulpeculae, aber in noch stirkerem
Grade. Die Radialgeschwindigkeit ist verinderlich.

TX Persei. Nach den Beobachtungen von S. ENEBo* und M. L. LuizETr®
diirfte dieser Stern wohl zur RV Tauri-Klasse gehoren, wenn auch noch weitere
Beobachtungen zur endgiiltigen Entscheidung dieser Frage nétig sind.

TV Andromedae. S.ENEBO hat in Nr. VI seiner ,,Beobachtungen ver-
dnderlicher Sterne‘* eine graphische Darstellung des Lichtwechsels fiir die Zeit
von 1908 bis 1912 gegeben. Es herrschten damals § Lyrae-dhnliche Lichtkurven
vor; im tbrigen war der Lichtwechsel sehr unregelmiBig. Nach spiteren, in
Nr. IX veréifentlichten Beobachtungen ENEBOS aus der Zeit von 1912 bis 1916
sind dann die Nebenminima augenscheinlich ganz weggefallen, die Form der
Lichtkurve ist auch in dieser Zeit sehr wechselnd. Auch die Periode scheint
erheblichen Anderungen unterworfen. Es ist kein Zweifel, daB hier ein RV Tauri-
Stern vorliegt. Die Farbe ist ungefihr 6 in der OsTHOFFschen Skala.
T AN 216, $.295 (1922).  ? G.u.L 1, S.227.

3 Report of the Director of the Mt. Wilson Obs. 1922, S. 234.

¢ Beobachtungen veridnderlicher Sterne VIII (1914); AN 217, S. 442 (1923).

5 Lyon Bull. 6, S. 178 (1924).
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R Scuti. Fiir diesen Stern hat sich ein sehr groBes Beobachtungsmaterial
angesammelt, dessen einheitliche Bearbeitung erwiinscht wire; ohne Zweifel
gehort er zu der hier besprochenen Klasse von Verdnderlichen. Die Lichtkurve
ist auBerordentlich veranderlich, immer wieder aber treten § Lyrae-artige Kurven
mit ungefdhr 1409 Periode hervor. Zeitweise (z. B. 1876 bis 1877) war der Licht-
wechsel iiberhaupt nur gering, manchmal erreicht er in kurzer Zeit 3 bis 4 Gré8en-
klassen. Ausgeprigt Algol-artige Kurven scheinen nur selten vorzukommen.
Wenn der Lichtwechsel betrichtlich ist, tiberwiegen stets die g Lyrae-artigen
Kurven; um diese Zeiten scheinen sich die Haupt- und Nebenminima auch nur
ziemlich selten zu vertauschen.

Das Spektrum von R Scuti ist zuerst von R. H. CURTIsS niher untersucht
wordenl. Nach A.H. Joy? variiert es zwischen G5e im Maximum der Hellig-
keit und K2ep (K2 mit hellen Linien des Wasserstoffs und Absorptionsbanden
des Titanoxyds, also eng mit Me verwandt). Die Radialgeschwindigkeit ist
nach R. H. CurTiss® um etwa 10 km variabel und besitzt eine verinderliche
Periode von 654 bis 75¢ (also offenbar gleich der Hilfte der mittleren Periode
des Lichtwechsels, die von Hauptminimum zu Hauptminimum gerechnet ist).
Die Radialgeschwindigkeit des Schwerpunktes, befreit von der Sonnenbewegung,
ist etwa 458 km, also, wie bei den Me-Sternen, betrichtlich. Die hellen Linien
des H sind gegen die Absorptionslinien nach Violett verschoben, und zwar im
Helligkeitsmaximum mehr als bald nach dem Minimum. Auch hier zeigt R Scuti
also ein dhnliches Verhalten wie die Me-Sterne. Die Absorptionslinien des H
werden schwicher, wenn die Helligkeit zunimmt.

Kolorimetrische Messungen von R Scuti hat H. Voct* in Heidelberg an-
gestellt. Nach denselben hat der Stern im Helligkeitsmaximum eine effektive
Temperatur von etwa 4000°, im Minimum eine solche von 2500°. Der effektive
Durchmesser ergibt sich am gréB8ten im Helligkeitsminimum, am kleinsten im
Maximum. Die bolometrische Helligkeit dndert sich, wie bei den Mira-Sternen,
viel weniger als die visuelle.

S Aquilae. Der Lichtwechsel dieses Sternes ist von R. MULLER® diskutiert
worden. Die Form der Lichtkurve ist sehr veridnderlich. Haufig treten Neben-
minima auf, die sich allerdings nicht mit den Hauptminima vertauschen. Wahr-
scheinlich ist der Stern trotzdem zur RV Tauri-Klasse zu rechnen.

RV Andromedae ist von 1904 bis 1912 ziemlich viel beobachtet worden;
es zeigen sich zuweilen ausgepragte Nebenminima ungefidhr in der Mitte zwischen
den Hauptminima, die Lichtkurve scheint stark verdnderlich. Es ist aber doch
wohl noch fraglich, ob der Stern zur RV Tauri-Klasse zu rechnen ist.

U Bootis. Die bisherigen Beobachtungen dieses Sternes sind ebenfalls
von R. MULLER® diskutiert worden. Die Periode und die Form der Lichtkurve
sind sehr verdnderlich, manchmal sind Nebenminima angedeutet, so daB der
Stern vielleicht als eine Ubergangsform zwischen der Mira- und der RV Tauri-
Klasse angesehen werden darf. Um einen typischen RV Tauri-Stern handelt
es sich jedenfalls nicht. Die Farbe ist 5 in der OsTHOFFschen Skala, das Spektrum
ist unbekannt.

RS Camelopardalis. Nach der von C.MAarTIN und H. C. PLUMMER’
gegebenen und in Abb. 23 teilweise reproduzierten photographischen Lichtkurve
fiir 1909 bis 1914 ist sicher anzunehmen, daBl der Stern zum RV Tauri-Typus
gehort. Die Periode scheint sehr veridnderlich zu sein. Die genannten Autoren

1 ApJ 20, S.232 (1904). 2 Publ ASP 34, S. 349 (1922).
3 Pop Astr 32, S.220 (1924). * AN 228, S. 89 (1926).
5 AN 229, S.179 (1927). 8 AN 223, S.284 (1925).

7?MN 76, S.612 (1916); s. auch M N 77, S. 118 (1916).
Handbuch der Astrophysik. VI. 12
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haben die Lichtkurve genau analysiert, jedoch kann hier auf ihre Ergebnisse
nicht niher eingegangen werden.

Z Ursae majoris. Nach der eingehenden Bearbeitung der bisherigen
Beobachtungen dieses Sternes durch R. MULLER! liegt wohl sicher Zugehérig-
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Abb. 23. Lichtkurve von RS Camelopardalis nach MARTIN und PLUMMER.

keit zur RV Tauri-Klasse vor. Die Lichtkurve ist oft  Lyrae-artig, die Hm und
Nm vertauschen sich manchmal, es kommt auch vor, daB das Nm ausbleibt.
Zeitweise ist der Lichtwechsel sehr unregelmiBig.

RT Hydrae. Die Lichtkurve scheint sehr verinderlich zu sein; das vor-
liegende Beobachtungsmaterial ist aber wenig befriedigend, und die Zugehérig-
keit des Sternes zur RV Tauri-Klasse ist noch sehr zweifelhaft. H. LUDEN-
DORFF hat den Lichtwechsel niher diskutiert?,

W Cygni. Diesem Stern haben H. H. TURNER und MArRY A.BrAGG3 aus-
fithrliche Untersuchungen gewidmet, und sie haben versucht, die komplizierte
Lichtkurve durch eine verwickelte Formel darzustellen. Die Lichtkurve setzt
sich danach im wesentlichen zusammen aus zwei iibereinander lagernden Wellen
von 1294,6 (Amplitude 0®,72) und 243¢ (Amplitude 0™,52) Periode. Nach 15-129¢,6
= 8 - 243% = 19449 wiederholt sich der Lichtwechsel. Die Lichtkurve, die fiir
dieses Intervall von 19449 gegeben wird, dhnelt durchaus der eines RV Tauri-
Sternes (sekundires Minimum zwischen zwei Hauptminima, allmihlich ver-
tauschen sich Haupt- und Nebenminimum). Betrachtet man W Cygni als
RV Tauri-Stern, so ist P = 2 - 1299,6 = 2599 zu setzen. Wegen der auftretenden
UnregelmiBigkeiten mul auf die zitierten Arbeiten verwiesen werden. Es be-
diirfte einer niheren Untersuchung, ob der weitere Verlauf des Lichtwechsels
die abgeleiteten Gesetze, die iibrigens schon in der zweiten zitierten Abhandlung
gewisse Einschrinkungen erfahren, bestitigt hat. 1922 bis 1924 ist der Licht-
wechsel jedenfalls kleiner gewesen, als es die Lichtkurve von TURNER und Miss
BraGG erfordert. Es ist wohl sicher, da der Stern zur RV Tauri-Klasse gehort.
Uber das Spektrum ist schon in Ziff. 27y berichtet worden.

R Pictoris. Die bisherigen Beobachtungen dieses Verédnderlichen sind von
R. MULLER? zusammenfassend bearbeitet worden. In der Mitte zwischen zwei
Hm liegt ein Nm, und die Hm und Nm haben sich mehrmals miteinander ver-
tauscht. Die Periode ist Anderungen unterworfen. Es ist wohl kein Zweifel,
daB der Stern zur RV Tauri-Klasse gehért. Die Radialgeschwindigkeit ist nach
Lean B. ALLEN® sehr groB (4208 km); dieser Umstand wire weniger auf-
fallig, wenn man die Periode vom Hm bis zum néichsten Nm rechnet, also = 166¢
ansetzt, da nur Me-Sterne mit kurzen Perioden so grole Radialgeschwindigkeiten
haben.

1 AN 223, S.281 (1925). 2 AN 219, S. 15 (1923).
3 MN 80, S.41 (1919); 81, S. 144 (1920). 4 AN 225, S.249 (1925).
5 Lick Bull 12, S. 71 (1926).
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RZ Cygni. Auch diesen Verinderlichen hat R. MULLER! bearbeitet. Die
Periode unterhegt langsamen Anderungen. Die Lichtkurve ist sehr verdnderlich,
haufig ist sie p Lyrae-artig. Manchmal ist die Helligkeit des Sternes im Hm
lingere Zeit (etwa 100%) konstant. Der Stern diirfte ebenfalls zur RV Tauri-
Klasse zu rechnen sein, wenn auch die Lange der Periode (5569) sehr auffillig
ist, so daB noch einige Zweifel bestehen bleiben. (Betreffs des Spektrums vgl.
Ziff. 22, Tab.V.)

Die Radialgeschwindigkeiten der hier vorkommenden Me-Sterne sind schon
in Ziff. 32 behandelt worden.

49. Allgemeines iiber die RV Tauri-Sterne. Die RV Tauri-Sterne mit kurzen
Perioden haben manches mit den d Cephei-Sternen gemeinsam; z. B. gleicht die
Lichtkurve von R Sagittae zeitweise der eines d Cephei-Sternes mit symmetrischer
Lichtkurve und mit der Periode von 35¢, die von V Vulpeculae zeitweise der
Lichtkurve eines J Cephei-Sternes mit einer Periode von 37¢. Die Spektren
haben, wie die der O Cephei-Sterne, c-Charakter, und die Radialgeschwindig-
keiten sind variabel wie die dieser Sterne. (Allerdings ist es noch nicht
bekannt, ob der Zusammenhang zwischen den Anderungen der Radialgeschwindig-
keit und denen der Helligkeit dhnlich ist wie bei den J Cephei-Sternen.) Die
Amplituden des Lichtwechsels und die galaktischen Breiten sind im allgemeinen
Kklein, wie bei den & Cephei-Sternen. Ein grundlegender Unterschied aber besteht
darin, daB die Lichtkurven bei den typischen RV Tauri-Sternen sehr verinderlich,
bei den d Cephei-Sternen dagegen nahezu unverdnderlich sind.

Noch enger sind die Beziehungen zwischen den RV Tauri-Sternen mit
langen Perioden und den Mira-Sternen, die Lichtkurven der Form y, (mit sekun-
direm Minimum) besitzen. So hat z. B. Z Ursae majoris zeitweise einen sehr
sdhnlichen Lichtwechsel wie R Ursae minoris. Wie die Mira-Sterne, sind die
langperiodischen RV Tauri-Sterne nicht auf die Nihe der MilchstraBe beschréinkt,
die Perioden haben bei beiden Klassen von Sternen dieselbe Linge. Auch in
den Spektren sind Unterschiede nicht vorhanden. Allerdings ist bei den der
Spektralklasse Me angehérenden RV Tauri-Sternen die Violettverschiebung der
Emissionslinien geringer, als man es nach der MERRILLschen Kurve (vgl. Ziff. 32)
fiir die betreffenden Periodenwerte erwarten sollte. Diese Verschiebung V,—V,
ist fiir vier Sterne unserer Tabelle der RV Tauri-Sterne gemessen, und zwar fiir:

Eine bessere Ubereinstimmung

zwischen den gemessenen Werten P Va-V, | MERRILLS
urve
V,—V, und den aus MERRILLS
Kurve entnommenen wiirde man Z Ursae majoris 1984 +6km| +12 km
erhalten, wenn man P vom Hm XT Hydrae 255 +5 + 8
Nm rechnete, also fir P die 1 poom 259 | —1 |+ 8
zum Nm rechnete, also fir € R Pictoris 333 T8 113

Hilfte der oben angebenen Zahlen

einsetzte. Aber auch bei R Centauri, der zweifellos ein Mira-Stern mit Licht-
kurve y, ist, ist V,—V, klein, nimlich = 48 km, wihrend aus der (fiir die
Periode P = 5619 von R Centauri zu extrapolierenden) Kurve von MERRILL
ein Wert von etwa +27 km folgen wiirde. Ein Unterschied zwischen den lang-
periodischen RV Tauri-Sternen und den Mira-Sternen besteht insofern, als die
Helligkeitsamplituden bei den meisten der ersteren relativ klein und die Licht~
kurven verdnderlicher sind als bei den Mira-Sternen. Immerhin ist es fraglich,
ob man berechtigt ist, die langperiodischen RV Tauri-Sterne als besondere
Klasse von den Mira-Sternen abzutrennen, oder ob man sie nur als Mira-Sterne
mit besonders stark verdnderlichen Lichtkurven zu betrachten hat. Es ist das
schlieBlich eine Sache der Definition.

1 AN 225, S. 249 (1925).
12%
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Es wire nach diesen Ausfithrungen denkbar, daB die in der Tabelle auf-
gezdhlten RV Tauri-Sterne in zwei wesensverschiedene Gruppen zerfallen, nim-
lich in kurzperiodische, die mit den & Cephei-Sternen verwandt sind, und lang-
periodische, die in sehr engen Beziehungen zu den Mira-Sternen stehen. Aber
der Lichtwechsel dieser beiden Gruppen hat doch so viel Gemeinsames, daB3 man
sich zunidchst noch gegen eine solche Zweiteilung aussprechen méchte. Auf die
Einheit der RV Tauri-Sterne deutet das gleichmiBige Fortschreiten der Perioden-
langen in der Tabelle hin (es ist hochstens etwa bei P = 100¢ bis 1204 eine Liicke
angedeutet), das gleichzeitige Anwachsen der durchschnittlichen galaktischen
Breite und das gleichzeitige Fortschreiten des Spektraltypus von F bis M. Hin-
sichtlich der. epen erwdhnten Andeutung einer Periodenliicke ist allerdings
bemerkenswert, daf3 die Liicke, wenn man die halben Periodenwerte als maB-
gebend ansieht, zusammenfillt- mit der angedeuteten Liicke in der Perioden-
verteilung der Verdnderlichen mit Perioden von 45¢ bis 90¢ (vgl. Ziff. 40).

Auch mit den u Cephei-Sternen haben die langperiodischen RV Tauri-Sterne
manche Ahnlichkeit, wenn auch unter den ersteren solche mit Me-Spektren
(mit Ausnahme des fiir sich allein dastehenden Sternes S Persei) nicht vorkommen.
In der Tat sind die Grenzen zwischen den beiden eben genannten Klassen und
den Mira-Sternen sehr schwer zu ziehen. Z. B. kann der iiberaus interessante,
von W. HASSENSTEIN! sorgféltig untersuchte Stern RU Cephei (Spektrum K 8)
als Mira-Stern angesehen werden, weil er seine Periode von 1107 leidlich gut
innehilt (Epochenspriinge wie bei RU Cephei kommen auch bei anderen Mira-
Sternen vor), als u Cephei-Stern, weil sich die Gestalt seiner Lichtkurve von
Periode zu Periode oft ginzlich #dndert, und schlieBlich als Ubergangsform
zwischen einer dieser beiden Klassen und den RV Tauri-Sternen, weil manchmal
sekundidre Minima angedeutet oder auch deutlich ausgeprigt sind.

Aus dem Spektralcharakter der RV Tauri-Sterne miissen wir schlieBen,
daB sie Riesensterne sind. Befriedigende Theorien zur Erklirung ihres Licht-
wechsels fehlen natiirlich noch ginzlich.

h) Die Veridnderlichen der dCephei-Klasse.

50. Definition, Unterabteilungen und Bezeichnungen. Unter ¢ Cephei-
Sternen, die nach ihrem typischen Vertreter, J Cephei, so benannt werden,
versteht man diejenigen verdnderlichen Sterne, deren Helligkeit sich in Perioden
bis zu 459 dndert. Die Lichtschwankungen gehen sehr regelmiBig vor sich,
d. h. die Lichtkurve bleibt von Periode zu Periode unverindert oder #ndert
sich doch nur auBerordentlich wenig. Auch die Anderungen der Periode sind,
sofern iiberhaupt solche festgestellt werden kénnen, sehr klein und verlaufen
sehr langsam. Die visuellen Helligkeitsschwankungen sind nur von geringem
Umfang; in der Mehrzahl der Fille iibersteigen sie nicht 1™,0, nur in wenigen
Fillen erreichen oder iibersteigen sie 1™,5.

Die o Cephei-Sterne zerfallen deutlich in zwei Gruppen, namlich in solche
mit Perioden bis zu 1¢ (kurzperiodische d Cephei-Sterne) und solche mit
Perioden von mehr als 1¢ (langperiodische d Cephei-Sterne). Diese beiden
Gruppen zeigen viele Verschiedenheiten untereinander, es kann aber kein Zweifel
daran bestehen, daB sie, was die Ursache des Lichtwechsels angeht, sehr eng
miteinander verwandt sind. Eine dritte Gruppe endlich, mit Perioden von
Bruchteilen des Tages und #duBerst kleinen, nur durch genaueste Messungen
feststellbaren Lichtschwankungen, bilden die heute noch wenig zahlreichen
Verinderlichen, deren Hauptvertreter § Cephei ist, und die wir daher kurz

1 Potsd Publ Nr. 83 (1926).
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als B Cephei-Sterne bezeichnen wollen. Ob sie wirklich zu den J Cephei-
Sternen zu rechnen sind, steht noch dahin; ihre Lichtschwankungen sind im
allgemeinen viel unregelmiBiger als die der eigentlichen & Cephei-Sterne. Sie
sollen mit in diesem Kapitel behandelt werden, zunichst sind sie aber nur
dort in die Betrachtung eingeschlossen, wo es besonders erwidhnt wird.

In den kugelférmigen Sternhaufen, den MAGELLANschen Wolken und den
Spiralnebeln kommen viele & Cephei-Sterne vor. Diese ,,Sternhaufen-Ver-
dnderlichen’ werden, obwohl es sich um 0 Cephei-Sterne handelt, erst im
nichsten Kapitel niher besprochen. Soweit es nicht besonders hervorgehoben
wird, haben wir es also zunichst nur mit den isolierten, zum galaktischen System
gehorigen o Cephei-Sternen zu tun.

Die scheinbaren Helligkeiten der 6 Cephei-Sterne sind meist ziemlich gering.
Immethin erreicht von den langperiodischen o« Ursae minoris im Maximum
die GroBe 2,3, I Carinae und 6 Cephei die GréBe 3,6,  Aquilae und { Geminorum
die GroéBe 3,7. *Die kurzperiodischen sind durchweg sehr schwach; der hellste
von ihnen, RR Lyrae, hat die MaximalgréBe 7,1.

Uber die namentliche Bezeichnung der & Cephei-Sterne besteht groBe Un-
einigkeit. Hiufig nennt man sie statt ,,d Cephei-Sterne einfach ,,Cepheiden‘.
Diese Bezeichnung ist trotz ihrer groBeren Einfachheit nicht empfehlenswert,
denn nach sonstigem astronomischen Sprachgebrauch hat man unter ,,Cepheiden‘
Sternschnuppen zu verstehen, deren Radiationspunkt im Sternbilde Cepheus
liegt. E. HARTWIG hat fiir diejenigen 0 Cephei-Sterne, deren Helligkeitszunahme
rasch erfolgt, den Namen ,,Blinksterne vorgeschlagen, der aber keinen Anklang
gefunden hat. J Cephei-Sterne mit angendhert symmetrischen Lichtkurven
nennt man hiufig nach ihrem bekanntesten Vertreter ,,l Geminorum-Sterne‘.
Diejenigen kurzperiodischen ¢ Cephei-Sterne, die eine konstante Phase im
Minimum und einen steilen Helligkeitsanstieg besitzen, nennt man nach einem
Vorschlage von HARTWIG oft ,,Antalgol-Sterne‘’, weil ihre Lichtkurve sozusagen
entgegengesetzt verlauft wie die des Bedeckungsverdnderlichen Algol. Angel-
sichsische Autoren bezeichnen die Antalgol-Sterne haufig als ,,Cluster Type‘,
weil sie hauptsichlich in Sternhaufen vorkommen; in weiterem Sinne rechnet
man zum ,,Cluster Type” dann auch die {ibrigen kurzperiodischen & Cephei-
Sterne, deren Lichtkurven nicht Antalgol-Charakter tragen.

51. Vorbemerkungen iiber die d' Cephei-Sterne. Wie bei den Mira-Sternen
wollen wir an den Eingang unserer Ausfithrungen iiber die & Cephei-Sterne
eine kurze Schilderung der hauptsichlichen Eigenschaften dieser Verinderlichen
stellen, da hierdurch das Verstindnis des Folgenden erleichtert wird. Wir stiitzen
uns dabei auf eine Darstellung von MARGARETE GiUssow?!.

Die kurzperiodischen 6 Cephei-Sterne (P << 19) haben ein Maximum der Hiufig-
keit bei Perioden von 04,5, die langperiodischen bei solchen von 59. Ein deutliches
Minimum in der Hiufigkeitsfunktion der Perioden findet sich bei P = 14, denn nur
zwei d Cephei-Sternehaben Perioden zwischen 04,75 und 14,5, ndmlich UZ Cassiopeiae
(P = 04,81) und TX Scorpii (04,94). Durch dieses Minimum in der Haufigkeits-
verteilung der Perioden wird zunichst die Zweiteilung in kurz- und in’lang-
periodische 6 Cephei-Sterne bedingt. Die kurzperiodischen ¢ Cephei-Sterne haben
scheinbar (und auch absolut) bedeutend geringere Helligkeiten als die lang-
periodischen. Fiir letztere besteht eine enge Korrelation zwischen absoluter
Helligkeit und Periode, in dem Sinne, daB lingeren Perioden eine groBere ab-
solute Helligkeit entspricht (SHAPLEYs ,,Period-Luminosity Curve”); die kurz-
periodischen haben alle dieselbe absolute Helligkeit (—0%,3). Alle & Cephei-
Sterne sind Riesensterne, ihre Parallaxen sind durchweg sehr klein. GrofBere

1V]S 59, S. 171 (1924).
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Eigenbewegungen kommen nur bei den kurzperiodischen vor; diese haben auch
durchschnittlich groBe Radialgeschwindigkeiten, wahrend die der langperiodischen
klein sind. Die kurzperiodischen d Cephei-Sterne verteilen sich auf alle galaktischen
Breiten, die langperiodischen zeigen eine sehr starke Konzentration nach der
MilchstraBe.

Die Spektra der J Cephei-Sterne gehéren fast ausschlieBlich den Klassen
A bis K an; die kurzperiodischen haben durchschnittlich ,,fritheren* Spektral-
typus als die langperiodischen. Die Spektra tragen c-Charakter. Mit dem Licht-
wechsel dndert sich auch das Spektrum der § Cephei-Sterne; der Spektraltypus
im Helligkeitsmaximum entspricht einer héheren Temperatur als der im Hellig-
keitsminimum.

Die visuelle Helligkeitsamplitude iibersteigt nicht wesentlich 12,5. Die
photographische Helligkeitsamplitude ist groBer als die visuelle.

Die Lichtkurven sind zumeist stark unsymmetrisch, d.h. der Helligkeits-
anstieg ist steiler als die Helligkeitsabnahme. Sekundire Wellen kommen in
der Lichtkurve hauptsichlich auf dem absteigenden Aste vor. Im allgemeinen
sind die Anderungen der Lichtkurve nur gering. Veridnderliche Perioden
scheinen hauptsichlich bei den kurzperiodischen ¢ Cephei-Sternen vorzu-
kommen.

Die Radialgeschwindigkeiten der & Cephei-Sterne sind veridnderlich, und
zwar synchron mit den Anderungen der Helligkeit. Im groBen ganzen sind
Licht- und Geschwindigkeitskurve einander spiegelbildlich dhnlich. Durch-
schnittlich entsprechen groBeren Helligkeitsamplituden auch gréfere Ampli-
tuden der Radialgeschwindigkeit.

Die Literatur iiber die § Cephei-Sterne ist ganz auBerordentlich umfangreich.
Zur vorldufigen Orientierung dariiber sollen hier die Titel einiger Abhandlungen
allgemeineren Inhalts iiber diese Verdnderlichen angefithrt werden; die Beobach-
tungssammlungen (s. Ziff. 3), die Erklirungsversuche und die Arbeiten {iiber
die Veridnderlichen in Sternhaufen sind an dieser Stelle nicht beriicksichtigt.
Zahlreiche weitere Arbeiten werden bei Gelegenheit der folgenden Ausfithrungen
zitiert werden.

CHANG, Y., Monographie préliminaire des Céphéides. Lyon Bull 8, S. 135
1926).

( G)ﬁSSOW, MARGARETE, Kritische Zusammenstellung simtlicher Beobachtungs-
ergebnisse der Verinderlichen vom & Cephei-Typus und Kritik der EDDINGTON-
schen Pulsationstheorie. Inaug.-Diss. Berlin 1924.

(Diese leider nur in wenigen Exemplaren vervielfiltigte Abhandlung war
fiir die Darlegungen dieses Kapitels von groBem Nutzen und wird im folgenden
kurz als Giissow, Dissertation, zitiert werden; sie berticksichtigt die Literatur
bis Ende 1922.)

HEeLLERICH, J., Neue Bearbeitung der photometrischen und spektroskopischen
Beobachtungen der Veridnderlichen vom ¢ Cephei-Typus. Inaug.-Diss. Berlin
1913; Erginzungen dazu AN 215, S.291 (1922).

HeNROTEAU, F., The Cepheid Problem. Publ. of the Dominion Observatory
at Ottawa 9, Nr.1 (1925).

HorrMEISTER, C., Uber die Lichtkurven der & Cephei-Sterne und ihre
statistische Verwertung. A N 225, S.201 (1925).

LupeENDORFF, H., Untersuchungen tiber die J Cephei- und { Geminorum-
Sterne. AN 203, S. 361 (1916).

Luizer, M., Les Céphéides considérées comme étoiles doubles avec une
monographie de I'étoile variable ¢ Céphée. Annales de I'Université de Lyon I,

Fasc. 33 (1912).
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SHAPLEY, H., On the Nature and Cause of Cepheid Variation. Ap J 40,
S. 448 (1914) = Mt Wilson Contr 92. — On the Determination of the Distances
of the Globular Clusters. Ap J 48, S. 89 (1918) = Mt Wilson Contr 151. — The
Luminosities and Distances of 139 Cepheid Variables. Ap J 48, S. 279 (1918)
= Mt Wilson Contr 153. — Three Notes on Cepheid Variation. Ap J 49, S. 24
(1919) = Mt Wilson Contr 154.

Von gréBeren Monographien iiber einzelne & Cephei-Sterne seien auBler der
schon oben zitierten von Luizer iiber é Cephei noch folgende angefiihrt:

BECKER, FR., Der verinderliche Stern { Geminorum. Berlin 1924.

GROUILLER, H., Monographie de 1l’étoile variable 5 Aigle. B A Deuxiéme
Sér. Premiére Partie, 1, S. 331 (1920).

KroN, E., Uber den Lichtwechsel von XX Cygni. Potsd Publ Nr. 65 (1912).

Lockyer, W. J.S., Resultate aus den Beobachtungen des verinderlichen
Sternes # Aquilae. Inaug.-Diss. Gottingen 1897.

MEYERMANN, B., Resultate aus den Beobachtungen des verinderlichen
Sternes J Cephei. Inaug.-Diss. Géttingen 1902.

SuAPLEY, H., On the Changes in the Spectrum, Period, and Light-Curve
of the Cepheid Variable RR Lyrae. Ap J 43, S. 217 (1916) = Mt Wilson Contr 112.

SuapPLEY, H., and SHAPLEY, MARTHA BETZ, A Study of the Light-Curve
of XX Cygni. Ap J 42, S. 148 (1915) = Mt Wilson Contr 104.

52. Die rechnerische Darstellung der Lichtkurven der d Cephei-Sterne.
Bei der rechnerischen Darstellung der Lichtkurven der & Cephei-Sterne fallt
eine grofe Schwierigkeit fort, die bei derjenigen der Lichtkurven der Mira-Sterne
auftritt, nimlich die Verinderlichkeit der Kurve von Periode zu Periode. In
der Tat sind die Lichtkurven der § Cephei-Sterne im allgemeinen nur sehr wenig
veranderlich (wir werden darauf spiter noch niher eingehen), so daB die fiir
eine rechnerische Darstellung der Lichtkurve eines Mira-Sternes erforderliche
umstdndliche Ableitung einer mittleren Lichtkurve nicht nétig ist. Es kommt
noch hinzu, daB, auBer etwa bei kurzperiodischen ¢ Cephei-Sternen, die Licht-
kurven in der Regel schon auf Beobachtungen aus verschiedenen Perioden
beruhen, die mit Hilfe des bekannten Periodenwertes auf eine Periode reduziert
worden sind. Die erhaltenen Lichtkurven sind also eigentlich schon mittlere.

Wie bei den Mira-Sternen hat man es auch bei den J Cephei-Sternen unter-
nommen, die Lichtkurven durch Fourier-Entwicklungen darzustellen, aber, wie
bei den ersteren, so sind auch bei den 6 Cephei-Sternen die greifbaren Resultate,
die man auf diese Weise erhalten hat, recht gering. E. C. PICKERING hat solche
Rechnungen schon 1880 bis 1881 angestellt! und ist spiter nochmals auf seine
Ergebnisse zuriickgekommen?. Er setzt die Helligkeit L des Verinderlichen
im Maximum = 100 und findet fiir die bekannten ¢ Cephei-Sterne { Geminorum,
7 Aquilae und § Cephei folgende geniherte Formeln:

{ Geminorum: L = 89,6 4 10,2 sin (v—11°,3),
7 Aquilae: L = 74,6 4+ 20,0 sin (v—60°) + 6,0 sin (2v—120°),
0 Cephei: L = 72,1 4 20,0 sin (v—45°) + 7,0 sin (20—120°).

v wird der Zeit proportional vom Minimum an gerechnet und durchliuft
wihrend der Periode die Werte von 0° bis 360°. Zu einer genauen Darstellung
der Lichtkurven muBten noch Sinusglieder mit 3v im Argument mitgenommen
werden, doch betrachtete PICKERING deren Realitit als fraglich.

Es kann hier nicht auf alle die fiir einzelne & Cephei-Sterne unternommenen
Darstellungen durch Fourier-Reihen eingegangen werden, vielmehr soll nur auf
einige groBere Untersuchungen dieser Art hingewiesen werden.

1 Proceed. of the American Acad. of Arts and Sciences 16, S.257 (1881)
2 Harv Circ 190 (1916).
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H. C. PLuMMER! gab die Analyse der Lichtkurven einiger kurzperiodischer
0 Cephei-Sterne. In Gemeinschaft mit C. MARTIN hat er dann die Lichtkurven
zahlreicher ¢ Cephei-Sterne auf photographischem Wege bestimmt und in den
Monthly Notices Bd. 73 (1913) bis Bd. 81 (1921) verdffentlicht. Auf dem ab-
steigenden Aste der Lichtkurven ergaben sich stets mehr oder weniger zahlreiche
sekundire Wellen, die von MARTIN und PLUMMER als reell betrachtet werden.
Bei der fiir alle diese Lichtkurven durchgefithrten rechnerischen Darstellung
durch Fourier-Entwicklungen war daher die Mitnahme einer gro8en Zahl von
Gliedern (bis zu elf) notwendig. F. C. JorRDAN? hat aber mit Hilfe eigener
Beobachtungen von einigen der Sterne gezeigt, daB jene Wellen nicht reell,
sondern Ungenauigkeiten der Beobachtungen zuzuschreiben sind, und auch
bei weiteren der von MARTIN und PLUMMER untersuchten Sterne haben ander-
weitige Beobachtungen die sekundiren Wellen nicht bestitigt.

Schon MARTIN und PLUMMER?® wiesen darauf hin, daB die ersten Glieder
der Fourier-Entwicklungen fiir die Lichtkurven der J Cephei-Sterne Analogien
mit den entsprechenden Entwicklungen von T. E. R. Prirrips fiir die Licht-
kurven der Mira-Sterne (vgl. Ziff. 21) zeigen. PHILLIPS selbst hat dann? die
Lichtkurven von 18 Veridnderlichen mit Perioden von 04,3 bis 27¢ analysiert
und in derselben Form dargestellt, die er fiir die zahlenmiBige Wiedergabe
der Lichtkurven der Mira-Sterne gew#hlt hatte, ndmlich in der Form

M + kycos (O — 180°) + kycos (29 — @y) + kg cos (39 — ).

Er findet, daB sich, wie bei den Mira-Sternen, die Lichtkurven nach
den Werten von ¢, und @4 in zwei Gruppen einordnen lassen. (Hierbei ist zu
bemerken, daBl von den fiinf Sternen, die PrILLiPs zu Gruppe I rechnet, drei
Bedeckungsverdnderliche sind, nimlich S Antliae, RS Sagittarii und g Lyrae.)
Das Resultat bietet nichts Uberraschendes denn schon der Augenschein lehrt,
daB die Formen der Lichtkurven bei den J Cephei- und den Mira-Sternen im
groBen ganzen iibereinstimmen. MARTIN und PLUMMER sind spiter’ nochmals
auf die Bedeutung von PHILLIPS’ beiden Gruppen fiir die 4 Cephei-Sterne zuriick-
gekommen und haben dabei auch die kurzperiodischen d Cephei-Sterne in den
Sternhaufen in den Kreis der Betrachtung gezogen, deren Lichtkurven zuvor
von PLUMMER® analysiert worden waren.

Auf wesentlich anderem Wege gelangt M. L. LUIZET in seiner schon zitierten
Abhandlung ,,Les Céphéides zu einer numerischen Darstellung des Verlaufes
der Lichtkurven. Allerdings beschrankt er sich bei seinen Untersuchungen
auf glatte, also keine sekundiren Wellen aufweisende Lichtkurven. Dabei geht
er nicht von den in GroBenklassen ausgedriickten Helligkeiten der Veridnder-
lichen aus, sondern rechnet die GréBenklassen in Helligkeiten um, legt also In-
tensitidtskurven zugrunde. Er nimmt an, daB die J Cephei-Sterne Doppelsterne
seien, deren eine Komponente dunkel ist, ferner daBl, wie es wenigstens an-
genidhert auch der Fall ist, das Helligkeitsmaximum zusammenfillt mit dem
Minimum (negativen Maximum) der Radialgeschwindigkeit, das Helligkeits-
minimum dagegen mit dem positiven Maximum der Radialgeschwindigkeit ; weiter
macht er die Annahme, daf§ die Halbkugel, die uns der (sphérische) Stern im
Helligkeitsmaximum zukehrt, heller ist als die von uns abgekehrte. Die Tren-
nungsebene beider Halbkugeln geht stets durch den Schwerpunkt des Systems,
und die Helligkeitsverteilung ist symmetrisch zu den Polen dieser Halbkugeln.
Es sei 25 die Helligkeit der helleren, 2S’ die der dunkleren Hemisphire, v, die
wahre Anomalie des Sternes zur Zeit des Helligkeitsmaximums, v diejenige zur

1 MN 73, S. 652 (1913). 2 MN 82, S.38 (1921). 3MN 78, S.156 (1917).
¢ MN 78, S.185 (1918). 5 M N 80, S.33 (1919). ¢ MN 79, S.639 (1919).
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Zeit ¢. Dann wird, wie einfache Betrachtungen zeigen, die Helligkeit E zur
Zeit ¢ sein:
E=S4+S+(S—5') cos (v —vy).

Man kann 2S als Einheit der Helligkeit wihlen; dann kann man den Wert
von 2S5’ sofort aus der Intensitdtskurve des Sternes ablesen. LUIZET zeigt nun,
wie man aus dieser Kurve die Exzentrizitit e der Bahnellipse, ferner den Winkel
1 = 360°— v;, d.h. die Linge des Periastrons vom Knoten, und schlieBlich
die Zeit T des Periastrons (gezdhlt von der Zeit des Helligkeitsmaximums an)
bestimmen kann. Berechnet man riickwirts aus S, S/, ¢, 4, T und der bekannten
Periode P die Intensitdtskurve, so zeigt sich bei den von LUIZET untersuchten
12 Sternen (unter denen sich iibrigens die beiden jetzt als Bedeckungsveridnderliche
erkannten Verinderlichen S Antliae und W Ursae majoris befinden) eine recht
gute Ubereinstimmung zwischen Beobachtung und Rechnung. Eine Verein-
fachung der von LuizET befolgten Methode der ,,Bahnbestimmung’ haben
spiter S.ScHARBE! und F. HENROTEAU? gegeben. Es sei auch auf die beziig-
lichen Bemerkungen von J. HELLERICH?® hingewiesen.

Es ist sicher anzunehmen, daBl die oben skizzierten primitiven Grund-
anschauungen, von denen LUIZET ausgeht, nicht richtig sind, und daB die zwi-
schen Beobachtung und Rechnung erzielte Ubereinstimmung rein formaler
Natur ist. (Nebenbei sei bemerkt, daB die Rechnungen, die LuizeT iiber die
Massen der J Cephei-Sterne anstellt, auf schweren MiBverstindnissen beruhen
und génzlich hinfillig sind.) DaB sich zwischen den von Luizer berechneten
photometrischen Bahnelementen und den aus den Anderungen der Radial-
geschwindigkeiten ermittelten spektroskopischen Bahnelementen eine gewisse
Ubereinstimmung herausstellt, erklirt sich dadurch, daB die Lichtkurven und
Geschwindigkeitskurven angendhert Spiegelbilder voneinander sind.

Eine weitere Art der Darstellung der Lichtkurven von ¢ Cephei-Sternen
hat A. A. N1jLAnD* angegeben, und zwar durch die Formel

. sin$
Y ST heos@ =)

Hierin sind %2 und v passend gewihlte Konstanten, und ¢ durchliuft
wihrend einer Periode der Zeit proportional die Werte von 0° bis 360°. Nahere
Resultate iiber die Anwendung dieser Formel hat NIJLAND noch nicht ver-
offentlicht.

Fur die statistische Diskussion der Lichtkurven der & Cephei-Sterne ist
die numerische Charakterisierung ihrer Form #ufBlerst wichtig. Man hat sich
bis vor kurzem damit begniigt, die GroBe M —m/P, d.h. die in Einheiten der
Periodenlinge ausgedriickte Zeit zwischen Minimum und folgendem Maximum,
in den Kreis der Betrachtungen zu ziehen. Diese GréBe charakterisiert die
Form der Lichtkurve natiirlich keineswegs vollstindig, und C. HOFFMEISTER®
ist daher dazu iibergegangen, eine andere, diesen Zweck besser erfiillende GroBe
als Charakteristik der Lichtkurve einzufithren, nachdem er anfangs mit Fourier-
Entwicklungen operiert hatte. Er sagt dariiber folgendes: ,,Es sei G, das Absolut-
glied der Fourierentwicklung, d.i. der Mittelwert der Ordinaten aller der Ent-
wicklung zugrunde gelegten Kurvenpunkte. Sodann werde die GroBe

M —m
C=4.Ga._P_

als die Charakteristik der Lichtkurve bezeichnet. Mit dem Faktor 4 soll
dabei erreicht werden, daB C fiir ideale { Geminorum-Kurven, d. h. fiir Sinus-~

1 AN 198, S.225 (1914). 2 AJ 32, S.57 (1919). 3 AN 219, S. 115 (1923).
4 AN 220, S.96 (1923). 5 V]S 59, S.213 (1924); AN 225, S.201 (1925).
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kurven, den Wert 10 annimmt, wenn man dem Maximum die Ordinate 10 gibt.
Mittels dieses Verfahrens wird sowohl der Steilheit des Aufstiegs als auch der
allgemeinen Hohenlage der Kurve und damit besonders der Gestalt des Maxi-
mums Rechnung getragen. Das Verfahren geniigt den hier in Frage stehenden
Zwecken vollkommen und kennzeichnet die Gestalt der Lichtkurven eindeutig,
da die an sich mdglichen Fille, die eine Zweideutigkeit ergeben wiirden, in der
Natur nicht auftreten. Die Charakteristiken der Kurven liegen in einem ziem-
lich weiten Bereich, fiir Antalgolsterne vorwiegend zwischen 1 und 2, fiir { Gemi-
norum-Sterne zwischen 8 und 10. Die Fille, in denen C > 10 ist, sind selten.
Eskann dies eintreten, wenn entweder M —m/P > 0,5 ist oder der Stern ein sehr
breites Maximum hat.*

Zur Ermittlung von C zeichnete HOFFMEISTER zunichst alle Kurven auf
einheitlichen MaBstab um, indem er die Ordinaten fiir jedes Zwoélftel der Periode
bestimmte, der Ordinate des Maximums den Wert 10, der des Minimums den
Wert 0 beilegte und die anderen Ordinaten entsprechend umrechnete. ,,Zeichnet
man die Kurven dann so, da3 die Linge der Periode bei allen Sternen durch
gleiche Strecken dargestellt wird, so erhdlt man die reine Kurvengestalt in einer
Form, die die Kurven der einzelnen Sterne unmittelbar miteinander vergleichen
1a8t.“ C lieB sich alsdann ohne weiteres berechnen. Fiir einige Sterne wurde C
auf Grund von Lichtkurven, die von verschiedenen Beobachtern herriihrten,
getrennt berechnet; es ergab sich dann eine gute Ubereinstimmung, z. B. fiir
0 Cephei, aus einer Lichtkurve von

GUTHNICK C =4,

HorNIG 4,9
SCHMIDT 4,2
VOGELENZANG 4,4

Es ist hier zu erwdhnen, daB3 die von HOFFMEISTER eingefithrte GroBe G,
in enger Beziehung zu der von H. THOMAS (vgl. Ziff. 21) fiir die Mira-Sterne
eingefithrten Grofle S, steht.

53. Die Lichtkurven der d Cephei-Sterne. Nachdem wir uns in der vorigen
Ziffer mit der Darstellung der Lichtkurven der § Cephei-Sterne durch Formeln
bzw. durch numerische Angaben beschiftigt haben, gehen wir nunmehr zur
niheren Betrachtung der Lichtkurven selbst iiber. Wir geben zunichst in einer
Reihe von Abbildungen (Nr.24 bis 32) einige besonders gut festgelegte Licht-
kurven wieder. Die angegebenen Werte von C sind der Tabelle von C. HOFr-
MEISTER entnommen und brauchen den wiedergegebenen Lichtkurven nicht
immer ganz genau zu entsprechen.

Eine groBe Zahl von Lichtkurven, nimlich 115, von J Cephei-Sternen hat
M. GUssow in ihrer Dissertation auf Grund der besten vorliegenden Beobachtungs-
reihen sowohl durch numerische Angabe der Helligkeiten fiir jedes Vierund-
zwanzigstel der Periode als auch durch graphische Wiedergabe zur Darstellung
gebracht. Betrachtet man die von ibr reproduzierten Lichtkurven, so erkennt
man, daB sich, wenn man von den sekundiren Wellen absieht, die meisten von
ihnen in das fiir die Mira-Sterne angewandte Klassifikationsschema (vgl. Ziff. 21)
einordnen lassen wiirden. Es treten aber doch auch Unterschiede hervor. Licht-
kurven der Form p, (Buckel im Aufstieg) kommen nur sehr selten vor, und der
Buckel ist in diesen wenigen Fillen in der Regel sehr klein; er kann unter den
von M. GUssow wiedergegebenen Lichtkurven wohl nur bei Z Lacertae (Abb. 26)
als sicher reell verbiirgt werden. Ferner fehlen Kurven der Form y, (Doppel-
maximum); nur die Lichtkurve von S Sagittae (Abb. 29) kénnte man allenfalls
als y, bezeichnen, wenn man das zweite Maximum auch wohl besser als Buckel
im Abstieg der Kurve aufzufassen hat. Wellen im Abstieg kommen — wenn
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auch in der Regel nur schwach ausgeprigt — bei vielen der von M. GUssow
zusammengestellten Lichtkurven vor; mit der Frage ihrer Realitit werden
wir uns noch weiter zu beschiftigen haben. DaB sie in manchen Fillen, z. B.
bei % Aquilae (Abb. 28) und W Virginis (Abb. 30) reell sind, steht auBer Frage.
Im Gegensatz dazu hatten wir frither gesehen, daB bei den Mira-Sternen Wellen
im Abstiege der Lichtkurve so gut wie niemals auftreten.

Sehen wir einstweilen von diesen Wellen ab, so konnen wir sagen, dafB
bei den ¢ Cephei-Sternen wie bei den Mira-Sternen der Spektralklasse Me Licht-
kurven der Form « (Aufstieg merklich steiler als Abstieg) die der Form g (im
wesentlichen symmetrische Kurven) an Zahl ibertreffen, und zwar in noch
starkerem Grade als bei den Me-Mira-Sternen. DasMaximum ist bei den x-Kurven
in der Regel spitzer als das Minimum, was auch bei den Me-Mira-Sternen mit
Lichtkurven der Form « fast ausnahmslos zutrifft. Lichtkurven der Form o,
(Antalgolkurven) kommen im wesentlichen nur bei den kurzperiodischen é Cephei-
Sternen vor, wihrend bei den Me-Mira-Sternen gerade die mit sehr langen Perioden
diese Form bevorzugen.

Wir wollen indessen hier die Lichtkurven der d Cephei-Sterne nicht in das
fiir die Mira-Sterne angewandte Schema einordnen, sondern diese Kurven durch
die GroBe M —m/P und die HOFFMEISTERsche Zahl C (s. vorige Ziffer) charakteri-
sieren. HOFFMEISTER gibt in seiner schon zitierten Abhandlung! diese Werte
fiir 118 6 Cephei-Sterne an. [Ein weiterer Stern der Liste von HOFFMEISTER,
S Antliae, der durch den extremen Wert C = 11,9 auffillt, ist kein J Cephei-
Stern, sondern hat sich nach den Beobachtungen seiner Radialgeschwindigkeit von
A.H. Jov? als Bedeckungsveranderlicher erwiesen; dasselbe gilt von SS Hydrae3,
SZ Tauri? und RV Canum ven®. In der Liste ist ferner X Vulpeculae fiir V Vulpe-
culae zu lesen.] Unter diesen Sternen sind die enthalten, fiir welche M. Gtissow
Lichtkurven gegeben hat, und ferner noch einige weitere. Alle diese Sterne sind
in der folgenden Tabelle alphabetisch geordnet zusammengestellt. Die Kolumnen
geben der Reihe nach die Nummer des Sternes in der G. u. L. (Z bedeutet Zusatz-
katalog), den Namen des Sternes, die Periode P, den Wert M —m/P, die HOFF-
MEISTERsche Charakteristik C, die Amplitude A [nicht eingeklammerte Werte
von A sind auf die photometrische Harvard-Skala oder, soweit photographische
Werte (ph) angefiihrt sind, auf die internationale Skala reduziert und der Disser-
tation von M. GUssow entnommen, eingeklammerte Werte beziehen sich nicht
auf diese Skalen und sind im allgemeinen derselben Quelle entlehnt] und das
Spektrum [meist der Dissertation von M. Gissow und einer Zusammenstellung
von W.S. Apams, A.H. Joy und R.F. SANFORD® entnommen. Die Spektren
der 6 Cephei-Sterne sind synchron mit dem Lichtwechsel verinderlich; soweit
moglich, sind die Grenzklassen angegeben].

Die Tabelle umfaBt keineswegs alle 0 Cephei-Sterne, sondern nur die, fiir
welche HOFFMEISTER einigermaflen brauchbare Lichtkurven zur Verfiigung stan-
den. Die Dissertation von M. Gtssow enthilt einen Katalog von 174 Sternen,
die als sicher zur é Cephei-Klasse gehorig angesehen werden, und im ,,Katalog
und Ephemeriden verinderlicher Sterne fiir 1926 sind 239 Verinderliche mit
Perioden von weniger als 50% aufgezihlt, die sicher oder wahrscheinlich zur
0 Cephei-Klasse gehoren (s. Abteilung II des eben zitierten Katalogs; die RV Tauri-
Sterne sind vor der Zihlung ausgesondert). Dazu kommen dann noch die

1 AN 225, S.201 (1925).

2 Pop Astr 29, S. 629 (1921). Ausfiihrlich in Ap J 64, S. 287(1926) = Mt Wilson Contr 322.
3 PublASP 36, S. 139 (1924). 4 BAN 3, S. 11 (1925).

5 ApJ 65, S. 124 (1927) = Mt Wilson Contr 330.

6 PublASP 36, S. 139 (1924).
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Abb. 24. Lichtkurve von ST Virginis nach photometrischen Messungen von P. GUTHNICK
(AN 179, S.181). P = 0%,411, C = 1,5.
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Abb. 25. Lichtkurve von RR Lyrae nach photographisch-photometrischen Messungen von
E. HERTZSPRUNG (BA N 1, S. 143). P = 04,567, C = 2,1.
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Abb. 26. Lichtkurven von X, V, Z, RR Lacertae nach photographisch-photometrischen
Beobachtungen von E. HERTZSPRUNG (BA N 1, S. 67). Perioden: X = 54,444, V = 49,983,
Z = 101,886, RR = 64,415. C = 6,9, 4,5, 6,7, 4,2.
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Abb. 27. Lichtkurve von J Cephei nach lichtelektrischen Messungen von P.GUTHNICK
(AN 208, S.171). P = 54,366, C = 4,4.
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Abb. 28. Lichtkurve von » Aquilae nach lichtelektrischen Beobachtungen von CH.C. WYLIE
(Ap J 56, S.225). P = 74,176, C = 5,8.
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Abb. 29. Lichtkurve von S Sagittae nach photographisch-photometrischen Messungen von
E. HErTzSPRUNG (A N 205, S.287). P = 84,382, C = 6,1.
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Abb. 30. Photographische Lichtkurve von W Virginis nach C.A.Cmant (Harv Ann 80.
No. 12). P = 174271, C=7,7.
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Abb. 31. Lichtkurve von RU Camelopardalis nach photometrischen Messungen auf dem
Laws Observatory (Laws Obs Bull Nr.21). P = 224,17, C = 10,5.
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Abb. 32. Lichtkurven von { Geminorum nach Beobachtungen von FrR. W. A. ARGELANDER
(nach Fr. BECKER, { Geminorum). P = 10%,155, C = 11,0.
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Verzeichnis von §Cephei-Sternen.
Nr. Stern P M,%’” c 4 Spektrum
21 | SW Andromedae 09,442 0,23 3,3 0w, 94 F1
1360 | # Aquilae 7,176 ,29 58 | 0,51 A8—Gs5
1320 | U 7,024 ,31 58 0,7 F6—G2
1259 | sz 17 ,135 .38 6,7 1,4 G1
1270 | TT 13,753 ,34 5,9 0,83 G2
1095 | S Arae 0,452 ,16 1,7 | (1 ,28) A
140 | X Arietis 0,651 A1 1,7 |(1.,2) Ao
253 | Y Aurigae 3,859 ,28 3,9 0,54
391 | RT 3,728 ,28 4,4 0,80 A7—G1
226 | RX 11,626 ,33 42 | 0,6 Fo9
220 | SU 0,470 ,48 9,2 0 ,64 F5
239 SY 10,138 ,36 6,9 .0 ,46 G5
433 | TZ 0,392 415 1,5 (1 ,19)
Z 31 YZ 18 ,356 ,38 6,0 0,75
- y Bootis 0,290 ,41 7,3 0,05+ Fo
817 RS 0,377 ,19 2,2 0,85 B8—Fo0
828 | RY 9,007 A7 2,9 | (0 ,30) F5
Z189 | SV 0,365 ,16 3,4 | (0 ,5ph)
Z186 | SW 0,513 ,10 1,2 | (1,5)
438 | RU Camelopardalis 22,17 »39 10,5 0 ,96 Rp
163 | RW 16 ,402 41 7,5 0,70 K5
173 | RX 7,908 ,26 4,6 |(0.7) K2
522 | RW Cancri 0,548 ,18 2,1 (1.,3)
Z 75 | Sss 0,367 16 2,3 1,10
787 | RU Canum ven. 0,364 ,17 2,6 (1 ,0)
1658 RS Cassiopeiae 6,295 ,28 6,1 0,77 G5§
75 | RW 14,80 ,38 7,9 1,01 F
1668 RY 12,133 ,45 7,0 1,28 (X3
125 | SU 1,950 ,25 4,2 0,33 A9.6—F4.5
1639 | SW 5,440 ,28 5,0 0,97 G2
10 | SY 4,071 ,31 4,7 0,9 G5
24 | TU 2,139 ,25 2,9 1,26 F1—F8
zZ 7] Uz 0,810 ,32 5,2 1 ,3ph
Z 11| VvV 6 ,208 19 3,0 1 ,5ph
73 RR Ceti 0,553 ,16 2,2 0,70 Fo
— B Cephei 0,191 ,47 7,0 0,054+ B1
1603 | & 5,366 ,27 4,4 0,61 Fo—G2
1611 | RZ 0,309 ,32 6,1 0,60 A
698 | S Comae 0,587 ,10 1,4 (0 ,56)
Z 165 A\ 0,469 13 1,8 (0 ,8)
1451 | X Cygni 16 ,390 ,32 5.7 0,69 Esp
1344 SU 3,846 ,28 4,3 0,74 A6—F7
1437 SZ 15,113 ,36 6,8 0,80 K
1485 | TX 14,709 ,36 5,4 1,17
1478 | UY 0,561 14 2,0 0,85 Fo
1481 | VX 20,131 ,33 4,1 1,26 K
1492 | VY 7,859 33 7,7 0,54 K
1554 | VZ 4,864 ,23 4,1 0,41 F8
1386 | XX 0,135 ,30 4,4 0,71 As
1331 | XZ 0,467 A7 2,3 1,04 Ao—A6
— CD 17 ,023 ,36 7,5 (1.,1) Ks?
982 | RW Draconis 0,443 ,19 2,8 0,70 Ag
651 | SU 0,660 ,18 2,8 0,75 Ag
683 | SW 0,570 ,32 4,5 1,0 F4
423 | ¢ Geminorum 10,155 ,52 11,0 0,42 Gop
399 | W 7,916 ,32 6,3 0,76 F2—-Go
442 RR 0,397 13 1,6 1,17 A8
363 RZ 5,529 ,27 4,7 0,75 F2?
367 | SS 44 ,87 ,42 9,2 |(0,51) G5
1029 | SW Herculis 0,493 ,34 6,4 (1 ,94ph)
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Verzeichnis von §Cephei-Sternen.

Nr. Stern P M-;—'" c 4 Spektrum

1092 TW Herculis 04,400 0,10 1,3 (1m,0)

Z 204 VX 0,455 A1 1,2 | (2 ,0ph) A3

Z 213 vZ 0,440 ,10 1,3 (1.3
— 12 Lacertae 0,193 ,47 9,3 0,125+ B2
1622 v 4,983 30 4,5 0,96 G2
1623 X 5,444 »39 6,9 0,35 G2
1579 Y 4,324 ,28 53 0,50 F
1612 VA 10 ,886 ,42 6,7 |(0.,8) Go
1614 RR 6,415 24 4,2 (0.7 F
569 RR Leonis 0,452 ,19 2,1 1,00 A9

Z 99 RV 0,515 14 1,7 |(0.,9)

Z 151 RX 0,653 ,24 3,8 [(0,5)

587 V Leonis min. 0,544 12 1,3 | (1.,2)
223 U Leporis 0,581 ,20 2,5 (0 ,90) A4

1183 Y Lyrae 0,503 ,14 1,6 (1 ,03)

1317 RR 0,567 18 2,1 0,85 B9—F2
1197 RZ 0,511 ,10 0,8 (1.2) A2
388 T Monocerotis 27 ,003 ,29 4,9 1,09 F5—G2

Z 46 SV 15,228 ,33 59 [(0.6) Gs
870 U Normae 12,641 145 7,9 | (0 ,64) Gs
1084 Y Ophiuchi 17 ,121 ,37 6,4 0,61 F5—G3
1062 ST 0,450 ,10 1,2 1,55
385 RS Orionis 7,567 33 7,3 0,80 F8
210 SV Persei 11,128 41 6,7 1,00 Fs
184 SX 4,290 ,26 4,5 0,58

86 VX 10,89 ,50 10,1 | (0 ,4)

Z 15 vy 5,531 ,25 3,9 1 ,4ph G35
454 X Puppis 25,953 19 4,5 [(0.,9) G5
481 RS 41,313 ,34 7,0 (1.,1) Ko0—K5oder Ma
1366 S Sagittae 8,382 ,30 6,1 0,50 F4—-G3
1172 U Sagittarii 6,745 ,43 9,6 0,79 Go
1112 W 7,595 ,29 5,0 0,85 A8—G2
1075 X 7,012 42 8,7 0,67 F1—-Gg
1146 Y 5.773 ,35 5,6 0,74 F4—-G4
1210 YZ 9,553 ,51 9,5 0,55 G1
1132 AP 5,057 ,32 6,8 (0 ,6) F5
1113 AV 15,394 127 50 {(0,8)

1150 AY 6,744 ,33 6,4 |(0.,8)

1214 BB 6,754 ,45 8,9 |(0,3) Go
1027 RV Scorpii 6,062 ,30 5,4 0,63 F5—-G5
1171 X Scuti 4,200 ,39 6,7 (1 ,0) K?
1179 Y 10,347 41 7,4 (0 ,5) G5
1191 Z 12,900 ,37 6,6 |(0,9) Go
1189 RU 19,700 ,25 3,7 1 .47 G5
—_ TY 11,056 ,46 8,3 0,86
154 SS Tauri 0,370 ,20 3,0 (0 ,9)

337 ST 4,035 ,28 4,8 (0 ,5) Go
190 SW 1,584 ,29 55 [(0.8) F
200 Sz 3,149 )37 54 | 0,58ph A9—G
764 RV Ursae maj. 0,468 ,28 3,5 0.9 Fo
755 SX 0,307 47 9,4 |(0,5)

68 « Ursae min. 3,968 ,46 9,1 0,08 F8
754 ‘W Virginis 17 ,271 ,35 7,7 1,06 Pec
809 ST 0,411 A5 1,5 1,11

1464 T Vulpeculae 4,436 ,28 4,7 0,71 A9—G1
1333 U 7 ,990 ,40 7,7 0,79 F7—-Gs5

1372 X 6,319 »32 5,0 0,85 K?
— SV 44,730 ,35 7,0 1,15 Ko0—K5oderMa

zahlreichen ¢ Cephei-Sterne in Sternhaufen, den MAGELLANschen Wolken, Spiral-
nebeln und dhnlichen Gebilden.
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Es ist ferner noch zu bemerken, dafl die auf Grund der HOFFMEISTERschen
Liste angefertigte Tabelle auch drei Sterne, ndmlich y Bootis, f Cephei und
12 Lacertae, enthilt, die sowohl von M. GUssow wie von C. HOFFMEISTER ohne
weiteres zu den kurzperiodischen o Cephei-Sternen gerechnet werden, obwohl
sich dagegen gewichtige Einwinde erheben lassen. Wir rechnen diese Sterne
zu der mit den § Cephei-Sternen verwandten f Cephei-Klasse (vgl. Ziff. 50).

54. Statistik der Perioden und Lichtkurven der d Cephei-Sterne. Aus-
fithrliche statistische Untersuchungen iiber die Perioden und Lichtkurven der
0 Cephei-Sterne haben zuletzt M. GUssow und C. HOFFMEISTER in ihren schon
zitierten Abhandlungen angestellt, wodurch die dlteren Arbeiten auf diesem Gebiet,
auf die wir im folgenden gelegentlich hinweisen werden, iiberholt worden sind.

&) Statistik der Perioden. M. GUssow legt der Statistik der Perioden
die 174 Sterne ihres Verzeichnisses von J Cephei-Vérianderlichen zugrunde.
Schlieen wir von diesen die drei schon erwahnten f Cephei-Sterne aus, so ergibt
sich folgende Ubersicht iiber die Verteilung der Periodenlingen (# = Zahl der
Sterne in jedem Periodenintervall):

P n P n P n P n P n
04,0—04,1 ol 14,0—145 0 64,0— 69,51 7 | 124,0—139,0 | 4 |30%,0—354,0 0
0,1—0,2 3 1,5—2,0 3 6,5— 7,0| 4 113,0—14,0| 1 |35,0—40,0 2
0,2—0,3 ol 2,0—2,5 1 7,0— 7,5| 3114,0—15,0| 4 |40,0—45,0 3
0,3—0,4 9] 2,5-3.,0 1 7,5— 8,0| 5|15,0—16,0| 5 |45,0—50,0| O
0,4—0,5 20| 3,0—3,5 3 8,0— 8,5, 2]|16,0—17,0| 4
0,5—0,6 |17] 3,5—4.,0 5 8,5~ 9,0{ 0}17,0—-18,0| 4
0,6—0,7 81 4,0—4,5 8 9,0— 9,5 2]18,0—-20,0| 4
0,7—0,8 ol 4.,5—5.,0 6 9,5—10,0| 3 ]20,0—22,0| 3
0,8—0,9 21 5,0—5,5 8110,0—11,0| 5 |22,0—-25,0| 2
0,9—1,0 0} 5,5—6,0 5411,0—12,0] 3 |25,0—-30,0! 2

Zusammenfassung: P < 14,0 7 = 59
= 14,0—304,0 107
> 304,0 5

Auffillig ist die Liicke in der Verteilung der Perioden zwischen P = 04,7
und P=14,5. Zweideutliche Maxima in der Verteilung der Periodenwerte treten her-
vor bei P = 09,5 und bei P = 59. Diese Eigentiimlichkeiten der Hiufigkeitsver-
teilung der Periodenwerte lassen die Einteilung der J Cephei-Sterne in kurz-
und langperiodische berechtigt erscheinen. Die kiirzeste bisher bekannte
Periode hat XX Cygni (P =09,134865).

M. Gtssow macht auch auf die Liicke in der Periodenverteilung bei P = 304
bis 359 aufmerksam und unterscheidet eine dritte Klasse von 6 Cephei-Sternen,
die sie ,,auBenstehende* nennt. Die geringe Zahl von & Cephei-Sternen mit
Perioden von mehr als 209 148t es aber zweifelhaft erscheinen, ob diese Liicke
irgendeine wirkliche Bedeutung hat. Wir wollen daher die J Cephei-Sterne
mit P > 35¢ mit zu den langperiodischen rechnen.

B) Statistik der Helligkeitsamplituden. Fir die Verteilung der
Werte der visuellen Amplituden gibt M. GUssow umstehende Ubersicht (die drei
[ Cephei-Sterne sind hier wiederum ausgeschlossen ; zwischen den auf die Harvard-
skala reduzierten A und den auf andere Skalen bezogenen ist hier nicht unter-
schieden). Es ist bei der Beurteilung der Zahlen natiirlich nicht zu vergessen,
daB Verdnderliche mit kleineren Amplituden schwerer aufgefunden werden als
solche mit gréBeren. Bemerkenswert ist, daB visuelle Amplituden von mehr
als 1™,6 bei den hier betrachteten o Cephei-Sternen nicht vorkommen. Eine
deutliche Beziehung zwischen Periode und Amplitude, wie sie sich bei den Mira-
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Sternen der Spektralklasse Me ergeben hatte, ist weder bei den kurz- noch
bei den langperiodischen d Cephei-Sternen vorhanden, wenn auch bei letzteren
vielleicht ein kleines Anwachsen der Amplitude mit der Periode angedeutet ist.
Die kurzperiodischen & Cephei-Sterne haben durchschnittlich ein wenig groBere
Amplituden als die langperiodischen.

Verinderliche Amplituden sind bei einer gré-

P Pt | po1a Beren Anzahl von ¢ Cephei-Sternen, und zwar haupt-
sichlich bei kurzperiodischen, vermutet worden. Da
<3| =0 |n=1 es sich aber dabei nur um kleine Anderungen von
g ’2 (1) ; wenigen Zehnteln der GroBenklasse handelt, so ist es
0.5 2 o in der Regel sehr schwer zu entscheiden, ob sie
0,6 4 8 reell sind.
0,7 4 13 Die photographischen Amplituden sind grofer
g ’g ; 12 als die visuellen, und zwar ist nach M. GUssow der
1.0 9 o  Durchschnittswert des Verhaltnisses photographische
1,1 5 5 Amplitude : visuelle Amplitude fiir die kurzperio-
1,2 5 4 dischen o Cephei-Sterne 1,33, fiir die langperiodischen
} ’2 é g 1,73. Wir werden hierauf spiter noch zuriickkommen.
15 5 4 y) Statistik der Form der Lichtkurven. Es
1,6 1 0  ist zuerst von H. LUDENDORFF?! darauf hingewiesen
>1,6 0 0 worden, daB bei den langperiodischen ¢ Cephei-Sternen

die Hiufigkeit der einzelnen Werte von ¢ = M —m/P
in sehr eigentiimlicher Weise von der Periodenlinge abhingt. Wihrend namlich
fiir Sterne mit P <6 und fiir solche mit P>13¢ die Werte von & stark gestreut
(etwa zwischen 0,14 und 0,50) sind, fehlen bei Sternen mit P = 64 bis P = 134 die
Werte von ¢ < 0,33. LUDENDORFF benutzte bei seiner Untersuchung die P und
e von 91 langperiodischen & Cephei-Sternen. Das von M. Giissow benutzte,
etwas groBere Material ergibt im wesentlichen dieselbe Erscheinung, und auch
E. HErRTZSPRUNG? fand sie spiter an den zahlreichen von ihm am siidlichen
Himmel entdeckten & Cephei-Sternen bestitigt, wenn auch der Beginn jenes
Intervalles etwas nach der Seite der gro8eren Perioden hin verschoben erscheint.
Er macht auch darauf aufmerksam, daB sekundire Wellen gerade in den
Lichtkurven solcher & Cephei-Sterne auftreten, deren Perioden ungefihr in
jenes Intervall fallen, und zwar bei den Sternen mit kiirzeren Perioden auf dem
absteigenden, bei denen mit lingeren Perioden auf dem aufsteigenden Aste der
Lichtkurve.

Schon aus dem Gesagten geht hervor, daB der Zusammenhang zwischen
Form der Lichtkurve und Periode bei den ¢ Cephei-Sternen nicht so einfach
ist, wie bei den Mira-Sternen der Spektralklasse Me. Dies wird auch bestitigt
durch die Untersuchung, die C. HOFFMEISTER in seiner schon zitierten Ab-
handlung?® iber die Beziehungen zwischen P und der Charakteristik C an-
gestellt hat. Er gibt eine graphische Darstellung, in der die log P als Abszissen,
die C als Ordinaten eingetragen sind. Fiir die kurzperiodischen ¢ Cephei-Sterne
ergibt sich eine starke Haufung bei log P = — 0,3 und C = 2, d. h. diese Sterne
haben ganz vorwiegend Lichtkurven mit steilem Aufstieg, spitzem Maximum
und breitem Minimum; nur selten kommen bei den kurzperiodischen  Cephei-
Sternen groBe Werte von C (symmetrische Lichtkurven) vor, und diesen ent-
sprechen meist auBerordentlich kurze Perioden. Bei den langperiodischen
0 Cephei-Sternen kommen dagegen kleine Werte von C (etwa unter 2,5 bis 3,0)
nicht vor; die Werte von C zeigen bei diesen Sternen keine Abhingigkeit von
der Periode, doch ist die von LUDENDORFF und HERTZSPRUNG in der Verteilung

1 AN 209, S.217 (1919)s 2 BAN 3, S. 115 (1926). 3 AN 225, S.201 (1925).
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der & auf die verschiedenen Perioden gefundene Regel auch entsprechend in
der Verteilung der Werte von C vorhanden.

Auch eine Untersuchung HOFFMEISTERs, ob eine Abhingigkeit zwischen C
und der visuellen Helligkeitsamplitude besteht, hat keine besonders bemerkens-
werten Ergebnisse gezeitigt. Nur bei den kurzperiodischen ¢ Cephei-Sternen
nimmt die Amplitude mit wachsendem C ab.

SchlieBlich lassen wir noch eine Statistik der in unserer Tabelle der Licht-
kurven enthaltenen Werte von C folgen:

Die Verschiedenheit der Lichtkurven bei den kurz- c P<1d | Po1d
und den langperiodischen J Cephei-Sternen geht aus
dieser Tabelle klar hervor. . 0<_ :=g 1; g

55. Die sekundiren Wellen in den Lichtkurven 20—29| 12 2
der d Cephei-Sterne. Wir haben schon mehrfach er- 3,0—3,9 5 4
wihnt, daf die Beobachtungen der & Cephei-Sterne ‘;”8:‘;’8 2 :g
hiufig sekundire Wellen, namentlich in dem ab- 6:0-6:9 5 13
steigenden Aste der Lichtkurven, ergeben haben. Da  7,0—7,9 2 12
die  Cephei-Sterne nur geringe Helligkeitsamplituden 8,0—8,9 0 3
besitzen, so stellen diese sekundiren Wellen in der 9£’;g’g g 4
Regel nur sehr kleine Helligkeitsschwankungen dar, ——=— 5 72

und es liegt daher von vornherein in vielen Féllen der
Verdacht nahe, daBl sie nur durch Beobachtungsfehler vorgetiuscht werden,
zumal viele Beobachter geneigt sind, ihren Beobachtungen eine gréBere Genauig-
keit zuzutrauen, als sie wirklich besitzen. So sahen wir schon (Ziff. 52), da8
die von C. MarTIN und H. C. PLUMMER bei vielen ¢ Cephei-Sternen gefundenen
sekundiaren Wellen sich nicht als reell erwiesen haben.

K. GRAFF! hat mit einem Keilphotometer die drei Sterne RU Scuti,
RR Geminorum und RV Canum venaticorum, welch’ letzterer sich inzwischen
als Bedeckungsverinderlicher erwiesen hat, in der Absicht beobachtet, die
Frage der Existenz sekundirer Wellen zu priifen; er findet in den Lichtkurven
dieser drei Sterne kleine, unregelmiige Wellen, an deren Realitit seiner Ansicht
nach ,,ein Zweifel nicht mehr moglich ist*“. Diese Wellen wiederholen sich aber
nicht periodisch, sondern #ndern sich von Periode zu Periode.

M. Gtssow duBert sich in ihrer Dissertation sehr skeptisch iiber die sekun-
diren Wellen. Sie macht darauf aufmerksam, daB solche Wellen vorgetiuscht
werden koénnen, wenn die Lichtkurve von Periode zu Periode veranderlich ist
und bei der Ableitung der Lichtkurve Beobachtungen aus verschiedenen Perioden
vereinigt werden, was ja in der Regel geschieht. Als sicher festgestellt betrachtet
sie die sekundiren Wellen nur bei folgenden sechs Sternen:

RR Ceti P = 0d,55 SV Vulpeculae P = 444,7
¢ Geminorum 10 ,2 S Sagittae 8 ,4
SZ Aquilae 17 1 RZ Cephei 0,31

Selbst bei diesen Sternen diirften die Wellen wohl nicht in allen Fillen
sicher reell sein; bei S Sagittae ist die Welle verbiirgt. Auch gibt es noch einige
andere Fille, bei denen dies zutrifft, und auf die wir weiter unten zuriick-
kommen.

Auf einem ganz anderen Standpunkt gegeniiber der Frage der sekundiren
Wellen steht C. HOFFMEISTER in seiner schon zitierten Abhandlung® Er neigt
offenbar dazu, die beobachteten Wellen als vorwiegend reell anzusehen, und
spricht, wenn auch mit einiger Reserve, die Ansicht aus, daB bei 69% aller
0 Cephei-Sterne solche Wellen vorhanden seien. Er "ordnet die Wellen in

1 AN 217, S. 305 (1922). 2 AN 225, S.201 (1925).
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drei Klassen ein. Insbesondere weist er (wie auch M. Gtissow) auf das hiufige
Vorkommen einer kleinen sekundiren Welle kurz vor Beginn der Helligkeits-
zunahme hin, die in der Tat bei manchen Sternen durch genaue Beobachtungen
verbiirgt zu sein scheint (z. B. bei RR Lyrae, vgl. Abb. 25). Bei der Unsicher-
heit der ganzen Frage konnen wir hier auf HOFFMEISTERs Ausfithrungen nicht
niher eingehen.

Auf sehr sinnreiche Weise hat A. A. NijLAND die Frage der Realitit der
sekundidren Wellen untersucht®. Er hat 17 § Cephei-Sterne und 36 Bedeckungs-
veridnderliche nach der Schitzungsmethode eingehend beobachtet. Dieses Be-
obachtungsmaterial diskutiert er nun und leitet sowoh! firr die é Cephei-Sterne
wie fiir die Bedeckungsveranderlichen durch Vergleichung der Beobachtungen
mit den daraus abgeleiteten Lichtkurven den mittleren Fehler seiner Schitzungen
ab. Dabei macht er die Voraussetzung, da die Lichtkurven der ¢ Cephei-Sterne
(auBer denen von S Sagittae und # Aquilae) glatt, ohne sekundire Wellen, ver-
laufen, wie es fiir die Bedeckungsveranderlichen als selbstverstindlich angenom-
men werden darf. Es ergibt sich nun, da unter dieser Voraussetzung die Be-
obachtungen der & Cephei-Sterne ebenso genau, ja sogar noch etwas genauer
sind als die der Bedeckungsverinderlichen. Die bei Annahme glatter Kurven
iibrigbleibenden Fehler verhalten sich ganz wie zufillige. Es liegt also kein
Grund vor, bei den ¢ Cephei-Sternen (von den beiden genannten Fillen ab-
gesehen) sekundire Wellen anzunehmen, um die Ubereinstimmung zwischen
den Beobachtungen und der Lichtkurve zu steigern. Nur zwei unter den
17 0 Cephei- Sternen besitzen also sekundire Wellen; dieser Befund steht in
starkem Gegensatz zu HOFFMEISTERs Annahme, dal 69% der 6 Cephei-Sterne
sekundire Wellen in ihren Lichtkurven aufweisen.

Wir wollen nun noch einige Fille aufzihlen, in denen das Vorhandensein
einer sekundiren Welle keinem Zweifel unterliegen kann:

Die Lichtkurve von # Aquilae (Abb. 28) hat einen Buckel im Helligkeits-
abstieg, der in den verschiedenen Beobachtungsreihen immer wieder hervortritt
(vgl. W. J.S. LoCKYER, Resultate aus den Beobachtungen des verinderlichen
Sternes % Aquilae, Diss., Gottingen 1897).

Die Lichtkurve von S Sagittae (Abb.29) hat einen starken Buckel im
Helligkeitsabstieg; man kann fast sagen, da8 sie ein sekundires Maximum be-
sitzt.

Die Lichtkurve von W Virginis (Abb. 30) hat ebenfalls einen starken Buckel
im Abstieg. Der in der Abbildung angedeutete Buckel im Aufstieg ist wohl
noch nicht verbiirgt.

Z Lacertae hat in der Lichtkurve (Abb. 26) vor und nach dem auffallend
spitzen Maximum je ejnen flachen Buckel.

VY Cygni hat einen starken Buckel im Abstieg?.

Sekundire Wellen sind wohl auch bei einer Anzahl von den durch E. HERrTz-
SPRUNG am siidlichen Himmel entdeckten o Cephei-Sternen verbiirgt3. Auf
die Regel, die HERTZSPRUNG ilber den Zusammenhang zwischen dem Auftreten
sekundirer Wellen und der Periodenlinge gefunden hat, haben wir schon in
der vorigen Ziffer hingewiesen.

Wie man auch in den einzelnen Fillen iiber die Realitit der Wellen in den
Lichtkurven der ¢ Cephei-Sterne denken mag, es steht jedenfalls fest, daB einiger-
mafen deutliche Wellen im aufsteigenden Aste der Kurven weit seltener auf-
treten als im absteigenden. Bei den Mira-Sternen ist, wie wir gesehen haben,
das Gegenteil der Fall.

! Amsterdam Proc 28, S. 142 (1925). ? Publ. Dominion Obs. Ottawa 9, S. 79 (1925).
3 BAN 3, S.115 u. 204 (1926).
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56. Die Verinderungen der Form der Lichtkurven bei den d Cephei-Sternen.
Die Frage, ob Anderungen der Form der Lichtkurve vorkommen, ist fiir die
langperiodischen 6 Cephei-Sterne noch ziemlich ungeklart. M. GUssow be-
trachtet die Lichtkurven der folgenden Sterne dieser Art als verdnderlich:

1 Carinae (P = 35%,5). Es sollen sich UnregelmiBigkeiten im Helligkeits-
anstieg zeigen. Auch Anderungen der Helligkeitsamplitude will man wahr-
genommen haben.

TY Scuti (P = 114,1) Auch bei diesem Stern soll der Helligkeitsanstieg
Verinderungen aufweisen.

W Virginis (P = 174,3). Die Lichtkurve soll langsamen Anderungen in der
Weise unterliegen, daB3 sich Form und Lage des Buckels der Kurve auf dem
Helligkeitsabstieg &ndern.

7 Aquilae (P = 749,2). Ebenso (vgl. die schon zitierte Dissertation von
W. J.S. LockYER und FRr. BECKERS neuere Untersuchungen?).

Ein fiinfter Stern, dem M. GUssow eine veridnderliche Lichtkurve zuschreibt,
ist SX Aurigae; es handelt sich aber bei diesem um einen Bedeckungsverinder-
lichen.

Die Zahl der Beispiele von langperiodischen & Cephei-Sternen, bei denen
man solche Anderungen der Lichtkurve vermutet hat, lieBe sich leicht ver-
mehren. Im allgemeinen wird man aber solchen Vermutungen ziemlich skeptisch
gegeniiberstehen; nur Messungen nach den genauesten Methoden kénnen die
Anderungen sicher feststellen, und es ist auch zu beachten, da die Beobachtungen,
aus denen die Lichtkurven langperiodischer ¢ Cephei-Sterne abgeleitet werden,
naturgemil in der Regel verschiedenen Perioden angehéren, so daB die resul-
tierenden Kurven in gewissem Sinne schon mittlere Kurven sind.

Etwas giinstiger ist die Sachlage bei den kurzperiodischen ¢ Cephei-Sternen,
bei denen sich die Beobachtungen aus einer Nacht iiber die ganze oder wenig-
stens einen sehr groBen Teil der Periode erstrecken kénnen. H. SHAPLEY hat
im Jahre 19142 das damals zur Entscheidung der vorliegenden Frage vorhandene
Material erértert, und besonders eingehend hat er sich mit den Verinderlichen
XX Cygni® und RR Lyrae* beschiftigt. Bei diesen beiden Sternen findet er,
daB die Helligkeitsmaxima in verschiedenen Perioden verschieden verlaufen.
Fir RR Lyrae haben E. HERTZSPRUNGS und andere diese Erscheinung be-
stitigt.

%/I. Gtssow hilt die Lichtkurven der folgenden kurzperiodischen & Cephei-
Sterne fiir verdnderlich: SU und SW Draconis (P = 04,66 bzw. 04,57), S Comae
(04,59), XZ Cygni (0%,47), SS Cancri (04,37), XX Cygni (09,13), RR Lyrae
(04,57) und RS Bootis (04,38). Bei den ersten vier von diesen Sternen soll der
Helligkeitsanstieg verinderlich sein, bei den folgenden drei sich die Lichtkurve
von Periode zu Periode 4dndern. und bei dem letzten langsam verinderlich
sein. Ob alle diese Fille einer schirferen Kritik standhalten, muB dahin-
gestellt bleiben. Am wahrscheinlichsten ist die Realitit der Anderungen auBer
bei den schon oben erwihnten Sternen XX Cygni und RR Lyrae wohl bei
XZ Cygni nach S. BLazko® und RS Bootis nach Fr. H. SEAREsS und
H. SHAPLEY".

Den von M. GUssow aufgezihlten kurzperiodischen & Cephei-Sternen mit
verdnderlichen Lichtkurven kann man mit demselben Recht wohl auch noch

1 AN 225 S.1 (1925). 2 ApJ 40, S. 452 (1914) = Mt Wilson Contr 92.

3 Ap J 42, S. 148 (1915) = Mt Wilson Contr 104.

4 Ap J 43, S.217 (1916) = Mt Wilson Contr 112. 5 BAN 1, S.139 (1922).
8 Annales de 1'Obs. Astr. de Moscou, Sér. 2, Vol.VIII, Livr. 2, No. 2 (1926).

7 Ap J 48, S.214 (1918) = Mt Wilson Contr 159.
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beizihlen SW Andromedae (P = 0%44) nach H. SHAPLEY!, RW Draconis
(P = 0%,44) nach S.BraZko? und AA Aquilae (P = 0%,36) nach N.IvaNov3.
Weitere fragliche Fille wollen wir hier nicht anfiihren.

57. Anderungen der Perioden bei den d Cephei-Sternen. Wir betrachten
zunichst die Periodeninderungen bei den langperiodischen & Cephei-Sternen.
Eine sikulare Anderung ist in der Periode von & Cephei festgestellt worden.
E. HErRTZSPRUNG# hat auf Grund einer Bearbeitung des gesamten Beobachtungs-
materials von 1785 an fiir sie folgende Formel aufgestellt:

P = 54,3663 770 — 04,000000916 (¢ — 1883),

wo ¢ die Jahreszahl ist. Die Periode verkiirzt sich also jahrlich um 0%,079.
Eine nachtrigliche Bearbeitung der 1823 bis 1826 von Fr. M. SCHWERD an-
gestellten Beobachtungen durch H. LUDENDORFF® hat die obige Formel be-
statigt.

Bei 5 Aquilae scheint sich um das Jahr 1890 die Periode sprungweise ver-
lingert zu haben; sie war nach J. HELLERICH® vorher 79,176401, nachher
74176678, also um 24 linger. Die Konstanz der Periode in den letzten Jahr-
zehnten wird durch eine Untersuchung von FRr. BECKER? bestitigt.

Bei T Monocerotis zeigt sich nach A. BEMPORAD® eine sikulare Zunahme
der Periode. Die Periodenlinge ergibt sich zu

P = 274,00313% + 0%,00004168 E,

wo E die Epoche ist, gezdhlt vom julianischen Tage 2410011 an; das zur Ab-
leitung dieser Formel benutzte Beobachtungsmaterial erstreckt sich iiber die
Jahre 1881 bis 1920.

Bei einigen anderen langperiodischen ¢ Cephei-Sternen stellt man die Perioden-
dnderungen durch ein periodisches Glied in der Formel dar, welche zur Berech-
nung der Maxima der Helligkeit dient. Dieses periodische Glied lautet bei

¢ Geminorum (P = 10%4,15): 14,05 sin ( 0°,070 E - 112°)¢9,
» Pavonis (P= 9,09): 0,43sin( 1,13 E 4+ 36 )19,
AY Sagittarii (P= 6,74): 1,1 sin (18 ,71 E 4321 )

(Auf die Angabe der Nullepochen kann hier verzichtet werden.)

Diese Formeln kénnen héchst wahrscheinlich nur interpolatorischen Cha-
rakter beanspruchen; die fiir AY Sagittarii und x» Pavonis bediirfen wohl auch
noch der Bestitigung.

Bei BI Orionis hat man ebenfalls ein solches periodisches Glied eingefiihrt.
Es scheint sich aber bei diesem Stern um eine Ubergangsform zwischen d Cephei-
und U Geminorum-Sternen zu handeln; wir haben ihn bereits in Ziff. 17
ndher besprochen. Auch noch bei einigen anderen langperiodischen ¢ Cephei-
Sternen hat man Anderungen der Periode vermutet, so z. B. bei SZ Tauri und
RU Camelopardalis.

Bei den kurzperiodischen 0 Cephei-Sternen scheinen Anderungen der Periode
relativ hdufiger zu sein als bei den langperiodischen. Man hat die beobachteten
Anderungen teils durch sikulare, teils durch periodische Glieder, teils durch

1 MN 81, S.208 (1921).

2 Russisches Astronomisches Journal 1, Heft 2, S.27 (1924).

3 AN 228, S. 143 (1926). 4 AN 210, S. 17 (1919). 5 AN 212, S. 185 (1920).
6 AN 222, S.25 (1924). 7 AN 225, S.1 (1925).

8 Mem. S. A. It. 1, S. 229 (1921).

9 Fr. BECKER, Der veranderliche Stern { Geminorum. Berlin 1924.

10 A, W. ROBERTS, A J 24, S. 91 (1904).

11 C, HorrFMEISTER, A N 218, S. 325 (1923).
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beide zugleich dargestellt. So stellt z. B. S. BLaZKo! die Maxima von XZ Cygni
durch folgende komplizierte Formel dar:

Max = 24172014,235 t. m. Gr. 4 04,4665892 E — 09,0002 (%)2

+ 04,0079 sin 2°,9268 (E + 41,5) + 09,0024 sin 5°,8536 (E + 1).

Es ist wohl ohne weiteres klar, daBl diese Formel nur interpolatorische Bedeutung
besitzt und wahrscheinlich spiteren Beobachtungen nicht geniigen wird. Es
hat keinen Zweck, die entsprechenden, allerdings einfacheren Formeln fiir die
anderen hier in Betracht kommenden Objekte an dieser Stelle anzufiihren,
zumal sie hiufig gedndert werden. Niaheres ist aus den Elementenverzeichnissen
und Ephemeriden, die alljihrlich ver6ffentlicht werden, zu entnehmen. Hervor-
gehoben sei, daB bei SW Andromedae (P = 04,44) der Koeffizient des periodi-
schen Gliedes in der Formel fiir die Maxima 04,10, also fast 1/, der Periode be-
tragt? und eine Periode von ungefihr 1900¢ besitzt.

Etwas niher wollen wir uns noch mit den Periodeninderungen von RR Lyrae
befassen, die mehrfach diskutiert worden sind, zuletzt von J. HELLERICH® und
von R.PRAGER%. Letzterer stellt die Zeiten T, zu denen der Veridnderliche
im Helligkeitsaufstieg seine mittlere GroBe erreicht, durch folgende Formel dar:

T = 2414856%,4083 + 04,56683 735 E — 09,0693 sin0°,0155(E—1200)
+ 04,0086 sin 0°,0554(E —325).

(AuBerdem erleiden diese Zeiten noch eine Schwankung kurzer Periode, die
in ungefihr 72 Lichtwechselperioden verlduft, aber augenscheinlich Verinde-
rungen unterworfen ist.) J. HELLERICH glaubt die langsamen Anderungen der
Periode durch die Annahme einer einmaligen sprunghaften Anderung der Periode
ersetzen zu konnen. DaB die Form der Lichtkurve von RR Lyrae verinderlich
ist, haben wir schon in Ziff. 56 gesehen.

Uber die interessanten Periodenanderungen von RZ Cephei hat Miss H. S.
LeavirT® eingehende Untersuchungen angestellt.

An das Vorhandensein periodischer Anderungen der Periode bei gewissen
0 Cephei-Sternen hat B. GERASIMOVIC® statistische und theoretische Folgerungen
gekniipft. Das zur Verfiigung stehende Material ist aber noch so unsicher und
sparlich, da3 wir uns hier mit dem Hinweis auf diese Arbeit begniigen kénnen.

58. Die Spektren der d Cephei-Sterne. Mit den Spektren von J Cephei-
Sternen hat sich zuerst A. BELoPoLskI eingehend beschiftigt, und zwar zu-
ndchst mit demjenigen von ¢ Cephei selbst und dann auch mit dem von 5 Aquilae.
Als Spektralklasse von 6 Cephei gibt BELopoLski? die Klasse I1a VOGELs an,
doch fiel es ihm auf, dal gewisse Linien, die im Spektrum der Sonne schmal und
schwach sind, in dem des Sternes breit und stark erscheinen. Weseéntliche
Anderungen im Spektrum, die im Zusammenhang mit dem Lichtwechsel stehen,
konnte er nicht wahrnehmen. Die Radialgeschwindigkeit erwies sich als ver-
dnderlich, und BELOPOLSKI berechnete eine spektroskopische Bahn fiir den Stern.
(Mit den Radialgeschwindigkeiten der § Cephei-Sterne werden wir uns indessen
erst in Ziffer 60 ausfithrlicher beschiftigen.) Zu ganz #hnlichen Ergebnissen
kam BELOPOLSKI kurze Zeit darauf fiir 4 Aquilae8,

1 Ann. de I'Obs. Astr. de Moscou, Sér. 2, Vol. VIII, Livr. 2, No. 2 (1926).

2 A.H. Jov, PublASP 36, S. 82 (1924). 3 AN 227, S. 133 (1926).

4 Veroffentl. d. Univ.-Sternw. Berlin-Babelsberg 5, Heft 4 (1926).

5 Harv Circ 261 (1924). 6 AN 221, S.167 (1924).

" Bull. de I'Acad. Imp. des Sc. de St. Pétersbourg, V. Serie, Vol. 1, S.267 (1894).
AN 136, S.281 (1894); 140, S. 17 (1896); Ap J 1, S. 160 (1895)

8 Bull. de I'Acad. Imp. des Sc. de St. Pétersbourg, V. Sér., Vol. 7, S. 367 (1897);
ApJ 6, S.393 (1897).
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Miss A. C. MAURY ! rechnete die d Cephei-Sterne 5 Aquilae, é Cephei, T Mono-
cerotis und { Geminorum zu ihrer ,,Division ac’ und hatte damit eine wichtige
Eigenschaft der Spektren dieser Sterne erkannt. Gegenwirtig hat man be-
kanntlich die ,,Division ac* fallen lassen und rechnet die ihr angehérigen Sterne
mit zu den c-Sternen.

Eine weitere hochst wichtige Eigenschaft der o Cephei-Sterne entdeckte
sodann S. ALBRECHT? an mehreren dieser Objekte, nimlich die, daB3 das In-
tensitdtsmaximum des Spektrums sich mit wachsender Helligkeit des Sterns
nach Violett und mit abnehmender wieder nach Rot verschiebt. Diese Eigen-
schaft kehrt bei allen daraufhin untersuchten § Cephei-Sternen wieder.

Es ergaben sich aber auch sonst noch merkwiirdige Anderungen in den
Spektren dieser Verdnderlichen. INA LEHMANN® fand, daB sich im Spektrum
von 6 Cephei die Intensititen einiger Linien stark dndern, und zwar in dem
Sinne, daB sie zur Zeit des Helligkeitsmaximums am schwichsten, zur Zeit des
Minimums am stirksten sind. Bei ¢ Geminorum sind nach derselben Autorin*
die auftretenden Anderungen in ihrem Verlauf komplizierter. Auch andere
Beobachter haben, zum Teil schon friiher, kleine Anderungen in den Spektren
dieser Klasse von Verdnderlichen wahrgenommen. SchlieBlich aber hat es sich
erwiesen, daB diese Anderungen weit groBer sind, als man anfangs glaubte.
F. G. PEASE® wies 1914 darauf hin, daB der kurzperiodische & Cephei-Stern
RS Bootis im Helligkeitsmaximum ein B8-, im Minimum ein F0-Spektrum
besitzt. H. SHAPLEY veroffentlichte 1916 verschiedene Arbeiten iiber die Ver-
dnderlichkeit der Spektren der d Cephei-Sterne und faBte seine Resultate schlieB-
lich in einer gréBeren Abhandlung® zusammen. Alle daraufhin untersuchten
0 Cephei-Sterne zeigten eine mit der Anderung der Helligkeit synchrone Ver-
dnderlichkeit des Spektrums in dem Sinne, dafl das Spektrum im Helligkeits-
maximum einer héheren Temperatur entspricht als das im Helligkeitsminimum.
Es wurden bei diesen Untersuchungen hauptsidchlich die Wasserstofflinien
beachtet.

Die von SHAPLEY zusammengestellten Falle sind, nach der Periode geordnet,
die folgenden:

Stern P Spektrum " Stern P Spektrum
RS Bootis 04,38 B8 bis Fo Y Sagittarii 54,77 F4 bis G4
XZ Cygni 0 ,47 Ao ,, A6 | X 7 ,01 F1 ,, G5
RR Lyrae 0,57 B9 ,, F2 U Aquilae 7 ,02 F6 ,, G2
SU Cassiopeiae 1,95 A8 ,, F5§ 7 7 18 A8 ,, G5
TU 2,14 F1 ,, F8 W Sagittarii 7 559 A8 ,, G2
SZ Tauri 3,15 A9 ,, F7 ‘W Geminorum 7,92 F2 ,, G1
RT Aurigae 3,73 A7 ,, G1 U Vulpeculae 7 ,99 F7 , Ggs
SU Cygni 3,85 A6 ,, F7 S Sagittae 8 ,38 F4 ,, G3
T Vulpeculae 4,44 A9 ,, G1 Y Ophiuchi 17 11 Fs ,, G3
d Cephei 5,37 Fo ,, G2 T Monocerotis 27 ,01 Fs ,, G2

Man erkennt schon an dieser geringen Zahl von & Cephei-Sternen, daBl eine
Beziehung zwischen Periode und Spektralklasse besteht, worauf wir noch des
Niheren zuriickkommen.

In Abb. 33 geben wir als Beispiel eine Darstellung der Anderungen des
Spektrums von SU Cygni. Die Kurve ist die Lichtkurve, und die in verschiedenen
Phasen beobachteten Spektraltypen sind beigeschrieben.

1 Harv Ann 28, Part I (1897). 2 Lick Bull 4, S. 131 (1907).

3 Mitteil. d. Russ. Hauptsternwarte Pulkowo 5, S. 176 (1911).

4 Bull. de I’Acad. Imp. des Sc. de St. Pétersbourg, VI. Sér., Vol 8, S. 423 (1914).

5 Publ ASP 26, S.256 (1914). 6 Ap J 44, S.273 (1916) = Mt Wilson Contr 124.
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Auch fiir einige weitere J Cephei-Sterne hat man die Verinderlichkeit des
Spektrums konstatiert. Die obigen Beispiele mégen indessen hier geniigen;
in der Tabelle in Ziff. 53 findet man noch einige mehr. Es besteht wohl kein
Zweifel, daB die Spektra simtlicher ¢ Cephei-Sterne verinderlich sind.

W. ‘S."ADAMS und A. H. Joy _ o _a ol "
haben die Anderungen im Spektral- 7
typus einiger 6 Cephei-Sterne noch 6 A
niher untersucht!. Sie kommen
zu dem SchluB, daB diese Ande-
rungen hauptsichlich in Intensi- 44
tatsinderungen der Wasserstoff-
linien bestehen; diese Linien sind
abnorm stark, und zwar im Ma- 58 Ag
ximum stirker als im Minimum. V
Das iibrige Spektrum zeigt nach
den genannten Autoren nur geringe \,56 £
Anderungen mit dem Lichtwechsel,
namentlich ist die Intensitit eini-
ger Funkenlinien im gleichen Sinne
wie die der Wasserstofflinien ver-
dnderlich. ApaMs und Jovy machen ferner darauf aufmerksam, daBl, wihrend
im Sonnenspektrum Hf erheblich stirker als Hy ist, bei den ¢ Cephei-Sternen
das Umgekehrte der Fall ist, und zwar im Maximum in noch etwas stirkerem
Grade als im Minimum. ApaMS und SHAPLEY fanden ferner bei d Cephei eine
geringe allgemeine Verbreiterung der Spektrallinien im Minimum?.

F. HENROTEAU® fand, daB bei 6 Cephei und # Aquilae das Maximum der
Ionisation, also das Maximum der Intensitit der Funkenlinien, ungefihr mit
dem Maximum der Helligkeit, das Minimum der Ionisation ungefihr mit dem
Minimum der Helligkeit zusammenfallt. Bei { Geminorum und « Ursae minoris
tritt dagegen das Maximum der Ionisation ungefihr um 1/, der Periode vor,
das Minimum ungefdhr 1/, der Periode nach dem Helligkeitsmaximum auf.

Im Widerspruch zu der Ansicht von ApaMs und Jov, daB die spektralen
Anderungen der § Cephei-Sterne in erster Linie nur in Anderungen der Intensi-
titen der Wasserstofflinien bestehen, befinden sich gewisse Ergebnisse von
S. ALBRECHT. Dieser hatte schon 1906 gefunden4, dal die Wellenlingen gewisser
Linien in den Spektren nicht verinderlicher Sterne sich mit fortschreitendem
Spektraltypus um geringe Betrige d4ndern, und er schlug vor, diese Verschieden-
heiten der Wellenlingen zur Klassifizierung der Sternspektren zu benutzen.
Er fand nun weiter® starke Anzeichen dafiir, daB jene Linien im Spektrum
von % Aquilae mit dem Lichtwechsel ganz entsprechende Anderungen der Wellen-
lange erleiden, was auf eine Anderung des Spektraltypus hindeutet. Néher hat
ALBRECHT dann diese Erscheinung an 1 Carinae untersucht®, und er fand sie
voll bestitigt. Diejenigen Linien nimlich, welche bei den Sternen konstanter
Helligkeit ihre Wellenldngen mit fortschreitendem Spektraltypus dndern, zeigen
bei 1 Carinae ganz entsprechende Anderungen mit dem Lichtwechsel. Das
kénnte nicht der Fall sein, wenn, wie ApAMS und Jov annehmen, sich bei den
0 Cephei-Sternen im wesentlichen nur die Intensititen der Wasserstofflinien
andern, nicht aber der sonstige Spektralcharakter. Auch A.PANNEKOEK und

wh
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