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Vorwort.

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

Zu fast allen Kapiteln des Werkes erwiesen sich Nachtrige als nétig. Die
Mitarbeiter sind zumeist dieselben wie friither. Einige Anderungen sind indessen
dadurch notwendig geworden, dal} zwei Mitarbeiter (die Herren K. F. BOTTLINGER
und R. H. Curtiss) verstorben sind und daB einige weitere (die Herren BRILL,
HENROTEAU, MILNE und PANNEKOEK) durch andere Verpflichtungen an der
erneuten Mitwirkung verhindert waren.

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

Am Schlusse des Bandes findet der Leser Erlduterungen zu den in den
Literaturzitaten gebrauchten Abkiirzungen, ein Generalregister iiber das Gesamt-
werk und einige Berichtigungen.

Allen Mitarbeitern sowie der Verlagsbuchhandlung sei unser herzlichster
Dank ausgesprochen.

Im Januar 19306.
Die Herausgeber.
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Band L.
Kapitel 3.

Spektroskopie.

Von
K. W. MEISSNER-Frankfurt a. M.

Mit 3 Abbildungen.

b) Theorie der Gitter und Interferenzspektroskope.

34. Das Konkavgitter. Dic Theorie des Konkavgitters unter Bertick-
sichtigung von Gliedern vierter Ordnung (vgl. Ziff. 42) wird von J. E. MACK,
J. R. StenN und BeEnNGT EDLEN! entwickelt, besonders in Hinsicht auf den
Fall grofer Einfallswinkel, wie sie mit Vorteil bei der Spektroskopie des dulersten
Ultravioletts angewandt werden. Es wird eine Berechnung der Intensitits-
verteilung ciner Linie lings des RowranDschen Kreises gegeben, die sich ganz
wesentlich von der cines Plangitters unterscheidet. Durch eine sinngemidle
Verallgemeinerung der RayrriGHschen Definition des Auflésungsvermdogens
148t sich dic Leistung cines Konkavgitters anschaulich durch die ,,cffektive
Breite”, d. h. durch die Breitc eines Plangitters gleichen Auflésungsvermogens,
zum Ausdruck bringen. Withrend bei den tiblichen Monticrungsmethoden fiir
die lingeren Wellen das Auflésungsvermégen eines Konkavgitters nahezu gleich
dem eines gleich breiten Plangitters der gleichen Strichzahl ist, dndern sich
die Verhiltnisse bei streifendem Einfall ganz bedeutend. Bei streifendem Einfall
ist dic effektive Breite von der ungefihren GroBe 1 cm. Fiir cin Konkavgitter
14Bt sich nach diesen Betrachtungen eine optimale Breite angeben, dic mit der
Wellenlinge und dem Einfallswinkel variiert, und es zeigt sich, daf bisher im
allgemeinen bei Ultraviolettspektrographen zu breite Gitter Verwendung fanden.

Den Astigmatismus beim Konkavgitter behandelt ferner cine Arbeit
von G. H. Diekg2 Iir Licht ciner gegebenen Wellenldnge variiert der Astig-
matismus mit dem Einfallswinkel nach MaBgabe der Bezichung

[ == (sin®qp + sing, tge, cospy) L,
wo L dic Furchenlinge, / die Linge der einem Spaltpunkt entsprechenden
astigmatischen Lichtlinie, ¢, den Einfallswinkel und ¢p den Beugungswinkel
bedeuten. Durch gecignete Wahl von ¢, kann bei gegebener Wellenldnge der
Astigmatismus zu cinem Minimum gemacht werden. Fiir die gebrduchlichen
Gittermonticrungen findet man folgendes:

1. Fir die Runce-PascuiEnsche Montierung (¢4 fest, @p variabel, Spalt,
Kamera und Gitter fest) kann man im ganzen Spektrum zu einem kleinen Astig-
matismus kommen, wenn man zwei Spalte vorsicht, einen, der ¢4 = 13° und
einen, der ¢, = 38° entspricht, wobei der erste fiir alle Wellenlingen bis 16000 A

(oder 8000 A zweiter Ordnung usf.), der andere fiir die groBeren Wellenldngen
zu verwenden ist.

1 ] Opt Soc Amer 22, S. 245 (1932). 2 J Opt Soc Amer 23, S.274 (1933).
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2 Bd. I. Kap. 3. K.W.MEI1ssNERr: Spcktroskopic. Ziff. 39, 44, 4G a.

2. Die RowLaNDsche Monticrung (¢4 variabel, ¢, = 0, Spalt fest, Kassctte
und Gitter beweglich) und ebenso dic ABNEvsche Monticrung (g, variabel,
pp = 0, Kassctte und Gitter fest, Spalt beweglich) sind mit einem Astigmatismus
behaftet, der vom Minimalbetrag weit entfernt ist.

3. Bei der Montierung nach EAGLE (@4 == ¢, Spalt fest, Gitter und Kassctte
beweglich) wird nahezu der Minimalbetrag des Astigmatismus erreicht.

39. Fille stigmatischer Abbildung. Von der RunGr-PascHENschen Mon-
tierungsmethode eines Konkavgitters fiir stigmatische Abbildung macht S. A. M1t-
CHELL! zur Aufnahme des Koronaspektrums Gebrauch. In dieser Montierungs-
methode stellt cin Konkavgitter den denkbar cinfachsten spaltlosen Spektro-
graphen dar. Zur Vermeidung des Ubereinanderfallens verschiedener Ordnungen
miissen geeignete Filter angewendet werden.

44. Geister. Auller den Rowranpschen und Lymanschen Geistern tritt
bei den Gitterspektren durch unregelmiBig verteilte Teilungsfehler des Gitters
cine diffusc Zerstreuung des ILichtes iiber das ganze Spektrum cin. Vielfach
findet man auch ganz in der Nihe starker Linien ,,wilde* Stérlinien geringer
Intensitit, dic von kleinen UnregelmiBigkeiten an den Réindern der Gitterstriche
herrithren. Wie Woon? zeigen konnte, haben diese ihren Grund in der inkonstan-
ten Reibung des Teildiamanten bei der Ifithrung itber die zu teilende Spiegel-
fliche. Sorgt man fiir die Beseitigung dieser I'ehlerquelle, so verschwinden die
wilden Geister, die oft sehr storend wirken kénnen.

Eine ncuerc Arbeit iiber Gitterfchler stammt von P. LACROUTES3.

46a. Das Multiplex-Stufengitter. Ein necuartiges Stufengitter beschreibt
E. Lau4 Beim MicHELSONschen Stufengitter werden gleich dicke Stufen ver-
wendet. Die Leistungsfihigkeit des Instruments ist durch die Anzahl der genau
gleich dicken Planparallelplatten bedingt, und da aus technischen Griinden
diese Anzahl zwischen 30 und 40 liegt, ist der Leistungsfihigkeit cine technische
Grenze gesetzt. Wie von LAU gezeigt wird, kann man auch unter Verwendung
verschiedener Stufendicken zu ciner einheitlichen Interferenzerscheinung kommen,

P wenn man das Verhiltnis Stufenhshe (a) zu Stufen-
e i: breite (s) konstant hilt.

-
e Von der Firma Halle Nachf. wurde ein solches
7 a [=¢a= Instrument von insgesamt 56 Stufen gebaut, bei
<o~ dem abwechselnd Stufen von zwel verschiedenen

Héhen zusammengebaut sind (vgl. Abb. 1). Die
Abb. 1. Multiplex-Stufengitter. otufenhdhen betragen 1 und 1,7 cm. Um alle Stufen
im Intensitdtsbeitrag zum Interferenzbild gleich-
zugestalten, wurde die hohere Stufe jeweils durch cine schwarze Glasplatte
teilweise abgedeckt. Das errecichte Auflosungsvermogen bei der Hg-Linie 5461 A
betrdgt etwa 700000.

Die Dispersion und das Auflésungsvermogen des Instrumentes 146t sich
nach P. GORLICH® genau wic fiir das MicHELsONsche Stufengitter berechnen.
Fiir senkrechten Einfall ergibt sich bei & Stufen der Breite s und Héhe a
sowie [ Stufen der Breite ¢-s und dem Brechungsindex p fiir die Dispersion
di a du
4 [l ) =2

und fiir das Auflosungsvermogen
Lo ak ) {(M ) — }(/,u, .

- dl i “dA
1 ApJ 75, S.1 (1932); vgl. auch 71, S.1 und 72, S. 146 (1930).
2 Phys Rev 40, S. 1038 (1932). 3 [ Phys ct Rad 4, S. 18 (1933).

4 Z £ Phys 80, S. 100 (1932). 5 Z f Phys 80, S. 105 (1932).



Ziff. 50a, 50b. Prismeninterferometer nach Monk. Multiplex-Interferenzspektroskop. 3

50a. Prismeninterferometer nach Monk. G. S. MONK! verwendet zur Er-
zeugung von Interferenzen gleicher Dicke nach PErROT und FaBry und zur
gleichzeitigen spektralen Zerlegung eine Kombination von zwei 30°-Prismen
(,,Halbprismen®), deren gréBere Kathetenflichen versilbert sind und streng
planparallel ausgerichtet werden (vgl. Abb. 2). Das Prisma wird in iblicher
Weise in Verbindung mit einem Kollimator und Fernrohr (oder Kamera) ver-
wendet. Bei geniigend gedffnctem Spalt durchzichen Teile der Interferenzringe
gleicher Dicke die breiten Spektrallinien. Fir die im
Minimum der Ablenkung durch das Prisma gehenden
Strahlen liegt das Ringzentrum in der Mitte der
Spektrallinie. Fir Linien auBlerhalb des Minimums §
liegt das Zentrum links oder rechts von der Linien-
mitte, und diec Interferenzstreifen durchzichen das
Linienfeld mit erheblicher Neigung. Fiir Wellenldngen-
messungen, bei denen es auf diec Bestimmung der
Ringradien ankommt, ist deshalb dic Anordnung un-  Abb. 2. Prismeninterfero-
brauchbar, fiir Strukturuntersuchungen an Spektral- meter nach Monk.
linien (Hyperfeinstruktur) ist dies aber kein Nachteil.

Von groBem Vorteil ist der Wegfall von stérenden Nebeninterferenzen, die bei
der gewohnlichen Anordnung auftreten, und der geringere Lichtverlust durch
Verminderung der reflektierenden Flachen um zwei.

50b. Das Multiplex-Interferenzspektroskop. Ein neuartiges und fiir die
Untersuchung von Ieinstrukturen wertvolles Instrument ist das Multiplex-
Interferenzspektroskop, das von GEHRCKE und LAu? angegeben wurde.
Es entsteht durch Hintereinandersetzen zweicr PEROT-FABRYscher Etalons ver-
schiedenen Abstands oder zweier durchlissig versilberter planparalleler Glas-
oder Quarzplatten verschiedener Dicke (¢; und e,), die in einem gréB8eren
Abstand (E), streng parallel ausjustiert, hintereinander aufgestellt werden.

Fillt auf eine solche Plattenkombination ein monochromatisches Licht-
biindel ein, so erhiilt man in der Brennebene cines hinter den Platten befind-
lichen Objektivs Interferenzen gleicher Neigung, dic man als Ubercinander-
lagerung der Interferenzsysteme der beiden Quarzplatten und der planparallelen
Luftplatte auffassen kann. Bei geniigend groBem Abstand E sind die durch
dic Luftplatte erzeugten Interfercnzstreifen so eng, daB sic nicht mehr getrennt
erscheinen. In diesem Fall erhilt man nur dic von der Ubercinanderlagerung
der Quarzplatteninterferenzen entstandenc Erscheinung.

Von der Wirkung cines Multiplexspektroskops kann man sich eine
anschauliche Vorstellung machen, wenn man die Interferenzwirkung jeder Einzel-
platte gewisscrmaBen als Filterwirkung auffaBt. Nur in ganz bestimmten Rich-
tungen gegen dic Plattennormale wird von einer Platte Licht einer gegebenen
Wellenlinge A hindurchgelassen, entsprechend der FFormel fiir eine Luftplatte
(Bd. I, Ziff. 49, S. 261) 2¢ cosx = mi, die auch im Falle eciner planparallelen
Platte aus cinem Medium des Brechungsquotienten n Giiltigkeit hat, wenn
unter &« der Winkel im Innern der Planparallelplatte verstanden wird und 4 die
Wellenlinge in dem betreffenden Medium ist. Da nun die beiden planparallclen
Platten verschiedene Dicke haben, so werden von den verschiedenen ,,Durch-
laBrichtungen der beiden Platten nur gewisse koinzidieren. Dementsprechend
fallen von den Ringsystemen der Einzelplatten mchrere aus, mit anderen Worten,

1 Rev Scient Instr 4, S. 527 (1933).

2 Z f techn Phys 8, S. 157 (1927); Phys Z 31, S. 973 (1930); E. Lau, Z f Phys 63, S. 313
(1930); E. Lau u. E. RiTTER, Z f Phys 76, S. 190 (1932); P. H. va~ CirreRrT, Ann d Phys 13,
S. 753 (1932); vgl. auch W, V. Houston, Phys Rev 29, S. 478 (1927).
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4 Bd. I. Kap. 3. K.W.Mgiss~ner: Spektroskopice. Ziff. 50b.

das ,,Dispersionsgebiet” wird vergrofiert. Am besten wird dies durch die Abb. 3
veranschaulicht, die ciner Arbeit von I.Au und RITTER entnommen ist.

Im Verhiltnis zum Apparat von FABRY und PeRroOT besitzt cin Multiplex-
spektroskop zur Untersuchung von Feinstrukturen an Spektrallinien groe Vor-
tcile. Beim Prror-IFaBry-Etalon wird der Abstand benachbarter Ordnungen
mit wachsender Italondicke enger, und es nimmt demnach das Dispersions-
gebiet A4 mit wachsender Dicke ab (AZ ;7 . ;: ; vl Bdo I, S, 263). Man

kann zwar durch gentigenden Plattenabstand, d. h. VergroBerung der Ordnungs-
zahl m, das Auflosungsvermégen iber das cines guten Gitters hinaus steigern,
hat aber dann den Nachteil, dal3 sich dic verschiedenen Ordnungen eines kompli-
zierten Liniengebildes iiberdecken. Dies wird durch die VergréBerung des
Dispersionsgebietes beim Multiplexspektroskop vermicden.

Abb. 3. Das Dispersionsgebict cines Multiplexspektroskops () im Vergleich zu dem der
zusammenwirkenden Einzelplatten (¢ Dicke 2,94 mm; 6 Dicke 5,0 mm). Hg-Linie 5401 A.
Dic stirker belichtete linke Scite zeigt Spuren der ausgeldschten Ordnung ().
(Nach Lav und RirTer.)

In diesem Zusammenhang mull noch cine wesentliche Eigenschaft der
Interferenzen an Planparallelplatten hervorgehoben werden. Wie schon in Bd. 1,
Ziff. 49, S. 263 gezeigt wurde, ist die Dispersion (dR/d 1) in dem mit einer plan-
parallclen Platte crhaltenen Interferenzringsystem unabhidngig von der Dicke
der Platten und nur abhingig von dem Radius des Interferenzringes, d. h. von
der Neigung der interfericrenden Strahlen gegen die Plattennormale. Das gleiche
Gesetz gilt auch fiir planparallele Platten aus Quarz oder Glas, nur mit dem
Unterschied, dal bei diesen der Wert der Dispersion vergréflert ist. Aus dieser
Eigenschaft der planparallelen Platten ergibt sich nun fiir das Multiplexinstrument
cin wesentlicher Vorteil.  Fallen irgendwelche Ordnungen der Interfercnz-
systeme der beiden parallel gestellten Platten zusammen, so wird wegen der
konstanten Dispersion immer die volle Ordnung durch beide Platten hindurch-
gelassen, also nicht nur die Hauptlinie einer Liniengruppe, sondern dic ganze
Gruppe. AuBerdem tritt cine Verscharfung und damit cine VergroBerung des
Auflésungsvermdégens cin.

Die Anwendung der in Bd. I, Ziff. 47, S. 259 gegebenen Amplitudenformel
fiir das Zusammenwirken mehrerer Lichtbewegungen fithrt fiir cin PEROT-FABRY-
Instrument, bei dem unendlich viele Strahlen zusammenwirken, zu der Inten-
sitdtsverteilung (1-- k)*

J - (14 k  2kcosd)”’



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

wo % der Reflexionskoeffizient der versilberten Platte und 6 = 2zyr die Phasen-
differenz der interferierenden Strahlen ist.

In ganz dhnlicher Weise findet man fiir die Kombination von zwei Platten
verschiedener Dicke ¢, und ¢, im Abstand E die Intensitdtsverteilung

1 1 1

— (] — k6
J=0 k) (14 k* —2kcosd,) (14 A*—2Fkcosd.,) (14 k2 —2kcosdy)’

Unter Vernachldassigung der im dritten Glied enthaltenen Interferenz der Luft-

platte erhdlt man
1 1
= — k) .
J=0—=A 1+ k*—2Fkcosd, 14+ k2—2kcosé, ’

wobei

4ane 4ane .
691:4;7—10050/ und G, = 2cosa” ist.

Die Diskussion dieser allgemeinen Intensitdtsformel liefert die oben nur
summarisch dargelegten Verhdltnisse genau. Von Interesse ist noch das Inten-
sitdtsverhaltnis [,/ /max, das fiir eine PEROT-FABRY-Platte und ein Multiplex-
instrument wesentlich verschieden ist. Fiir die PERoT-FABRY-Platte findet man

Jmn (1= R

Jaws = (5 B
fir ein Multiplexinstrument dagegen
(1— R

Jun _ (1=
Jmax (14 R)YT
Fir & = 0,9 ergibt dies im ersten Fall 2,8-10-3 gegeniiber 7,7.10-% beim
Multiplexspektroskop.
Dies bedeutet, daBl der von starken Linienkomponenten herriithrende Unter-
grund der PERrRoT-FaBRY-Interferenzen beim Multiplex-Interferenzspektroskop
ganz gewaltig heruntergesetzt ist.

c) Wellenldngensysteme.

65. Sekundire Normallinien des Neon- und Kryptonspektrums. Ein Teil
der schon im Jahre 1922 als sekundidre Normalen angenommenen Neonlinien
wurden von C. V. JACKSON!? einer eingehenden Untersuchung unterzogen. Diese
Untersuchung befafite sich mit der Frage, inwieweit die Isotopie des Neons
und die Selbstumkehr der Neonlinien die Verwendung der Neonlinien als
Normalen in Frage stellen kann. Durch die Isotopie des Neons (Ne 20, Ne 22)
erscheint bei der Anregung eines Gemisches Ne 20:Ne 22 = 1:1 jede Neonlinie
doppelt, mit gleich starken Komponenten. Bei dem aus der Atmosphire ge-
wonnenen Neon, wie es normalerweise bisher angewandt wurde, ist das Ver-
hiltnis Ne 20:Ne 22 = 10:1, so daB die Linien des schweren Bestandteils in
der Intensitit wesentlich zuriicktreten. Diese Linien liegen im Abstand von
etwa 0,020 A auf der kurzwelligen Seite der Ne 20-Linien und kénnen unter Um-
stinden zur Verschiebung des Schwerpunkts eines zu messenden Interferenz-
streifens fithren.

Jackson fithrt Messungen mit Interferometern verschiedenen Auf-
I6sungsvermdgens aus; 28 Aufnahmen werden bei hohem Auflésungsvermégen
(280000 bis 800000) vermessen und 40 Aufnahmen bei Aufldsungsvermégen
unter 250000. Dabei zeigen sich systematische Differenzen zwischen den
beiden so gewonnenen Wellenldngenwerten.

1 Proc Roy Soc London A 143, S. 124 (1933).
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Bei hohem Auflésungsvermogen, groer als 250000, ergeben sich kon-
stante Wellenlingenwerte, die besonders mit den Bureau of Standards-Werten
von BURNS, MEGGERS und MERRILL in bester Ubereinstimmung sind. Der
svstematische Fehler liegt unter 0,0001 A, der zufillige ist --0,0002 A.

Bei kleinem Auflésungsvermégen kommt durch Vermischung der
schwicheren Komponente (Ne 22) mit der stdrkeren eine systematische Ver-
schiebung der Wellenlingen nach Violett zustande; konstante Werte werden
wieder etwa bei einem Auflésungsvermégen von 100000 erreicht, wobei die
Wellenlingen etwa 0,002 A kleiner sind als bei groBem Aufldsungsvermégen.

Die bei groBem Auflosungsvermogen erhaltenen Wellenlingenwerte sind in
Tabelle 1 zusammengestellt; bei Verwendung kleineren Auflésungsvermégens ist
jeweils eine Korrektion anzubringen, die von JacKsoX experimentell ermittelt
wurde (1. ¢. S.133).

Tabelle 1. Wellenlangen von Neonlinien bei hohem Auflésungsvermogen.

N Bl it v vl Il IR FICES S e B Rl It
5852 ,4876 ,4880 ,4875 488 6266 4949 ,4950 493
5881 ,8948 ,8954 ,896 6304 ,1893 ,7893 ,789
5944 ,8343 ,8343 834 6334 ,4280 ,4280 ,428
5975 ,5340 ,5340 ,534 6382 , 9913 ,9913 ,991
6029 ,9973 ,9972 ,998 6402 ,2461 ,2455 ,2460 —

6074 ,3311 3377 ,337 6506 ,5280 ,5278 ,528
6096 1630 | ,1630 163 6532 ,8824 ,8827 ,882
6143 ,0620 ,0624 ,062 6598 ,9530 ,9528 ,953
6163 ,5941 , 5944 ,594 6678 ,27606 ,2760 ,276
6217 ,2814 ,2807 ,280 6717 ,0427 ,0427 ,042

Wichtig ist auch das Ergebnis der Arbeit, daB bei Einhaltung richtiger
Betriebsbedingungen der Neonréhren keine Selbstumkehr auftritt. Falls die
Neonlinien als Normalen héchster Prizision Verwendung finden sollten, miiiten
genaue Betriebsdaten vorgeschrieben werden. Jacksox schldgt vor: 1. Als
Entladungsrohre diene eine gewdhnliche GEISSLER-Rohre fiir transversale Be-
nutzung. 2. Lichte Weite der Kapillare 1—2,5 mm. 3. Neondruck = 15 mm Hg.
4. Stromstirke == 40 mA.

Da es heute keine wesentliche Schwierigkeiten macht, die Neonisotopen
zu trennen!, wire es am sichersten, fiir die Normalen héchster Prizision Réhren
mit reinem Ne 20 zu verwenden.

C.V. Jackson? bestimmte ferner im Anschluf an die Kadmiumlinie
6438,4696 A eine Reihe von Kryptonlinien, die wegen des hohen Atom-
gewichtes von Krypton (kleine Dopplerbreite) sehr scharf sind, mit groBer
Prizision. Die endgiiltigen Werte unterscheiden sich nur wenig von den einer
vorldufigen Mitteilung entnommenen Werten in Bd. I, S.287, Tabelle 5. Die
endgiiltigen Wellenlingenwerte in I.A. sind:

4273,9702 4318,5522 4362,6425 4399,9673 4463,6906
4282,9689 4319,5801 4376,1221 4453,9179 4502,3548

AuBerdem werden die drei markanten Kryptonlinien im Gelb und Griin

gemessen. Die Wellenlingen dieser Linien sind folgende:

Jacksox PERARD HUMPHREYS MEGGERS FaBrY u. Buisscn
1932 1932 1923 1930 1921 1913
5562,2266 ,22576  ,2257 ,2251 ,224 -
5570,2899 ,2894 ,2892 ,2890 ,2872 ,2908
5870,9167 ,9161 ,9154 ,9153 ,9137 ,9172

1 G. Her71z, Z f Phys 79, S. 108 (1932); H. Harumsex, Z f Phys 82, S. 589 (1933).
2 Proc Roy Soc A 138, S. 147 (1932).
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Bei diesen Linien ist die Ubereinstimmung der verschiedenen Beobachter
nicht so gut. Die Abweichungen sind gréBer, als den von den verschiedenen
Beobachtern angegebenen Fehlergrenzen entspricht. Aus diesem Grunde scheinen
die Linien ungeeignet als Normalen héchster Prizision.

AlsKryptonlichtquellen dienten Entladungsréhren mit ca. 6 mm Krypton-
druck, die mit einem kleinen Transformator gespeist wurden. Die Réhren konnten
entweder ,,end-on‘‘ oder mit senkrechter Kapillare benutzt werden.

68a. Wellenlingen astrophysikalisch wichtiger Siliziumlinien. Auf inter-
ferometrischem Weg bestimmte C. V. Jacksox! neuerdings einige Linien des
ein-, zwei- und dreifach ionisierten Siliziums, die von astrophysikalischem Inter-
esse sind, da sie in den Sternspektren der Klassen B und O auftreten und zum
Teil zur Bestimmung der Radialgeschwindigkeiten herangezogen werden. Die
mit einer kondensierten Entladung in einem mit Chlorsiliziumdampf (SiCly)
gefiillten Vakuumrohr erzeugten Linien waren geniigend scharf (Breite ca. 0,1 A),
um bei geringen Etalondistanzen (1/, und !/, cm) interferometrisch im Anschluf3
an die sekundiren Kryptonnormalen bestimmt zu werden. In der folgenden
Tabelle sind die Resultate wiedergegeben. Die in der dritten Kolenne befind-
lichen Buchstaben A und B kennzeichnen die erreichte Melgenauigkeit; A be-
deutet 0,001 A, B 40,002 A.

Ursprung i LA Ursprung A LA
Sit++ 4088,862 A Si++ . .. 4574,758 A
Sit++ . 4116,103 B Sit+ . .. 4716,654 B
Sit .. .. 4128,051 A SitoLoL L. 5041,035 A
Sit oL 4130,876 B Sit ... 5056,001 B
Sit+ .. 4552,622 A Sit ... 5056,34 —
Sit+ ... 4567,841 A

70a. Ermittlung der Wellenzahlen von Spektrallinien. In der theoretischen
Spektroskopie und bei der Darstellung von GesetzmiBigkeiten in Linien- und
Bandenspektren verwendet man nicht die Wellenldngen, sondern die Schwin-
gungszahlen » = ¢/, oder die Wellenzahlen » =1/4,, wo ¢ die Licht-
geschwindigkeit und 1, die Wellenlinge im Vakuum bedeutet. Da die
meisten Wellenlingenmessungen im internationalen System gemacht sind, sich
also auf Luft von 15°C und 760 mm Hg Luftdruck beziehen, so ist zur Er-
mittlung von 1, eine Reduktion der internationalen Wellenlinge 4 aufs Vakuum
noétig, wozu der Brechungsexponent n der Luft fiir die betreffende Wellenlinge
bekannt sein mufl. Es ist

lo=An=14+1n—1)=1+C.

Die von der Wellenlinge abhingigen Korrektionswerte C lassen sich unter Ver-
wendung zuverlissiger Dispersionsmessungen der Luft tabellarisch dar-
stellen. Auf Grund der meist herangezogenen Prizisionsarbeit von W. F. MEG-
GeRrs und C. G. PeTERS? wurde die Tabelle 2 zur Umwandlung von internationalen
Wellenldngen in Vakuumwellenlingen, deren reziproke Werte die Wellenzahlen
liefern, berechnet. Zur Ermittlung der Reziproken kann neben der Rechen-
maschine fiir kleinere Genauigkeit eine Reziprokentafel® dienen.

Fiir die Wellenldngen {iber 1 ¢ wurde die von MEGGERS und PETERS gegebene
Dispersionsformel (0 — 1) 107 — 2726,43 + /%21270855)8 I ;?:3;303_516

verwendet.

I MN o4, S. 723 (1934). 2 Bull Bur of Stand 14, S. 697 (1917).
3 W. H. OskEes, Table of the Reciprocals. London: Charles & Edwin Layton, (ohne
Jahreszahl).
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Einfacher erfolgt die Berechnung an Hand der von H. KaysER?® berechneten
,Tabelle der Schwingungszahlen der auf das Vakuum reduzierten
Wellenlangen zwischen /2000 A und 210000 A*. Die Tabelle ist so an-
gelegt, dall die Wellenzahl einer in I.A. vorgegebenen Wellenlinge sofort mit

Tabelle 2.
Zur Reduktion von Internationalen Wellenldngen (Z2000A bis 4 50000 A) auf
Vakuumwellenldngen ist der in der Tabelle angegebene Korrektionswert zu 2 I.A. zu

addieren.
; 000 100 200 300 400 ‘ 500 600 700 ; 800 900
‘ ‘
2 0,651 0,670 0,689 | 0,710| 0,731 | 0,754| 0,776 | 0,800 0,824 | 0,848
3 0,872 | 0,897 | 0,922 | 0,947 0,972| 0,998| 1,023 | 1,049 1,075 | 1,101
4 1,127 | 1,133 | 1,179 | 1,205 | 1,232 | 1,258} 1,285 | 1,311 1,338 | 1,364
5 1,391 1,417 | 1,444 1,471 1,497 | 1,524 ‘ 1,551 ] 1,578 1,604 1,631
6 1,658 | 1,685 | 1,712 | 1,739 | 1,766 | 1,792 1,819 | 1,846 1,873 | 1,900
7 1,927 | 1,954 | 1,981 | 2,008 | 2,035 | 2,062 ‘ 2,089 ‘ 2,116 | 2,143 | 2,170
S 2,197 | 2,224 | 2,251 | 2,278 | 2,305 | 2,333| 2,360 | 2,387 2,414 | 2,441
9 2,468 [ 2,495 | 2,522 | 2,549 | 2,576 | 2,604| 2,631 2,658 2,685 | 2,712
10 2,739 | 2,766 | 2,793 | 2,821 | 2,848 | 2,875] 2,902 [ 2,929| 2,956 | 2,983
1 3,011 | 3,038 | 3,065 | 3,092 | 3,119 | 3,146 3,174 | 3,201 | 3,228 | 3,255
12 3,282 3,309 | 3,336 3,364 3,391 3,418 3,445 3,472 3,500 3,527
13 3,554 3,581 | 3,608 3,636 3,663 3,690 3,717 3,744 3,772 3,799
14 3,826 3,853 | 3,830 3,908 3,935 3,962 3,989 | 4,016 4,044 4,071
15 4,008 | 4,125 | 4,152 | 4180 | 4,207 | 4,234 | 4,261 | 4,288} 4,316 | 4,343
|

16 4,370 4,397 | 4,425 4,452 4,479 4,506 4,533 4,560 4,583 4,615
17 4,642 4,669 4,607 | 4,723 | 4,751 | 4,778 4806 | 4,832 4,860 | 4,887
18 4,915 4,942 | 4 969 4,996 5,023 5,051 5,078 5,103 5,132 5,159
19 | 587 5214 5241 | 5268 35.296| 5.323| 5350 | 3,377| 5405 | 5432
2 0000 1000 : 2000 3000 4000 3000 i 6000 7000 8000 9000

2 5,439 5,731 6,004 6,276 6,549 | 6,821 ’ 7,093 7,366 7,638 7,911
3 8,183 | 8.456| 8,728| 9,001 9,274} 9,546 9,818 | 10,091 | 10,363 | 10,636
4 110,909 | 11,181 | 11,454 | 11,727 | 11,999 | 12,2721 12,544 112,817 | 13,089 113,362
35 13,635

kleiner Interpolationsarbeit zu entnehmen ist. Auch fir Wellenlangen im Ultra-
rot iiber 10000 A 148t sich die Tabelle zur Berechnung der Wellenzahlen ver-
wenden, wenn man nach BaBcock? die Tafeln invers benutzt, also die 2-Werte
von Kavsers Tabelle mit den »-Werten und umgekehrt identifiziert. Die so
ermittelten y-Werte bediirfen dann noch relativ kleiner Korrektionen, die von
BaBcock berechnet wurden und in Tabelle 3 wiedergegeben sind.

Tabelle 3.
Korrektionen .J», die bei inversem Gebrauch von KavsiErs Schwingungszahlentabelle fiir
/4 > 10000 A an den der Tabelle entnommenen »-Werten anzubringen sind.

‘ . n . nommene .
]\;\E‘etlrllg:]‘zlg;lelnf ! Koir;eg;xo_nl A ]\;\?eztlll];:g;ﬁ : Koir;egi(inl I» 1;:\r"eitllenzahl v Koir;(\]c(lgof 1 A
inem-1 incm-1 incm-—1
10000 | =+ 0,000 7 500 -+0,012 5000 —-+0,026
9500 i 40,003 7 000 -+0,014 4500 -+ 0,030
9000 ~+ 0,005 6500 ~+0,017 4000 -+ 0,035
8500 -+ 0,007 6000 —+0,020 3000 -+0,054
S 000 40,010 5500 40,022 2000 -+ 0,106

1 Leipzig 1925. 2 Phys Rev 46, S. 382 (1934).
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Kapitel 5.

Apparate und Methoden zur Messung der
Gesamtstrahlung der Himmelskorper.

Von
W. E. BERNHEIMER-Wien.

b) Selektive Strahlungsmessungen im Infraroten.

5. Versuche mit Photozellen im Infraroten. Uber die Versuche von
J. S. Harr auf dem Yale-Observatorium, mit Alkalizellen das langwellige Spek-
tralgebiet zu erfassen, ist inzwischen eine ausfithrliche Veroffentlichung! er-
schienen. Sie bringt u. a. auch Farben und Farbenexzesse von mehr als 300 Sternen.
Uber die Apparatur wird bekannt, daB3 es méglich war, mit den CsO-Zellen das
Gebiet von etwa 4 5000 bis Z 11000 bei einer Maximalempfindlichkeit etwa bei
/4 8000 zu erfassen. Es zeigten sich, dhnlich wie bei den Kaliumzellen, auch leichte
Anderungen der Farbenempfindlichkeit von Nacht zu Nacht, insbesondere wih-
rend des Sommers. Verdnderungen dieser Art innerhalb einer einzigen Nacht
sind nur einmal festgestellt worden. Die Empfindlichkeit der Zelle fiir einen KO-
Stern war von derselben Gro8enordnung wie die Empfindlichkeit einer Kalium-
zelle fiir einen A0-Stern gleicher Helligkeit. Zur Farbenbestimmung wurden zwei
Rotfilter verwendet: Wrattenfilter Nr. 89, das bei 2 6900, und Wratten Nr. 87,
das bei 4 8000 abschnitt. Es ergaben sich folgende Farbengleichungen: CsO —
visuell: Bei Verwendung des Filters Nr. 87 —1m 4, bei Nr. 8 —1m,2 und ohne
Filter —0m,8. Die Kombination Photozelle - Filter Nr. 89 ist unmittelbar ver-
gleichbar mit der thermoelektrischen Anordnung, die seinerzeit auf dem Mt. Wil-
son verwendet wurde?, wo PETTIT und NicHoLsON als Farbengleichung (radio-
metrische — visuelle Helligkeit) ebenfalls —1m,2 angeben. An die beobachteten
Farben der Sterne der Yale-Liste wurden drei Korrektionen angebracht: 1. Re-
duktion auf neutrale Filter, 2. Zenitreduktion, 3. Reduktion auf die Verhéltnisse
einer Standardnacht. Aus den Ergebnissen ist u. a. bemerkenswert, da3 die Be-
ziehung zwischen den so erhaltenen Farben und den Spektralklassen véllig linear
verlduft und dal die GréBe der Streuung in den Farbwerten vom Spektraltypus
unabhingig ist. Im allgemeinen hat es den Anschein, dal die genannten Zellen
zweifellos geeignet sind, wertvolle Aufschliisse aus dem infraroten Bereiche zu
bringen. In Herrsching-Miinchen wurden 1934 Zisiumzellen mit Ebonitfilter auch
zur Strahlungsmessung von Granulation, Fackeln und Umbra der Sonne im Infra-
rot verwendet®. Eine Darstellung der spektralen Empfindlichkeit derartiger In-
frarotphotozellen findet sich u. a. bei W. KLUGE%

Im {brigen werden neuerdings auch auf dem Mt. Wilson® Versuche mit
Photozellen angestellt, die eine starke Rotempfindlichkeit besitzen. Es handelt

1 ApJ 79, S. 183 (1934). 2 Siche Band I, Kap. 5, Ziff. 32 u. 33.

3 H. STREBEL u. G. SCHNEIDER, AN 254, S. 169 (1935).
4 Z f wiss Photogr 32, S. 142 (1933). 5 Mt Wilson Report 1933/34, S. 155 (1934).
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sich um Zellen, bei denen nach einem Verfahren von OLPIN Natrium, behandelt
mit Schwefel und Sauerstoff, verwendet wird. Die Zellen sollen einen niedrigen
Dunkelstrom besitzen und mindestens ebenso hohe Stabilitat aufweisen wie ge-
wohnliche Kaliumzellen. Nihere Angaben liegen bisher noch nicht vor.

6. Die ErschlieBung des langwelligen Spektralbereiches mittels der photo-
graphischen Platte. Auf diesem Gebiete wurden neue Fortschritte erzielt, die
sich sowohl auf die astrophysikalischen Anwendungen, als auch auf die Ein-
fiithrung neuer Sensibilisatoren beziehen. Zur historischen Ubersicht ist nachzu-
tragen, dall bereits 1880 ABNEY! und HicGs? erfolgreiche Pionierarbeit in der
photographischen Erfassung des infraroten Sonnenspektrums geleistet haben.
Uber die seit 1918 in Deutschland?® entwickelten Infrarotsensibilisatoren finden
sich Angaben mit allen chemischen Einzelheiten in einer Arbeit von W. DIETERLE,
H. Dtrr und W. ZEn?. Eine analoge Arbeit iiber die amerikanischen Fortschritte?
in der Ausbildung von Sensibilisatoren fiir Infrarot und andere Spektralgebiete
haben L. G. S. BROOKER, F. M. HaMER und C. E. K. MEEsS veroffentlicht. Uber
die am weitesten ins Infrarot reichenden Kodakplatten ,,P* und ,,Q‘ wurde be-
reits in Band I berichtet?. Astronomische Anwendungen fanden neuerdings auch
die Platten ,, U (giinstig fiir 4 6800 bis 4 7400), ,,R* (A 7300 bis i 8400) und ,,N“
(% 6800 bis 4 8400). Darstellungen der spektralen Empfindlichkeit der genannten
sowie der iibrigen Kodakplatten finden sich auch in der bereits in Band I er-
wihnten Arbeit von C. E. K. MEES®. Wichtige zusammenfassende Arbeiten iiber
Infrarotphotographie hat J. EGGERT? veréffentlicht. Fragen der Hypersensibili-
sierung behandeln neuerdings R. MECKE und A. ZoBEL,

Von wichtigen 4dlteren astrophysikalischen Anwendungen der in Band I be-
reits genannten Sensibilisatoren Dizyanin, Kryptozyanin und Neozvanin seien
noch hervorgehoben die Arbeiten von V.M. SLipHER!!, von J. BOSLER!?, von
W. H. WRIGHT®® sowie eine Reihe von Untersuchungen P. W. MERRILLsM. Aus der
neuesten Zeit finden sich folgende wichtige Anwendungen: Mit Agfaplatte 730
und Schottfilter RG 1 Rothelligkeiten von 190 Sternen, gewonnen von W. BEK-
KERD, Die Kodakplatten ,,U und , N wurden von F. E. Roacu® zur Unter-
suchung der Spektra einiger heller Sterne im Bereiche von 4 6562 bis 4 7593
herangezogen. H. v. KLUBER!? untersuchte mit dem groBen Gitterspektrographen
des Potsdamer Turmteleskopes auf Agfaplatten die atmosphirische Sauerstoff-
bande bei 4 7600. Eine wichtige Zusammenstellung der heutigen Erkenntnisse
iiber die Wellenldngen des infraroten Sonnenspektrums findet sich in einem von
R. MEcxkE und W. BAUuMANN 1934 vertffentlichten Werkel®, Es gibt fiir den

1 Phil Trans 171, S. 653 (1880). 2 Proc Roy Soc London A 49, S. 343 (1891).

3 Vorwiegend durch die I. G. Farben A.G. (Agfa).

4 Z f wiss Photogr 32, S. 146 (1933) sowie Nachtrag derselben Autoren Z f wiss Photogr
32, S.199 (1933).

5 Vorwiegend durch die Eastman-Kodak-Gesellschaft.

§ J Opt Soc Amer 23, S.216 (1933). 7 Siehe Bd. I, Kap. s, Ziff. 6, Abb. 3.

8 J Opt Soc Amer 23, S. 229 (1933).

9 Z f techn Phys 14, S. 177 (1933); Veroff Agfa I1I, S. 136 (1933) u. Z f techn Phys 15,
S. 436 (1934).

10 Phys Z 34, S. 843 (1933).

11 Ap J 25, S.235 (1907); Lowell Obs Bull 1, S.231 (1909) u. Pop Astr 37, S. 140
(1929).
12 CR 160, S. 124 (1915).

13 Publ A S P 32, S. 63 (1920) sowie die in FuBnoten 4 u. 5, S. 417 des Bd. I genannten
Arbeiten.

14 gc Pap Bur Stand 14, S. 437 (1918); Publ A S P 37, S.272 (1925; 40, S. 254 (1928);
ApJ 74, S. 188 (1931).

15 ZfAp 9, S.79 (1934). 18 ApJ 80, S.233 (1934). 7 ZfAp 6, S.161 (1953).

18 Das ultrarote Sonnenspektrum... Leipzig: I. A. Barth 1934.
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Bereich 4 7600 bis 110000 viele neue, vor allem terrestrische Linien. In dem Buche
sind auch Ergebnisse von Originalaufnahmen der Verfasser enthalten, die im
Bereiche 4 7574 bis 1 8800 bei tiefem Sonnenstand gewonnen wurden. Uber einen
neuen Atlas des Sonnenspektrums im Gebiete 4 8600 bis 4 11630 (Skala 1 A/mm)
berichtet A. D. BaBcock!. Er verwendete, zwecks Ausschaltung von Streulicht
unerwiinschter Wellenldngen, ein Spezialfilter, Neozyanin gelést in Chloroform.

Die neuen Platten ,,P* und ,, R der Kodak-Gesellschaft wurden 1933 auf
dem Mt. Wilson von P. W. MERRILL? zum erstenmal auch fiir Aufnahmen der
Sternspektren im Gebiete von 14 7000 bis 49000 herangezogen. Die meisten
Platten erfassen das Gebiet 1 8320 bis 1 8900, einige wenige das Gebiet 4 5800
bis 4 8320. U.a. wird gezeigt, dal3 bei N-Sternen die ungewdshnliche Struktur des
Spektrums zwischen 4 6910 und 2 8780 infolge Absorption durch Kohlenstoff-
und Zyanmolekiile bedingt ist. Die dichte Gruppe tellurischer Linien {iber 4 8950
wurde hinsichtlich stellarer Linien noch nicht untersucht, doch erscheint es
MERRILL nicht aussichtslos zu sein, dieses Gebiet zwischen 4 8950 und 4 9800
mittels der neuen, 1932 eingefithrten Xenozyaninsensibilisatoren in Zukunft zu
untersuchen. Hierfiir kommt die Kodakplatte ,,Q° in Betracht, deren spektrale
Empfindlichkeit aus Abb. 3b, S. 419 in Band I zu ersehen ist.

Aufnahmen mit ,,R-, |, P-“ und ,,Q-"Platten fithrten A.S. Kixg?® auf dem
Mt. Wilson u. a. zur Festlegung nicht identifizierter Linien des Sonnenspektrums
als Fe-Linien. Bemerkenswerterweise erscheint im Infraroten das Schwicher-
werden von Linien hoher Temperatur der Sonnenflecke bei den kréftigeren Linien
weniger ausgepragt. Gelegentlich des jetzt einsetzenden neuen Fleckenzyklus
wird man zweifellos mit Hilfe dieser Platten entscheidende Aufschliisse iiber das
Verhalten von Sonne und Flecken im Infraroten erhalten kénnen. Mit |, N“-
Platten, ebenfalls auf dem Mt. Wilson, gelang es Y. OnMaN4 u. a. zum erstenmal,
ein extragalaktisches Objekt, den Begleiter des Andromedasystems, bis zu 1 7600
zu untersuchen. Im allgemeinen ergab sich im behandelten Spektralbereiche
groBe Ubereinstimmung zwischen Sonne und M32, nur 14227 und die D-Linie
waren in M32 kraftiger. Auf der Yerkes-Sternwarte sind ,,P“- und ,,Q"-Platten
zu Untersuchungen der relativen Spektralintensititen einiger Sterne im Infra-
roten von W. W. MORGAN und B. A. WooTEN® verwendet worden. U. a. zeigen
sich offenkundige Abweichungen vom PraNckschen Gesetz; eine Fortfithrung
derartiger Untersuchungen an groferem Material ist zweifellos erfolgversprechend.

Inzwischen ist es auch in Europa gelungen, mit einem neuen Sensibilisator
die Reichweite ins Infrarote weiter zu erstrecken. Die IG-Farben-A.-G. brachte
eine neue leistungsfihige Platte, Agfaplatte ,,1060‘ heraus®, mit einer Reichweite
bis iber 212000 und einem Empfindlichkeitsmaximum etwa bei 1 10500. 1934
wurde die Platte von G. HERZBERG? in Darmstadt zum erstenmal zur Photo-
graphie des Sonnenspektrums herangezogen. Erreicht wurde 4 12900 bei zehn-
stlindiger Exposition mit einem 3-m-Gitter (5 A/mm). Da im Gebiet von 2 12400
bis 112900 kein merklicher Schwirzungsabfall eintrat, diirfte die Reichweite der
Platte noch weiter ins Infrarot zu erstrecken sein. Auch aus Utrecht liegen Nach-
richten tiber die Verwendung der neuen Platte vor. Dort gelang es A. H. ROSEN-
THAL® ohne Schwierigkeit, im Sonnenspektrum die Linien der Paschenserie Py
bei 210938 und P, bei 410049 als diffuse Absorptionslinien festzustellen. Bel
Untersuchungen in Pasadena (unveréffentlicht) wurde sogar 4 13500 erreicht.

1 Publ ASP 41, S.274 (1929); siche auch Obs 57, S.261 (1934).
2 ApJ 79, S. 183 (1934). 3 ApJ 80, S. 124 (1934).

2 ApJ 80, S. 171 (1934). 5 Ap J 80, S.229 (1934).

6 J. EGGERT, Z f techn Phys 15, S. 436 (1934).

7

Nature 133, S. 759 (1934). 8 Nature 134, S. 533 (1934).
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Wie bereits in Band I bemerkt, haben die Infrarotplatten wegen der Temperatur-
abhingigkeit nur kurze Haltbarkeit. Entsprechende VorsichtsmaBnahmen sind
notig; so mubte beispielsweise der Transport der Agfaplatten ,,1060° nach
Amerika in Trockeneis erfolgen!. Unmittelbar vor der Verwendung miissen die
Platten zwecks Erreichung der optimalen Empfindlichkeit noch hypersensibilisiert
werden. Kiirzlich ist eine der ,,Agfa 1060°" analoge Platte auch in Amerika heraus-
gebracht worden?. Sie wird ,,Kodak Z-Platte* genannt und hat eine maximale
Empfindlichkeit bei 7 10900. Die Wellenldnge % 12000 ist damit leicht zu erfassen.

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

10. Die Primérinstrumente der Smithsonian-Observatorien. Gegenwirtig
verwendet man als letzte Konstruktion das Water-Flow-Pyrheliometer Nr. 3,
das in Bd. I, Kap. 5, Ziff. 39 bereits niher beschrieben wurde. Mit diesem In-
strument gelang 1934 der Nachweis?, daB die urspriinglich nur vermutete Un-
stimmigkeit der Smithsonian Revised Scale 1913 tatsdchlich vorliegt®.

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

15. Das Verfahren der Smithsonian-Beobachter zur Ableitung der Solar-
konstante nach der ), Jangen Methode‘. Wie in Bd. I (diese Ziff.) auseinander-
gesetzt, wird bei dieser Methode die Korrektion K, fiir die atmosphérischen Ab-
sorptionsbanden aus den Registrierstreifen des Spektrobolometers ermittelt.
Neuerdings liegen auch ausgedehnte Messungsreihen dieser Banden aus Europa
und Afrika vor, die zwar mit einer wesentlich einfacheren Apparatur gewonnen
sind, nichtsdestoweniger aber auch wertvolle Ergebnisse gezeitigt haben. Es
handelt sich um einen einfachen Spektrographen, nach dessen Durchlaufen die
Strahlung auf den Empfinger eines modernen MorLschen Thermoelements® kon-
zentriert wird. Die Anordnung wurde von WL. GOrczyYNsKI® entworfen, Messungs-
ergebnisse, die sich hauptsichlich auf die atmosphérischen Banden gor und @
beziehen, wurden von GorczyXskI und E. STENZ aus Tunis? und von STEXNZ aus
Gebieten der Mittelmeerkiiste® versffentlicht. Von Interesse sind die abgeleiteten
Beziehungen zwischen Luftmasse und atmosphirischer Transmission sowie die
Bestimmung des Zusammenhanges zwischen Transmission der @- und der
pot-Bande. Eine hiufige und gleichzeitige Verwendung der einfachen Apparatur
in Verbindung mit Pyrheliometermessungen an mehreren Beobachtungsstitten sei
angeregt. Es wire dann vielleicht die Durchfithrung systematischer Simultan-
bestimmungen der Solarkonstantenschwankungen an verschiedenen Orten der
Erde leichter zu erreichen.

f) Die Ergebnisse der Messungsmethoden der Solarkonstante.
18. Die Zuverladssigkeit der Pyranometermessungen. In Bd. I (diese Ziff.)
wurde hervorgehoben, daBl die neuesten, in Amerika jetzt zur Anwendung kom-
menden sog. , kurzen Methoden*‘? einen groBen Fortschritt darstellen, dal3 aber
die damit verkntipfte, weitgehende Heranziehung der Statistik naturgemall auch
neue Unsicherheiten mit sich bringt. Diesbeziiglich schligt B. FESSENKOFF1 ein
Nach freundlicher brieflicher Mitteilung der Filmfabrik der I. G. Farbenindustrie A. G.
Eastman Kodak Company, Photogr. Plates . .., 2. Edition Rochester New York.
Smithson Misc Coll 92, Nr.13 (1934). 4 Niahere Angaben folgen unten in Ziff. 39.
Siehe Ziff. 40. 6 Bull Ac Pol A 1933, S. 40. 7 Bull Ac Pol A 1933, S. 53.
Bull Ac Pol A 1933, S. 65. 9 Siehe Ziff. 17 in Band I, Kap. 5.
R AJ 10, S. 249 (1933). — Fir die liebenswurdigerweise besorgte Ubersetzung der
russischen Originalarbeit sei auch an dieser Stelle Herrn FESSENKOFF verbindlichst gedankt.

® o w o

-
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neues, weniger empirisches Verfahren vor. Auch er legt das Augenmerk auf die
Erfassung des Himmelszustandes aus Strahlungsmessungen der unmittelbaren
Sonnenumgebung, bedient sich jedoch nicht eines Pyranometers, sondern arbeitet
mit photoelektrischen bzw. thermoelektrischen Anordnungen. FESSEXKOFF ent-
wickelt eine Theorie der Sonnenaureole und findet eine Beziehung zwischen der
relativen Aureole und der Luftmasse fiir normalen Atmosphirenzustand. Die
Abweichung der aus den Beobachtungen folgenden entsprechenden Beziehung
von der Standardbeziehung liefert die Reduktionsméglichkeit auf den Ideal-
zustand. Zur Durchfithrung der Reduktion der Strahlungsmessungen kann auf
eine gesonderte Bestimmung der Transmissionskoeffizienten pro Wellenldnge ver-
zichtet werden bei Annahme einer einfachen funktioncllen Beziehung zwischen

Transmissionskoeffizient und 4. Es sei
« N O

P, = et~ 0, demnach ]},L:C/E;'Tgibdz’

wobei ¢ eine Konstante, m = sec z die Luftmasse und a und b zwei Parameter
darstellen, die fiir jeden Tag zu bestimmen sind. Gegriindet auf die bekannte
Energieverteilung im Sonnenspektrum £;  werden Tabellen konstruiert, die den
Zusammenhang zwischen Luftmasse m, ¢ und b ersehen lassen. Mit ihrer Hilfe
ist eine rasche Reduktion der Beobachtungen moéglich, die mit und ohne Wasser-
zellenfilter! vorgenommen werden. Erste Versuche mit dieser Methode am Kuchino-
Observatorium waren erfolgversprechend. Zweifellos liegt hier ein Verfahren zur Be-
stimmung der Solarkonstante vor, das hinsichtlich der Elimination der Schwankun-
geninderterrestrischen Durchldssigkeit einen beachtenswerten Fortschritt darstellt.
19. Versuche zur Verbesserung ,,definitiver‘* Werte der Solarkonstante.
Neue Versuche in dieser Richtung liegen bisher nicht vor, so daB3 weiterhin als
Mittelwert der Solarkonstante 1,94 gcal angenommen wird. In Zukunft diirfte
es sich jedoch nicht um- '
gehen lassen, die fir die Tabelle 1. NIonatsIr;gg‘cfli9(iSZr Solarkonstante.

Smithsonian ReVised Scale  Die Daten mit Stern (*) beziehen sich ausschlieBlich auf die
1913 notwendig gewordene  Beobachtungsstation Table Mountain und sind nach ABBOT

: TN noch nicht als endgiiltig anzusechen.
Korrektion zu  beriick giiltig
sichtigen. Sie betrdgt nach 1930 1931 1932 1933 | 1934
den jiingsten Ergebnissen? rom1 | 10m1 | 108 015t | 1.052% | 1
o, P fe_ , , ,943 ) 1,952 anuar
2,3%, demnachwire de.rbls 20 | 43 59 8% 27 | Tebruar
her angenommene Mittel- 39 44 55 43% aa* | Marz
wert der Solarkonstante auf 41 45 58 27% 36% | April
_ lem-2 min-1 44 | 43 49 43% 45* | Mai
S 1,895 gcal cm~% min 43 43 43% 41% 44* | Juni
herabzusetzen3. 43 48 45% 4% 45* | Ju
20. ,,Preferred Solar 41 47 44%* 30* 46* | August
Constants*. In Bd. I (diese 3 46 377 46 35% | September
X . 35 49 40 46% | 43 Oktober
Z1ff_,“Ta‘Lbelle 4) wurden. die 38 45 37% 46* 52 November
endgtiltigen Monatsmittel 41 54 43% 49% 50 | Dezember
der Jahre 1920—1930 an- 764671043 | 1,943% | 1,042% | 1,045% | Jahresmittel

gegeben, die C.G. ABoT?
als ,,Preferred Solar Constants bezeichnet. Fiir die Jahre 1931 und 1932 und die
ersten beiden Monate 1933 finden sich die Monatsmittel in Smithson Misc Coll 89
Nr. 5 (1933). Diese Werte haben noch nicht definitiven Charakter. Vor allem
trifft dies zu fiir die Monatsmittel ab Juni 1932, bei denen die Messungen in
1 Siehe Ziff. 31 u. 33.
2 C. G. Aot u. L. G. ALDRrICH, Smithson Misc Coll 92, Nr. 13 (1934).

3 Siche auch dic Nachtragsziff. 39 Bd. I Kap. 5 und Ziff. 19 Bd. IV Kap. 1.
4 Smithson Ann 35, S.277 (1932).
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Montezuma durch Vulkanstaub gestért und demnach nicht verwendet wurden.
Messungen in Montezuma erfolgten erst wieder ab November 1934. In Tabelle 1
sind als Fortfithrung der genannten Tabelle 4 die Monatsmittel bis Ende 1934
zusammengestellt. Die neuesten Daten wurden einer Mitteilung ABBOTs' ent-
nommen, wobei die mit * bezeichneten Werte auf Messungen in Table Mountain
beruhen, die zudem von ABBOT auf die Skala von Montezuma reduziert sind.
Mit Riicksicht auf das Fehlen weiterer definitiver Werte lassen sich verlafSliche
Angaben iber die Streuung der letzten Jahresmittel nicht geben. Demgemil
entfdllt eine Fortsetzung der Tabelle 5 dieser Ziffer in Bd. I.

h) Anwendung der Thermoelemente zur Messung der
ultravioletten Sonnenstrahlung.
23. Die Apparatur von E. Pernir zur Strahlungsmessung bei 7 3200;
24. Methoden zur Reduktion der Beobachtungen; 25. Das MeBverfahren von
W. W. CoLexntz und R. Stair und 26. Pernirs Meflanordnung zur Bestimmung
der spektralen Energieverteilung. Die Apparatur (Ziff. 23) ist auBer in den in
Bd. I angegebenen Fillen auch von G. E. Davis? beschrieben worden. Es handelt
sich um ein Instrument, das mit dem auf dem Mt. Wilson verwendeten in allen
Teilen tibereinstimmt und mit dem G. E. Davis und J. L. McCARTHY? Strahlungs-
messungen in Tucson (Arizona) vorgenommen haben. Uber diese Ergebnisse so-
wie iiber neuere Arbeiten von W. E. BERNHEIMER zu dem Gegenstande wird
in anderem Zusammenhang berichtet?. Wihrend die Beobachtungen in Tucson
nur tempordaren Charakter besitzen, steht die Apparatur auf dem Mt. Wilson
ohne Unterbrechung bis heute in Verwendung. Nach Elimination des jihrlichen
Ganges?® ergeben sich fiir den ganzen Zeitraum folgende in Tabelle 2 zusammen-
gefaBten ausgeglichenen Monatsmittel der ultravioletten Sonnenstrahlung. Uber
Tabelle 2. Ultraviolett-Strahlung der Sonne.
(Ausgeglichene Monatsmittel nach BERNHEIMER.)

Die vorliegenden Daten aus 9!/, Jahren sind abgeleitet aus dem Material vom April 1925
bis Juni 1935.

1923 1926 1927 1928 1929 1930 1931 1932 1933 1934

— 1,36 | 1,42 125 | 125 | 1,27 | 111 ]| 1,02| 099 | 1,04 | Januar

- 1,37 1,41 1,24 1,26 1,25 1,09 1,02 1,00 1,04 Februar

— 1,36 1,41 1,23 1,27 1,25 1,08 1,01 1,01 1,03 Marz

— 1,36 1,40 1,22 1,27 1,24 1,06 1,00 1,02 1,03 April

— 1,35 1,38 1,22 1,27 1,23 1,06 0,98 1,03 1,03 Mai

— 1,35 1,36 1,23 1,27 1,23 1,07 0,96 1,03 1,04 Juni

— 1,36 1,34 1,24 1,28 1,21 1,07 0,94 1,04 1,04 Juli

— 1,36 1,32 1,24 1,29 1,18 1,07 0,93 1,05 1,04 August

— 1,38 1,30 1,25 1,29 | 1,16 | 1,06 | 0,94 1,04 1,04 September

1,37 1,40 1,28 1,25 1,28 1,15 1,04 0,96 1,04 1,05 Oktober

1,37 1,41 1,27 1,25 1,27 1,14 1,03 0,97 1,04 1,05 November

1.26 1.42 1.2% 1.25 1.27 1.12 1.02 | 0.98 1,04 1,05 Dezember
1,37 1,34 1,24 1,27 1,20 1,00 0,938 1,03 1,04 Jahresmuttel

die Geschichte der Verwendung von Silber- und Goldfiltern, die bei den Unter-
suchungen von PETTIT eine groBe Rolle spielen, ist 1934 von H. GRiMM® ein zu-
sammenfassender Aufsatz erschienen. In der Apparatur der in Bd. I, Ziff. 26
dargelegten MeBanordnung zur Bestimmung der spektralen Energieverteilung im
Ultravioletten sind neuerdings? kleine Verbesserungen vorgenommen worden. So
ist der Siderostat M (Abb. 28, S. 464) nicht mehr ein Stellitspiegel, sondern mit
murop Witterungsberichte, Frankfurt a. Main 5, Nr. 11 (1934).

2 Gen Electric Rev 34, S. 98 (1931). 3 Monthly Weather Rev 60, S.237 (1933).

4 Nachtrag zu Bd.IV, Kap.1, Ziff. 25. 5 Bd. IV, Kap. 1, Ziff. 25.

6 Die Himmelswelt 44, S. 78 (1934). 7 Mt Wilson Annual Report (1933/34).
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einer Aluminiumfolie belegt, anstatt der Quarzlinse L befindet sich an dieser
Stelle jetzt ein konkaver Spiegel mit Aluminiumoberfliche, der das Sonnen-
bild auf den ersten Spalt abbildet. Messungsergebnisse mit dieser Apparatur, die
einen zweifellosen Fortschritt bedeutet, liegen bisher noch nicht vor. Dagegen
wurde das in Ziff. 25 beschriebene MeBverfahren von W, W. CoBLENTZ und
R. STAIR an mehreren Orten bereits verwendet, woriiber W. W. COBLENTZ,
R. STAIR und J. M. HoGug? sowie H. LAURENS und H. S. MAYERSON? berichtet
haben. Freilich bezieht sich die Anwendung bisher nur auf medizinische Pro-
bleme, insbesondere auf Schwankungen der mit dieser Apparatur leicht erfaB3-
baren, ,,antirachitischen Strahlung <3130 A. Die Verhiltnisse fiir Luftmasse
m = 0 sind nicht behandelt worden.

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

83. Die Untersuchungen von E. Pernit und S. B. Nicuorson. Die thermo-
elektrischen Untersuchungen mit dem 100-Zoller des Mt. Wilson wurden hin-
sichtlich Apparatur und Reduktionsmethoden in dieser Ziffer, Bd. I, Kap. 5 ein-
gehend behandelt. Seither haben die beiden Forscher die Einzelergebnisse ihrer
Beobachtungen veréffentlicht?, sie beziehen sich auf Untersuchungen der Ge-
samtstrahlung von Verinderlichen aus den Jahren 1921—1927. Behandelt
werden 6 Cephei, 7 Aquilae, Algol, 11 langperiodische und 5 unregelmiBig Ver-
anderliche. U. a. wird fiir die langperiodisch Verinderlichen auBer #, und
Wasserzellenabsorption auch Temperatur und Durchmesser gegeben, sowie ein
Versuch gemacht, bei diesen Sternen Energiekurven fiir Maximum und Minimum
von Temperatur und Helligkeit abzuleiten. Es liegen bisher keine Angaben
dariiber vor, daB diese aussichtsreichen thermo-elektrischen Untersuchungen in
jlingster Zeit weiter fortgesetzt wurden. Dagegen wurde neuerdings von E. PETTIT
die thermo-elektrische Methode auf Strahlungsmessungen des Mondes ange-
wendet4. Die Strahlung des Mondes fiel auf einen 6,4 cm parabolischen Spiegel
mit 8,8 cm Brennweite. Der Durchmesser des so erzeugten Mondbildes betrug
0,87 mm. Bei einem Durchmesser des Empfingerscheibchens des Thermo-
elementes von 1 mm wurde demnach die Strahlung der ganzen Mondscheibe von
der thermo-elektrischen Apparatur erfa3t. Wie bisher wurde mit zwei Empfinger-
scheibchen gearbeitet5. Durch eine einfache Vorrichtung lieB sich das Mondbild
abwechselnd auf die eine oder die andere Empfingerscheibe werfen, die 2,5 mm
voneinander angeordnet waren. Die Strahlung des Mondes passierte vor Erreichen
des Empfingers ein Steinsalzfenster, auBerdem war wieder ein Mikroskopdeck-
glaschen leicht schwenkbar angebracht, um zwecks Vornahme selektiver Messun-
gen nach Bedarf in den Strahlengang gebracht werden zu kénnen. Als Neuerung
besal die Apparatur noch ein Hilfsgerit, das PETTIT ,,Air-Massmeter* benannte.
Mit dieser Vorrichtung konnte bei jeder Beobachtung sogleich die Luftmasse
m == secz an einer Skala abgelesen werden. Die Ablesung der Skala war bis auf
m = 0,05 moglich. Zur Durchfithrung der Mondbeobachtungen wurde die Appa-
ratur im Herbst 1933 am 6-Zéller des Mt. Wilson-Observatoriums montiert. Die
Messungen ergaben u. a. fiiv die radiometrische Helligkeit der ,,planetarischen
Wirme* des Vollmondes bei mittleren normalen Verhaltnissen — 14m,8 und fiir
die radiometrische Helligkeit des vom Vollmond reflektierten Lichtes —13m 4. Fiir
die Gesamtstrahlung des Vollmondes ergibt sich schlieBlich eine radiometrische

! Bur of Stand J of Res 7, S. 723 (1931); 10, S. 79 (1933).

2 J Opt Soc Amer 23, S. 133 (1933). 3 Ap J 78, S. 320 (1933).

4 Mt Wilson Contr Nr. 504 (1934) = Ap ] 81, S. 17 (1935).
5 Siehe z. B. Abb. 35 und 39 in Bd.I, Kap.s.
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Helligkeit von —15m,0. Bemerkenswert ist auch die Feststellung, dal3 die Warme-
strahlung des Mondes durch den Ozongehalt der Erdatmosphidre um 3—6%, im
Mittel um 4% geschwicht wird.

1) Moglichkeiten verfeinerter Apparate fiir kiinftige
Strahlungsmessungen der Himmelskérper.

39. Verbesserte Absolut-Pyrheliometer. In Bd. I (diese Ziff.) wurden zwei
wesentlich verbesserte Absolutinstrumente beschrieben, und zwar das in Berlin
konstruierte Instrument nach C. TINGWALDT und das Water-Flow-Pyrhelio-
meter Nr. 5 der Smithsonian Institution. Beide Instrumente, die ungefihr zur
selben Zeit herauskamen, deuteten eine Unstimmigkeit der Smithsonian Revised
Scale 1913 an. Die ersten Priifungen des Water-Flow-Pvyrheliometers Nr. 5 aus 19321?
wurden von C.G. ABBoT und L. B. ALDRICH? nach neuerlichen Verbesserungen an
der Apparatur 1934 wiederholt. Sie beziehen sich vor allem auf eine Verbesserung
des thermo-elektrischen Empfangers. Die Messungen zur Neustandardisierung des
Silver-Disk-Pvyrheliometer® erfolgte auf dem Mt. Wilson unter ausgezeichneten
atmosphirischen Bedingungen. Die Messung mit dem neuen Water-Flow-Kompen-
sationsinstrument bestand darin, die Energie des elektrischen Kompensations-
stromes zu bestimmen. Die Gleichheit zwischen Kompensationsstrom und Sonnen-
strahlung wurde durch die Nullage des in den thermo-elektrischen Stromkreis einge-
schlossenen empfindlichen Galvanometers angezeigt. 42 sorgfaltige Vergleichungen
an sechs ausgewihlten Tagen ergaben 0,3629 als Endwert fiir die Konstante des
Silver-Disk-Instrumentes. Da entsprechend der Smithsonian Revised Scale 1913
die Konstante 0,3715 betriagt, erscheint ein Skalenfehler der Standardskale von
2,3 % als gesichert. Wie in Bd. I bereits hervorgehoben, hatte sich aus der ersten
Priifung des neuen Instrumentes eine vorldufige Korrektion von 2,5% ergeben.

40. Moderne Formen von Thermoelementen. Die Thermoelemente nach
I. J. MorL sind weiter vervollkommnet worden. Die Dicke der ,, warmen Lo&t-
stelle” d (s. Abb. 48 in Ziff. 40, Bd. I) betrdgt nunmehr 5 Mikron. Die Vakuum-
Thermoelemente (s. Abb. 50) erscheinen in zwei Typen. Die ,,empfindliche Type®
besitzt ein 0,5 Mikron dickes, 5 mm langes und 0,1 mm breites Thermobadndchen
mit einem Widerstand von 45 Ohm. Zur Erzielung des Temperaturgleichgewichtes
ist nicht ganz 1 Sekunde nétig. Die zweite Konstruktion, ,,schnelle Type* ge-
nannt, hat gleiche Bandbreite und -dicke. Die Linge betrdgt dagegen nur 2 mm,
der Widerstand 20 Ohm. Das Temperaturgleichgewicht ist hier bereits in 0,2 Se-
kunden erreicht® Die MoLrrschen Elemente werden bereits hiufig verwendet,
beispielsweise in der in Ziff. 15 genannten Apparatur von GORCzYKSKI, wie auch
in einem neuen Panzer-Aktinometer zur Sonnenstrahlungsmessung nach LINKE
und FEUSSNER5. Auch die neuen Mikro-Thermoelemente nach C. MULLER
(s. Abb. 52)¢ sind jetzt in verschiedenen Ausfiihrungen? erhiltlich. Neben der
normalen Type F seien genannt: Type C mit Quarzfenstern, speziell konstruiert
zur Untersuchung lichtschwacher Spektren, Type E, besonders geeignet fiir
Strahlungsmessungen im Infraroten bis zu 22 u, sowie eine Spezialausfiihrung der
Normaltype F, das Miniatur-Vakuumthermoelement in Nadelform. Eine Ver-
wendung der hochempfindlichen MCULLERschen Thermoelemente fiir Strahlungs-
messungen der Planeten und Fixsterne ist vorldufig noch nicht erfolgt. Man kann
jedoch erwarten, daB3 damit noch weiterreichende Ergebnisse zu erzielen wiren
als mit den in Amerika bisher {iblichen Anordnungen.

1 Smithson Misc Coll 87 (1932). 2 Smithson Misc Coll 92, Nr. 13 (1934).

3 Siehe Bd.I, Kap. 5, Ziff. §, Abb. 6. 4 P. J. Krpp u. ZoNEN, Schrift VAC 34 (1934).
P. J. Kipp u. ZoNEN, Schrift Aktmo 34 (1934).

In Abb. 52, Bd. I, Kap. 5§ sind die Teilbilder a und & gegeneinander zu vertauschen.
A. HiLGeRr, Publication Nr. 221 (1933).
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Band II.
Kapitel 1.

Theoretische Photometrie.

Von
E. SCHOENBERG- Breslau.

Mit 10 Abbildungen.

a) Definitionen, Grundgesetze und Aufgaben.

18a. Eine Aufgabe der theoretischen Photometrie: Die Helligkeits-
verteilung auf der Sonnenscheibe aus Finsternisbeobachtungen der
Totalhelligkeit zu berechnen. Diese Aufgabe ist auf S. 28 meines Beitrages
bei der Voraussetzung einer vorgegebenen Form der Hellig-
keitsverteilung auf der Sonne [f () = 4 (1+ p cos?)] behandelt.
HECKMANN und SIEDENTOPF! geben eine Losung derselben
Aufgabe fiir eine beliebige Form der Funktion f(#). In Abb.1
sind S und M der Mittelpunkt der Sonne und der des Mondes,
A ihr Abstand. Der Radius der Sonne ist 1, der des Mondes #2.
In der schmalen Randzone zwischen 7 und 7 + d7 sei die
Helligkeit f(#). Der Winkel PSM sei 180° — ¢; der Grenz-
wert @, bis zu dem mit konstantem # und f(?) zu integrieren

ist, hangt von 4 ab. Es wird nur diejenige Phase betrachtet, Total? bIIT)i;s{ternis.

bei der der Mondrand den Mittelpunkt der Sonne bereits

iiberschritten hat, wo also m — 1 =<4 < m ist. Es sei & die beobachtete Ge-

samthelligkeit des unverfinsterten Teiles der Sonne, ¢ eine Konstante. Dann ist
1

me — 2 — A2
h=2cfrf(r)arccos——a;z—dr. (1)
m—A4
In den gleichen Einheiten gilt fiir I, die Gesamthelligkeit der Sonnenscheibe,
— i
I - cnf(o)f(o) H

wo £ (0) die zentrale, f die mittlere Fléichenhelligkeit der Sonne ist. Durch Division
erhilt man

h 2 7) — 72 — A2
F == [r f0) arccos - — L 2 27 dr. (2)

Der Wert von f(0)/f ist fiir d1e einzelnen Wellenldngen verschieden und bekannt,
die Funktion f(r)/f(0) soll aus den beobachteten Totalhelligkeiten bestimmt werden.
Zur Losung der Integralgleichung (1) schlagen HECkMANN und SIEDENTOPF
folgenden Weg ein. Zunichst wird statt m und 7 eingefiihrt
e=1—7, p=m—1, 3)
1 Verstf Sternw Gottingen, Heft 7 (1929).

Handbuch der Astrophysik. VII. 2
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weil bei Beschrinkung der Aufgabe auf Phasen nahe der Totalitit beide GroBen
o und g klein werden gegen 1. Der Kern der Integralgleichung wird dann
P2t - A ﬂ+@_~42*(ﬂ+70)2}

’27(1*;*9)7’ - = arc cos {’

A 241 — o)
Diese Funktion wird nach Potenzen des zweiten Bruches in der Klammer, der
klein ist gegen den ersten, entwickelt, und es ergibt sich
_ Lo 4 ptoeld 1 A2 v+ e\2]}

Plg 4) = asecos 34 s = (P = ol - (5 T
Wenn man sich auf das erste Glied dieser Entwicklung beschrinken kénnte, so
wire das Problem geldst, denn die Integralgleichung

A—un

h:20/(1—@)f(1——g)arccos”—j£d@ (5)

0
kann durch die Differentiation nach A4 auf die ABELsche Form gebracht werden.
Die Abschatzung des zweiten Gliedes der Reihe zeigt aber, daBl fiir 4 > 0,02
dasselbe schon von Bedeutung wird, und daBl man bei gréferen Werten von 4
bis 0,7 und einer Genauigkeit von 1% in I'(g, A) schon zwei Glieder mitnehmen
muB. Um die ABELsche Form der Integralgleichung beizubehalten, wird I'(g, A)
in der Form

I'(p, 4) = arccos

I'(p, A) = arccos jﬁg u (o) v(4) (6)

dargestellt, wo # und v geeignet gewiahlte Funktionen sind, die die gewiinschte
Genauigkeit fiir die Darstellung von I’ (g, 4) gewihrleisten. Als solche Funk-
tionen konnen lineare Ausdriicke gewahlt werden, so dafl man statt der Form (6)

erhalt +o
T(Q,A)zarccosud‘k(1+ocA)(1—1—/3@). (7)

Die Werte der Koeffizienten 2, « und g sind durch numerische Ausgleichung
passend gewihlt. Es wird dann
f—p

h=20/f(1——g) arccos“ TER(1 4+ ad) (1 + Bo) (1 - o) de. (8)
Setzt man hier '
ites = HA  U—0f—o0+Be = Fle),

so bekommt man A—p
H(A) = 2c/F(g) arccos ﬁj——g do
0

und hieraus durch Differentiation nach 4
A—ge

’ _ 2_5 ___ﬂ&’)
= JVAZ? (utop +ede.

Durch Einfithrung der neuen Variablen
e+ w?=t; 42 =4
und der neuen Funktionen
4
“H(A)=G0);  Ilo) =20

c
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erhdlt man die ABELsche Integralgleichung
4

G(o) = f k Vai,)_ft at ()
mit der Umkehrung
) (
o= 2 V(;(—‘a 48 — fG VVe—6ds. (10)
M

Ringformige Finsternisse. Bei einer rlngformlgen Sonnenfinsternis liegt
das Problem insofern schwieriger, als vom Momente des zweiten Kontaktes an
die Integralgleichung keine eindeutige LOsung mehr haben kann. Von diesem
Momente an ist A =11 — m und f(r) aus der Gleichung zu bestimmen:

m -t 1
b= 20{ fyf(r) arccos”i_z%/]“dr + n/rf(r)dr}.

m~— 1 M+

Diese kann auch in der Form geschrieben werden

m—A

m m+A4 1
h = 20/7f(7)(p(7,A)d7 + 20[/7]‘(7)99(7,4)(# +x 7f(7)dr}. (11)
m m+A
Man sieht dann, daB3 man f(#) entweder in dem Bereiche 2m — 1 =< 7 << m vor-
geben muB, wodurch es dann im Bereiche m = » =< 1 bestimmt ist, oder umgekehrt.
Das wird durch die Abb. 2 veranschaulicht. Entnimmt man die Werte von f(7)
fiir den gestrichelten Bereich anderen Beobachtungen, so ist die Bestimmung fiir
den Randbereich nach der oben besprochenen Methode
méglich.

Der Gang der Rechnung bei der Auswertung der Kurve 4
zur Bestimmung von f(#) ist bei partiellen Finsternissen
folgender:

1. Man hat die Funktion %, die in abgemessenen Inter-
vallen abgelesen ist, zundchst als Funktion der Abstinde 4
darzustellen als % (4).

2. Man berechnet die Funktionen #(g) und v(4). Abb. 2. Ringférmige
3. Man berechnet die Funktion G’(§) und erhilt durch A FlnSteml&S
numerische Integration @ (2). . 3 Mittelpunki dieero?;él;Zi
4. Hieraus bekommt man dann Der zu S konzentrische
schraffierte Ring ist der
_ Bereich 2m —1:Zr<m.
f<1 — Vz —+ /t) — 45(2) . Er wird umschlossen vom
(1__]/;_}_”)74(‘/;_”) Bereiche m=ir--1.

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

c) Uber die Beleuchtung der Planeten.

38a. Uber die Beleuchtung des Mondes. B. FESSENKOW! hat aus der Ver-
messung von 13 photographischen Aufnahmen des Mondes bei verschiedenem
Phasenwinkel (zwischen 4 47° und — 115°) eine neue Formel fiir die Reflexion
des Lichtes abgeleitet, die sowohl fiir die Maria als fiir die Kontinente in den ge-
nannten Grenzen giiltig ist. Der Einflul der Lichtzerstreuung wurde {iberall

LRAJ s, S. 235 (1927).
2%
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beriicksichtigt. Die Platten sind durch Schwirzungsmarken eines Réhrenphoto-
meters miteinander verbunden, auBlerdem durch extrafokale Bilder des Polar-
sterns. Durch Mittelbildung der Helligkeiten sehr vieler benachbarter Punkte
wurde ein Ausgleich der individuellen Verschiedenheiten der Albedo erreicht.
Bei der Berechnung wurde die von E. SCHOENBERG! zuerst angewandte Form
des Reflexionsgesetzes .

I'cos? cose

Hie0) = o 7eose WO A=0(), (12)

angewandt, wobei aber auch die Abhingigkeit der Reflexionskonstante I" vom
Phasenwinkel untersucht wurde. Es ergab sich, da sowohl I" als auch 4 durch
einfache Funktionen darstellbar sind und folgende elegante Form des Reflexions-
gesetzes fiir die mittleren Helligkeiten der ganzen Mondoberfliche angewandt

werden kann: . &
I’y cosze (1 -+ cos? ﬁj)

(13)

J= lx .
cost + 0,225 (1 + tg? ?> cose

Fiir die Mitte des der Sonne zugewandten Mondrandes folgt hieraus
Jr=1T, (1+c052 02‘) (14)

In einer zweiten Arbeit von FESSENKOW und PARENAGO? wird gezeigt, daf}
sich die aus den Randbeobachtungen ergebende Konstante I', mit der aus der
Gesamtheit der Oberflichenpunkte abgeleiteten gut iibereinstimmt (I'y=6,5 gegen
Iy = 6,2). Der Verlauf der Randhelligkeit ist von dem von E. SCHOENBERG
in der unter Anm. 1 zitierten Arbeit beobachteten aber bedeutend abweichend.

38b. Die Farbe der Maria hat B. FEsSSENKOwW?® mit einem visuellen Kolori-
meter mit Blaukeil, das an Sternen von verschiedenem Spektraltypus zur Be-
stimmung der Farbtemperaturen geeicht war, untersucht. Er fand diese Tempe-
raturen zwischen 4410° (Mare Humorum) und 4720° (Mare Transquillitatis)
liegend.

d) Die Beleuchtung der Planetentrabanten.

46a. Uber die Extinktion des Lichts in der Jupiteratmosphire. D. J. ErRop-
KIN? gibt eine interessante Methode, die Verfinsterungskurven der Jupiter-
trabanten dazu zu verwenden, um den EinfluB der Jupiteratmosphire auf die
Energiebilanz des Planeten zu berechnen. Es wird dabei nicht der Absorptions-
koeffizient bestimmt, sondern die Gesamtabsorption durch die Plantenatmosphire
berechnet; dabei kommen nur rein zeitliche MaBeinheiten zur Verwendung.

Bei den fiir die Jupiteratmosphire zulidssigen Vereinfachungen (s. Ziff. 44,
S. 93 meines Beitrages in Bd. I1) ist die theoretische Verfinsterungskurve eines
Trabanten ohne Riicksicht auf die Atmosphdre des Planeten, unabhingig
vom Reflexionsgesetz der Trabantenoberfliche, eine um den Wendepunkt sym-

b metrische Kurve (Abb 3). Die schraffierten Flichen
' ‘ unserer Figur sind deshalb gleich. Die Gleichung unserer
PN Kurve sei y = @ (#), wobei aullerhalb der Verfinsterung
4 § \“a @ () =1 und am SchluB derselben ¢({) =0 ist. Das
b i ; i"‘& ; Integral von einem beliebigen Moment ¢, auflerhalb der
coow Verfinsterung bis zum Schlufl derselben (f)
Abb. 3. Die Verfinste- to
rungskurve eines Jupiter-
¢ trabanten.] P t}/(p(t) a (15)
1 Acta Soc Scient Fennicae Tome 50, No 9 (1929). 2RAJ G S.279 (1929).
3 AN 236, S.7 (1929). 4 ZfAp 3, S.163 (1931).



Ziff. 47 a. Eine photometrische Theorie der Mondfinsternisse. 21

bedeutet die gesamte vom Trabanten im betreffenden Zeitraum reflektierte Licht-
menge und ist, wie die Abbildung zeigt, gleich

A=T—1,

wo T der Mitte der Kurve entspricht.
Bezeichnet B das Integral iiber denselben Zeitraum von der beobachteten

to
Verfinsterungskurve o (¢), also B = / w(f)dt, so ist
f

g=4 —B (16)
ein MaB fiir die Extinktion in der Jupiteratmosphire, das dabei wie auch 4 und
B in Einheiten der Lichtmenge ausgedriickt ist, welche der unverfinsterte Trabant
in der Zeiteinheit reflektiert. Der Moment T entspricht der Verfinsterung des
Trabantenzentrums, wenn man ihn um den Betrag A¢, die Korrektion auf den
Halbschatten, vergrofert. Letztere ist

_ ko

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

T, =T+ At und A=T,—t — At. (18)
Es betrigt bei dem ersten Trabanten A¢ = 0,4, bei dem zweiten 0,8 und beim

dritten 1,5 Minuten.
Das Integral iiber die beobachtete Kurve der Verfinsterung,

tﬂ
B = [y(t)dt
/

wird in denselben Grenzen graphisch ausgewertet und damit wird ¢ aus (16)
bekannt.
Auch ¢ ist in Zeitminuten ausgedriickt, es wird deshalb der Quotient

.172(1-1‘—%)2—.172 5
Q= . 0 :Tq’ (19)

Ty 0

wo p die halbe Dauer des Voriibergangs des Trabanten vor der Jupiterscheibe be-
deutet, die durch die ganze Atmosphare absorbierte Lichtmenge sein. EROPKIN
findet aus photographischen Aufnahmen der Verfinsterungskurven der drei ersten
Trabanten fiir ¢ die Werte 0,10, 0,11, 0,08 und 0,07. Der mittlere Wert ist also
Q = 0,09. Die Beziehung dieser GroéBe zum Transmissionskoeffizienten der
Atmosphidre wird nicht abgeleitet.

Es ist sehr auffallend, daB die photographischen Verfinsterungskurven
von EROPKIN einen Abfall der Helligkeit in zwel Stufen aufweisen, wobei
die Helligkeit auf der ersten Stufe lingere Zeit konstant bleibt. Darin deutet
sich scheinbar die Wirkung einer ausgedehnten Atmosphire des Planten an. Die
visuellen Kurven der Harvard-Reihe (s. S. 103 meines Beitrages) zeigen nichts
Ahnliches. Die Absorption miiBte demnach nur fiir die photographischen Strahlen
wirksam sein.

47a. Eine photometrische Theorie der Mondfinsternisse. M. F. LiNk! gibt
eine Theorie fiir die Helligkeitsverteilung im Kernschatten der Erde bei Mond-
finsternissen. Die Theorien von HEPPERGER? und von SEELIGER?, die sich die

1BAILS, S. 77 (1932). 2 Sitzber Akad d Wiss Wien Bd. 104 (1895).
8 Abh d Bayer Akad d Wiss Bd. 19 (1896).
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Aufgabe stellten, die scheinbare VergréBerung des Erdschattens zu erkliren,
behandeln naturgemilB dasselbe Problem. Die Abhandlung von Lixk geht iiber
diese Arbeiten insofern hinaus, als sie nicht nur die Lichtverteilung auf der Sonnen-
scheibe getrennt fiir drei verschiedene Wellenlidngen berticksichtigt, sondern auch
die Wirkung der oberen Schichten der Erdatmosphire auf Grund der neuesten
Daten iiber ihre Dichten bis zu 80 km Héhe in Rechnung zieht. Der Dispersion
der Sonnenstrahlen ist auch in dieser Untersuchung nicht Rechnung getragen,
dagegen ist die Refraktion streng beriicksichtigt worden. In Anbetracht des
Interesses, das dem Problem der relativen Helligkeit der Mondfinsternisse in den
letzten Jahren geschenkt wird, ist ein vertieftes Studium der Theorie der Er-
scheinung, wie sie durch die Abhandlung von LINK geboten wird, sehr zu be-
griiBen. Man hofft dabei, Aufschliisse iber die Beschaffenheit jener hohen Atmo-
sphirenschichten zu erhalten, die einer direkten Beobachtung noch nicht zuging-
lich sind, in ihrer lichtzerstreuenden und absorbierenden Wirkung aber die
Helligkeit des Kernschattens der Erde beeinflussen. Vor allem ist es die Ozon-
schicht der hohen Atmosphire, die infolge ihrer scharfen Begrenzung und spe-
zifischen Absorption sich in der spektralen Zusammensetzung und Lichtstirke
des Kernschattenlichts offenbaren mufl. Noch hoher gelegene Schichten (iiber
100 km) wirken sich auch noch auf die Lichtverteilung in der Nahe der geome-
trischen Grenze des Erdschattens aus, doch ist es bei der Unkenntnis ihrer Dichte
zunichst unmdglich, ihren EinfluB zu berechnen.

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

Die Dichte als Funktion der H6he. Grundlegend fiir die Untersuchung
ist das Dichtegesetz der als konzentrisch angenommenen Atmosphirenschichten.
F. LivK nimmt bis zu 40 km die von W. J. HuMPHREYS! nach den neuesten Daten

Tabelle 1.
0 9,9873 20 8,8412 40 7,498 60 6,333
1 9389 21 7738 41 432 61 286
2 8926 22 7064 42 366 62 239
3 8468 23 6389 43 301 63 194
4 8007 24 5715 44 237 64 150
5 7546 25 5043 45 173 65 106
6 7077 26 4371 46 111 66 065
7 6604 27 3697 47 7,049 67 6,024
8 6116 28 3024 48 6,989 68 5,984
9 5606 29 2352 49 928 69 946
10 5059 30 1680 50 869 70 908
11 4469 31 1008 51 811 71 872
12 3814 32 8,0335 52 753 72 937
13 3137 33 7,9668 53 697 73 802
14 2467 34 8990 54 642 74 769
15 1788 35 8323 55 588 75 737
16 1113 36 7660 56 535 76 706
17 9,0436 37 6981 57 483 77 675
18 8,9761 38 6314 58 432 78 646
19 9087 39 1 5635 59 382 79 618

1 Physics of the Air (New York 1929).



Ziff. 47a. Eine photometrische Theorie der Mondfinsternisse. 23

abgeleiteten Dichten an; dariiber hinaus, wo es keine direkten Messungen gibt,
verwendet er die von LINDEMANN und DoBsoN?! aus den Beobachtungen von
Meteoren abgeleiteten Dichten. So ergibt sich vorstehende Tabelle 1 des logg
bis 79 km iiber der Erdoberfliche.

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

Er geht von den allgemeinen Ausdriicken fiir die Luftmassen zwischen der
Hohe 4y und der Grenze der Atmosphére einerseits und fiir die Refraktion anderer-

seits 0o 1
M= [ 2% ypa R= [ SR (20)
¥1 — sin?s JY1—sin%; ©
ho Lo

aus und benutzt wie iiblich die Gleichung der Refraktionskurve

P a —r }1«0 Ho

sind = =" " sinz, (21)
wo a den Radius der Erde und u den Brechungsexponenten bedeuten. p wird
durch die Gleichung w=1+cp (22)

eliminiert; wenn man sich auf die ersten Potenzen der GréBen %/a und ¢ be-
schrankt, erhdlt man aus den letzten Gleichungen die Beziehung

sing = (1 — k)sinz, (23)
wo

k= ¢(eo — 0) (24)

ist. Dann finden sich leicht folgende Ausdriicke fiir das Refraktionsintegral und
die Masse M 0
edh

R = ¢sinz ) —_ und = 2
]Vcoszz + 2k Vcoszz -+ 2ksin%z (25)

h—hy
a

Q0

Fiir den Fall horizontaler Refraktion ist die gesamte Ablenkung des Strahles
o = 2Ry, und die gesamte Luftmasse M, = 2M,

£ f do und M, =72 [ —2% . (20)
VZ h_ho___c(o_o) /’h—ho_ _

JV = el ) L —ele—e)

Qo

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

/(R) = 1_k+R VRS — R, (27)

wo R der Abstand vom Zentrum der Scheibe ist, angesetzt und nach den Messun-
gen von ABBOT fiir drei verschiedene Wellenlingen getrennt berechnet. Es er-
weist sich, daB die Randverdunkelung sich bis zu R = 0,97 Rg durch (27) sehr
genau darstellen 1463t, wenn man der Konstante % folgende Werte gibt:
Fir 2=046u k=073,
A=054u k =0.62,
L=0,62u k=0,54.
1 Proc Roy Soc London A 102, S. 411 (1923).

W =
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Fiir einen beschatteten Punkt der Mondoberflache findet eine Verfinsterung
der Sonne durch die Erde statt. Es sei 77 das Zentrum des Erdschattens, C das
Zentrum der Sonne fiir einen Beobachter im
Zentrum der Erde (Abb. 4). Wir bezeichnen

CT'=y; TL=r; CTL=¢; CL=Rg.
Es soll die Lichtmenge ¢ des elementaren Ringes
berechnet werden, der durch die Radien  und

Abb. 4. Der Schatten der Erde 7+ d7 aus der Sonnenscheibe ausgeschnitten wird.
auf der Sonnenscheibe. Ein Element dieses Ringes hat die Helligkeit

di:f(R)rdrda=(1—k+1%VR€D—R2)rdrde

= (1 —k+ ;@ V2yr Jcose — coseo)rdrds.
Somit
= {j 1— kyrdrde +/R }/Zyrycose — coseodedr}
0 (28)
= [(1 k) gy + ré}“Zry]nz}ydr,
wo .
) —_ -zm]/> mn j
Tm =u/]/coss — cosggde = ( 1024 +e-)
0
und L& (Roty—n(Rotr—1)
m=4sm2?"=— — £ (29)

Die Beleuchtung des Punktes der Mondoberflache durch den ganzen von ihm
aus sichtbaren Teil der Sonne wird dann mit Riicksicht auf die Schwichung der
Strahlen in der Erdatmosphire sein

v R@
b=[8'did7’. (30)
o o)
In Abwesenheit der Erde wire die Beleuchtung
7+R® R@
(. i J - e 2 Rk
B=[idr—2a| (1 — i+ oo VRS — R)RdR — nR@(1 — ?). (31)
7—R® 0
In Einheiten der Helligkeit des unbeschatteten Vollmondes ist daher die
Helligkeit im Schatten b
§ .

Die Schwichung der Strahlen durch Extinktion und Refraktion.
Ist A die Schwichung der Strahlen fiir die Einheit der Luftmasse und M,
(Formel 26) die durchdrungene Luftmasse, so wird die Schwichung durch
Extinktion dy = AM, .

Aufer dieser tritt aber eine weitere Schwichung infolge der Refraktion der
Strahlen ein. Bezeichnet man den entsprechenden Koeffizienten durch d,,
setzt sich 4 in Gleichung (30) zusammen aus

d=d, +d,.
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Es sei (Abb. 5) I die Ebene der Sonne mit dem Zentrum derselben in C;
ein Punkt der Sonnenscheibe seiin M. II sei die Ebene des Mondes, N ein Punkt
des Schattens, in den die Strahlen von M nach ihrer Brechung in der Erdatmo-
sphire gelangen. 7' ist der Gegenpunkt von N in der Sonnenebene. Um die
Achse NT' herum ist die Wirkung der Atmosphire fiir alle Punkte der Sonnen-
scheibe, die auf dem Kreise mit dem Zentrum in 7”7 und dem Radius 7'M liegen,
gleichartig. Von allen diesen Punkten gelangen Sonnenstrahlen nach M, deren
Lichtweg wir bei der GroBe der wirklichen Abstinde als gleich ansehen diirfen.
Es handelt sich jetzt um die Berechnung jener Schwichung, die durch Erweiterung
des Lichtkegels dz in der Atmosphire infolge der verschieden starken Refraktion
der Randstrahlen entsteht. Ohne
Atmosphére wiirde dieser Licht-
kegel die Fliche 4S5 beleuchten,
in Wirklichkeit beleuchtet er die
groBere Fliche dS’. Die Schwa-
chung durch Refraktion ist

deshalb as’
$=4s (32)
und der Koeffizient der Schwi-
chung dy, = —Ins. (33) Abb. 5. Der Weg der Sonnenstrahlen vom Sonnen-

punkte M nach dem Schattenpunkte N.
Wir bezeichnen

MT =L; TT'"=1l; MIT =NIT'=7r, TM =1
Bei der Kleinheit der Winkel kann man schreiben
_ fl_flr‘ Ly ath

ki = L’
wo o die Gesamtablenkung des Strahls bedeutet.
Es ist weiter
NT” (L'+ )7 AL+l %
=TT '("71' "~ (@ + k) LI T (n@ + n@ (1 - 7) -, (4

wo 7t = af/L und o= a/l die Parallaxen der Sonne und des Mondes sind. Die
Flachenelemente 4S’ und 4S5 sind

dS'=1?2rdr und dS = (L -+ D)%rdr,

L+l de _aw
d7f< I _'d}Z’,) und dt = I -

Die Abschwichung wird:

S N h)
as — ?iéJrnC( T a

Eine Diskussion dieser Gleichung zeigt, daB nicht nur eine Schwichung durch
die Refraktion verursacht wird, sondern an Stellen, wo s sich dem Werte 0 nihert,
eine Konzentration der Strahlen eintritt. Die Funktion s zeigt mehrere Maxima
und Minima innerhalb des Kernschattens. Das Zentrum desselben muB ein wenig
heller erscheinen als die Umgebung, und da dieser Effekt unabhingig ist von der
Dispersion, so soll nach der Meinung des Verfassers die weillliche Farbe an den
Rindern des Kernschattens auf ithn zuriickzufithren sein.

Die Ausfiihrung der Rechnungen. Wie die letzte Formel zeigt, ist die
Refraktionswirkung von der Parallaxe des Mondes stark abhingig; aus den

und 7vU=71— 0,

dabei ist

dw 1
1— Ly | .
i @ anr} 7o+ nq (35)
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Formeln (26) fiir die Gesamtablenkung und die Massen crsieht man ihre Abhingig-
keit von der Wellenlange durch die Konstante ¢. Die Helligkeitsverteilung im
Kernschatten wird somit fiir die giiltige Parallaxe und fiir die Wellenlingen der
bei der Beobachtung benutzten Farbfilter jedesmal getrennt zu berechnen sein.
Wir sehen deshalb davon ab, die vom Verfasser fiir Spezialfille berechneten Tafeln
hier wiederzugeben. Es ist zunichst notwendig, die Integrale (26) fiir die Ab-
lenkung @ und die durchdrungenen Luftmassen M fiir verschiedene Hoéhen 7,
iiber der Erdoberfliche zu berechnen, wobei die unterste Schicht von 2 km Héhe
unberiicksichtigt bleiben kann. Das ist fiir die benutzten effektiven Wellen-
lingen getrennt durchzufithren. Dann ist die Schwichung durch Refraktion fiir
die gegebene Parallaxe nach (35) und dann diejenige fiir Extinktion nach den
Formeln (30) und (31), wiederum getrennt fir dic einzelnen Wellenlidngen, durch
numerische Integration zu berechnen.

Vergleich mit den Beobachtungen. Die Beobachtungen der Mond-
finsternis vom 26. Sept. 1931, die in drei Farben ausgefiihrt waren, eigneten sich
zu einem Vergleich mit der Theorie. Herangezogen wurden nur die Helligkeiten
in der Nihe der Grenze des Kernschattens zwischen 30" und 40" Abstand vom
Zentrum. Der beobachtete Helligkeitsabfall ist von dem berechneten fiir jedes
Filter in verschiedenem Grade abweichend. Eine Ubereinstimmung ist nur zu
erreichen, wenn man einerseits den Absorptionskoeffizienten der oberen Schichten
der Atmosphire fiir die blauen Strahlen um 12% vergréBert, aulerdem aber
eine spezielle absorbierende Schicht in groBler Hohe (150 bis 200 km) annimmt.
Die Existenz einer solchen Schicht ist durch besondere Beobachtung von BAUER
und Danjon?! auf dem Mont Blanc und von F. Link2 auf dem Pic du Midi nach-
gewiesen. Aus den Abweichungen der Kurven fiir Rot und Gelb schlieit der Ver-
fasser auf die Wirkung und die Héhe der Ozonschicht, deren untere Grenze hier-
nach in der Héhe von 20 km iiber der Erde liegen soll.

Die Untersuchung von T. Lixk zeigt somit die Moglichkeit, aus dem Verlauf
der Helligkeit des Kernschattens in der Nihe seiner Grenze wichtige Schliisse
iiber die hohen Schichten der Atmosphire zu ziehen. Ein niheres Studium dieser
Erscheinungen auf dem Wege der photometrischen Analyse erscheint uns sehr
erwiinscht, um die Ergebnisse des Verfassers zu priifen.

Uber die Sichtbarkeit der Mondfinsternisse. Dic Beobachtung lehrt,
daB es helle und dunkle Mondfinsternisse gibt. Seit SEELIGER wissen wir, und es
wird durch diese Untersuchung bestitigt, dall die Helligkeit in der Nihe des
Zentrums des Kernschattens von der Durchsichtigkeit der Troposphire, auller-
dem aber wesentlich von der Parallaxe des Mondes abhingt. Nach LiNk kann
ein Element im Zentrum des Kernschattens vollkommen dunkel sein, wenn die
Atmosphire bis zu 5,6 km undurchsichtig und die Parallaxe 54’ ist; dagegen
tritt dasselbe bei der Parallaxe von 61’ ein, wenn dic ersten 4,0 km der Atmo-
sphiare auf dem ganzen Umkreise der Erde, den dic entsprechenden Sonnen-
strahlen streifen, in Wolken liegen. Soll der ganze Mond in der zentralen Phase
der Finsternis unsichtbar bleiben, so muB die Undurchsichtigkeit der Atmosphire
sich bis zu 10 km erstrecken. Fiir das Studium der hsheren Luftschichten eignen
sich deshalb nur die Randpartien des Kernschattens bis zu etwa 20" Rand-
abstand.

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

1 1.’Astronomic (Juni 1923). 2 Lyon Bull 11, S. 229 (1929).
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schaftigt sich M. DE SAUsSSURE! eingehend mit demselben. Er legt seinen Be-
trachtungen diejenige Theorie der Erscheinung zugrunde, die H. v. SEELIGER
in seinen klassischen Werken ausgearbeitet hat, stellt sich dabei aber die Auf-
gabe, den Helligkeitsverlauf bei verschiedenen Wellenlingen in der Nihe der
Schattengrenze zu ermitteln. Er beriicksichtigt deshalb sowohl die Abhingigkeit
der Extinktion als der Refraktion von der Wellenlinge und trigt auch dem
verschiedenen Verlauf der Randverdunkelung der Sonne in verschiedenen Farben
Rechnung. Da in dem SEELIGERschen Formelsystem fiir die auf die Mondober-
fliche einfallenden Lichtmengen der Refraktion der Strahlenbiindel Rechnung
getragen ist, so kann die Rechnung von M. DE SAUSSURE als ebenso streng
angesehen werden wie diejenige von F.LINK. Sie bezieht sich aber nur auf
vier Randpunkte in der Nahe der Schattengrenze; auBerdem beriicksichtigt
sie die Absorption in der Ozonschicht nach vorgegebenen Daten im voraus,
wobei diese Schicht als in 45 km Hohe beginnend mit § km Michtigkeit ange-
nommen wird. Dabei werden die Gesamtabsorption und die Lagen der Absorp-
tionsbanden, sowie ihre Stirke fir die Wellenlingen 7, = 5200, 71, = 6000
und 23 = 6400 A den neuesten Daten entnommen. Die Luftmassen in der
Erdatmosphédre werden bis zu 62 km Hohe beriicksichtigt, wobei das Dichte-
gesetz der Atmosphére der Arbeit von HEPPERGER entnommen wird. v. HEP-
PERGERS Horizontalrefraktionen sind nach der BEsseErschen Theorie berechnet,
somit nicht mehr im Einklang mit den neuesten Daten iiber das Dichtegesetz
der Atmosphére. Die Luftmassen, die DE SAUSSURE, nach LAPLACE, proportional
der Refraktion ansetzt, kénnen deshalb nicht als einwandfrei gelten. Die Licht-
mengen, die auf einen Punkt der Mondoberfliche auffallen, werden mit strenger
Beriicksichtigung der Absorption fiir die einzelnen Zonen der wirksamen Sonnen-
oberfliche und fiir drei Wellenlingen getrennt numerisch berechnet und sum-
miert; das geschieht einmal ohne Berlicksichtigung der Ozonschicht und dann
mit Riicksicht auf dieselbe. Endlich wird auch noch der selektiven Absorption
bei der Beobachtung des verfinsterten Mondes durch die Erdatmosphire Rech-
nung getragen und mit Riicksicht auf die Empfindlichkeitskurve des Auges die
subjektive Helligkeit in vier Punkten der Randzone berechnet.

Das Ergebnis dieser sehr sorgfiltigen Arbeit ist folgendes: Der Verlauf der
Helligkeit in der Nihe der Schattengrenze zeigt gegeniiber den Kurven von
HEPPERGER und SEELIGER den Unterschied, daB etwas auBerhalb der geometri-
schen Schattengrenze, aber noch innerhalb des um 2% vergré8erten Schatten-
halbmessers ein ausgesprochener Knick eintritt, der die scheinbare VergréBerung
des Erdschattens gut erkldren kann, was fiir die Kurven von HEPPERGER und
SEELIGER jedenfalls mit groBer Schwierigkeit verbunden war.

47c. Die Beobachtungen der totalen Helligkeit der Mondfinsternisse weisen
von Fall zu Fall sehr groBe Unterschiede auf. Sie kénnen nicht durch die Un-
sicherheit der Beobachtungen allein erkliart werden. W. J. FiscHER2 und A. DAaN-
jon3 haben verschiedene Einstufungen der Helligkeit einer Mondfinsternis vor-
geschlagen, um ein einheitliches System fiir dieselben einzufiihren. Da die Hellig-
keit im Zentrum des Kernschattens von den atmosphéirischen Bedingungen in
der Troposphire abhingig ist, diese aber nur von meteorologischem Interesse sein
koénnen, so wire eine Reduktion der beobachteten Helligkeiten auf eine solche
Phase der Finsternis, die von jenen Zustinden unabhingig ist, von Bedeutung.
G. ZIMMERMANNX ¢ schligt dafiir die Phase der inneren Berithrung des Mondes mit

1 Verh d Naturforsch Ges in Basel 42, S. 211 (1931).

¢ Smithson Misc Coll 76 (1924) Nr. 9; Harv Repr 7 (1927).
3 Bull Soc Astr France 39, S. 272 (1925).

4 AN 247, S.209 (1932).
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dem Kernschatten vor. Er macht darauf aufmerksam, daB3 bei einer Photo-
metrierung des Gesamtlichtes die Ableitung der Beriihrungshelligkeit mit groBer
Sicherheit auch dann moglich ist, wenn die Phase der Totalitdt nicht voll erreicht
wird. Die Helligkeitskurve hat nimlich im Momente der Beriihrung einen Wende-
punkt, dessen Ordinate leicht abzulesen und bei fast totalen Finsternissen leicht
zu extrapolieren ist. Fiir die Beobachtung empfiehlt er eine von SELiwANOW!
eingefithrte Methode, bei der der Mond durch ein kleines, in umgekehrter Richtung
(wobei das Objektiv zum Okular wird) benutztes Fernrohr punktférmig und damit
sternihnlich gemacht wird. Aber auch diese Berithrungshelligkeiten? des Mondes
zeigen Unterschiede von so groBem Betrage, daf3 es schwer fallen diirfte, sie allein
durch verschiedene Durchlissigkeit der h6heren Atmosphérenschichten zu erklaren.

f) Uber die Beleuchtung staubférmiger Massen.

65a. Neue Untersuchungen iiber den Saturnring. E. ScuoenBercs Beugungs-
theorie als Erklirung des Lichtwechsels der Ringe. Der Verfasser? hatte
schon in seinen fritheren Arbeiten iiber die Verinderlichkeit der Saturnringe auf
die Schwierigkeiten hingewiesen, die sich fiir die SEELIGERsche Theorie der Be-
schattung und Bedeckung der Ringteilchen ergeben, wenn man sie mit den
Beobachtungen in Einklang bringen will. Er war gezwungen, eine Wolke feinsten
Staubes anzunehmen, in den die schattenwerfenden gréBeren Kérper eingebettet
sind, wobei die Schatten durch die Dunstwolke gedimpft werden. Die Schwierig-
keit dieser Hypothese lag darin, dall dieser Wolke eine Farbung zugeschrieben
werden mubBte, die roter war als das Licht der schattenwerfenden Koérper. Eine
neue Beobachtungsreihe durch 4 Farbfilter (rot, gelb, griin und blau), mit dem-
selben visuellen Photometer, in Belkawe in den Jahren 1927 bis 1930 ausgefiihrt,
sollte den Einflu} der Dunstwolke und ihre Farbung kliren. Es gelang in allen
Oppositionen, sehr nahe an den Moment & = 0° heranzukommen und dadurch
die Zeit der stiarksten Verdnderung der Helligkeit geniigend durch Beobachtungen
zu sichern, was in den fritheren Beobachtungen durch Witterungsverhiltnisse ver-
eitelt war. Die neuen Kurven, in denen 360 Einzelbeobachtungen vereinigt wurden,
zeigten fiir jede Farbe einen etwas verschiedenen Verlauf; dabeilag der Unterschied
aber weniger im Gesamtbetrage der Helligkeitsinderung, als in der Lage sekun-
darer Wellen, die zwischen den Phasenwinkeln 2 ° bis § ° auftreten. Die Amplituden
dieser Wellen liegen zwischen 0™,02 und 0™,04; an ihrer Realitit kann aber nicht
gezweifelt werden, weil sie auch in den fritheren lichtelektrischen Messungen von
P. GutaNIck deutlich auftreten. Folgende Tabelle zeigt den Verlauf der Helligkeit
des B-Ringes, bezogen auf die Helligkeit des Saturnzentrums in Groé8enklassen.

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

Filter
Phasen
Rot N Gelb N Griin N Blau N

0°16",2 om,127 31 0om,079 27 0™,100 29 0m,125 35
0 44,6 0 ,235 12 0 ,233 11 0 ,236 9 0 ,278 14
1 29,5 0 ,361 13 0 ,277 15 0 ,310 14 0,311 14
2 25,8 0 ,438 16 0 ,345 17 0 ,320 15 0 ,403 17
3 16,5 0 ,423 5 0 ,346 7 0 ,456 5 0 ,435 6
4 45,3 0 ,423 3 0 ,382 2 0 ,382 2 0 ,450 3
5 26,6 0 ,488 11 0 ,422 6 0 ,472 8 0 ,457 6

1 Mirovedenie Astr Bull Nr. 1—2 (1923).

2

AN 244, S.21 (1931); AN 251, S. 303 (1934).

3 Photometrische Untersuchungen iber Jupiter und das Saturnsystem. Ann Acad Sc
Fennicae, Serie A, 16, Nr. 5 (1921).

4 Neue Untersuchungen iiber den Saturnring. VJS d Astr Ges 68, S. 307 (1931).
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N ist die Anzahl der gemittelten Beobachtungen. Wesentlich fiir alle 4 Kurven
ist der duBerst steile Abfall zwischen &« = 0°,0 und &« =1 °,0 um nahezu 20% der
Oppositionshelligkeit. Die sekundaren Minima liegen fiir die einzelnen Farben etwas
verschieden und scheinen fiir kurze Wellenldngen sich nach « == 0° zu verschieben.
Ihre Existenz findet in der SEELIGERschen Theorie keine Erklirung. Der Ver-
fasser schreibt sie Beugungserscheinungen zu und fragt sich, ob sich nicht auch
die ganze Lichtschwankung aus der Beugungstheorie an kleinen Partikeln er-
klaren liBt. Die bisher bekannten Beugungsdiagramme fiir Kugeln verschiedener
GroBe und verschiedener Brechungsexponenten zeigen freilich niemals eine Licht-
schwankung von der Art, wie sie fiir die Erkldrung der beobachteten Ringhellig-
keiten angenommen werden miilte. Die von H. BLUMER und dem Verfasser be-
rechneten zahlreichen Diffusionsdiagramme an total reflektierenden Kiigelchen
erstreckten sich bei verschiedenen Brechungsexponenten bis zu dem Werte des

Arguments x = 12, wo 20

!
{0 ist der Halbmesser der Partikel und 4 die Wellenldnge des auffallenden Lichtes).
Diese Diagramme sind alle duBerst verschieden. Kleine Anderungen des Brechungs-
exponenten oder der Dimension der Kiigelchen rufen bedeutende, im voraus gar
nicht zu erwartende Anderungen der ganzen Figur des Diagramms zwischen
o« =0°und & =180° hervor. Eine Grin
GesetzmiBigkeit zeigt sich aber [ —————

ganz deutlich: die Anzahl der *[—— ' ———
Minima und Maxima des reflek- 2}~ j—T’
tierten Lichtes zwischen den ge- o - 1
nannten Grenzen wichst mit der #
VergroBerung der Partikel. Um Abb. 6. Die Helligkeitsainderung des B-Ringes
sich ein Bild iiber das Aussehen in Griin in polarer Darstellung.

des Diagramms zwischen &« = 0°

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

Da keinerlei Anhaltspunkte fiir den mdglichen Brechungsexponenten der
Saturnringpartikel vorhanden waren, muBte dieser willkiirlich zwischen 1,4 und
1,7 variiert werden. Die Rechnungen nach den Formeln von G. MIiE wurden fiir
wachsende Werte des Arguments zwischen ¥ = 10 und x = 30 und die Phasen-
winkel zwischen &« = 0° und &« = 5°, von Grad zu Grad fortschreitend, durch-
gefiihrt. Das Ergebnis der Berechnung von 20 Diagrammen war folgendes:

1. Erst bei x = 20 findet man Diagramme mit dem steilen Abfall bei x =0,0°,
in denen die Intensitdt fiir & = 1° nur noch 80% derjenigen bei &« = 0° betragt.

2. Bei ¥ = 20 treten zum erstenmal auch die kleinen Wellen innerhalb der
ersten 5° des Phasenwinkels auf. Es ist das aber nicht fiir alle Brechungsexpo-
nenten der Fall.

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

Dieser letzte Umstand liel3 es aussichtslos erscheinen, die beobachtete Hellig-
keitsanderung fiir jede Wellenlinge streng darzustellen, denn wenn die Partikel
des Ringes alle dasselbe # haben, so wird man unter keinen Umstinden annehmen
diirfen, daB sie alle auf einige Prozent genau von demselben Durchmesser sind.
Was wir beobachten, ist eine Uberlagerung verschiedener Diagramme, die nur zwei
gemeinsame Ziige aufweisen: den scharfen Abfall bei « = 0° und das Auftreten
sekundirer Wellen zwischen 0° und 5°. Es wird dann auch verstindlich, daB die
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Beobachtungen in verschiedenen Farben keinen groBen Unterschied aufweisen,
bis auf eine Verlagerung der sekundidren Wellen in der Richtung nach &« = 0°
fiir die kurzwelligen Strahlen. Die Abb. 7 zeigt eine Auswahl von Diagrammen,
die in einem bestimmten Mischungsverhiltnis die beobachtete Kurve darstellen
konnten. Ein theoretischer Beweis dafiir, daB die genannten Eigentiimlichkeiten
der Diagramme an die GréBenordnung der Partikel von x = 23, den der Verfasser
als wahrscheinlichsten Wert fiir x angibt, eindeutig gebunden sind, steht noch
aus. In Anbetracht der Unmoglichkeit, die sekundiren Wellen nach SEELIGER
zu erkldren, erscheint aber auch jetzt schon die Beugungstheorie der SEELIGER-
schen unbedingt tiberlegen. Eine Bestitigung derselben ist darin zu sehen, daf3
sie die Moglichkeit gibt, aus der gefundenen Gréfe der Partikel auf Grund der
Theorie des Strahlungsdruckes die Temperatur des Saturnkérpers zu bestimmen.
Der Verfasser findet tatsichlich
seine in fritheren Arbeiten ver-
fochtene Hypothese tiber den Ein-
fluB des Strahlungsdruckes auf die
Zusammensetzung der Ringpartikel
in den abgeleiteten Dimensionen
derselben bestitigt. In der Tat
ergibt sich aus x =23 fiir die
visuellen Strahlen der Durchmesser
derselben = 3,6 u, und wenn ge-
rade diese dem stirksten Strah-
lungsdruck unterliegen sollen, so
ergibt sich nach dem ScHwARz-
scHILDschen Auswahlprinzip als

Abb. 7. Theoretische, auf dieselbe Einheit be- Wellenlange derintensivsten Strah-

zogene Helligkeitsanderung von total reflektieren- h.lng des Saturnkérpers 10018 ., oder
den Kugeln, deren Durchmesser und Brechungs- eine Temperatur von 190° absolut.
exponenten aus den iiberschriebenen Zahlen nach  Diese Zahl ist mit der Temperatur-

bestimmung von COBLENTZ in voll-
kommener Ubereinstimmung.

Die Bedeutung dieser hier be-
statigten Erklarung der Beschaffen-
heit der hellen Saturnringe fiir die Kosmogonie des Ringes liegt auf der Hand. Wenn
der Strahlungsdruck die Ursache der Auswahl jener PartikelgroBen ist, die heute
noch den Ring bilden, d. h. trotz der stindigen Zusammenstée vor der Ver-
einigung mit dem Saturnkorper bewahrt geblieben sind, so miissen wir fiir frithere
Epochen, als der Strahlungsdruck des Saturnkérpers ein wesentlich gréBerer war,
eine weitere Entfernung der Ringteilchen annehmen. Wir hitten es also nicht mit
einer Lostrennung der Ringe vom Zentralkérper, sondern umgekehrt mit einer
Anniherung derselben im Laufe der Abkiihlung des Planeten zu tun, wobei der
Strahlungsdruck als regulierende und formende (s. hierzu den Artikel des Ver-
fassers ,,Uber die Strahlung der Planeten‘)! Kraft eine wesentliche Bedeutung
gehabt hat.

65b. Die Helligkeiten der einzelnen Ringe durch Farbfilter. In einer
hier noch zu besprechenden Arbeit von N. BARABASCHEFF und B. SEMEJXKIN
(s. S. 49) iiber die Photometrie des Saturn sind auBler der Planetenoberfliche
auch die Helligkeiten der Ringe vermessen. Sie werden hier angefiihrt, wobei
als Einheit die Helligkeit des Saturnzentrums gilt.

xA .
den Formeln 29 =-—, n = b4 zu entnehmen sind;
F 7 x

die erste Zahl ist x, die zweite ist y; als dritte
Zahl ist noch » angegeben.

1 Ergebn d exakt Naturwiss 5, S. 39 (1920).
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Auffallend ist in diesen Tabelle 3. Die Helligkeiten der Ringe in Ein-

Zahlen, daB die Helligkeit des heiten der Zentralhelligkeit der Scheibe.

inneren Florringes in Blau bis YR Filter

an die Oberfliache des Planeten Rot | Gelb | Blau
rl.lcht”verschwmdet, wahr_end 0,000 1,000 | 1,000 | 1,000
sie fiir Rot und Gelb nicht 1,000 0,000 | 0,000 | 0,080
mehr meBbar ist. In der 1,069 ) 0,000 | 0,000 | 0,092
CassiNischen Trennungslinie 1??1 Florring 8!??2 0:020 0,114
ist die Helligkeit ebenfalls im  '37¢ 0588 | 0390 | orsos
Blau am groBten. Der helle 1,680 }B-Ring 0,489 0,648 | 0,715
Ring ist weilBer als das Saturn- 1,832 0,463 | 0,640 | 0,726

zentrum. Die Helligkeitsunter- 1,990 | Cassinische Teilung § 0,023 | 0,049 10,073
0,126 | 0,140 | 0,154

schiede B-Ring minus A-Ring ;;gg } A-Ring 0108 | 0.126 | 0.134
in GréBenklassen sind fiir Blau ’ ' '
1,87 m, fir Gelb 1,78 m und fiir Rot 1,66 m und bedeutend gréfier als die fiir
visuelle Strahlen von E. SCHOENBERG! aus eigenen Beobachtungen und fiir
photographische Strahlen aus den Aufnahmen von HERTzZSPRUNG abgeleiteten
Werte (0,5 m bzw. 0,6 m).

66a. Die Theorie des Tierkreislichts von C. HorrMEISTER. Aus eigenen
photometrischen Beobachtungen der Helligkeit des T. L. auf einer Tropenreise

1l 1
2 , \ | | gosg "8 | gpo
‘ 1
o w3 0300, w e
T e 1000
0o~ 0
/T o524 b4 Q994 g /T
Feeeel
—700.-- ] ™~ .
| xLinzelmessung ‘ \ 7°
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Abb. 8. Isophoten des Zodiakallichts.

und ilteren Beobachtungen der Figur und Lage desselben am Himmel hat C. HOFF-
MEISTER? eine neue Theorie der Beschaffenheit und der Figur derjenigen lichtzer-
streuenden Meteorwolke aufgebaut, die die Erscheinungen des Zodiakallichts,
der Lichtbriicke und des Gegenscheins verursacht. Die Beobachtungen sind vom
Schiff aus mit einem visuellen Photometer ausgefiihrt, das dem von vanN RHIjN
und YNTEMA benutzten #dhnlich war, und erstrecken sich iber 11 Niachte im
Februar und Mirz 1930. Sie umfassen fast das ganze Lichtband zwischen Abend-
und Morgenlicht; ihre Genauigkeit ist naturgemifB nicht sehr groB3; sie weisen
auch gegen die fritheren Beobachtungen von YNTEMA und vAN RHIJN recht
bedeutende unaufgeklirte Differenzen auf, wie das bei der Schwierigkeit solcher
Messungen und der Verschiedenheit der atmosphirischen Bedingungen zu er-
warten war; bei der Reduktion der relativen Messungen auf Absolutwerte
und bei der Elimination des zusitzlichen atmosphérischen Lichtes konnte
keine groBe Sicherheit erreicht werden. Trotzdem sind von HOFFMEISTER dank
seiner langjihrigen Erfahrung in Beobachtungen des T. L. die wesentlichen Ziige
im Verlauf der Achsenhelligkeit mit dem Sonnenabstand und der Abfall der

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

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

2. Die vom Hauptlicht eingenommene, unten
durch den Horizont begrenzte Fliche ist in erster
Niherung dreieckig mit breiter Basis; nach oben
nimmt die Konvergenz der als Grenzen anzu-
sehenden Isophoten ab.

3. Die Briicke oder der Teil des T. L. zwischen
Hauptlicht und Gegenschein ist auch im Gebiete
des Minimums seiner Helligkeit, das bei 135°
Sonnenabstand liegt, immer noch als ein etwa
10° breites Band mit deutlicher Abgrenzung zu
erkennen.

Diese Tatsachen unterwirft HOFFMEISTER
einer theoretischen Deutung. Er macht drei An-
nahmen {iber das Phasengesetz der Staubpartikel
(das LamBERTsche, das L.OMMEL - SEELIGERsche
Gesetz und die Phasenkurve des Mondes) und
verschiedene Annahmen iiber den Dichteverlauf
der Staubmasse. Die Ermittlung der Helligkeits-
werte erfolgte nach der Formel

4,

J=K|[r2f(r2)e(x)dd, (36)

wo 7 den Sonnenabstand, A den Erdabstand,
z den vertikalen Abstand von der Hauptebene
des T. L. und « den Phasenwinkel bedeuten. Nach
SEELIGER ist in der Ndhe der Sonne die Dichte-
funktion f (r, z2) von ausschlaggebender Wirkung,
dagegen in groBen Elongationen, also im Gegen-
scheingebiet, nur die Phasenkurve ¢(x) fiir den
Verlauf der Integralfunktion bedeutsam. Es ist
deshalb moglich, durch ein Nidherungsverfahren
die genannten Funktionen stiickweise zu konstru-
ieren, so dafB das obige Integral die beobachteten
Helligkeiten darstellt. Ganz hypothesenfrei geht
das freilich nicht; irgendein ,,verniinftiger* Ver-
lauf der Phasenkurve und des Dichtegesetzes muf3
angenommen werden. HOFFMEISTERs Versuchs-
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rechnungen stiitzen sich auf die Annahme, daBl das Phasengesetz demjenigen des
Mondes dhnlich sein miisse, mit einem starken Abfall der Helligkeit fiir &« =0°
und kleine Werte von « (Gegenscheingebiet). Die Moglichkeit, daB infolge der
Kleinheit der Partikel evtl. auch Phasenkurven duBerst komplizierter Form, wie
siec E. SCHOENBERG z. B. fiir die Saturnringpartikel abgeleitet hat, in Frage
kommen, diskutiert er iiberhaupt nicht. Diese Méglichkeit miiBBte allerdings aus
strahlungstheoretischen Betrachtungen begriindet werden; sonst hat sie nur sehr
geringe Wahrscheinlichkeit.

Schon die Betrachtung der Isophotenkarte zeigt, daBl die SEEL1GERsche Hypo-
these eines stark abgeplatteten Rotationselipsoids fiir die Figur der Staubwolke
ausscheidet, wenn man die Isophoten als Projektionen der abgrenzenden Flichen
gleicher Dichte ansehen darf. Dieser SchluB wird von HOFFMEISTER durch eine
Reihe von Rechnungen belegt, die versuchsweise bei verschiedenen Annahmen
iiber das Dichtegesetz und die Phasenkurve ausgefiihrt sind. Als wahrschein-
lichster Verlauf der dufleren Begrenzung der T. L.-Materie ergibt sich bei Horr-
MEISTER eine Figur, die man sehr anndhernd als aus zwei Ringen bestehend be-
schreiben kann. Der erste Ring verdichtet sich nicht stindig mit Anniherung
an die Sonne, sondern hat sein Dichtemaximum bei 0,7 des Erdbahnhalbmessers a,
von wo aus er nach der Sonne zu und auch nach der Erde hin langsam an
Dichte abnimmt, iiber die Erdbahn bis zum Abstande 1,14 hinausgreifend. Er
besitzt eine betrichtliche Breite von etwa 0,34, die sich aber nicht genau be-
stimmen 148t. Dieser innere Ring bedingt die groBe Helligkeit des Abend- und
Morgenlichtes bis zu etwa 90° Sonnenabstand. Er allein kann die Helligkeit der
Briicke und des Gegenscheins nicht erkldren. Diese werden wesentlich durch
einen zweiten Ring mit einem Dichtemaximum in 2,44, zwischen der Mars- und
der Jupiterbahn, bedingt. Auch iiber das Massenverhiltnis der beiden Ringe hat
HoFFMEISTER Betrachtungen angestellt. Wenn man die mittlere Dichte der
Ringe gleich setzt und auch das Reflexionsvermégen, d. h. bei gleichen Bestand-
teilen der Staubwolken auch gleiche Feinheit der Partikel, annimmt, so ergeben
sich mit Riicksicht auf die abgeschitzten Dimensionen des dulleren Ringes gleiche
Massen fiir beide. Doch ist die Ausdehnung sowie auch die mittlere Entfernung des
duBeren Ringes noch vollkommen unsicher, daher ist es auch obige Abschatzung; ab-
gesehen von der Unmoéglichkeit, alle in ihr zugrunde gelegten Voraussetzungen auch
nur zu priifen, fehlen noch die Beobachtungsgrundlagen zu solchen Schitzungen.

Die Helligkeit in den einzelnen Teilen des Lichtbandes setzt sich somit aus
zwel Bestandteilen zusammen, von denen im Gegenscheingebiete der duBere Ring,
in der Sonnennihe der innere wesentlich iiberwiegt. Die Trennung dieser Bestand-
teile wird streng niemals moglich sein, um so mehr, als auch der Raum zwischen
den Ringen verdiinnte Staubmaterie enthalten kann. Trotzdem erscheint die
HorrmersTERsche Hypothese in ihren Grundziigen wohlbegriindet zu sein. Aus
der zusammengesetzten Lichtwirkung beider Staubringe 148t sich die beobachtete
Helligkeit des ganzen Lichtbandes natiirlicherweise gut darstellen, was aber vom
Verfasser in Anbetracht der Unsicherheit und geringen Anzahl der Messungen
gar nicht bis zur duBersten Schirfe durchgefiihrt wird. Es bleiben auch noch
betriachtliche Abweichungen zwischen Theorie und Beobachtung im Gebiete des
Gegenscheines bestehen, die aber durch Abinderung des Phasengesetzes be-
seitigt werden koénnten.

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

Handbuch der Astrophysik. VII. 3
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HoFFMEISTER durchgefiihrt. Als Material dienen da die eigenen Zeichnungen des
Verfassers wiahrend seiner Tropenreise und auch solche, die er in Sonneberg aus-
gefiihrt hat; dann die Beobachtungen von A. SEARLE! in Cambridge, Mass., und
von A. E. DoucLas? in Arequipa, endlich die groBte und wertvollste Reihe, die
je beobachtet wurde, von G. JonEs3, die in verschiedenen Breitengraden
zwischen -+ 42° bis —54° auf einer Marineexpedition nach Ostasien ausgefiihrt
worden ist.

Fiir die Festlegung der Lage des 4uBeren Ringes dienen die Beobachtungen
und Zeichnungen des Gegenscheins und der Lichtbriicke. Diese sind weniger
durch die Extinktion verfilscht als die Beobachtungen des Abend- und Morgen-
lichtes. Wenn der duBere Ring eine Hauptebene hat, zu der die Staubmassen
symmetrisch angeordnet sind und die durch die Sonne geht, so soll die Neigung und
die Knotenlange dieser Hauptebene in bezug auf die Ekliptik bestimmt werden.
FaBt man einen bestimmten Punkt des ZuBeren Ringes, am besten die Mitte des
Gegenscheines, ins Auge und beobachtet denselben wihrend eines Jahres, so muf
er augenscheinlich um den GroBkreis der Ekliptik eine Sinuslinie beschreiben,
deren Knotenpunkte mit denen des Ringiquators zusammenfallen ; die maximalen
Breiten werden bei endlicher Entfernung des Ringes die Neigung der Bahnebene
um die Parallaxe ibersteigen. HOFFMEISTER ordnet und mittelt die Beobach-
tungen des Gegenscheines also nach Jahreszeiten oder Sonnenlingen und findet
die Knotenldnge, entsprechend der Jupiterbahn, bei etwa 90°. Die Schwingungs-
weite der Sinuslinie ist etwa doppelt so groB als die Neigung der Jupiterbahn.
Die ganze Linie ist bei weitem nicht durch Beobachtungen gedeckt, au3erdem
ist ein bedeutender Teil von Beobachtungen, die stark abweichende Breiten des
Gegenscheines anzeigen, als vermutlich fehlerhaft ausgeschlossen. Der SchluB,
daB die Hauptebene mit der Jupiterbahn zusammenfalle,
erscheint somit nicht zwingend, wird aber als wahrschein-
lich angenommen und auf seine weiteren Konsequenzen
gepriift. Ohne eine Annahme iiber die Lage der Haupt-
ebene, die, streng genommen, iiberhaupt nicht bestimm-
bar ist, sind auch weitere Schliisse iiber die Entfernung
und Ausdehnung des Ringes nicht méglich.

Die angenommene Hypothese wird nun an der Lage
des ganzen den Himmel iberspannenden Lichtbandes an
einem bestimmten Zeitpunkt gepriift. Auch dieses
Lichtband muB Abweichungen von der Ekliptik in Breite

] ’ aufweisen, die um den Betrag der Parallaxe die Neigung
gbb. 10. Die Parallaxe ger Jypiterbahn iibersteigen; dazu kommen aber starke
er Knotenpunkte des . . .
auBeren KorpersinLange, Parallaktische Verschiebungen der Knotenpunkte, wie

sie in der Abb. 10 veranschaulicht sind.

In ihr bedeutet der innere Kreis die Erdbahn, der duBBere den Ringiquator,
P einen Punkt des Ringes, der in der Knotenlinie S§, und deshalb auch in der
Ekliptik liegt. Die scheinbare Knotenlinie §)’, vom Punkte E der Erde aus, liegt
in der Richtung E §’. Mit den Bezeichnungen der Figur hat man folgende Glei-
chung fiir die Parallaxe des Ringes aus diesen Abweichungen der Knotenlinge:

7 = Rsin(§'— ©)cosec(§ — ) - (37)
Die Beobachtungen des Lichtbandes von HOFFMEISTER zeigen tatsichlich eine
solche Verlagerung der scheinbaren Knotenlingen. Nimmt man die Hauptebene

1 AN 132, S. 163 (1893). 2 Harv Ann 33, S. 15 (1900).
3 Observations of the Zodiacal Light. TUnited States Japan Expedition vol. III.
Washington 1856.
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als mit der Jupiterbahn zusammenfallend an, so ergibt sich auch die Moglichkeit,
aus den beobachteten geozentrischen Lingen und Breiten 4, § eines markanten
Punktes, am besten der Mitte des Gegenscheines, seine heliozentrischen Ko-
ordinaten 7, b und ! zu bestimmen. Damit wird der Abstand des dulleren Ringes
von der Erde A und von der Sonne » bekannt. Folgendes Formelsystem kann

dazu dienen: 72 =R+ A2 — 2R Acosfcos(i — (), ]
sinb = siniy sin (I — § ) = f— sinf},
7 cosb cosl = Acosfcosi + Rcos((® +180°),
rcosbsinl = Acosfsini + Rsin (O -+ 180°),

wo R =1 gesetzt werden kann.

Praktisch ist die Bestimmung sehr unsicher. HorrFMEISTER findet fiir den
Radius des Ringes Werte zwischen 1,5 und 2,0.

Die raumliche Lage des inneren Korpers. Fiir den inneren Teil der
Staubwolke sind die parallaktischen Verschiebungen viel gré8er als fiir den duBeren
Ring. Hier begniigt sich der Verfasser auch mit einer Bestimmung der Symmetrie-
ebene, die nicht von vornherein als mit einer Planetenbahn zusammenfallend an-
genommen wird. Er entwickelt eine interessante Methode, aus rein geometrischen
Betrachtungen die Lage dieser Ebene gegen die Ekliptik zu bestimmen. Die
wirkliche Dichte und Ausdehnung der Materie, welche den Leuchteffekt des
Abend- und Morgenlichtes verursacht, wird rechnerisch durch die Leuchtwirkung
photometrischer Hauptpunkte ersetzt, deren Helligkeit der integrierten Hellig-
keit lings dem Sehstrahl gleich sein soll. Diese Helligkeit ist, abgesehen von
konstanten Faktoren, 1y 4

J=[r2i0) g ad = [y(d)dd, 39)

0 4

wobei die rechtsstehende Fassung andeuten soll, dafl man alle unter dem Integral-
zeichen stehenden Funktionen als solche des Erdabstandes 4 ausdriicken kann.
Die Entfernung A4, entspricht dem Punkte, in dem die Dichte 0 wird. Die Werte
der Funktion y(A4) liegen fiir verschiedene Elongationen ¢ und den angenomme-
nen Verlauf der Funktionen 7(r) und ¢(x) berechnet vor; fiir jede Elongation
gibt es einen Erdabstand 4,,, fiir den die Funktion ¢ (4) ihr Maximum hat. Dieser
Punkt wird der photometrische Hauptpunkt genannt. Bisher war vorausgesetzt,
daB die Erde sich in der Hauptebene der inneren Staubwolke befindet; in so einem
Falle wiirden auch die Hauptpunkte immer in dieser Ebene liegen; hat die Haupt-
ebene aber eine Neigung gegen die Ekliptik, so wird man bei geringen Erhéhungen
der errechneten Hauptpunkte iiber derselben die geozentrischen Orter dieser
Punkte als auf der beobachteten Lichtachse liegend ansehen diirfen. Mit welchem
Grade der Genauigkeit diese Niherung giiltig ist, wird vom Verfasser nicht unter-
sucht. Es ist dann ein leichtes, fiir jede Elongation aus dem Werte A4,, die helio-
zentrischen Koordinaten 7,, /, & und mit ihrer Hilfe die geozentrischen Ko-
ordinaten 4, B, sowie § und i zu bestimmen. Es ist:

sinb = sinzsin(l — §,),

(38)

Ym =1+ 4, —24,cose, tgf = ™ sinisin(l — Q),
. 4. . O
sin (0 — @) = ®sine, und  sin (I — 7) = B¢ (40)
m Vm ’
1+ 72 — A2 2 2
cos(l =) = —— 4 —", B YN el Sk
(-0 27, cos(l — Ay = Y M
=0 +e.

3*
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Man ersieht hieraus, daf

1. jeder Punkt der Lichtachse mit vorgegebenem ¢ im Laufe des Jahres in
bezug auf die Ekliptik eine Sinuswelle beschreibt;

2. die Phase der Sinuswelle fiir Punkte der Lichtachse mit verschiedener
Elongation nicht iibereinstimmt;

3. zwei Punkte in gleicher 6stlicher und westlicher Elongation (4 ¢ und —e¢)
einen Phasenunterschied ihrer Sinuswellen aufweisen.

Das beste Beobachtungsmaterial zur Priifung dieser rein geometrischen Ver-
hiltnisse sind die erwdhnten Zeichnungen von JONES. HOFFMEISTER entnahm
aus ihnen die Koordinaten der Lichtachse fiir verschiedene Elongationen und
fand tatsichlich die jdhrliche Sinuswelle deutlich ausgeprigt. Das obige Formel-
system gestattet eine Bestimmung von §, und ¢ der Hauptebene fiir jeden Haupt-
punkt getrennt. Die errechneten Einzelwerte streuen noch sehr stark, zeigen aber
deutlich, daB es eine gemeinsame Hauptebene fiir den inneren Staubkérper tiber-
haupt nicht gibt. Fiir die Knotenlinge ergibt sich ein Wert von §, = 50° mit
Abweichungen der Einzelwerte bis zu 30°, der Wert der Neigung schwankt
zwischen 1° und 3°. HOFFMEISTER glaubt, daf3 diese Neigungsunterschiede reell
sind und sich den Neigungen der Bahnen der inneren Planeten nahe anschmiegen.

66 b. Die Helligkeit des ndchtlichen Himmels. Alle Untersuchungen tiber
die Helligkeit des T. L. sind dadurch so sehr erschwert, daf sich dasselbe nur
wenig von der Helligkeit des Himmelsgrundes abhebt und die kleine Differenz
der an sich geringen Helligkeiten nur mit geringer Genauigkeit festzustellen ist.
Die Helligkeit des nichtlichen Himmels muB jeweilig gesondert gemessen werden;;
denn sie ist von Ort zu Ort und auch mit der Jahreszeit verdnderlich. Auch
die spektrale Zusammensetzung des Nachtlichtes ist von gréf3ter Bedeutung fiir
die Trennung des T.L. von dem Lichte des Himmels. Die Helligkeit und das
Spektrum des mondfreien nichtlichen Himmels ist Gegenstand vieler experi-
menteller Arbeiten der letzten Jahre gewesen, die wir im einzelnen nicht alle
besprechen koénnen, weil sie mehr geophysikalischer als astronomischer Natur
sind. Ein Uberblick tiber den Stand des Problems nach seiner astronomischen
Seite hin erscheint uns aber notwendig.

Schon vaN RuIjN und YNTEMA hatten gefunden, daB die Helligkeit des nédcht-
lichen Himmels ganz bedeutend groBer sei als man infolge der Zerstreuung des
Sternlichts erwarten miiBte. Neuere Arbeiten von J. DUuray1—* bestitigen dieses,
wenn auch der von ihm mit besonderen fiir diesen Zweck konstruierten Photo-
metern gefundene Wert fiir die Helligkeit des Himmels wesentlich geringer ist
als der der genannten Forscher. Das gesamte Sternlicht kann in seiner Helligkeit
demjenigen von 1100 Sternen erster GroBe gleichgesetzt werden. Das von ihnen
in der Atmosphire zerstreute Licht ist nach DUFAY immer noch dreimal kleiner
als die beobachtete Helligkeit des Himmels. Das Spektrum des Nachthimmels,
das von verschiedener Seite photographisch aufgenommen worden ist (Lord Ray-
LEIGH?—?, G. DUFFIELD® 9, W. SLIPHER1®12, J. DUFAY13, K. R. RAMANATHAN und
J. V. KARANDIKAR1) zeigt auch eine andere Zusammensetzung, als man beim
Streulicht erwarten miite. Es ist bedeutend reicher an langwelligen Strahlen als

1 CR 185, S. 142 (1927). 2 Lyon Bull 10, S.1 (1928).
3 JdPhys 9, S. 390 (1928). 4 Jd Phys 10, S. 219 (1929).
5 Nature 122, S. 315 (1928). 6 Proc R S London 100, S. 367 (1922).

7 Gerlands Beitr Geophys 19, S.292 (1928).

8 Mem of the Commonwealth Sol Obs 1, S. 1 (1929).

9 Nature 123, S. 202 (1929). 10 Ap J 55, S. 73 (1922).

1 Publ ASP 41, S. 262 (1929). 12 Pop Astr 37, S. 327 (1929).
13 J7d Phys 10, S. 219 (1929).

1 TdPhys 7, S. 405 (1932); Nature 132, S. 749 (1933).
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das Himmelsblau des Tages und nahert sich in seiner Zusammensetzung dem-
jenigen der Sonne. Lord RAYLEIGH schitzt das Verhiltnis Rot zu Blau zu 0,12
bis 0,3 fiir den Nachthimmel, wihrend es fiir den Tag nur 0,03 betrigt. Ganz
wesentlich ist die Helligkeit des Nachthimmels durch die griine’ Nordlichtlinie
5577 A bedingt, die jederzeit und an beliebigen Stellen des Himmels im Spektrum
zu finden ist. Thre Helligkeit ist aber in verschiedenen Héhen und zu verschiedenen
Zeiten verdnderlich. DurAy findet das Verhiltnis der Schwirzung des Spektro-
gramms durch diese Linie zu derjenigen des iibrigen Teils zwischen 4960 und
6000 A zu 0,6 und leitet daraus als Verhiltnis der Strahlungsenergien fiir das
ganze sichtbare Gebiet den Wert 0,4 ab. Bei Anwendung stirkerer Dispersionen
zerfillt aber nach RAMANATHAN das Kontinuum des Nachtlichtspektrums in eine
Reihe von Emissionslinien und Banden, die noch nicht identifiziert sind und deren
Helligkeitsverhéltnis zum Kontinuum noch nicht bestimmt ist. Das Spektrum
des T. L. scheint alle diese Linien und Banden auch zu enthalten, so daB eine
Trennung der Lichter bisher nicht mdglich ist. Der letztgenannte Autor findet
im Spektrum des Nachthimmels keine Absorptionslinien des Sonnenlichts.

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

66 c. Lichtelektrische Beobachtungen des Gegenscheins. In zwei Versffent-
lichungen berichtet C. T. ELVEY?! iiber lichtelektrische Beobachtungen des Gegen-
scheins am groBen Refraktor der Yerkes-Sternwarte. Das Photometer gab meB-
bare Ausschliage fiir den Himmelsgrund in der Umgebung des Gegenscheins, so
daB dessen EinfluB eliminiert werden konnte. Die Messungen geschahen an drei
Abenden, dem 25. und 28. September und 1. Oktober 1932, in Abstinden von
5° im Stundenwinkel und in Deklination und umfaBten bei jeder Messung
0,00294 _-Grad, die in sternfreien Gegenden gewihlt waren. Die Extinktion
wurde beriicksichtigt und die Isophoten gezeichnet. So konnte ein Anstieg der
Helligkeit nach dem Zentrum in vier Stufen festgelegt werden. Sowohl die Form
als die Totalhelligkeit des Gegenscheins waren an den drei Tagen verschieden.
Er war entweder rund oder langs der Ekliptik ausgezogen, wobei die Aus-
dehnung 25° bis 35° war. Im Zentrum war die Helligkeit der photographischen
Helligkeit eines Sterns 6™,22 bis 6m,54 auf 1 [}-Grad gleich. Die Abweichungen
des Zentrums vom Gegenpunkte der Sonne schwankten zwischen 0° und 3°.
Ein vorlaufiger Versuch, zwei Filter anzuwenden, zeigte, daB der Gegenschein
gelber ist als der Himmelsgrund.

g) Uber die Extinktion des Lichtes in der Erdatmosphire.

83a. Neue Tafeln der Luftmassen und die Theorie der Extinktion von
M. F. Link. Der Verfasser? stellt sich die Aufgabe, die vom Lichtstrahl in der
Erdatmosphére durchdrungenen Luftmassen aus den bis zu 40 km Héhe direkt
beobachteten Dichten der Luftschichten zu berechnen und verwendet dazu die
von HuMPHREYS?® gegebenen, auf den neuesten Beobachtungen der Ballonaufstiege
beruhenden Dichten (s. Tafel 1 auf S. 22). Nach den Untersuchungen von BEMPORAD
(vgl. Ziff. 80, S. 184 in Band II) miiBte der EinfluB der oberen Luftschichten
iiber 9 km Hohe unwesentlich sein; denn bei den verschiedensten Annahmen
iber den Temperaturgradienten derselben erwies sich der Wert der Luftmasse
fiir die Zenitdistanz = 87° noch als identisch derselbe. Fiir die ersten 9 km Hghe
schlieBen sich die von BEMPORAD benutzten Luftdichten aber streng den Beob-

1 Ap J.75, S. 424 (1932); 77, S. 56 (1933).
2 70O 17,.S. 41 (1934).
3 Physics of the Air. Mc.Graw-Hill Book Company. New York (1929).
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achtungen an. Es erscheint deshalb zweifelhaft, ob die von Lixnk durch numeri-
sche Integration mit strengem AnschluB an die Beobachtungen bis zu 40 km
Hohe errechneten Luftmassen einen Vorzug vor denjenigen von BEMPORAD
haben konnen. Da die numerischen Daten und die Einzelheiten der Rechnung
in der Arbeit von LINK nicht angefithrt werden, ist eine Priifung der Ursachen
der immerhin bedeutenden Unterschiede beider Tafeln nicht mdéglich.
Interessant ist die von LiNk angewandte Form des Integrals der Luftmassen.
Zwischen der Hoéhe %y, und der Grenze der Atmosphire ist bei konzentrischer
Schichtung der Atmosphire die Luftmasse auf dem Wege des Lichtstrahles

~ odh
M=[-22"
l/H — sin%z

o

(41)

wobei fiir den Einfallswinkel ¢ die bekannte Gleichung der Refraktionskurve

sing = ¢ :};’ % sinz (42)
gilt. Fir den Brechungsexponenten wird die Beziehung
p=1+cp (43)

benutzt. Es wird aber der Ausdruck unter dem Radikal nicht wie iiblich nach
(B — hg)  a entwickelt, sondern nach der kleinen Grofle
- C(QO - Q) B (44)

h— kg

k=

worauf bei Beschrinkung auf erste Potenzen von %/a und co
sini = (1 — k)sinz (45)

wird und der Ausdruck fiir die Luftmasse bei Vernachlissigung der zweiten
Potenz von % sich ergibt zu

M= 0 dh (46)
/]/coszz + 2k sin’z

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

Interessant ist eine, praktisch wohl bedeutungslose Xorrektion der Ex-
tinktionstafel infolge der Schwichung der Lichtstrahlen durch Refraktion, die
von LINK erstmalig fiir die irdische Atmosphire abgeleitet wird. Dabei ist nicht
die Dispersion oder die verschiedenartige Lichtbrechung fiir verschiedene Wellen-
lingen gemeint, sondern der Umstand, daf ein aulerhalb der Atmosphire paral-
leles Biindel von Lichtstrahlen nach dem Durchgang durch dieselbe divergierend
sein muB. Die oberen Strahlen des Biindels durchlaufen andere Luftschichten
als die unteren, und ihre Refraktionskurven zeigen eine Abweichung in der Kriim-
mung. Die sich hieraus ergebende Schwichung ist leicht auf die Formel

dr
@:1*—%“0@0 (47)

zuriickzufiithren, wo R die Refraktion bedeutet. Folgende Tabelle 4 gibt den Wert
dieses Faktors @, mit dem die Luftmassen F (z) zu multiplizieren sind, wenn man
mit ihrer Hilfe die Reduktion auf den Zenit nach der iiblichen Formel

m, — my = —2,5logp[F(2) — 1]

berechnen und dabei der Lichtschwichung durch Refraktion Rechnung tragen
will. In der nichsten Tabelle (5) sind die Faktoren ¥ gegeben, mit deren Hilfe man



Ziff. 92a. Allgemeine Untersuchungen iiber die Diffusion des Lichts. 39

die Luftmassen von BEMPORAD in diejenigen von LINK tiberfithren kann. Der
Unterschied wird von z = 83 ° an merklich, ist aber praktisch wohl von geringer
Bedeutung, weil er erst 1% bei 2 = 85° erreicht. Er ist aber groBer, als man
nach BEMPORADs Rechnungen erwarten diirfte. z ist die scheinbare Zenitdistanz.

Tabell Tabelle 5.
abelle 4. F(z) nach LINK

Schwiachung durch Refraktion. = F(z) nach BEMPORAD
z D z [ L4 z Faktor
80° 1,007 89°00’ 1,100 0° 1,000
81 ,009 10 ,110 30 1,000
82 ,011 20 ,120 60 1,000
33 ,014 30 ,130 75 ' 1,000
84 ,018 40 ,140 80 1,000
85 ,025 50 ,150 82 1,000
85,5 ,029 900 O’ ,17 83 1,002
86,0 ,033 5 18 84 1,005
86,5 ,041 10 19 85 1,010
87,0 ,049 13 20 - 86 1,013
87°20’ ,055 20 ,21 87 1,009
40 ,063 25 ,22 87,5 ‘ 1,010
88 00 ,071 30 ,23 88,0 1,014
20 ,080 88,5 1,029
40 ,089 89,0 1,020

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

92a. Allgemeine Untersuchungen iiber die Diffusion des Lichts. E. SCHOEN-
BERG! untersucht verschiedene Folgerungen aus dem RavLEIGHschen Gesetz fiir
die Lichtverteilung in durchstrahlten Medien feinster Partikel, die fiir astrono-
mische Probleme von Bedeutung sind. Zunichst bestimmt er die Grenzen fiir
die GroBe der Partikel, fiir die das Gesetz seine Giiltigkeit hat. Als obere Grenze
hat schon RAYLEIGH selbst 1/, 4 angegeben, wo i die Wellenlinge des einfallen-
den Lichtes ist. Die Partikel kénnen dabei Ionen, Atome, Molekiile eines Gases
oder auch Aggregate derselben in fliissigem oder festem Zustande sein. Der Ver-
fasser findet aus einer groBen Reihe von berechneten Diffusionsdiagrammen, die
fiir Kiigelchen verschiedener GréBe und von verschiedenem Brechungsindex durch-
gefilhrt wurden, die obere Grenze ebenfalls zwischen /; und !/, 2. Er findet aber
weiter fiir gréBere Partikel, daB die Streuung des Lichtes bei ihnen in kompli-
zierterer Weise erfolgt, die nur in erster Anniherung durch die Potenzen -3,
A-2, 21 dargestellt werden kann und die von dem Brechungsexponenten der
Kiigelchen stark abhingig ist. Seine Absicht ist dabei, nicht diese Abhingig-
keit zu untersuchen, sondern die obere Grenze festzusetzen, bei der die Licht-
zerstreuung von der Wellenlinge tiberhaupt noch abhingig ist. Er findet, daB
dies bei der PartikelgréBe von 3 4 der Fall ist. Der Bereich der GréBen von /5 4
bis 3 7 ist so gering, dal man bei einer willkiirlichen Mischung von Gasen mit
festen Partikeln verschiedenster GroBe, wie man sie in der Umgebung von Sternen
und von Planeten, aber auch im interstellaren Raume erwarten kann, den Trans-
missionskoeffizienten fiir die durchdringende Strahlung in der Form

P = pops=poe """ (48)
ansetzen kann, wo 1 — p, die Absorption durch Abdeckung des Lichtes ohne
Verfirbung, 1 — p, die Lichtschwichung infolge der Lichtzerstreuung nach dem

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

p=Pobrbabats, WO py=e i, py=e 017, pi—e7ET7 ist, (49)

haben kénnte. Dabei ist allerdings vorausgesetzt, dall der Brechungsexpo-
nent in dem untersuchten Gebiete der Wellenldingen konstant oder
nur wenig veranderlichist. Die Betrachtung gilt deshalb fiir Gase und solche
feste und fliissige Teilchen, die diese Bedingung erfiillen; den Fall metallischer
Partikel, bei denen das nicht der Fall ist, behandelt der Verfasser in einer anderen
Arbeit.

Der Koeffizient bei 2-% in der Formel (48) fiir den Transmissionskoeffi-
zienten ist

32 2¥(m — 1)2H
5—7#: (50)

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

Der Verfasser bezeichnet 8 als die Diffusionskonstante und zeigt, wie diese
GroBe aus der Untersuchung der Intensitidtsverteilung im Spektrum des durch-
dringenden Strahls und des durchleuchteten triiben Mediums bestimmt werden
kann. Wenn man die Intensitdtsverteilung im Spektrum des Sterns nach der
Pranckschen bzw. nach der WieNnschen Formel ansetzt, so besteht zwischen
dem Intensititsmaximum A4, der unverfirbten und demjenigen 2/, der durch-
dringenden, verfarbten Strahlung die Beziehung

bzw. o (51)
k(1 — ) =088,

wWo u = %2 (g =1,340cm - gr., T = abs. Temperatur).

Der Intensitdtsgradient der logarithmischen Helligkeit des durchdringenden
Strahls findet sich aus demjenigen der unverfirbtenHelligkeit (E;) aus der Formel
dInE;p; dnE; B

i T ai =4p1°5 (52)
und ist unabhingig von dem Strahlungsgesetz.

Die Intensititsverteilung im triiben Medium selbst, soweit sie durch die
Zerstreuung der durchdringenden Strahlen allein bedingt ist, wird in verschiedenen
Abstinden von der Lichtquelle verschieden sein. Der Strahl wird auf seinem
Wege durch das Medium gerdtet und zerstreut dabei seine Strahlung in jedem
Abstande nach dem Gesetze

J(@) = p(x)E,
WO (o) = a%(m? — ;);(]:7—{— cos?a) ' (53)

J () ist die Intensitdt der zerstreuten, E diejenige der einfallenden Strahlung,
p{x) der Streuungskoeffizient fiir den Winkel « zwischen dem einfallenden
und dem reflektierten Strahl. Setzt man fir E den Wert E; $, gemiB den
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vorigen Formeln an, so findet man fiir das Maximum der Intensitit A, der zer-
streuten Strahlung folgende Beziehung zum Maximum 41, der direkten Strahlung

der Lichtquelle
2774 _ 51m> — i
KA1 =3 =8, (54)
wobei fiir letztere das WiENsche Gesetz angenommen ist. Hier ist also § fiir ver-
schiedene Abstinde von der Lichtquelle verschieden; das Medium #ndert seine
Farbung mit §. Am kleinsten ist 27, an der inneren Begrenzung des Mediums
bei f = 0 gemdB der Formel

4 5
= ‘9‘;'m (55)
Fiir den logarithmischen Gradienten der zerstreuten Strahlung J, haben wir dann
noch die Formel dinj, dmEgp; 4 (56)
ai di - i

Alle diese Gleichungen beziehen sich auf sehr geringe Dichte des tritben Mediums,
denn sie vernachlissigen die Selbstbeleuchtung der Partikel. Der Verfasser hat
die Werte von 4, und 1/, bei verschiedenen Annahmen iiber die Diffusionskon-
stante und die Temperatur der Lichtquelle in Tabellen berechnet.

Eine Anwendung dieser Theorie ist von W. GLEIsSSBERG! auf das Spektrum
des Kopfes des Kometen MOREHOUSE versucht worden. O. STRUVE? wandte
dieselbe auf das Spektrum der Plejadennebel an. Er fand fiir diese aber keine
Bestitigung der RavLEIGHschen Streuungsformel. Die Streuung scheint hier
nach einer anderen als der 4. Potenz der Wellenldnge zu erfolgen. In beiden
genannten Fillen diirfte eine Nachpriifung an sichererem Beobachtungsmaterial
vonndoten sein.

92b. Lichtzerstreuung und Absorption durch Wolken metallischer Par-
tikel. Fiir eine Wolke metallischer Partikel, die so klein sind, daB sie Beugungs-
erscheinungen hervorrufen, gelten wegen der starken Verdnderlichkeit des
Brechungsexponenten s, die durch Absorptionsgebiete im Spektrum bedingt
ist, und auch wegen der komplexen Natur von m andere allgemeinere Formeln
als bei gasférmigen und nichtabsorbierenden festen Partikeln. Nach Mig ist der
Absorptionskoeffizient pro Millimeter bei Beriicksichtigung sowohl der Diffusion
als auch der Absorption durch den Ausdruck gegeben (Im = Imaginirteil)

k:N%Im(ﬁ(—ﬂ”(av—ﬁv)), (57)

/

wo 4, und p, die bekannten MiEschen Funktionen des Brechungsexponenten und

des Parameters o = 279— sind. N ist die Anzahl der Partikel auf dem Lichtwege.

Dagegen ist der Schwichungskoeffizient bei reiner Diffusion

(v NG PR
k_N27t 1v 2y +1 (58)

wo die senkrechten Striche bedeuten, dafl von den a, und $, die Absolutwerte zu
nehmen sind. Dieser Ausdruck war in den bisher referierten Arbeiten des Verfassers
allein benutzt. Er fiihrt fiir sehr kleine Partikel, bei Mitnahme nur des ersten
Gliedes der Entwicklung, auf die bekannte RAYLEIGHsche Formel, nach der die
durchdringende Strahlung proportional zu 1-# ist. Nach derselben Potenz erfolgt

1 Mitt d Univ.-Sternw Breslau 3 (1932).
2 ApJ 77, S. 274 (1933).
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dann auch die Erleuchtung des Mediums, indem die am stirksten fiir das durch-
gehende Licht geschwichten Wellenlingen im Spektrum des Mediums die vor-
herrschenden sind. Berechnet man dagegen die durchdringende Strahlung nach
der Formel (57) fiir %, so folgt fiir kleine Partikel ein anderes Schwichungsgesetz;
da aber der absorbierte Teil der Strahlung nicht zerstreut wird, muf fiir die Er-
leuchtung der Wolke selbst das alte Gesetz giiltig bleiben. E. SCHOENBERG und
B. Junc?! behandeln diese Aufgabe mit Riicksicht auf Probleme der Beleuchtung
von Nebeln durch Sterne und der interstellaren Absorption des Lichts. Indem
sie die Formeln (57) und (58) bis auf 5. Potenzen des Parameters « entwickeln,
finden sie folgende Ausdriicke:

6Cn m?—1 ) 1—0,1m? 1 m? 2 ,
b=—= m[m2+2{1*<0’9_2 m 2 3T>m2+1,5(m2+4>)“2}]’ (579
, 248 o m? 1 —0,1m? 2 ,
R (R CCEEE s PY (58)

Hier bedeutet C = NV die Konzentration der Partikel. Man ersieht aus ihnen,
daB die durchdringende Strahlung in erster Niherung nach 2-! geschwicht wird,
dagegen die zerstreute Strahlung nach Z 4. Das gilt aber nur innerhalb solcher
e g

Gebiete der Wellenlangen, fiir die fm _I_; und \%;;2
gesehen werden kénnen. Die Verfasser berechnen nach den Daten iiber die
Brechungsexponenten der im Weltall vorkommenden Elemente, die aus der
chemischen Analyse der Meteoriten bekannt sind, den Verlauf dieser Funktionen
innerhalb der Wellenlingen 260 bis 650 uw. Dieser Verlauf zeigt allerlei Un-
regelmiBigkeiten, die nur fiir die gréBeren Wellenldngen zwischen 500 und 650 uu
in eine ziemliche Konstanz iibergehen. Fiir dieses Wellenlingengebiet wiirden
somit die obengenannten Gesetze gelten, soweit man die hoheren Glieder der Ent-
wicklung gegeniiber dem 1. Gliede vernachlissigen kann. Die Verfasser bestimmen
die Grenzwerte der PartikelgroBen 2, fiir die dieses der Fall ist, und finden fiir
die hiufigsten Elemente Fe und Mg diese Grenze fiir alle fraglichen Wellenldngen
ziemlich konstant bei etwa 25 yu. Die entsprechende Grenze fiir reine Rav-
LEIGH-Streuung liegt etwa bei 125 uu

Bei Mitnahme nur des 1. Gliedes der Formel (58') ergibt sich fiir die Intensitét
der zerstreuten Strahlung I,(4) in senkrechter Richtung zur einfallenden E (1):

als konstant an-

L) = LEDE® =% Nve 2P E(). (59)

Fiir die Helligkeit des durchdringenden Strahls hat man dagegen:
-1
I(h) = E(f)e=*» = E() ¢ i) (60)
Diese Gleichungen kénnen bei der Vermessung der Plejadennebel und in anderen
dhnlichen Fillen zur Bestimmung sowohl der PartikelgréBe als der Volumdichte
der Wolken benutzt werden, wenn die spektralen Intensitdten ihnen nicht wider-
sprechen.

C. SCHALEN? machte als erster einen Versuch der Anwendung der Formel (57)
zur Bestimmung der PartikelgréBe in einer absorbierenden Dunkelwolke. Er
nahm an, daB diese Wolke aus Eisenpartikeln besteht und berechnete das Ver-
hiltnis der Koeffizienten k& (4) fiir zwei Wellenldngen 2; = 395 und %, = 440 uu,
fiir die er in den mit einem Objektivprisma erhaltenen Spektren der Sterne die
Absorption gemessen hatte. Bei vorgegebenem m konnte er das genannte Ver-

1 AN 253, S.261 (1934). 2 Upsala Medd. Nr. 58 (1933).
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hiltnis fiir verschiedene Partikelgr6Ben berechnen und in einer Kurve darstellen.
Er begniigte sich dabel mit drei Gliedern der Formel (57), was fiir Partikel-
durchmesser bis 200 uu ausreicht, und fand eine einfach ansteigende Kurve,
aus der er dann die PartikelgroBe nach den Beobachtungen entnahm. Der An-
stieg seiner Kurve fillt in das Gebiet der PartikelgréBen zwischen 40 und 160 uy,
wihrend fiir kleinere Partikel sich entsprechend unseren Festsetzungen ein kon-
stanter Wert ergibt. Wie E. SCHOENBERG und B. JUNG in der obengenannten
Arbeit bemerken, war keineswegs die Gewdhr dafiir vorhanden, daB3 bei Fort-
setzung der Rechnungen fiir wachsende PartikelgréBen nicht noch beliebig viele
k (21)
. . k (2g) .
GroBe der Partikel nicht mehr eindeutig méglich wire. Die genannten Verfasser
setzten die Rechnungen unter Anwendung der Formel (57’) bis zu PartikelgréBen
von 350 uu fort und wihiten dabei andere Brechungsexponenten # und Wellen-
langen 2; und 4,. Fiir noch groBere Partikel ist die Rechnung praktisch nicht
durchfiithrbar, weil die Anzahl der mitzunehmenden Glieder sehr schnell anwiachst.
Im berechneten Gebiete tritt noch ein kleines Minimum auf, sonst scheinen die
Kurven parallel zur Abszissenachse weiter zu verlaufen. Damit ist die SCHALEN-
sche Methode als praktisch brauchbar erwiesen.

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

p(2) = poe™ " = popy (61)
und versucht p, und p, aus den beobachteten Farbenexzessen zu berechnen.
Dieser Exzef3 ist durch die Gleichung definiert

E == Ap - A’L‘ » (62)

wo alle GréBen in Grofenklassen pro Kiloparsec ausgedriickt sind und 4, die
photographische, 4, dagegen die visuelle Absorption des Sternlichtes bedeuten.
Nun ist

auftreten, so dafl eine Entnahme der

Maxima und Minima der Kurve

A, =25 (1ong,-_ - @ di —log |[E; p,-,d;.), (63)
0 0
A, = 2,5(10ng;,6;,d/1 —log/E;,e;,;b;,dZ), (64)
o9 0 ,
1 AN 246, S.329 (1932). 2 AN 248, S. 317 (1933).

3 AN 249, S.373 (1933).
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wo E; die Strahlungsenergie des Sternes, ¢, die Empfindlichkeit der photogra-
phischen Platte, ¢; die Empfindlichkeit des Auges bedeuten. In erster Ndherung
kann aber, wenn 1; und 1, die effektive photographische bzw. visuelle Wellen-
linge sind und p; bzw. p, die Transmissionskoeffizienten fiir dieselben bedeuten,

A, = —2,5logp,,
Av =—2,5 logﬁz

gesetzt werden, und hieraus kann man, wenn ,3,, und A, Niherungswerte von B
sind, ~ 04 .,
By :Moa./'lAp’

(65)

0.4 (66)

Bo = Mod
berechnen. GLEISSBERG zeigt, wie man bei Kenntnis der Funktionen E;, ¢;, ¢,
aus diesen Naherungswerten die strengen Werte §, und S, bequem bestimmen
kann und stellt jetzt die Forderung, dalB dieselben sich identisch ergeben
miissen, wenn der Ansatz fiir den Transmissionskoeffizienten richtig war. Diese
Forderung mulB selbstverstdndlich fiir eine physikalische Konstante, die von
der Art ihrer Ableitung unabhingig ist, erfiillt sein. Tatsichlich findet der Ver-
fasser aus einer ganzen Reihe unabhingiger photographischer und lichtelektrischer
Farbenexzesse denselben Wert der Diffusionskonstante

f =0,016-10-16

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

E=25MB(Gi* — i), (67)

wo f einen Niherungswert von f bezeichnet; man ersieht hieraus die Abhéingig-
keit des Farbenexzesses von der charakteristischen Differenz A;7! — 15! der
benutzten effektiven Wellenldnge. Der

Die Temperaturabhangigkeit der Farben-  Farbenexzefl ist, wenn auch in geringem
cxzesse. Grade, vom Spektraltypus der Sterne ab-

T = 20000° 8000°  4000°  hingig, wie nebenstehendes mit der

-i3d,

4 0,53 0,50 0,44 Konstanten 8 = 0,016 - 10~18 berechnetes
A: 0,20 0,20 0,18 Tafelchen zeigt.
E 0,33 0,30 0,26 Zur Bekriftigung seiner Ergebnisse

versuchte W. GLEISSBERG noch bei anderen
Annahmen iiber die Abhingigkeit des Transmissionskoeffizienten von der Wellen-
linge eine Ubereinstimmung in den verschiedenen Systemen der Farbenexzesse
zu erreichen; dieses erwies sich aber als unmoglich.

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

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

Dort, wo das RayLEIGHsche Gesetz gilt, ist eine Absorption ohne Verfirbung
nicht nachzuweisen, somit die ganze Absorption auf kleinste Partikel zuriickzu-
fithren.

97a. Die Beleuchtung der Planeten, die von Atmosphidren umgeben sind.
Neue Ergebnisse. Unter Anwendung der von E. SCHOENBERG (Ziff. 92 bis 99)
entwickelten Theorie der Beleuchtung von Planetenatmosphiren ist eine Reihe
von Untersuchungen iiber die Planeten Venus, Mars, Jupiter und Saturn ver-
offentlicht worden. Die Theorie selbst hat keine weitere Entwicklung erfahren,
so dafl wir uns hier auf die Wiedergabe ihrer praktischen Anwendungen auf
visuelle und photographische photometrische Vermessungen der Planetenober-
flichen beschrinken kénnen.

Venus. E.SCHOENBERG! hat seine visuellen Beobachtungen durch fiinf
Farbfilter, die er mit seinem visuellen Photometer und verschiedenen Fernrohren
an der Venusoberfliche ausgefiihrt hat, einer Analyse unterworfen. Die Beob-
achtungen erstrecken sich iiber Phasenwinkel bis zu 126°, und die vermessenen
Punkte umfassen deshalb fast alle Werte fiir den Einfalls- und den Reflexions-
winkel des Lichtes zwischen 0° und 90°, auBBerdem verschiedene Azimute. Venus
ist das giinstigste Objekt fiir eine Priifung der Theorie. In den Formeln
fiir die reflektierte Lichtmenge [(55) bis (59) in Ziff. 977 ist das Reflexionsgesetz
der Oberfliche unbestimmt. Um die Annahme zu priifen, ob diese Oberfldche
eine Wasserdampf-Wolkenschicht sein kénne, benutzt der Verfasser das von ihm
fiir eine solche abgeleitete Reflexionsgesetz2; auBerdem macht er Versuche mit
dem LamBERTschen und dem LOMMEL-SEELIGERschen Gesetze. Jedesmal werden
die Schwichungskoeffizienten C; = ¢; + y, der iiber der reflektierenden Schicht
befindlichen gasférmigen Atmosphire bestimmt. Nur bei Zugrundelegung der
LamseRTschen Formel fiir die Oberfliche ergibt sich eine geniigende Darstellung
der Beobachtungen durch die Theorie. Die Wasserdampf-Wolkenschicht findet
somit keine Bestitigung, was mit den spektroskopischen Ergebnissen der amerika-
nischen Beobachter in Einklang ist. Die Ergebnisse der Analyse sind folgende
Werte des Diffusions- (c;) und des Absorptionskoeffizienten (y,) fiir die effektiven
Wellenlingen der Filter.

Tabelle 6.
Filter ;“efi c; 1y Ay
Rot . . . . . .. 6,3-10"%cm | 0,136 0,014 0,24
Gelb . . . . . .. 5,910 0,177 0,020 0,20
Grilm . . . . . . . 5,3+ 10 0,255 0,020 0,29
Blau . . . . . . . 4,3 - 10 0,653 0,012 0,26
Violett . . . . . . 4,0+ 10 0,826 0,019 0,27

Die Albedowerte 4; in der letzten Spalte sind LayMBERTsche Albedos. Die kleinen
Werte fiir den Absorptionskoeffizienten v, zeigen, daB man eine gute Bestitigung
der RavrEeiGHschen Lichtzerstreuungsformel, deren Giiltigkeit die ganze Theorie
voraussetzt, in den Werten C; = 1% erwarten kann, wenn man dieselben mit
dem Argument 2~ graphisch darstellt. Es ist das tatsichlich der Fall. Die Werte
C; liegen auf einer durch den Nullpunkt gehenden Geraden mindestens ebenso

1 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math K1 1931, XXI.
2 Mitt d Univ.-Sternw Breslau 3, S. 1 (1932).
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genau, wie das fiir die irdische Atmosphire der Fall ist. Die Steigung dieser Ge-
raden B bezeichnet der Verfasser als Diffusionskonstante. Thr Wert ist

322 m—1)°H _ e
g = 3 ~—— =0,0209-10

gegeniiber 0,0084 - 1016 bei der Erdatmosphire. Dieser groBe Wert kénnte ent-
weder durch eine groBere Dichte der Venusatmosphédre oder durch einen be-
deutend groBeren Wert des Brechungsexponenten # ihrer Gase erklirt werden.
Der Verfasser macht darauf aufmerksam, daBB ein stiarker brechendes Gas auch
ein stirkeres Diffusionsvermaogen besitzen miisse, wie das ja aus der obigen Formel
folgt; deshalb miisse sich auch bei sonst identischen Bedingungen eine weniger
durchsichtige Atmosphire ergeben. Indem er den Brechungsexponenten der
Venusatmosphire aus der Verldngerung der Hornerspitzen des Planeten ableitet
(siehe hierzu auch ,,Die Diffusions- und Refraktionskonstante der Venusatmo-
sphire” von demselben Verfasserl), stellt er eine Beziehung zwischen dem
Brechungsexponenten und dem Molekulargewicht des Gases auf, fiir den ein
Zahlenwert angegeben werden kann.

Die Vergleichung mit den Tabellenwerten verschiedener in Frage kommender
Gase fithrt thn zum Schlusse, dall der Hauptbestandteil der Venusatmosphire
CO, sein miisse, wenn man ihre photometrischen Eigenschaften mit dem Brechungs-
vermogen in Einklang bringen will. Diese Voraussage hat eine Bestdtigung ge-
funden. PETTIT und NicHOoLsoN fanden Kohlensdurebanden im ultravioletten Teil
des Venusspektrums.

Ein wichtiges Ergebnis der SCHOENBERGschen Arbeit ist somit die Trennung
des von der Atmosphire herrithrenden Lichtes von dem an der Oberfliche re-
flektierten Lichte; diese Anteile sind fiir jedes Filter verschieden. Fiir die visu-
ellen Strahlen ist die Atmosphire der Venus nicht ganz undurchsichtig, ihre
Helligkeit aber doch so stark, daB das Fehlen jeder Oberflichenzeichnung er-
klarlich wird. Der Verfasser stellt Betrachtungen iiber den Temperaturgradienten
und die Hoéhe der Venusatmosphire an und entwickelt eine Methode, mit deren
Hilfe diese GroB8en durch Messungen des Venusdurchmessers durch verschiedene
farbige Filter bestimmt werden kdnnten. Diese Betrachtungen setzen die strenge
Giiltigkeit des RaviLEIGHschen Gesetzes voraus und wiirden bei Abweichungen
von demselben versagen. Solche Abweichungen sind sehr wahrscheinlich, wie der
Verfasser selbst bei der Diskussion der von WRIGHT gemessenen farbigen photo-
graphischen Durchmesser festgestellt hat. Leuchtende Entladungen in der Art
unserer Polarlichter kénnen auch in den oberen Schichten der Venusatmosphire
erwartet werden und miissen dann durch ihre zusitzliche Helligkeit aus dem
Rahmen der RavyLEIGHschen Streuungstheorie fallen.

Mars. N. BaraBascHEFF und B. SEMEJKIN? haben photographische Auf-
nahmen des Planeten Mars durch drei Filter in derselben Weise, wie es E. SCHOEX-
BERG mit seinen visuellen Beobachtungen getan hat, einer photometrischen Ana-
lyse unterworfen und sind dabei zu bemerkenswerten Ergebnissen gelangt. Die
Aufnahmen sind an einem 200 mm-Zeissrefraktor mit einer vergréBernden Pla-
netenkamera gemacht. Die Vermessung der roten Aufnahmen, fiir die die Atmo-
sphire am durchsichtigsten ist, zeigte, dal fiir die Oberfliche selbst nur das
LamBERTsche Reflexionsgesetz in Frage kommt. Das erleichtert die weitere Ana-
lyse sehr und erméglicht eine getrennte Bestimmung der Albedo 4;, des Schwi-
chungskoeffizienten C; = ¢; + y; und seiner Bestandteile, des Streuungskoeffi-
zienten ¢; und des Absorptionskoeffizienten y;. Es wurden folgende Werte er-
halten:

1 Sitzber d Preu Akad d Wiss 1933, I. 2 ZEAD 8, S. 44 (1934).
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Die Darstellung der Beobach- Tabelle 7.
tungen lﬁngS des Intep_sﬂéts— Rotes Filter Gelbes Filter Blaues Filter
dquators ist sehr gut. Freilich ist Aogp=649me | Ay =563mu | A, =461 mu
i leinheit der Marsscheibe
bei der K1elilh d_r " T schell 4 0153 o117 0.102
von nur 1,01 mm die Randhellig- Cc; 0.017 0.028 0.850
keit durch Beugung und photo- 7; 0,0010 0,0051 0,1393
graphische Nachbareffekte wahr- 7] 0,0160 0,0229 0,8361

scheinlich etwas verfilscht und

die Ubereinstimmung am Rande der Scheibe deshalb nicht von Bedeutung. Die
Streuungskoeffizienten fiir Gelb und Rot sind in Ubereinstimmung mit der Rav-
LEIGHSchen Formel, denn sie ergeben folgende Werte der Diffusionskonstante fi:

Prot = 0,002684 - 1016, ab = 0,002301 - 10716,
g

die nicht wesentlich voneinander abweichen. Unter der Voraussetzung gleicher
Beschaffenheit und Temperatur der Mars- und der Erdatmosphire ergibt sich
hieraus als Druck der Atmosphire an der Marsoberfliche 37 mm der Queck-
silbersiule.

Die Albedowerte entsprechen der ziegelroten Wiistenoberfliche des Planeten,
sind aber nur fiir Gelb und Rot als gesichert anzusehen. Fiir das blaue Filter
versagt die RavLEIGHsche Formel vollkommen, trotz der guten Darstellung der
Beobachtungen durch die Theorie mit den oben angegebenen Konstanten. Das
folgt aus dem enormen Werte fiir die Diffusionskonstante Sy, = 0,03776 - 1016,
Nach der RavieiGHschen Formel wire nach den Werten fiir Gelb und Rot der
Schwichungskoeffizient Cy. = 0,062 zu erwarten, der wirkliche Wert ist beinahe
14mal so groB. Diese Erscheinung ist im Einklang mit der starken VergréBerung
der Marsscheibe auf den WRicHTschen! violetten Aufnahmen, die unter dem
Namen WRiGHTsches Phinomen in der Literatur diskutiert worden ist. B. FESSEN-
kow und H. MENZEL haben gezeigt, daB diese VergréBerung nicht auf normal zer-
streutes Sonnenlicht in den obersten Atmosphirenschichten zuriickgefiithrt werden
kann. Dasselbe hat E. SCHOENBERG fiir die violetten Durchmesser von Venus
nachgewiesen. Die Erscheinung kann in beiden Fillen auf selektiv reflektierende
kleinste Partikel oder auf leuchtende Entladungen in den obersten Schichten der
Atmosphédren zuriickgefiihrt werden.

Aufler den Messungen auf dem Intensititsiquator sind solche auf dem Zen-
tralmeridian der Marsoberfliche durchgefiihrt. Sie zeigen groBere Abweichungen
von der Theorie, was auf eine andere Albedo einzelner Teile der Marsoberfliche
oder auf eine Verschiedenheit der atmosphirischen Verhiltnisse in den dqua-
torialen und den polaren Gegenden zurtickgefiihrt werden kann. Fir das rote Filter
finden die Verfasser als Albedo: in Wiistengegenden 0,153, fiir Meere 0,133 und
fiir die Polgegenden 0,220, wobei aber nicht der Polarfleck gemeint ist.

Jupiter. Eingehende Untersuchungen tiber die Helligkeitsverteilung auf
der Jupiterscheibe nach photographischen Aufnahmen des Planeten haben
N. BarRaBASCHEFF und B. SEMEJKIN veréffentlicht. Sie sind in mehreren Artikeln
in russischer Sprache®und zusammenfassend in einer deutschen Arbeit in der Zeit-
schrift fiir Astrophysik?® verdffentlicht und kénnen hier nach der letzteren referiert
werden. Die Aufnahmen sind mit demselben Instrument, demselben VergréBe-
rungssystem und denselben drei Farbfiltern erhalten worden wie die besprochenen
Marsaufnahmen. Der 4quatoriale Durchmesser des Planeten betrug 3,32 mm.

! Lick Bull 12, S. 48 (1925).

2 Kharkiv Astr Obs 3, S.1 (1931); 4, S.1 (1932). — R A J 10, S. 381 (1933);
11, S. 131 (1934).

8 ZfAp 8, S. 179 (1934).
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Die Randhelligkeiten sind hier nach Tafeln von B. FESSENKOW wegen Beugung
korrigiert. Die Vermessung mit einem KocHschen Registrierphotometer erfolgte
lings des hellen 4quatorialen Streifens, lings des angrenzenden nérdlichen
dunklen Streifens und auBerdem senkrecht dazu, lings des Zentralmeridians.
Folgende zwei Tabellen veranschaulichen die Ergebnisse. In der ersten Tabelle
stehen in der ersten Spalte die Abstinde vom Zentrum der Scheibe in Einheiten
des dquatorialen Halbmessers, in den folgenden die relativen Helligkeiten in Ein-
heiten der zentralen und rechts daneben die Abweichungen derselben von der
LaMBERTschen Formel in GréBenklassen.

Tabelle 8. Langs des Intensititsiquators.

r/R Rotes Filter Am Gelbes Filter Am Blaues Filter Am
0,000 1,00 0,00 1,00 0,00 1,00 0,00
0,120 0,99 0,00 0,99 0,00 1,00 —0,01
0,241 0,93 0,02 0,96 0,01 0,98 —0,01
0,361 0,91 0,02 0,91 0,02 0,94 —0,01
0,482 0,86 0,02 0,84 0,05 0,87 0,01
0,602 0,78 0,03 0,76 0,05 0,78 0,03
0,723 0,63 0,10 0,62 0,12 0,64 0,08
0,843 0,44 0,22 0,40 0,32 0,49 0,08
0,904 0,29 0,42 0,26 0,55 0,48 0,13

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

wobel erstere auf den Aquator

Tabelle 9. Dunkler Streifen. umgerechnet sind.
7R Rotes Filter | Gelbes Filter | Blaues Filter Die Zahlen der Tabelle sind
0.000 0.83 0.81 0,75 Helligkeitsverhéltnisse. W.ir gehen,
0.123 0.83 0.81 0.74 dafl dieselben in allen drei Filtern
0,246 0,83 0,82 0,72 sich nahezu konstant halten. Es
0,369 0,84 0,82 0,71 scheint somit sicher zu sein, daB
8"5“5'1 8’22 8’23 8’;8 einwesentlicher Héhenunter-
0.677 0:85 0.86 0.68 schied der Materie des hellen
0,800 0,85 0,80 0,67 und des dunklen Streifens
0,923 0,90 0,81 0,76 nicht besteht. Wenn das der

Fall wire, miiBte sich die Wirkung
der Atmosphire in der Veridnderlichkeit der Verhiltniszahlen mit dem Licht-
wege oder dem Abstande 7/R zeigen. Weiter ist durch die Tabelle der Augen-
schein bestitigt, daB8 der dunkle Streifen im Verhiltnis zum hellen eine rote
Farbung hat.

Alle Versuche der Verfasser, die Helligkeitsverteilung lings des hellen
dquatorialen Streifens, dessen Albedo als konstant angesehen werden kann, nach
der Theorie von SCHOENBERG darzustellen, erwiesen sich als vergeblich. Die
Streuung ¢; in der Jupiteratmosphire ergab sich immer sehr klein im Vergleich
zur Absorption y,; dabei waren verschiedene Kombinationen der Werte 4; und
C; = ¢; + y, moglich, bei denen die Beobachtungen innerhalb der Fehlergrenzen
darstellbar waren. ¢;/C; war dann immer sehr klein. Esist aber nicht mdoglich, eine
starke Absorption anzunehmen, weil dann die Gesamtalbedo des Planeten sich
als viel zu klein ergibt. Die Verfasser schlieBen deshalb auf die Existenz einer
sehr diinnen Gasatmosphire, die dabei eine betrichtliche Absorption neben einer
geringen Streuung aufweist. Das findet in den Absorptionsbanden des Jupiter-
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spektrums eine wesentliche Stiitze. Die sichtbaren Wolken der Jupiteroberfliche
konnten bei ihrer tiefen Temperatur sehr wohl aus festen Partikeln bestehen,
die nach ScHOENBERGs Untersuchungen iiber Diffusionsdiagramme feinster Teil-
chen ein von deren GrofBe abhidngiges, im voraus gar nicht zu berechnendes Re-
flexionsgesetz der Oberfliche zur Folge haben kénnten. In solch einem Falle
wire es unmoglich, dieses Gesetz von der Atmosphirenwirkung zu trennen. Ich
mochte hier darauf aufmerksam machen, dall P. GuTHNICK und E. SCHOENBERG
einen bedeutenden Phasenkoeffizienten des Planeten (0m,01 bis 0™,02) nach-
gewiesen haben, der sich nicht durch die Intensitdtsverteilung auf der Scheibe
bei verschiedenen Phasen erkldren 1aBt. Er kann sehr wohl in einem in der Be-
leuchtungsrichtung zugespitzten Diffusionsdiagramm der festen Teilchen der
Wolkenoberfliche seine Erkldrung finden. Eine diinne Gasatmosphire wiirde
seine Wirkung auf die Gesamthelligkeit des Planeten nur wenig abschwichen.
Eine weitere Stiitze der Hypothese einer sehr diinnen Gasatmosphire kann in
ihrer geringen Horizontalrefraktion gesehen werden, woliir der Durchmesser des
Jupiterschattens, wie er sich aus den Bedeckungen der Trabanten ergibt, ein
Beweis ist. Die Erscheinung, daB der Jupiterschatten genau so groB ist, als hitte
der Planet keine Gasatmosphire, ist meines Wissens bisher nicht beachtet und
noch weniger einer Untersuchung unterworfen worden. Sie findet in den Er-
gebnissen von BARABASCHEFF und SEMEJKIN eine biindige Erklidrung.

Die Vermessung der Helligkeiten des Zentralmeridians zeigt aufler den Ein-
senkungen bei den dunklen Streifen folgende Eigentiimlichkeiten : die Polgegenden
sind am hellsten fiir das gelbe Filter und entsprechen im Gelb den Helligkeiten
der Aquatorrandpunkte. Fiir das blaue Filter ist die siidliche Polgegend heller
als die nordliche, fiir das rote findet das Umgekehrte statt; fiir beide Filter sind
aber die beiden Polarzonen schwicher als die entsprechenden Punkte des Aquators.

Saturn. Dieselben Autoren?! veréffentlichen auch ihre Vermessungen der
Helligkeit der Saturnscheibe auf Platten, die mit derselben Apparatur und den-
selben Filtern erhalten wurden. Bei der Kleinheit der Saturnscheibe sind die
Fehler, die durch Beugung und chromatische Aberration des Objektivs und
photographische Effekte bedingt sind, hier besonders gefihrlich; die Verfasser
bestimmen sie durch Aufnahmen einer gleichmiBig hellen beleuchteten Scheibe,
die genau denselben Durchmesser von 1,3 mm auf den Platten ergab, wenn sie
durch den Refraktor photographiert wurde. Die Randhelligkeiten des Planeten
wurden um solche Betrige korrigiert, wie sie die Aufnahmen des kiinstlichen
Planeten an den entsprechenden Randpunkten aufwiesen. Die Methode erscheint
einwandfrei bis auf den EinfluB der in Wirklichkeit ungleichmiBigen Helligkeit
der wahren Saturnscheibe. Die korrigierte Helligkeitsverteilung auf dem’In-
tensititsiquator und dem Zentralmeridian ist in der folgenden Tabelle gegeben.

Tabelle 10. Die Helligkeiten auf der Saturnscheibe.

Auf dem Aquator Auf dem Zentralmeridian

rotes gelbes blaues rotes gelbes blaues

7[R Filter Filter Filter 7R Filter Filter Filter
0,000 1,00 1,00 1,00 0,000 1,00 1,00 1,00
,153 1,00 0,99 0,99 ,164 0,98 0,99 0,99
,300 0,97 ,96 ,96 ,326 ,90 ,96 ,95
458 ,89 91 ,92 492 77 ,83 ,88
,610 ,74 ,80 84 ,656 ,51 ,62 ,71
,763 ,51 ,62 ,71 ,819 .33 ,38 47
916 .39 )38 ,63 ,983 ,22 ,22 ,32

1 RAJ 10, S.389 (1933); ZfAp 7, S.303 (1933); 8, S. 179 (1934).

Handbuch der Astrophysik. VII. 4
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Die Zahlen 7/R fiir den Zentralmeridian sind in Einheiten des polaren Radius
ausgedriickt. Der Helligkeitsabfall nach dem Pol ist wesentlich steiler als lings
des Aquators. Hier spielen Albedounterschiede zwischen der dquatorialen und
der Polgegend eine Rolle, die es unméglich machen, die Beobachtungen auf
dem Zentralmeridian fiir die Untersuchung der Atmosphire zu benutzen. Der
dquatoriale Streifen zeigt einen dhnlichen Helligkeitsabfall in den drei Farben
wie bei Jupiter; der Unterschied zwischen Blau, das auch hier den geringsten
Helligkeitsabfall zeigt, und Gelb ist aber bei Saturn nicht so stark wie bei Jupiter.
Es ist deshalb moglich, mit dem LaMmBERTschen Gesetz fiir die Oberfliche und
reiner Streuung in der Atmosphire die Helligkeitsverteilung zu erkliaren. Die

Albedowerte und die Streuungskoeffizien-

Tabelle 11. ten haben dann nebenstehende Werte.
Filter 4; C,=¢; Doch ist diese Losung nicht ein-
deutig. Dazu ist die Verschiedenheit

Rotes. . . . . . . 0,4 0,012 der Lich d infallend d d
Gelbes . . . . . 05 0,025 er Lichtwege des einfallenden und des
Blaues . . . . . . 0,4 0,130 reflektierten Strahles in der Atmosphire

in den beobachteten Punkten zu gering.
Die Beobachtungen lassen sich auch bei Annahme eines anderen Reflexions-
gesetzes der Oberfliche, das eine gleichmiBige Helligkeit der Scheibe bedingen
wiirde, durch reine Absorption ohne Streuung erkliren. Es ergeben sich dann
die Transmissionskoeffizienten fiir Rot 0,698, fiir Gelb 0,712 und fiir Blau 0,856.
Diese sind nun wieder zu klein fiir die hohe Albedo des Planeten. Es ist deshalb
auch bei Saturn das Ergebnis der photometrischen Analyse eine in jedem Falle
sehr diinne Gasatmosphire mit einem bedeutenden Anteil der Absorption neben
der Streuung. Eine Trennung beider Anteile ist zunichst nicht mdglich.
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Kapitel 2.

Spektralphotometrie.
Von
H. Bruck-Potsdam.

Mit 1 Abbildung.

Die Zahl der astrophysikalischen spektralphotometrischen Untersuchungen
hat in dem letzten Jahrzehnt eine ungewohnliche Steigerung erfahren. Dies zeigt
sich besonders deutlich auf dem Gebiete der Linienphotometrie, die vor einem
Jahrzehnt noch in den ersten Anfingen stand, widhrend sie gegenwirtig die
Mehrzahl aller Arbeiten umfaBt. In dem anderen Teilgebiete der Spektral-
photometrie, der photometrischen Untersuchung des kontinuierlichen Stern-
spektrums, hat man inzwischen neben der Bestimmung von relativen oder
absoluten Temperaturen der Erforschung der Abweichung der Sternstrahlung
von derjenigen eines schwarzen Korpers starkere Aufmerksamkeit zugewendet.

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

Einleitung. Im folgenden beschridnken wir uns auf das Gebiet der photo-
graphischen Spektralphotometrie, ohne dabei Vollstindigkeit beanspruchen zu
konnen. Visuelle spektralphotometrische Beobachtungen von einiger Bedeutung
sind in den letzten Jahren nicht mehr gemacht worden.

Die Entwicklung der photographischen Technik, insbesondere die
Benutzung panchromatischer und fiir das rote und ultrarote Spektralgebiet
(bis 2 10000) sensibilisierter Emulsionen hat zudem zu einer betrichtlichen Er-
weiterung des der Photographie urspriinglich zuginglichen Wellenlingenbereiches
beigetragen'. Durch die Benutzung von Quarzoptik? und bei Verwendung von
Spiegelteleskopen durch die Ersetzung der im Ultravioletten schlecht reflek-
tierenden Silber- durch eine Aluminium- oder Chromschicht sind die Messungen
auch in das kurzwellige Gebiet bis an diejenige Grenze vorgedrungen, die die
Ozonschicht der Erdatmosphire allen Untersuchungen von Sternspektren im
Ultravioletten entgegenstellt (i 2900)3.

1 Hier sei auch die Hypersensibilisierung panchromatischer Platten mit ammoniakali-
schen Silbersalzlgsungen erwahnt, die den Schwellenwert der Platte um 1,0 bis 1,5 GréBen-
klassen herabsetzt. Hierliber und uiber weitere Vorziuge der Hypersensibilisierung, z. B. den
durch sie hervorgerufenen Ausgleich der spektralen Empfindlichkeitsunterschiede der Platte
siehe etwa: R. WiLpT, Phot Korr 69, S. 81 (1933).

2 Vgl. auch H. Kiexrg, Verdff Gott Heft 25 (1932) = Jahrb d Sonnblick -Vereins
Wien fir 1931, S. 1; D. BArBIER, D. CHALONGE et E. Vassy, Rev d’Opt Théor et Instr 13,
S. 199 (1934).

3 Naheres hieriiber findet sich im Artikel ,,Kolorimetrie‘‘ dieses Bandes.
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Die photometrische Auswertung der Spektrogramme, d.h. zunédchst die
Bestimmung der Schwirzungen der verschiedenen Spektralbereiche, geschieht
gegenwiartig fast ausnahmslos mit Hilfe des selbstregistrierenden Photo-
meters. In den letzten Jahren sind verschiedene derartige Instrumente kon-
struiert worden. Alle benutzen als Helligkeitsindikatoren eine Photozelle oder
ein Thermoelement in Verbindung mit einem Elektrometer oder Galvanometer.
Als ein fiir die verschiedensten Zwecke hervorragend geeignetes Instrument hat
sich das lichtelektrische ZEisssche Registrierphotometer bewidhrtl. Das Aus-
messen der Registrierplatten geschieht durch einfaches Auflegen einer Glasplatte,
in die ein Quadratmillimeternetz geritzt ist oder in besonderen MeBapparaten?.
Vielfach wird auch Registrierpapier mit Quadratmillimeterteilung verwandt.

Wihrend bei der visuellen Schwirzungsphotometrie etwa mit HARTMANNS
Photometer eine gewisse Verbreiterung der fadenférmigen Sternspektren un-
erlaBlich ist, ermdglicht die Benutzung eines Registrierphotometers (allgemeiner
jedes objektiven Photometers) auch die Ausmessung unverbreiterter fokaler
Spektra. Bei ihrer Registrierung wird die Hohe des Photometerspaltes grofer
als die Breite des Spektrums gewdhlt, d. h. ein Streifen der klaren Platte zu
beiden Seiten des Spektrums mitregistriert. Das Photometer miBSt in diesem
Falle keine reinen Schwirzungen, sondern dhnlich wie bei der ,,Durchmesser-
methode in der Photometrie von Integralhelligkeiten ein Konglomerat von
Schwirzung und Breite des Spektrums, eine ,,Pseudoschwirzung®3. Fiir die
Aufnahme unverbreiterter Spektren spricht in erster Linie die damit verbundene
Verkiirzung der Belichtungszeit, dagegen die besondere Abhingigkeit der Auf-
nahmen von Fiihrungsfehlern und von der Luftunruhe. Bei der Registrierung
unverbreiterter Spektren macht sich auBerdem mit der geringeren GréBe der
photometrierten Fliche der Einflul3 des Plattenkorns in stirkeren Schwankungen
der Registrierkurve bemerkbar®. Aus diesem Grunde wird man bei Benutzung einer
lichtstdrkeren Apparatur eine Verbreiterung der Sternspektren vorziehen. Unter den
verschiedenen Methoden dafiir hat sich die photometrisch einwandfreie Aufnahme
einer Reihe dicht nebeneinanderliegender fadenformiger Spektra sehr bewihrtS.

D. CratoNGe und E. Vassy® erzeugen die Verbreiterung von Objektiv-
prismenspektren durch Ausnutzung des astigmatischen Fehlers des Objektivs.
Das Prisma sitzt vor einem Objektiv von 4,5 cm Offnung und 50 cm Brennweite.
Das Objektiv liegt nicht wie iiblich senkrecht zu dem aus dem Prisma austretenden

1 Bei diesem Photometer geschieht die Ubertragung der Bewegung der Spektralplatte
auf die der Registrierplatte mit Hilfe eines zweiarmigen Hebels, der jedes beliebige Uber-
setzungsverhaltnis zwischen 1:1 und etwa 1:500 einzustellen gestattet. Die photoelektrische
Einrichtung des Instrumentes weicht von dem ersten Registrierphotometer P. P. Kocus
insofern ab, als ein fester KRUGER-Widerstand, keine zweite Kompensationszelle zur Ab-
leitung des Photostroms benutzt wird. — Beschreibungen weiterer Registrierphotometer
finden sich u. a. bei J. A. CarroLrL and E. B. Moss, M N 91, S. 191 (1931); H. H. PLASKETT,
MN 95, S.160 (1934); L. S. OrNsTEIN, J. H. MorL u. H. C. BURGER, Objektive Spektral-
photometrie, Braunschweig 1932. Im iibrigen werden in fast allen einschligigen groBeren
Arbeiten die bei ihnen benutzten Photometer ausfiihrlich beschrieben. Die Genauigkeit
eines thermoelektrischen Photometers untersucht E. PETTIT, Publ A SP 41, S. 140 (1929).

2 Ein Apparat von ToEpFER-Potsdam ist abgebildet bei J. WempE, Versff Gott Heft 28
(1932) = Z £ Ap 5, S. 246.

3 Siehe hierzu H. KieNrLE, Verdff Gott Heft 11 (1930) = Ges Wiss Gott Math Phys
Klasse 1930, S.90; J. WEMPE, vgl. Anm. 2.

4 Um auch bei hochempfindlichen Emulsionen ein mdéglichst feines Korn zu erhalten,
empfiehlt sich in jedem Falle die Benutzung von Feinkornentwicklern, die im iibrigen zu der
benutzten Emulsion ,,passen’ miissen.

5 Eine mechanische Verbreiterungsvorrichtung mit einer Art Schraffierkassette be-
schreibt B. MEYERMANN, Z f Instrk 48, S. 104 (1928). Sie unterliegt allerdings dem Ein-

wand, daB die Platte nicht kontinuierlich, sondern intermittierend belichtet wird.
6 Rev d’Opt Théor et Instr 13, S. 113 (1934). :
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Strahlenbiindel, ist vielmehr um seine zur brechenden Kante des Prismas par-
allele Achse gedreht. Infolge des Astigmatismus tritt hierdurch eine Verbreiterung
des Spektrums in sagittaler Richtung ein, wenn die Platte in der meridionalen
Bildfeldschale liegt. Das MaB der Verbreiterung hidngt von dem Winkel ab,
um den das Objektiv gedreht ist. Mit dem Sinn der Drehung hat man es in der
Hand, das blaue oder das rote Ende des Spektrums weiter von der optischen
Achse zu entfernen und damit stirker zu verbreitern. Parallel mit der Drehung
des Objektivs muB eine solche der Kassette gehen, damit die Platte jeweils in
die Tangentialebene an die meridionale Bildfeldschale gebracht werden kann.
CHALONGE und Vassy erhalten mit einer Objektivdrehung von 15 ° eine mittlere
Spektralbreite von 1,3 mm. Voraussetzung fiir die Moglichkeit einer solchen
Anordnung ist die Erfiilllung der Sinusbedingung bei dem benutzten Objektiv.

38. Die Umwandlung der Schwirzungen in Intensitidten. Die Erfahrungen
der letzten Jahre haben zu einer groBeren Einsicht in die besonderen Voraus-
setzungen gefiihrt, die bei jeder photographisch-spektralphotometrischen Arbeit
erfilllt sein miissen, wenn man sich nicht mit angeniherten Ergebnissen be-
gniigen will, sondern groBtmogliche Genauigkeit anstrebt.

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

Fithren wir an Stelle von Schwirzung den allgemeineren Begriff ,,photo-
graphische Wirkung** ein, so 14t sich das Grundprinzip der photographischen
Photometrie nach H. KreniLE?! folgendermafBen formulieren: ,,Zwei Intensitdten
heiBen gleich, wenn sie bei gleicher Qualitdt (Wellenlidnge) in gleicher Zeit unter
identischen Abbildungsverhiltnissen (geometrisch-optisch wie beugungstheo-
retisch gleiche BildgroBe) und bei identischer photographischer Behandlung
(Gleichheit der Emulsion und der Entwicklung) die gleiche photographische
Wirkung erzeugen.

Die Herstellung der Schwirzungskurve kann 1. unter Benutzung des Lichtes
der Sterne selbst, 2. unter Verwendung einer kiinstlichen Lichtquelle erfolgen.
Wenn der damit verbundene Licht- bzw. Zeitverlust das Zustandekommen der
Arbeit nicht gefihrdet, so ist fiir exakte Untersuchungen im allgemeinen die erste
Methode vorzuziehen, da es bei der zweiten nicht leicht ist, alle Forderungen des
obigen Prinzips zu erfiillen.

1. Methode. a) Die einwandfreieste Form hat diese Methode in der Ver-
wendung eines Stabgitters vor dem Objektiv oder Spiegel des Fernrohrs gefunden.
Sie eignet sich in erster Linie fiir eine Objektivprismenanordnung, 146t sich aber
auch fiir Aufnahmen mit dem Spaltspektrographen verwenden. Hier ersetzt
man bei gréBeren Instrumenten das Gitter vor dem Objektiv zweckmaiBigerweise
durch ein solches im Spektrographen, das man in den parallelen Strahlengang
zwischen Kollimatorlinse und Prismen einschaltet (Drahtgitter oder Raster).
Verwendet man zur Ableitung der Schwirzungskurve nur das Zentralbild und
die Seitenbilder und verzichtet wegen des zeitlichen Nacheinanders der Aufnahmen
auf die Kombination des Zentralbildes mit dem Bild ohne Gitter, so erfiillt dieses
Verfahren alle photometrischen Forderungen und ist die beste Methode fiir

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

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

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

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

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

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

Die Benutzung eines besonderen Hilfsspektrographen zum Aufdrucken
dieser Marken 143t eine dieser Voraussetzungen auBler acht. Noch weniger exakt
ist es, wenn auf eine spektrale Zerlegung des Lichtes und damit auf die Be-
riicksichtigung der Abhingigkeit der Gradation von der Wellenldnge iiberhaupt
verzichtet wird. Bei derartigen Methoden, zu denen z. B. das Aufkopieren der
Marken mit einem Roéhrenphotometer der iiblichen Bauart gehért, kann man
jener Abhingigkeit wenigstens angenihert dadurch Rechnung tragen, daB man
passende Farbfilter in den Lichtweg einschaltet.

Hat man es mit einem &lteren Plattenmaterial zu tun, das man nachtriglich
wenigstens einer qualitativen photometrischen Untersuchung unterwerfen méchte,
so kann man unter Umstinden Methoden anwenden, wie sie in Ziff. 77 und 77a
beschrieben werden.

F. S. Hoge! versucht die Reduktion eines derartigen Materials mit Hilfe
einer ,,Standard‘‘-Intensitidts-Schwirzungskurve durchzufiihren, die er als Mittel
aus mehreren Einzelkurven verschiedener Herkunft erhilt. Dieselbe Methode
benutzt Miss C. H. PAYNE2 bei der Bestimmung von Linienintensititen an einem
ungeeichten Plattenmaterial.

44a. Die Eichung der photographischen Platte mit dem Réhrenphoto-
meter. Die Herstellung der Schwirzungsskala mit dem Réhrenphotometer unter
Benutzung einer kiinstlichen Lichtquelle und die entsprechende Reduktion

1 Harv Bull 856 (1928).
2 Harv Bull 858 (1928); Harv Repr 46 (1928); 48 (1928); Harv Bull 874 (1930).
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der Beobachtungen ist von BRILL an Hand der Arbeiten von EBERHARD und YU
ausfiihrlich beschrieben worden. CH’ING-SUNG Y U1 hat sein Material an Spektren
von B- und A-Sternen sowie einigen Cepheiden unter Zuhilfenahme eines Re-
gistrierphotometers neu ausgewertet und durch weitere Beobachtungen erginzt.
Dasselbe Rohrenphotometer und im wesentlichen auch die gleiche Reduk-
tionsmethode benutzen L. BERMAN? bei einer spektralphotometrischen Unter-
suchung planetarischer Nebel, F. L. WHIPPLE® und C. J. KRIEGER* bei der Beob-
achtung von Cepheiden und B. G. KaARPOV?® bei dem Studium der Wasserstoff-
emissionen in frithen B-Sternen. Als Aufnahmeinstrument dient ihnen der gleiche
spaltlose Zweiprismenspektrograph am Crossley-Reflektor wie YU. Zur Be-
stimmung von Linienintensitaten verwenden WHiPPLE und KaRPOV daneben
einen Ein- und Dreiprismenspektrographen am 36z6lligen Lick-Refraktor.
Ein Rohrenphotometer der gleichen Bauart gebraucht A. COLACEVICHS® zur
Eichung von Cepheidenaufnahmen mit einer Spiegel-Prismenkamera.
SchlieBlich ist hier das Réhrenphotometer der Yerkes-Sternwarte zu nennen,
das eine 14stufige Intensititsskala liefert und in Arbeiten von O. STRUVE und
Mitarbeitern?, C.T.ELVEY?®, P.C. KEENAX ® und anderen!® zur Eichung von Spektro-
grammen benutzt wird, die ausnahmslos zur Bestimmung von Linienintensititen
in den Spektren verschiedener Sterne dienen. O. StrUVE, P. C. KEENAN und
J. A.Hy~Ek versuchen bei einer Untersuchung des Kontinuums friither Spektren
mit den gleichen Marken auch Objektivprismenaufnahmen zu reduzieren, be-
nutzen aber keinerlei Farbfilter und koénnen so nur sehr rohe Resultate erhalten.
Ein Rohrenphotometer in Verbindung mit dem Aufnahmespektrographen
verwendet H. ZANSTRA'. Sein Beobachtungsmaterial, das zum Studium der
Helligkeiten planetarischer Nebel (Totalintensititen der monochromatischen
Nebelbilder) und der Temperaturen ihrer Zentralsterne dient, besteht in Spektro-
grammen, die mit einem spaltlosen Ultraviolettspektrographen am 72zdlligen
Victoria-Spiegel gewonnen worden sind. Zur Reduktion der Aufnahmen befindet
sich neben den Nebelspektren auf dem gleichen Film eine Reihe von in ihren
Intensititen abgestuften Vergleichsspektren. Diese werden durch ein Réhren-
photometer erzeugt, von dessen sechs iibereinanderstehenden leuchtenden Flichen
ein 15fach verkleinertes Bild auf dem Spalt des Spektrographen entworfen wird.
Die Aufnahmen der Vergleichsspektren werden am Tage nach der Aufnahme der
Nebelspektren nach Abnahme des Spektrographen vom Fernrohr gemacht. Als
Lichtquelle dient das Tageslicht, in dessen Spektrum die H- und K-Linien gleich-
zeitig die Wellenlingen in den Vergleichsspektren festlegen. Die Vergleichs-
spektren werden ebenso lange wie die Nebelspektren belichtet.
44b. Die Anwendung des Stufenblendenkondensors. Die Methode von
Hirsct und Scuon. Eine dem Rohrenphotometer in manchem #hnliche Methode
zur Herstellung der Intensitits-Schwirzungsskala liegt bei der Verwendung einer

1 Publ ASP 39, S. 112 (1927); Lick Bull 15, S. 1 (1930).

2 Lick Bull 15, S. 86 (1930). 3 Lick Bull 16, S. 1 (1932).

4 Ap J 74, S. 10 (1931); 75, S. 147 (1932). Zu KrIEGERs Reduktionsmethode vgl. auch
H. S. MexpeNHALL, Lick Bull 14, S. 133 (1930).

5 Lick Bull 16, S. 159 (1934).

6 Mem Osserv Arc 51, S. 75 (1933).

7 Ap J 70, S. 131, 135 (1929); 76, S. 309 (1932); 79, S. 409 (1934).

8 Ap J 69, S. 237 (1929); 70, S. 141 (1929); Pop Astr 37, S. 265 (1929); Ap J 71, S. 191
(1930); 79, S.263 (1934); ErLvey u. KEEnNaN, Ap J 74, S. 223 (1931).
® ApJ 73, S. 148 (1931); 75, S. 277 (1932).
0 C.T.ELvEY u. R. S. Zug, Ap]J 70, S.243 (1929); J. PauwexN, Ap ] 70, S. 263
(1929); N. VAN ARNAM, Ap J 79, S. 140 (1934) und andere.

1 ApJ 79, S. 1 (1934).

12 Publ Dom Obs Victoria 4, S.209 (1931); Z{f Ap 2, S. 1 (1931).
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Stufenblende vor, wie sie G. HANSEN! und R. FrReRiCHS? beschrieben haben.
Die Stufenblende besteht aus einer Metallplatte, die eine Reihe rechteckiger,
horizontaler Blendenausschnitte von gleicher Hohe, aber verschiedener Linge
tragt. Sie wird gleichmaBig von dem diffusen Licht einer kiinstlichen Lichtquelle
beleuchtet. Von der leuchtenden Fliache entwirft eine entsprechend gestellte
Zylinderlinse ein Bild derart, da3 das Bild jeder einzelnen Blende in Richtung
ihrer Hohe scharf wird. Dann ist die Intensitit der einzelnen Blendenbilder
ihren Lingen auf der Stufenblende proportional. Das Bild der Stufenblende
kann entweder auf die zu eichende Platte selbst oder auf den Spalt eines Spektro-
graphen geworfen werden, in dem das kiinstliche Licht zerlegt wird, bevor es
auf die Platte fillt. In diesem Falle ist die Parallelitat der Spaltbacken zu priifen.
Das erste tut R. v. D. R. WooLLEY? in verschiedenen Untersuchungen iiber die
FraunnorERrschen Linien des Sonnenspektrums. Als kiinstliche Lichtquelle
benutzt er eine Quecksilberlampe, deren Licht durch Wratten-Filter hindurch-
geht. Als Aufnahmeapparatur dientithm EvVERSHEDs Spektrograph mit Fliissigkeits-
prismen. In anderen Arbeiten iiber denselben Gegenstand? (Aufnahmen mit
dem 150 FuB-Turmteleskop der Mt. Wilson-Sternwarte) verwendet derselbe Ver-
fasser eine Stufenblende mit einem Hilfsspektrographen, als kiinstliche Licht-
quelle einen Eisenbogen.

Ein &hnlicher Stufenblendenkondensor in Verbindung mit einem Hilfs-
spektrographen wird von R. MINKOWSKI® in einer Arbeit iiber die Intensitits-
verteilung in den Spektrallinien des Orionnebels — Aufnahmen mit dem Ham-
burger 1 m-Spiegel — benutzt.

An dieser Stelle soll auch eine von R. v. Hirsca und M. SCHOX® angegebene
Methode zum Intensitatsvergleich von Spektrallinien in Spaltspektrogrammen
Erwahnung finden, bei der durch eine in den Strahlengang des Spektrographen
gebrachte Blendenanordnung eine kontinuierliche Lichtschwichung erreicht
wird. Kollimator- und Kameraobjektiv des Spektrographen tragen Blenden mit
quadratischen Offnungen. Das daraus hervortretende Lichtbiindel wird durch
eine in den Lichtweg eingeschobene horizontale Schneide derart geschwicht,
daB die Spektrallinien in ihrer Langsrichtung einen kontinuierlichen Intensitits-
abfall aufweisen. Die Schwirzungskurve und damit die Intensititsverhiltnisse
werden durch einfache Langsphotometrierung der Linien gewonnen.

44c. Die Anwendung des Stufenspaltes. Ist fiir die Anwendung der
Stufenblende eine optische Abbildung auf den Spalt des Spektrographen nétig,
so wird der Stufenspalt direkt auf den hierbei weit gedffneten Spektrographen-
spalt aufgesetzt. Der Stufenspalt? besteht aus 3 bis 5 Spalten verschiedener
Breite. Der engste von diesen ist so weit zu wihlen, dal keine Beugungseffekte
auftreten, durch die die Proportionalitit zwischen Spaltbreite und durchgelassener
Intensitdt aufhort, der weiteste ist durch die noch zulissige Unreinheit des
Spektrums definiert. Der Stufenspalt muf3 ebenso wie die Stufenblende gleich-
miBig beleuchtet werden. Die Eichung beider ist leicht und unabhingig von
der Farbe der Beleuchtungsquelle.

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

* Z £ Phys 29, S. 356 (1924).

2 Z £ Phys 31, S. 305 (1925); vgl. auch ORNSTEIN, MoLL, BURGER, Objektive Spektral-
photometrie. Braunschweig 1932.

3 MN 92, S. 806 (1932); 93, S. 691 (1933); Ann Sol Phys Obs Cambridge 3, S. 79 (1933).

4+ Ap J 72, S.256 (1930); 73, S. 185 (1931).

5 ZfAp 9, S.202. (1934). 6 ZfAp 1, S. 164 (1930).
7 Vgl. auch ORNSTEIN, MoLL u. BURGER, Anm. 2. 8 ApJ 76, S.291 (1932).
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Spalt das Sonnenspektrum, wobei er ein 1 cm langes Stiick des Spaltes abblendet.
Auf dieses Stiick des weit gedffneten Spaltes legt er dann den Stufenspalt und
nimmt mit dem gleichen Sonnenlicht die Stufen auf.

Handelt es sich um Sternspektren, so miissen die Stufen mit einer kiinst-
lichen Lichtquelle erzeugt werden. Dies tun u. a. S. L. BootHrROYD! und
R. C. WiLL1aMs? bei der Eichung ultravioletter Sternspektrogramme, G. SHAJN3
bei der Untersuchung von Linienintensititen. Eine am Spektrographen fest
angebaute Eichapparatur mit Stufenspalt und kiinstlicher Lichtquelle benutzen
E. G. WiLL1aMs4 bei der Photometrierung von Spaltspektrogrammen der inter-
stellaren Ca-Linien und P. W. MERRILL und O. C. WiLsox 3 bei der Untersuchung
der PASCHEN- und BALMER-Linien in Sternspektren.

Einen Hilfsspektrographen mit Stufenspalt, der zur Eichung der Harvard-
Spektrogramme dienen soll, beschreibt Miss ANGER®. Ein dhnlicher Spektrograph
wird auch von W. M. H. Greaves, C. Davipsox und E. MARTIN? in einer grofB3eren
Arbeit benutzt, iiber die in Ziff. 55 bis 56 ausfiihrlich berichtet wird.

44.d. Der rotierende Sektor. Als bequeme, wenn auch umstrittene Methode
zum Drucken von Intensititsmarken, die sich besonders fiir die Eichung von
Sonnenaufnahmen an gréBeren Instrumenten eignet, erweist sich die Anwendung
eines rotierenden Stufensektors. Unmittelbar vor den Spalt des Spektrographen
gestellt, erlaubt er theoretisch eine beliebig weitgehende Lichtabschwichung.
Da bei kleiner werdendem Offnungswinkel der konstant bleibende Betrag des
Einstellungsfehlers dauernd wichst, darf die Abschwichung indessen nicht zu
weit getrieben werden, wenn die Genauigkeit nicht zu stark leiden soll. In der
Praxis benutzt man als stdrkste Abschwichung etwa zwei GréBenklassen. Die
Zahl der Zwischenstufen ist verschieden, ein in Potsdam benutzter Sektor hat
deren sieben. Die Eichung des Sektors erfolgt durch direkte Ausmessung der
Winkelo6ffnungen. Wichtig ist die Nachpriifung der Parallelitit des Spektro-
graphenspaltes, was durch Querphotometrierung eines ohne Sektor aufgenom-
menen Spektrums geschehen kann.

Uber die Anwendbarkeit des rotierenden Sektors in der photographischen
Photometrie gehen die Meinungen bis heute sehr auseinander. Es unterliegt
keinem Zweifel, daBl der Sektor bei zu kleinen Drehzahlen erhebliche Fehler geben
kann. Die Bedingungen, unter denen er gute Resultate liefert, hat A. E. WEBERS
in einer grundlegenden Arbeit festgestellt und dabei u.a. auch den EinfluB3
der Drehzahl untersucht. Seine Ergebnisse sind durch F. Goos und H. MEYER?®
bestitigt worden. Eine Arbeit von H. M. KELLNERY, die sich gegen die Anwend-
barkeit des Sektors ausspricht, diirfte einer schirferen Kritik nicht standhalten.
Berechtigt erscheinen hingegen die Einwidnde H. KIENLES! gegen Untersuchungen
von J.H.WEBB®??, der die Benutzung des Sektors befiirwortet, in seiner Arbeit
aber zu dem Schlufl kommt, daB ,,die Intensititsschwirzungskurven einer pan-
chromatischen Platte fiir alle Wellenlingen die gleichen sind“.

Der rotierende Sektor wird bei Untersuchungen von Linien des Sonnen-
spektrums durch H. vox KLUBER!?, A. Uxs6LD!* und H. BrRUcCk! zur Eichung

1 ApJ 80, S. 1 (1934). 2 ApJ 80, S.7 (1934). 3 M N 94, S. 642 (1934).

4 ApJ 79, S.280 (1934). 5 ApJ 30, S. 19 (1934). 8 Harv Bull 883 (1931).

7 Colour Temperatures. Greenwich 1932. 8 Annd Phys 45, S. 801 (1914).

9 F. Goos, Z f Phys 31, S. 229 (1925); F. Goos u. H. MEYER, Z f Phys 35, S. 806 (1925).

10 7 f wiss Photogr 24, S. 41 (1926). 1 Z1Ap 10, S. 160 (1935).

12 T Opt Soc Amer 23, S. 157, 316 (1933).

13 7 f Phys 44, S. 481 (1927); Zf Ap 6, S. 161 (1933).

14 7 £ Phys 46, S. 765 (1928); Ap J 69, S.209, 275, 322 (1929); Z{ Phys 59, S. 353
(1930); ZfAp 3, S. 77 (1931).

15 Z1Ap 1, S. 58 (1930).



58 Bd.II. Kap.2. H.Brock: Spektralphotometrie. Zitf. 53a.

eines Plattenmaterials benutzt, das auf Aufnahmen mit den Turmteleskopen
des Potsdamer oder Mt. Wilson-Observatoriums beruht. Hier ist das Sonnenbild
so groB, daB der im ganzen 1 bis 1,5 cm hohe Sektor als gleichméBig beleuchtet
angesehen werden kann. Eine einzige gleichzeitige Aufnahme mit derselben
Lichtquelle, der Sonne, dient zur Untersuchung der Linien und zur Ableitung der
Schwirzungskurve.

Soll der rotierende Sektor zur Eichung von Sternspektren dienen, so miissen
die Intensitdtsmarken mit Hilfe einer kiinstlichen Lichtquelle hergestellt werden,
die alle Stufen gleichmiBig beleuchtet. So nimmt A. UxsOLD?! bei seinen Beob-
achtungen der Linie H « in frithen Spektraltypen mit einem Einprismenspektro-
graphen am Hamburger 1 m-Spiegel die Marken mit Hilfe eines kleinen Hilfs-
spektrographen, eines Sektors und einer Neon-Glimmlampe auf.

In dhnlicher Weise benutzen W. BAADE, F. Goos, P. P. KocH und R. MiIx-
KOWsKI? bei ihrer Untersuchung der Intensitdtsverteilung in den Spektrallinien
des Orionnebels zum Drucken der Intensititsmarken einen besonderen kleinen
Spektrographen, in den ein Stiick der fiir die Nebelaufnahme bestimmten Platte
hineingelegt wird. Der rotierende Sektor befindet sich unmittelbar vor der
Platte. Der Spektrographenspalt wird von diffusem Quecksilberlicht gleichmiBig
beleuchtet. Bei einer Fortfithrung dieser Arbeit verwendet R. MINKOWSKI® auller
dem Sektor auch den Stufenblendenkondensor und 146t hierbei dessen Strahlen-
gang von dem gleichen Sektor unterbrechen. Es ergeben sich so Intensitits-
marken, welche mit intermittierendem Licht gewonnen sind und die mit anderen,
mit dem gleichen Stufenblendenkondensor bei kontinuierlicher Beleuchtung er-
haltenen Marken verglichen werden koénnen. MiNKowsKI findet eine ,,aus-
gezeichnete” Ubereinstimmung zwischen den Schwirzungskurven, die mit
intermittierendem, und denen, die mit nichtintermittierendem Licht erhalten
worden sind.

53a. Weiteres zur Keilmethode von H. H. Praskerr. Die Anwendung der
Keilmethode von H. H. PLASKETT ist von BriLL ausfiihrlich beschrieben worden.
Die Methode verlangt erstens eine Keilaufnahme desjenigen Sterns, dessen
Intensitdtsverteilung ermittelt werden soll, zweitens eine ebensolche Aufnahme
einer Standardlichtquelle, deren spektrale Intensitdtsverteilung bekannt ist. Als
solche kann ein anderer Stern oder eine kiinstliche Lichtquelle dienen. Hinzu
kommt die Eichung des Keils im Laboratorium. Die Hauptschwierigkeit dieser
an und fiir sich ausgezeichneten Methode liegt in der Notwendigkeit einer be-
trichtlichen Verbreiterung des aufzunehmenden Sternspektrums und in dem
darin begriindeten starken Lichtverlust.

H. H. PLASKETT gibt nun bei einer spektralphotometrischen Untersuchung
von Z Andromedae (mittlere GréBe 9m,6) mit dem Universalspektrographen am
72zélligen Spiegel der Victoria-Sternwarte ein Verfahren an, das in Abanderung
der urspriinglichen Keilmethode auch schwichere Sterne aufzunehmen gestattet4.
Er stiitzt sich dabei auf eine neuere Arbeit von T. R. MERTONS®.

Bezeichnen wir mit J, die auf den Keil auffallende, mit J die von ihm
durchgelassene Intensitit in der Hohe % iiber der Spitze des Keils, so ist

J=Jo(1— Pefirtza — J (1 — B)210~ha. (1)
Hier bedeutet « den Winkel an der Spitze des Keils, %k, den Absorptionskoeffi-

zienten (fiir die Wellenlinge 4) des Glases, aus dem der Keil geschnitten ist (fiir
die Dicke 1). B ist der Bruchteil des Lichtes, der von der Keiloberfliche reflektiert

1 ZfAp 4, S.172 (1932). 2 ZfAp 6, S. 355 (1933). 3 ZfAp 9, S.202 (1934).
1 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 4, S. 119 (1928).
5 Proc Roy Soc London A 113, S. 697 (1927).
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wird, o, = k;tgolg,e die optische Dicke des Keils in der Héhe 1 iiber der
Keilspitze.

Bei der praktischen Durchfiihrung der modifizierten Keilmethode wird zuerst
von dem Stern, dessen Intensitdtsverteilung bestimmt werden soll, ein gewdhn-
liches Spektrum 4 ohne Benutzung des Keils aufgenommen. Danach setzt man
auf dieselbe Platte mit demselben Spektrographen bei gleicher Belichtungszeit
ein Keilspektrum B der Standardlichtquelle, deren Intensititsverteilung bekannt
ist. Nun mift man die Schwirzungen D; im Spektrum A und bestimmt im
Keilspektrum B bei derselben Wellenlinge die entsprechenden Héhen %;, bei
denen ebendiese Schwirzungen erreicht werden.

Ist a,K, die Intensitit pro mm, die die Schwirzung D; im Spektrum A an
der Stelle 2 hervorruft, so ist diese gleich der Intensitit, die dieselbe Schwirzung
im Keilspektrum an der Stelle 7 in der Hohe A4; erzeugt. Da die Absorption im
Spektrographen a, fiir die Spektren 4 und B die gleiche ist, so ist K, beide Male
am Spcktrographenspalt gemessen, nicht nur die unbekannte Intensitit des
Sternspektrums, sondern auch die der Standardlichtquelle, die in der Héhe
m + b; durch den Keil auf den Spalt durchgelassen wird. Hier ist s das Brenn-
weitenverhaltnis von Kollimator zu Kamera. Danach wird unter Beriicksichtigung
von (1) die gesuchte Intensitit

Ks — ]s“ — 5)2 10— mh;o; (2)
Die zu messende Intensitdtsverteilung K, 1Bt sich damit nach Bestimmung
der Keilkonstanten im Laboratorium aus der bekannten Intensititsverteilung
der Standardlichtquelle ableiten. Der groBe Vorzug der modifizierten Methode
liegt offenbar darin, daB3 das Spektrum des zu untersuchenden Sterns ohne Keil
aufgenommen werden kann.

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

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

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

C. S. BEALs? benutzt zur Photometrie seiner Platten einen Keil vor dem
Spalt eines Hilfsspektrographen, der von einer kiinstlichen Lichtquelle beleuchtet
wird. Seine zahlreichen Untersuchungen beziehen sich auf die interstellaren
Kalziumlinien und auf die Spektren der WoLF-RAYET-Sterne und Novae. In
gleicher Weise verfihrt A.D. THACKERAY? bel der Bestimmung von Linien-
intensititen in Sonnen- und Sternspektren.

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

1 Harv Circ 335 (1928). 2 M N 91, S.870 (1931).

3 MN 91, S.966 (1931); 92, S. 196 (1932); 93, S. 585 (1933); 94, S. 663 (1934); Publ
Dom Astrophys Obs Victoria 6, S. 95 (1934).

¢ M N 94, S.99 (1933); 94, S. 538 (1934); 95, S. 293 (1935).

5 Bonn Veroff Nr. 27 (1933).
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53b. Die Anwendung des Stufenfilters. Dem Neutralkeil in der Anwen-
dungsweise ganz dhnlich ist das Stufenfilter, das aus einer Reihe verschieden
dicker Schichten von kathodenzerstiubtem Platin auf einer Glas- oder Quarz-
unterlage besteht!. Die Eigenschaften, insbesondere die Neutralitat derartiger
Stufenfilter sind mehrfach untersucht worden, besonders ausfithrlich von
H. KienLE und H. SizEpENTOPF? und wieder von H. KiexiE®. Es zeigt sich,
daf3 die genannten Filter -bei dickeren Platinschichten, die weniger als 50% des
auffallenden Lichtes durchlassen, im Gebiet zwischen £ 3500 und Z 10000 mit
zunehmender Wellenlinge starker absorbieren, bei mittlerer Durchlédssigkeit hin-
gegen in dem ganzen Wellenlingenbereich neutral sind. Werden die Platin-
schichten sehr diinn, so wird umgekehrt die Absorption mit abnehmender Wellen-
linge stirker. Wichtig ist auch die Beobachtung, daB man anscheinend mit
einer Glasunterlage bessere Neutralfilter erhdlt als mit einer Quarzunterlage.
Endlich kann nach den Beobachtungen KIEXLEs die Neutralitit der Filter vor
allem im Violetten zerstdért werden, wenn man zum Schutz der Platinschicht
auf diese ein Deckglas mit Kanadabalsam aufkittet. Will man hierauf nicht
iiberhaupt besser verzichten, so mufl man eine Luftzwischenschicht zwischen Platin
und Deckglas freilassen. Die Stufenfilter geben bisweilen zu stérenden Inter-
ferenzen AnlaB, die man indessen durch Benutzung keilférmiger Plittchen ver-
meiden kann.

Mit diesen Einschrinkungen eignet sich das Stufenfilter, vor dem Spalt
des Spektrographen angebracht, vorziiglich zur photometrischen Eichung. Be-
sonders gut 148t es sich bei Aufnahmen von Sonnenspektren an nicht zu kleinen
Instrumenten verwenden, bei denen ein Teil des Sonnenbildes die ganze Hohe
des Filters gleichmiBig beleuchtet. An dieser Stelle sind die verschiedenen
Arbeiten von M. G. J. MINNAERT4, MINNAERT und B. VAN ASSEXBERGH® und
MiINNAERT und G. F. W. MULDERS® zu nennen, simtlich Untersuchungen der
Fraunnorerschen Linien des Sonnenspektrums. In die Reihe dieser Utrechter
Arbeiten, die sich weitgehend auf die spektralphotometrischen Untersuchungen
von ORNSTEIN, BURGER u. a. stiitzen, gehért auch eine Untersuchung des Flash-
Spektrums von A. PANNEKOEK und M. G. J. MINNAERT?. In dhnlicher Weise
wie diese bestimmt W. GROTRIANS die Intensitit der Linien und des kontinuier-
lichen Spektrums der Korona. Zur Reduktion dienen ihm Vergleichsaufnahmen
des Sonnenspektrums, die unter Vorschaltung eines Stufenfilters mit dem gleichen
Spektrographen wie die Koronaspektren gewonnen sind. Zur Abschwichung
des Sonnenlichtes bei den Skalenaufnahmen werden nach dem Vorgang von
H. LupeEnNDORFF? diffuse Reflexion des Sonnenlichtes an einer Kreideplatte und
in den Strahlengang eingeschaltete Drahtgitter benutzt.

Auch fir die Photometrie von Sternspektren ist das Stufenfilter mehrfach
benutzt worden, hier stets beleuchtet von einer kiinstlichen Lichtquelle. So
verwendet E. G. WILLIAMS?® einen Spektrographen mit zwei parallelen, neben-
einanderliegenden Spalten. Auf den einen fillt das Sternlicht, auf den anderen,
vor dem das Stufenfilter befestigt ist, das diffuse Licht einer Lampe. Beide
Lichtwege sind voneinander getrennt, so da8 das Lampenspektrum gleichzeitig

1 Siehe dazu auch ORNSTEIN, MoLL, BURGER, Anm. 1, S. 52.
2 Z{Phys 58, S. 726 (1929); vgl. auch die Bemerkungen von H. KienNig, ZfAp 1,
S. 331 (1930).

83 ZfAp 1, S. 13 (1930); 4, S. 282 (1932). 4 7 f Phys 45, S. 610 (1927).
5 Z f Phys 53, S. 248 (1929). 6 ZiAp 1, S. 192 (1930).

7 Verh Akad Wetensch Amsterdam 13, Nr. 5 (1928).

z ZfAp 2, S. 106 (1931); 3, S. 199 (1931); 7, S. 26 (1933).

Sitzber Preu3 Akad Wiss Jahrg. 1925, S. 83.
Ann Sol Phys Obs Cambridge 2, S. 25 (1932).
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und durch entsprechende Wahl der Spaltbreite auch mit derselben Expositions-
zeit wie das Sternspektrum aufgenommen werden kann. Das Sternbild auf dem
Spalt ist durch eine Zylinderlinse verbreitert, muB aber trotzdem in Rektaszension
leicht hin und her gefiihrt werden.

Legt man das Stufenfilter direkt auf die zu eichende Platte und beleuchtet
es gleichmiBig mit einer kiinstlichen Lichtquelle, deren Licht man zuvor durch
passende Farbfilter hat gehen lassen, so kann man aus den erhaltenen Stufen
eine allerdings recht rohe Schwirzungskurve ableiten. Diese Anordnung wird
nach dem Vorbild von Ta. DuxuaM?! in Arbeiten von F.S. HocG? und Miss
E.T. R. WiLLiAMS3 benutzt.

53c. H. Kientes Anwendung des Stufenfilters zur Erzeugung abgestufter
kiinstlicher Sternspektra. H. KieNLE? macht den Versuch, die Schwéirzungs-
kurve auch bei Objektivprismenaufnahmen aus den Spektren einer Reihe von

Abb. 1. Anordnung zur Erzeugung kinstlicher Sternspektren. Meridianschnitt durch
Prismenkamera und Kollimator [aus ZfAp 1, S.16 (1930)].

kiinstlichen Sternen abzuleiten, deren Intensitaten in bekannter Weise abgestuft
sind. Die hierbei zu 16sende Aufgabe formuliert KienLE folgendermaBen: , Es
sollen mit dem gleichen Instrument und auf der gleichen Platte neben den Spek-
tren der Sterne cine Serie in bekannter Weise abgestufter Spektra einer kiinst-
lichen Lichtquelle erzeugt werden, so daf die Spektra der kiinstlichen Sterne
photographisch-photometrisch identisch mit denen der nattirlichen sind.”

Als kiinstliche Lichtquelle benutzt KIENLE eine Wolfram-Bandlampe, deren
Band durch ein Linsensystem auf ein Diaphragma abgebildet wird. Das Dia-
phragma bestcht aus einem Platin-Stufenfilter mit 10 Stufen der Breite 1,2 mm,
iiber das eine Kupferfolic mit 14 gleich groBen kreisrunden Léchern von 0,028 mm
Durchmesser in Abstinden von 1,2 mm gedeckt ist. Das Licht der Lampe geht
durch die beiden iuBersten Loécher auf beiden Seiten ungehindert hindurch,
wihrend es vor den mittleren 10 Lichern Platinschichten von verschiedener
Dicke durchlaufen muf3 und dadurch in Stufen von etwa je 0,4 GroBenklassen
abgeschwicht wird. Das ganze Diaphragma befindet sich in der Brennebene

1 Harv Bull 853 (1927); 858 (1928). 2 Harv Bull 859 (1928).

3 Pop Astr 36, S. 352 (1928); Harv Circ 348 (1929).

4 Gott Versff Heft 12 (1930) = Z{f Ap 1, S.13.
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eines aus einem Parabol- und einem Planspiegel bestehenden optischen Systems,
das das Licht der 14 kiinstlichen Sterne parallel macht und auf das Objektiv-
prisma des Fernrohrs wirft (siche Abb.1). KIENLE bezeichnet diese Anordnung
zur Erzeugung kiinstlicher Sterne als Kollimator, da sie zusammen mit der
Objektivprismenkamera einen vollstindigen Spektrographen ergibt. Das Brenn-
weitenverhiltnis von Kamera zu Kollimator ist 1 zu 2. Damit werden die Bilder
der kiinstlichen Sterne verkleinert, so daB ihre unverbreiterten Spektren die gleiche
Breite wie die entsprechenden der natiirlichen Sterne haben.

53d. Die Untersuchungen von C. D. Suane. C.D. SHANE! entwickelt eine
neuartige Methode, um die Konturen von Absorptionslinien mdglichst frei von
systematischen Fehlern zu bestimmen. Thre Anwendung setzt gréfere instru-
mentelle Mittel voraus und ist nicht ganz einfach, verspricht aber, wie ihre
Priifung an einigen Linien des Sonnenspektrums zeigt, unter diesen Voraus-
setzungen gute Erfolge. Fiir die Spektralaufnahmen benutzt SHANE den 30 Ful3-
Littrow-Spektrographen des Snow-Teleskopes auf dem Mt. Wilson. Vor diesen
Spektrographen schaltet er in den Lichtweg ein FABRY-PEROT-Etalon ein.
Die entstehenden Spektren sind dann von nahezu parabolischen Streifen durch-
zogen. Die Photometrierung dieser Streifen ergibt, wie die Theorie zeigt, bessere,
d. h. von systematischen Fehlern weitgehend freie Ergebnisse fiir die zu unter-
suchenden Linienkonturen als die gew6hnliche Methode, bei der diese in dem
normalen Spektrographenspektrum gemessen werden. Wie SHANE zeigt, setzt
seine Methode die Losung einer Integralgleichung erster Ordnung voraus, die
in mehreren Anniherungen erfolgen kann. Die photometrische Eichung der
Platten fiihrt er mit Hilfe eines photographischen Stufenkeils durch, der vor
den Spalt des Spektrographen gesetzt und von Sonnenlicht beleuchtet wird.

53 e. Die Benutzung der Polarisation im Spektrographen zur photometri-
schen Eichung. Zur Photometrie von Spaltspektrogrammen empfiehlt Y. Ouman®
die Benutzung eines Kalkspatkristalls, den er in den Spektrographen dicht hinter
den Spalt einbaut. Bei entsprechender Stellung des Kristalls werden von einer
solchen Apparatur von jedem Stern nicht cin, sondern wegen des ordentlichen
und auBerordentlichen Strahls zwei Spektren cntworfen. Da das Sternlicht
in jedem Spektrographen wegen der verschiedenen Reflexionen an den Prismen-
oberflichen verhiltnismaBig stark polarisiert wird, sind diese beiden Spektren
verschieden intensiv. Thre Helligkeitsdifferenz hiangt von dem benutzten Spektro-
graphen ab und ist fiir diesen konstant. Sie ist um so gréBer, je mehr Prismen
dieser besitzt. OumaN findet beispielsweise bei der Benutzung eines Prismas
dafiir den Wert 0™M,4, bei zwei Prismen 1m,5. Diese konstante GroBendifferenz
will OuMAN zur Platteneichung benutzen. Eine wesentliche Voraussetzung fiir
die Anwendbarkeit dieser Methode, die gleichzeitige Schirfe beider Spektren,
scheint bei der Benutzung eines lingeren Kollimators erfiillt zu sein. Bei einem
Dreiprismenspektrographen findet OnMAN eine leichte Abhingigkeit jener
GroBendifferenz von der Wellenldnge. Polarisationseffekte im Sternlicht selber,
die hier stérend wirken koénnten, haben sich bisher nicht nachweisen lassen.

55—56. Die Beobachtungen von W. M. H. Greaves, C. Davipson und
E. Martin.  Die spektralphotometrischen Untersuchungen mit dem Ziel der
Bestimmung eines absoluten Systems von Farbtemperaturen ausgewihlter
Standardsterne, iiber deren Anfinge BRILL bereits berichtet hat, sind von
W. M. H. Greaves, C. Davipson und E. MARTIN nach Vorausschickung weiterer
vorldufiger Resultatc® in einer gréleren Verdffentlichung zusammengefal3t

1 Lick Bull 16, S. 76 (1933). 2 Stockholm Medd Nr. 12 (1933).
8 MN 90, S.104 (1929). Die Ergcbnisse dieser Untersuchung werden von A. BRILL
[Z1fAp 3, S.373 (1931)] mit denjenigen von R. A. SamPsoN [M N 90, S. 636 (1930)] verglichen.
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worden!. Zu dieser Arbeit hat H. KIENLE? in einem ausfithrlichen Referat
kritische Bemerkungen publiziert.

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

Fiir die Ableitung der relativen Gradienten beschrinken sich die Green-
wicher Beobachter auf die Untersuchung der Intensitdtsverhidltnisse in zwei
weit auseinanderliegenden Gebieten im blauen (410 bis 450 gu) und roten (610
bis 640 uu) Teile des Spektrums. Die genauen Wellenldngen dieser MeBstellen
haben im Laufe der sechsjdhrigen Beobachtungszeit mehrfach, zumal nach dem
Umbau des Aufnahmeinstrumentes, gewechselt. Wihrend die Beobachter zu-
nichst fiir die Kamera ihres spaltlosen Spektrographen (s. BRILL) eine photo-
graphisch korrigierte Linse von 6 Zoll Offnung und 27 Zoll Brennweite verwenden,
ersetzen sie diese im Jahre 1928 zur Untersuchung eines groferen Wellenldngen-
bereiches durch einen Hohlspiegel von 7 Zoll Offnung und 35 Zoll Brennweite.
Mit dieser Anordnung haben die iiber den ganzen Bereich scharfen Spektren
von 2 3968 bis 16563 eine Linge von 3 cm.

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

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

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

Die gemessenen relativen Gradienten werden wegen des Einflusses der Ex-
tinktion um die Betrige AAsecz in der iiblichen Weise verbessert3.

Fiir den absoluten AnschluB3 ausgewihlter Sterne an eine irdische Licht-
quelle benutzen die Greenwicher Beobachter das durch passende Farbfilter

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

2V ]S 67, S 397 (1932).

3 Einwande von J. Duray [M N 91, S. 549 (1931)] gegen die Beriicksichtigung des
Einflusses der Extinktion werden von W. M. H. GREavEs [M N 91, S. 938 (1931)] mit Recht
zurlickgewiesen.
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hindurchgehende Licht eines Kodak-Azetylenbrenners, der in rund 180 m Ent-
fernung von dem Beobachtungsinstrument eine Blende von 2 mm Durchmesser
beleuchtet. Um die Strahlen dieses kiinstlichen Sternes parallel zu machen, wird
der Cassegrainspiegel entsprechend umjustiert. Bei allen absoluten Anschliissen
wird die photometrische Eichung der Platten durch Aufnahmen mit dem Hilfs-
spektrographen ausgefiihrt.

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

Fir die Reduktion der absoluten Anschliisse ist die genaue Bestimmung
der Temperatur des Kodak-Azetylenbrenners wesentlich. Wie die Greenwicher
Beobachter nachtriglich finden, zeigt der von ihnen verwandte Brenner gewisse
Abweichungen von der Norm und vor allem eine nicht vorhergesehene Abhingig-
keit der Flammentemperatur von dem wéihrend der Beobachtungszeit nicht
kontrollierten Druck in dem einhiillenden Zylinder. Aus diesen Griinden sind
die Ergebnisse des absoluten Anschlusses in dieser Arbeit verhiltnismifig un-
sicher.

W. M. H. Greaves, C. Davipsox und E. MarTix? erginzen ihre Unter-
suchungen iiber die Bestimmung des Nullpunktes der Sterntemperaturskala
durch eine weitere ausfiihrliche Arbeit, in der sie bei sorgfiltiger Diskussion
aller Fehlerquellen im wesentlichen die gleichen Methoden wie in der vorangehen-
den benutzen. Die Hauptabweichung der neuen Arbeit liegt in der Benutzung
einer Wolfram-Bandlampe an Stelle des wenig brauchbaren Azetylenbrenners
als irdischer Vergleichslichtquelle. Die Eichung dieser Lampe, d.h. die Be-
stimmung ihrer Temperatur bei bestimmter Stromstirke, ist im National Physical
Laboratory ausgefiihrt worden.

Die Beobachter nehmen auf jeder Platte neben dem Spektrum des Standard-
sternes dasjenige der Bandlampe, und zwar das letztere mit dem Hilfsspektro-
graphen, auf. Zur Untersuchung des Unterschieds in den optischen Wegen be-
nutzen sie den Azetylenbrenner, dessen Licht einmal aus 180 m Entfernung
mit dem Sternspektrographen, das andere Mal im Laboratorium mit dem Hilfs-
spektrographen photographiert wird. Bei diesem Verfahren wird die Brenner-
temperatur offenbar nur wihrend dieser beiden aufeinanderfolgenden Aufnahmen
und nicht mehr wihrend lingerer Zeit als konstant vorausgesetzt. Die Green-
wicher Beobachter wollen den absoluten Anschlu3 mit dieser Arbeit abschlieBen
und sich in Zukunft auf die Bestimmung relativer Anschliisse weiterer Sterne
an die von ihnen untersuchten Standardsterne beschrinken.

b6a. Die spektralphotometrischen Arbeiten der Goéttinger Sternwarte.
Im Jahre 1926 hat H. Kieni1E® ein umfangreiches Beobachtungsprogramm
mit dem Ziel der Bestimmung eines Fundamentalsystems von Sterntemperaturen
und dariiber hinaus der Feststellung der Abweichungen der Sternstrahlung
von der des schwarzen Korpers begonnen. Das Gottinger Programm umfalBt

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

2 MN 94, S. 488 (1934).

3 Gott Versff Heft 11 (1930) = Ges Wiss Gott Math Phys Klasse 1930, S. 90.
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30 gleichméBig tiber den Nordhimmel verteilte hellere Sterne aller Spektral-
klassen, deren Gradienten und spektrale Helligkeiten im ganzen zuginglichen
Spektralbereich untersucht werden sollen. Der erste Teil des Programms besteht
in dem Vergleich der ,,Fundamentalsterne’ untereinander, von denen jeder ein-
zelne an mindestens drei andere angeschlossen wird, der zweite Teil im AnschluBl
der Sterne an den schwarzen Koérper. Zur Erfassung eines moglichst groBen
Spektralbereiches werden drei Instrumente in den Dienst der Aufgabe gestelit.
Fiir den normalen photographischen Bereich (4 3500 bis 2 4900) wird ein U.V.-
Triplett (15:150 cm) in Verbindung mit einem Objektivprisma von 50° brechen-
dem Winkel benutzt. Die Aufnahmen erfolgen auf Filmen, die entsprechend der
Fokalkurve des Objektivs gekriimmt sind. Ein Spiegel (16:140 cm) in Ver-
bindung mit zwei Objektivprismen von 8°bzw. 12° liefert auf panchromatischen
Platten den Bereich von / 3500 bis etwa 2 7000. Fiir den kurzwelligen Teil des
Spektrums wird ein Quarzspektrograph an einem Spiegel (20:200 cm) verwandt.
Dieser zunichst versilberte Spiegel wurde spiter vernickelt, womit die kurz-
wellige Grenze bis zu 4 3000 vorgeschoben werden konnte. Die drei ineinander-
greifenden Instrumente zeigen keine merklichen systematischen Unterschiede
in den Beobachtungen.

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

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

Eine eingehende Darstellung der Vorarbeiten am U.V.-Triplett gibt
J. WEMPE!. Wesentlich fiir die Genauigkeit der Beobachtungen ist eine exakte
Bestimmung der Gitterkonstanten, die von WEMPE nach verschiedenen Methoden
durchgefithrt wird. Hierbei stellt sich heraus, daB nur die absolute Intensitits-
messung von Zentral- und Seitenbildern (Gitter im parallelen Strahlengang einer
kiinstlichen Lichtquelle) und die photographische Eichung nach HERTZSPRUNGS
Methode (Intensitdtsdifferenz zwischen Sternspektralaufnahmen ohne Gitter und
Beugungsspektren 1. Ordnung) zu einwandfreien Resultaten fithren. Die geo-
metrische Bestimmung der Gitterkonstanten, wozu WEMPE auch die Drehgitter-
methode von H. Bucerius? heranzieht, erweist sich als ebenso unzulinglich
wie die Benutzung von Blenden vor dem Gitter bzw. Objektiv. Die gefundene
Gitterkonstante ist unabhingig von der Wellenlinge.

Im zweiten Teil seiner Arbeit untersucht WEMPE die atmosphirischen Ein-
fliisse, insbesondere die Extinktion, zu deren Bestimmung er eine Reihe von
Aufnahmen in gréBeren Zenitdistanzen macht (die Temperaturanschliisse werden
nur in Zenitdistanzen kleiner als 25° angestellt). Es zeigen sich starke Schwan-
kungen des Wertes der Extinktion von Nacht zu Nacht? wie zu den verschiedenen

1 Gott Versff Heft 28 (1032) = Zf Ap 5, S. 154.

2 AN 247, S.361 (1933); vgl. auch die weiteren Arbeiten desselben Verfassers iiber
die Theorie des Objektivgitters: A N 246, S. 33 (1932); 248, S.201 (1933).

3 An dieser Stelle sei auch eine Arbeit von Fr. BECKER und N. Tapria [Z f Phys 58,
S. 742 (1929)] erwahnt, deren Autoren aus spektralphotometrischen Messungen im Sonnen-

spektrum fiir die Beobachtungsstation La Paz ein anomales Verhalten der Tageskurve
der Extinktion finden.

Handbuch der Astrophysik. VII. 5
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Jahreszeiten, die aber fiir die relativen Sternanschliisse keine wesentliche Fehler-
quelle bilden. Gefiahrlicher kann der EinfluB der Luftunruhe werden.

Dieselbe Triplettprismenkamera benutzt S. GUNTHER! zur Aufnahme der
Spektren von 95 Sternen frither Typen, in denen er die Intensititen der BALMER-
Linien und ihre Abhingigkeit von instrumentellen Einfliissen untersucht. Die
Reduktionsmethoden sind die gleichen wie im Temperaturprogramm, nur werden
die schwicheren Sterne ohne Gitter aufgenommen und ihre photometrische
Eichung aus Gitteraufnahmen heller Sterne auf derselben Platte abgeleitet.

Eine Spezialuntersuchung mit der Spiegel-Prismenkamera iiber die Inten-
sitdtsverteilung in den Spektren der helleren Plejadensterne hat H. STrass1?
verdffentlicht. Fiir die photometrische Eichung dienen ebenso wie bei GONTHER
Gitteraufnahmen hellerer Sterne, wahrend die schwicheren auf derselben Platte
ohne Gitter photographiert sind. Als eine wenig beachtete Fehlerquelle findet
StrassL eine von der Wellenldnge abhidngige zeitliche Verinderung der Platten-
empfindlichkeit wahrend der Aufnahme.

56b. Weitere spektralphotometrische Arbeiten mit Prisma und Gitter.
H. JensSex?® stellt fiir eine Untersuchung der Temperaturskalen der Fixsterne
ein Beobachtungsprogramm von 17 helleren Sternen aller Spektralklassen auf,
das in seiner Durchfithrung und Reduktion den Géttinger Arbeiten dhnlich ist.
Als Instrument benutzt er einen Spiegel (20:420 cm) mit einem 16°-Objektiv-
prisma + Gitter. Die Spektren werden mit Hilfe einer vor der Platte befindlichen
Zylinderlinse verbreitert.

Seine Beobachtungen, die sich etwa von 2 3600 bis 4 6500 erstrecken, werden
durch W. W. MorGAN und B. A. WooTEN*% bis zu 410000 ins ultrarote Gebiet
hinein ausgedehnt (Spiegel 15:150 cm mit 15 °-Prisma 4 Gitter).

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

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

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

Die gleiche Apparatur dient B. LixpDBLAD und E. STENQUIST® zu ihren
spektralphotometrischen Untersuchungen. In beiden Fillen wird ein Gitter mit
einem Durchmesser von 107 cm benutzt, das vor der Offnung des groBen Spiegels
angebracht ist.

Gott Veroff Heft 36 (1933) = Z{ Ap 7. S. 106.
Gott Verdff Heft 29 (1932) = Z f Ap 5, S.205.
AN 248, S.217 (1933).

Ap J 80, S.229 (1934).

Ann Bosscha Sterrew 5, Teil 1 (1931).

Medd Upsala Nr. 47/48 (1930).

Stockh Astr Iakt Undersékn 11, Nr. 10 (1933).
Stockh Astr Takt Undersékn 11, Nr. 12 (1934).
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61—66. Die spektralphotometrischen Beobachtungen von R. A. Sampson.
Die Untersuchungen von R. A. Sampsox iiber die effektiven Temperaturen
der Sterne sind bereits von BRILL ausfithrlich behandelt worden. Sie werden
von R. A.SampsonN! mit den gleichen spektralphotometrischen Methoden in
einer lingeren Arbeit weitergefithrt, die zugleich eine Zusammenstellung aller
seiner Beobachtungen von 1923 bis 1929 bringt. Die atmosphirische Extinktion
wird in der neuen Arbeit genauer als bisher beriicksichtigt, und es werden ihre
verbesserten Werte auch an die fritheren Beobachtungen angebracht.

66a. Die spektralphotometrischen Beobachtungen von N.W. Storer.
Die von N. W.STORER? bei seinen Untersuchungen iiber die Intensititsver-
teilung im kontinuierlichen Spektrum von Riesen- und Zwergsternen benutzte
spektralphotometrische Methode ist von A. BRILL® zusammen mit STORERs Be-
obachtungsergebnissen ausfiihrlich beschrieben worden, so dafl wir hier darauf
nicht weiter einzugehen brauchen. Dort sind auch die kritischen Bemerkungen
erwahnt, die H. Kiexrr? zu wesentlichen Punkten von STORERs Arbeit ge-
dubBert hat.

76. Die photometrische Eichung durch Abblenden des Objektivs. Die
Methode der Abblendung des Objektivs bringt es mit sich, daB die Skalen-
aufnahmen nacheinander gemacht werden miissen, durch instrumentelle oder
atmosphirische Anderungen also systematisch verfilscht werden konnen. Zur
Herabsetzung dieser Fehlerquelle sind moglichst kurze Expositionszeiten er-
wiinscht. Abgesehen von den durch die optischen Fehler des Objektivs oder
Spiegels bedingten Schwierigkeiten macht sich besonders bei unverbreiterten
Spektren die Anderung des Beugungsbildes bei Verdnderung der Objektivéffnung
storend bemerkbar. Die Reduktion der Beobachtungen ist von BRILL bereits
beschrieben worden.

Mit dem 24zolligen Spiegel der Harvard-Sternwarte in Verbindung mit einem
Objektivprisma untersucht B. P. GErRasMOVIC? das kontinuierliche Spektrum
frither Spektraltypen. Als Blende dient ihm eine runde Scheibe mit vier gleich
groBen, kreisfsrmigen Offnungen, die symmetrisch zum Mittelpunkt gelegen sind.
Durch Abdecken von ein, zwei oder drei Offnungen werden mit konstanter
Belichtungszeit von einem Standard-A0-Stern mehrere Expositionen gemacht,
neben die mit derselben Belichtungszeit die Spektren der zu untersuchenden
Sterne aufgenommen werden. Die atmosphérische Extinktion wird in der {iblichen
Weise beriicksichtigt.

In dhnlicher Weise bestimmt S. L. THORNDIKE® mit dem Crossley-Spiegel
der Lick-Sternwarte und einem Zweiprismen-Quarzspektrographen das Kontinu-
um frither Spektraltypen.

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

Miss C. H. PAYNE eicht einen Teil ihres Materials in Harv Repr 46 nach
der Abblendmethode8.

1 MN 90, S. 636 (1930). 2 Lick Bull 14, S. 41 (1929).

3 Vgl. den Artikel ,,Die Temperaturen der Fixsterne‘ in diesem Handbuch, der etwa
3 Jahre spater als die ,,Spektralphotometrie’” erschienen ist.

4+ Z{fAp 1, S. 332 (1930).

5 Harv Circ 339 (1929); s. auch B. P. GErasimMoviC¢ und C. H. Pay~NE, Harv Bull 866
(1929).

6 Lick Bull 17, S. 9 (1934). 7 ZfAp 3, S.354 (1931).

8 Vgl. zu dieser und den beiden folgenden Ziff. 77 und 77a auch das Buch von Miss
C. H. PavxE, The Stars of High Luminosity. Harv Obs Monogr Nr. 3 (1930).

5*
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T7. Die photometrische Eichung mit zwei oder mehr Sternen. Die photo-
metrische Eichung mit Sternen bekannter Helligkeit eignet sich vor allem zur
Reduktion von Objektivprismenaufnahmen, die urspriinglich fiir andere, etwa
fiir Durchmusterungszwecke bestimmt waren und keine Intensitatsskala tragen.

So beruhen die spektralphotometrischen Untersuchungen L. HUFNAGELs?
iiber Temperaturen von Riesen- und Zwergsternen auf Objektivprismenauf-
nahmen, die fiir den HExXRY DraPER-Katalog aufgenommen waren. Fiir die
Reduktion werden, wie bereits von BRILL ausfiihrlich beschrieben, die spektralen
Helligkeitsdifferenzen der auf der Platte vorhandenen AO0-Sterne gleich ihren
GroBendifferenzen gesetzt.

Hierher gehort auch eine Reihe weiterer spektralphotometrischer Arbeiten
der Harvard-Sternwarte von Miss C. H. PAYyNE?, F. S. HogG3 und Miss G. MAvUL-
BETSCH?, Untersuchungen des Kontinuums und der Kalziumlinien, deren Material
samtlich aus Objektivprismenaufnahmen besteht. Das Reduktionsverfahren ist
das gleiche, ebenso wie bei den Arbeiten Y. Onyaxs? iiber die Wasserstofflinien
der Plejaden- und Praesepesterne. Dieselbe Methode benutzen B. LINDBLAD
und E. STExQUIST® sowie J. M. RAMBERG? bei spektralphotometrischen Unter-
suchungen an Riesen- und Zwergsternen.

T7a. F. S. Hoces Eichung von Spaltspektrogrammen. Fast alle Spalt-
spektrogramme tragen neben dem Stern- ein Eisen- oder Titanvergleichsspektrum.
Die Intensititen der Linien dieser Vergleichsspektren lassen sich unter gewissen
Umstédnden theoretisch oder experimentell bestimmen. Sie liefern damit nach
F.S. HoGG#® eine Art photometrischer Skala zur Reduktion auch solcher Spalt-
spektrogramme, die von vornherein nicht fiir eine derartige Bearbeitung vor-
gesehen waren.

Die Intensititen der Emissionslinien eines Eisenbogenspektrums hingen
von den physikalischen Bedingungen ab, unter denen der Bogen brennt. Un-
abhingig von diesen sind nur die Intensitdtsverhdltnisse der Linien eines Multi-
pletts, bei denen sich wegen nahezu gleicher Anregungsspannung der Linien
auch der EinfluB etwaiger Selbstumkehr weniger bemerkbar macht. Hocc
benutzt deshalb nicht das ganze Eisen-Vergleichsspektrum, sondern nur die
Linien gewisser Multipletts, die zwischen 2 4000 und 2 5000 liegen. Ihre Inten-
sitdtsverhiltnisse entnimmt er den theoretischen Arbeiten von SOMMERFELD
und HONL und anderen, deren weitgehende Giiltigkeit durch R. FRERICHS?
experimentell bestitigt worden ist. Bestimmt man die Schwirzungen der ent-
sprechenden Linien auf der Platte, so liefert jedes Multiplett je nach der Anzahl
seiner Linien eine mehr oder weniger sichere Intensitdts-Schwirzungskurve,
gliltig fiir den Wellenldngenbereich, in dem es liegt. HocG kombiniert die Kurven
der einzelnen Multipletts (analog wie in Harv Circ 301) zu einer mittleren Schwir-
zungskurve, die wegen der groBeren Anzahl der Linien genauer bestimmt ist,
aber auch an der Vernachlissigung der Abhingigkeit der Gradation von der
Wellenlinge leidet.

Um zu priifen, inwieweit die verschiedenen Fehlerquellen (Ungenauigkeiten
der Intensitidtsformeln, Selbstumkehr, Blends und andere) die Anwendung dieser
Methode ermoglichen, benutzt HocG eine Laboratoriumsaufnahme, die neben
einem Eisenspektrum eine unabhingig aufkopierte photometrische Skala trigt.

1 Harv Circ 343 (1929); Harv Bull 874 (1930).

2 Harv Bull 848 (1927). 3 Harv Bull 859 (1928).

4 Harv Circ 360 (1931); 377 (1932). 5 Stockholm Medd 8 (1932); 10 (1932).
6 Stockh Astr Iakt Undersékn 11, Nr. 12 (1934).

7 Stockh Astr Iakt Undersskn 11, Nr. 13 (1934).

Harv Circ 337 (1929). ® Annd Phys 81, S. 807 (1926).

®
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Die Schwirzungskurven, einmal mit dieser Skala, das andere Mal aus den Inten-
sititen der Eisenlinien bestimmt, weichen nur wenig voneinander ab.

Bei der photometrischen Untersuchung von Sternspektren nach dieser
Methode ist zu bedenken, dal3 deren Belichtungszeit unter Umstinden mehr als
tausendmal ldnger als die des Eisen-Vergleichsspektrums ist. Nach einer Arbeit
von E. F. M. vax DER HELD und B. Baars!? sollen die Schwirzungskurven aber
jedenfalls bei den von ihnen untersuchten Platten und bei Verwendung von Rodinal-
entwickler 1:20 noch bei einem Belichtungsverhiltnis von 1:1000 parallel sein.

HocG untersucht nach der geschilderten Methode Linienkonturen von
Kalziumlinien in einigen Spaltspektrogrammen und findet gleiche Ergebnisse
wie bei Benutzung von geeichten Objektivprismenaufnahmen. In derselben
Weise bestimmt E. M. LiNDsAY? Linienkonturen aus Spektrogrammen der Vic-
toria-Sternwarte.

C. S. BEALs® schitzt bei Aufnahmen, die eine anderweitige Intensititsskala
tragen, den Fehler ab, den man bei der Benutzung einer aus zwei Eisenmultipletts
resultierenden mittleren Schwirzungskurve begeht. Er findet, daB die einzelne
Platte Fehler bis zu 50% geben kann, dal die Fehler im allgemeinen aber, be-
sonders bei Mittelung der Ergebnisse aus zwei oder mehr Platten, sehr viel kleiner
sind. Er benutzt HoGGs Methode zur Eichung von Spektren der Nova Cygni
und der Nova Aquilae.

P. C. KEENxaN? versucht, flir eine photometrische Skala die Intensititen
einer Reihe von Linien des Titan-Vergleichsspektrums zu benutzen. Diese be-
stimmt er nicht theoretisch, sondern experimentell mit Hilfe der auf den gleichen
Platten aufgenommenen Skala eines Réhrenphotometers. Mit Hilfe der Titan-
linienskala untersucht er Linienkonturen, deren Werte innerhalb von 15% mit
denjenigen aus geeichten Platten iibereinstimmen.

Hier soll noch eine Methode von Miss C. H. PAyNE? Erwihnung finden,
die bei der Bestimmung von Linienintensititen in ungeeichten Spektren groBerer
Dispersion von Nutzen sein kann. Man nimmt die zu untersuchenden Sterne mit
dem Objektivprisma auf, bestimmt nach einer passenden Methode die Intensititen
der in diesen Spektren vorhandenen Hauptlinien und benutzt diese dann zur
Intensitdtsbestimmung aller tibrigen Linien in den Spektren groBerer Dispersion.
Die Methode hat den Vorteil, daB3 die Resultate unabhingig von der benutzten
Platte sind, vorausgesetzt, daB3 die ,,Hauptlinien und die iibrigen Linien des
Sternspektrums dhnliche Konturen haben. Miss PAYNE untersucht auf diese
Weise z. B. das Spektrum von & Aurigae.

81—82. Die Fehlerquellen bei der Bestimmung von Linienintensitdten.
Die Untersuchung und Berticksichtigung der instrumentellen und anderen Fehler-
quellen wird in vielen, bereits genannten Arbeiten iiber Linienintensititen aus-
fithrlich beschrieben, denen wir hier nur noch einige spezielle hinzufiigen wollen.
L. S. OrxsTEIN und M. MINNAERT® behandeln den EinfluB des Spektrographen
und des zur Auswertung benutzten Mikrophotometers sowie der photographischen
Effekte auf die zu messenden Linienkonturen.

Fiir einen Gitterspektrographen untersucht J. A. CARROLL? theoretisch die
Abhingigkeit der Intensititsverteilung in einer Absorptionslinie, im besonderen
ihrer Restintensitdt von der begrenzten Auflésung des Gitters. Er findet eine
einfache Beziehung zur Ermittlung derjenigen Korrektionen, die man unter
Beriicksichtigung der Konstanten des benutzten Gitters an die beobachtete
Restintensitit anzubringen hat, um die wahre zu erhalten.

1 Z £ Phys 45, S. 364 (1927). 2 Harv Circ 368 (1931).

3 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 6, S. 95 (1934). 4 ApJ 73, S.118 (1931).
5 Harv Bull 855 (1928). 6 Z f Phys 43, S.404 (1927). 7 MN 88, S.154 (1927).
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Das durch Streuung an den verschiedenen Teilen des Spektrographen
(Prismen, Linsen, Wanden usw.) entstehende und sich den Linien iiberlagernde
kontinuierliche Streulicht kann die Restintensititen von Absorptionslinien stark
verfilschen. Bei der Untersuchung von Linien in einem begrenzten Spektral-
bereich 148t sich seine Intensitdt durch die Benutzung von Farbfiltern vor dem
Spalt des Spektrographen herabsetzen, mit denen man die nicht zu beobachtenden
Farbbereiche ausschaltet. Besser noch ist die Verwendung eines Monochromators
vor dem eigentlichen Hauptspektrographen, wie ihn R. O. REDpMmAN? fiir die
Beobachtung des Sonnenspektrums beschreibt und A. D. THACKERAY? in Ver-
bindung mit dem 21 FuB-Konkavgitter der Sternwarte Cambridge zur Bestim-
mung der Intensititen mehrerer FRAUNHOFERscher Linien anwendet.

Daf der EinfluB3 der Streuung in der Erdatmosphire auf die Struktur von
Sonnenlinien nur von sekundirer Bedeutung ist, zeigt H. BRUcCK3® durch die
Untersuchung der Konturen einiger FRAUNHOFERscher Linien und ihrer zeitlichen
Verianderlichkeit bei einer partiellen Sonnenfinsternis (Beobachtungen mit dem
Turmteleskop des Potsdamer Observatoriums).

Mehrfach ist darauf hingewiesen worden, dal die systematischen Ab-
weichungen zwischen den Ergebnissen verschiedener Beobachter bei der Unter-
suchung der Intensitit sowie der von der Auflésung der Apparatur unabhingigen
Gesamtabsorption von Linien durch die Unbestimmtheit des kontinuierlichen
Grundes bedingt sind. Miss E. T. R. WirLiams* weist darauf hin, daB diese Un-
bestimmtheit nicht nur bei den H- und K-Linien der spiten Typen auftritt, sich
vielmehr auch bei den Wasserstofflinien der A-Sterne bemerkbar macht, eine
Beobachtung, die C. T. ELvEY und O. STRUVE?® bestdtigen.

293 (1935). 3 ZfAp 1, S. 38 (1930).

1 MXN 935, S.290 (1933). 2 AIN 95, : ;
3 . 277 (1930).

1 Ap ] 72, S.127 (1930).



Band II.
Kapitel 3.
Kolorimetrie.

Von

H. voN KLiUBER-Potsdam.

Mit 9 Abbildungen.

Einleitung. Die Ermittlung von Farbenidquivalenten nimmt in der beob-
achtenden Astronomie cinen immer noch wachsenden Raum ein. Insbesondere
gewinnen alle Untersuchungen, bei denen es sich um ein gréBeres Sternmaterial
handelt, besondere Bedeutung durch die wichtigen Beitrige, die sie fiir zwei grund-
legende Probleme der astronomischen Forschung liefern. Es ist dies einmal die
Frage nach der Verteilung der Spektren bzw. Temperaturen im Aufbau des
Sternsystems und zum anderen die nach dem Vorhandensein einer interstellaren
Absorption. Mag cs sich nun um eine lokale oder um eine allgemeine interstellare
Absorption handeln, in jedem Falle ist der letztere Punkt kosmologisch von
besonderer Wichtigkeit. Daneben geben die Farbenindizes geniherte Intensitits-
Werte fiir gewisse Wellenlingengebiete in den Sternspektren. Wesentlich ist
schlicBlich auch dic Weiterentwicklung der Methodik so weit, da mit einer
gewissen Sicherheit absolute Helligkeiten der Sterne ermittelt werden konnen.

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

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

Das nachfolgende wird sich darum in Ubereinstimmung mit dem be-
schrinkten Raum hauptsichlich referierend auf die wesentlichsten Arbeiten zur
Kolorimetrie aus den letzten Jahren zu beschrinken haben, ohne indessen dabei
Vollstandigkeit beanspruchen zu kénnen. Zahlreiche kolorimetrische Arbeiten,
deren Ziel im besonderen in der Materialbeschaffung zu sehen ist, gehéren nicht
in den Rahmen dieser Darstellung.

b) Die Bestimmung der verschiedenen Arten von
Farbendquivalenten.

4. Monochromatische Farbeniquivalente. Effektive und extreme Wellen-
lingen. Eine ausfiihrliche und kritische Arbeit zur Bestimmung von Farben-
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dquivalenten nach der Methode der effektiven Wellenlingen hat R. CHERUBIM!
versffentlicht. Die Wichtigkeit der Farbenkurve des benutzten Instrumentes
und der Beriicksichtigung der Plattensorte geht daraus aufs neue hervor. Manche
Refraktoren sind durchaus ungeeignet, andererseits konnen durch geeignete
Wahl der Plattenempfindlichkeit selbst ungecignete Instrumente noch brauchbar
gemacht werden. Der Zusammenhang zwischen den Ao und dem Spektral-
typus (Abb. 1 und 2) ist natiirlich im allgemeinen nicht ganz einfach, da beiden
Systemen ja sehr verschiedene Definitionen zugrunde liegen2. Insbesondere

werden die Spektraltypen A und F nur .

schwer unterscheidbar, die Trennung 4}4} , .
der Typen bei K gelingt dagegen in der
Regel recht gut. Viel giinstiger werden i7
natiirlich die Beziehungen zwischen /
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Abb. 2. Zusammenhang zwischen Spektral-

Abb. 1. Zusammenhang zwischen Spektral-
typus (DRAPER) und Ay fiir einige Reflek-

typus (DRAPER) und A fiir einige Refrak-
toren: I DoorN, BAN 4, S.115 (1927).
Aus 140 Sternen. I BaLaNowsKy, Poulkovo
Bull 10, Nr. 94, S.7 (1924). Aus 75 Sterncn.
IIT LinpBLAD, Ark Mat Astr Fys 13, Nr. 26
(1918). Aus 58 Sternen. I/ BERGSTRAND,
Jub Nr. AN 1921. Aus43Sternen. V COLLIN-
DER, Ark Mat Astr Fys 19B, Nr. 11 (1920).
Aus 32 Sternen. {Nach Veroff Sternw Gottin-

toren: I GReEENWICH, F. Dyson 1926. Aus
864 Sternen. Il IBERGSTRAND, Nova Acta
Upsal (IV) 2, Nr. 4 (1909). Aus 92 Sternen.
111 WorF, AN 213, S.49 (1921); 219, S.109
(1923). Aus 39 Sternen. IV HERTZSPRUNG,
ApJ 42,8 111 (1915). Aus 24 Zwergsternen.
V HrrTzsPrUNG, Mem Acad Copenhague
(VIII) 4, Nr.4 (1923). Aus 139Plejadenster-

gen NT1.9 (1929).] nen. [Nach Verdff Sternw Gott Nr. 9 (1929).]
den .y und den normalen Farbenindizes oder den reziproken Temperaturen,
fiir deren gendherte Ermittlung in groBem Umfange sie eine durchaus brauch-
bare Methode darstellen. Dall beispielsweise gewisse Absorptionsbanden in den
Sternspektren bereits merkliche Anderungen im Farbenindex und in den A
verursachen koénnen, ist ohne weiteres einzusehen3,

In jedem Falle ist der Anschluf} an eine Normalsequenz nétig; dic seinerzeit
von BERGSTRAND-ROSENBERG* dafiir vorgeschlagene Sternsequenz ist inzwischen
von einer Reihe verschiedener Beobachter und mit sehr verschiedenen Instru-

1 Veroff Univ-Sternw Gott Heft 9 (1929). Dasclbst ausfiithrliche Literatur.
2 E. HERTZSPRUNG, B AN 4, S. 95 (1927).

3 C. H. PaAYyNE u. P. TEN BrUGGENCATE, Harv Bull Nr. 876 (1930).

4 AN 215, S. 447 (1922).
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menten durchbeobachtet und vermessen worden. Eine gemeinsame Bearbeitung
hat sie von W. FUHRER! erfahren, der auch die im allgemeinen quadratischen
Beziehungen zwischen den einzelnen Systemen aufgestellt hat. Auch N.W. Doorn2
bestimmte die /ey einer gréBeren Zahl nordpolnaher Sterne und stellte formel-
miflige Beziehungen zu anderen Farbsystemen auf.

Wie weit die sehr interessante Unterscheidung der absoluten Helligkeiten
durch effektive Wellenlingen moglich ist, hat noch einmal J. BALANOWSKY3
untersucht. Ahnlich wie schon LixpBLAD? findet er, daB der Anderung der
absoluten Helligkeit um eine GréBenklasse eine Anderung der Z.; um etwa
0,8 e entspricht; nach den spiteren Spektraltypen hin wird der Effekt etwas
grofer. Bedenkt man die zahlreichen Fehlerquellen dieser an sich weit mehr
fiir summarische Untersuchungen geeigneten Methode, so sind auf diesem Wege
keine sehr zuverldssigen Resultate zu erwarten.

DaB allerlei atmosphirische Einfliisse recht merkliche Verfilschungen der
et verursachen konnen, bemerkten schon K. LunDuMaArRk und W. J. LuyTex?
und die Greenwicher Beobachter C.R.DavipsoNn und E. MarTING. A, ROBB?
konnte solche Wirkungen ebenfalls bestdtigen. Systematische Untersuchungen
in dieser Richtung hat insbesondere V. OBERGUGGENBERGER® angestellt, der
gleichzeitig zur Erzielung gréBerer Genauigkeit bei der Vermessung den be-
achtlichen Vorschlag macht, das Heliometerprinzip auf das zu verwendende
MeBmikroskop anzuwenden®. Der M.F. des Mittels bei seinen Untersuchungen
erreicht bei einem B-Stern 49 A, fiir einen K-Stern =10 A, wenn auch einzelne
Messungen oder Mefigruppen 6fter viel genauer ausfallen. Ein Temperatureffekt
ist zweifellos vorhanden, ebenso naturgemiB ein rétender Einflull bei zunehmen-
der Zenitdistanz®, wihrend andererseits der von VALLIN und K. E. LUNDMARK
und den Greenwicher Beobachtern bemerkte ,,Fogging effect” (Einflul der Luft-
feuchtigkeit) nicht sichergestellt werden konnte.

Die naheliegende Anwendung des lichtelektrischen Registrierphotometers
auf die Vermessung der Ao hat A, H. FARNSWORTH!! unternommen. Ihre
Messungen zeigen keine Abhingigkeit der /e von der Belichtungszeit, die
maximale Schwirzung bleibt am gleichen Ort der Platte, wie dies schon G. EBER-
HARD!?2 bemerkte. Diese Vermessungsart diirfte fiir die Untersuchung von
Temperaturschwankungen einzelner Objekte vielleicht Erfolg ergeben.

5. Dichromatische Farbendquivalente: Farbenindizes und Verwandtes.
Eine Kombination von Objektivgitter mit verschiedenen Filtern hat C. H. PAYNE!?
versucht. Auf der Platte entstehen dann je nach der Filterkombination in den
verschiedenen Ordnungen der Beugungsspektra Bilder aus mehr oder minder
eng begrenzten Spektralgebieten, die sich gut in eine Vergleichsskala einordnen
lassen und Material flir ein nach Wellenldngen wohldefiniertes Farbsystem geben,
das an andere Systeme anschluBfahig ist!4.

Natiirlich kénnen auch Methoden, die der eigentlichen Spektralphotometrie
unmittelbar nahestehen, zur Ableitung von Farbwerten benutzt werden, indem
gewisse Teile oder Linien des Sternspektrums als Farbidquivalente benutzt

AN 247, S.73 (1932); 248, S.17 (1933).

0 =

B AN 4, S.115 (1927). 3 AN 226, S. 394 (1925). 4 Ap J 49, S. 289 (1919).
5 MN 82, S.495 (1922). S M N 84, S. 425 (1924). T Ap J 65, S. 315 (1927).
8

Mitt Sternw Innsbruck Nr. 5 (1931) = Sitzber Wiener Akad Wiss ITa 140, Heft 3/4 (1931).
9 Z fInstrk 55, S. 75 (1935).
10 V. OBERGUGGENBERGER, Mitt Sternw Innsbruck Nr. 7 (1934) = Sitzber Wiener Akad
Wiss IIa 143, Heft 1/2 (1934).
11 Publ A SP Bd. 43, S. 340 (1931); Lick Bull 16, S. 145 (1933).
12 Seeliger-Festschr. S. 44. Berlin: Julius Springer 1924.
13 Harv Ann 89, S. 44 (1932). 14 C. H. Pavy~E, Harv Bull 892, S. 7 (1933).
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werden. Die Definition des so erhaltenen Farbwertes ist hinsichtlich seiner
Wellenlinge in solchen Fillen besonders gut. Einen Farb- bzw. Temperaturindex
auf derartigem, schon mehr spektralphotometrischem Wege hat E. T. R. WIL-
L1ams? fiir die Typen von B8 bis F0 abgeleitet durch Messung der totalen Energie-
absorption in der K-Linie des Ca*. Ebenfalls spektralphotometrisch aus zwei
verschiedenen Wellenlingengebieten im Spektrum bestimmte Y. OHmAN2
Farbenindizes.

Die Ermittlung von Farbenindizes von extragalaktischen Nebeln erfordert
im allgemeinen besondere Vorkehrungen, da diese Gebilde h&ufig nicht stern-
dhnlich genug aussehen, um ohne weiteres mit richtigen Sternbildchen verglichen
werden zu kénnen. Es sind bisher nur wenige Messungen bekanntgeworden.
E. F. CARPENTER® hat derartige Farbenindizes zu ermitteln versucht, wobeil
vor der photographischen Platte eine Glasplatte von geeigneter Dicke mit einem
Loch darin angebracht war. Das Bild des Nebels fillt dabei durch das Loch
der Glasplatte, die umgebenden Sterne werden zu nebeldhnlichen extrafokalen
Bildern, so daB eine unmittelbare Vergleichsmoglichkeit besteht.

Auch an dem (kontinuierlichen) Plejadennebel wurden Farbbestimmungen
versucht mit dem speziellen Ziel, Aussagen iiber die Art der Lichtreflexion an
den Partikeln des Nebels machen zu konnen. Es konnten aber hier noch regulire
Aufnahmen mit Spaltspektrographen gemacht werden®.

Die schon frither von G. A. TicHorF und N. TaMym angegebene Methode
der Bestimmung von Farbenindizes, die neuerdings auch von A. WALLENQUIST?
angewandt wurde, ist von H. NOBEL® in etwas abgednderter Form ausgebaut
worden. Ein Halbgitter vor dem Objektiv diente dabei zur Ermittlung der
Intensitdtsskala.

Eine Methode, gleichzeitig durch eine einzige Aufnahme ,,blaue und ,,gelbe"
Bilder eines jeden Feldsternes zu erhalten, hat H. ROSENBERG angegeben; sie
wurde mit Erfolg von W. FUHRER? praktisch erprobt. In einigem Abstand von
der in der Bildebene eines Reflektors liegenden Aufnahmeplatte lag ein Doppel-
filter in Form zweier mit den brechenden Kanten aneinanderliegender Prismen
von sehr kleinem brechenden Winkel und zu vernachldssigender Dispersion.
Das eine Prisma ist als Blau-, das andere als Gelbfilter gefarbt. Auf der photo-
graphischen Platte entstehen dann von jedem Stern dicht nebeneinander ein
,,blaues” und ein ,,gelbes“ Sternbildchen, die beide in bekannter Weise aus-
photometriert werden kénnen. Die Methode eignet sich wegen der sekundiren
Spektren der Objektive fiir Refraktoren weniger gut; auch sollte nur dicht an
der optischen Achse gearbeitet werden.

Uberlegungen iiber die Eignung eines Objektivprismas fiir Ableitung von
Farbeniquivalenten hat auch P. Rossier® verdffentlicht.

Eine zunichst vielversprechende Methode zur Ermittlung von Farbenindizes
unter Benutzung zweier Filter hat R. J. TROUMPLER? vorgeschlagen. Sie wird
hiufig als Halbfiltermethode bezeichnet. Unmittelbar vor die photographische
Platte wird ein Filter gesetzt, dessen eine Hilfte fiir violettes, dessen andere
Hailfte fiir gelbes Licht durchlissig ist. Auf der photographischen Platte ent-
spricht dann die eine Hilfte des Sternfeldes einer Aufnahme mit Violettfilter,
die andere Hilfte einer solchen mit Gelbfilter. Die Aufnahme wird nach Drehen
Harv Repr 62 (1929).

Ark Mat Astr Fys 20A, Nr. 23 (1927) = Medd Upsala Nr. 33 (1927).

Publ ASP 43, S. 294 (1931); auch E. HUBBLE, Ap J 76, S. 44 (1932).

O. Struvg, C.T. ELVEY u. P. C. KEENAN, Ap J 77, S.274 (1933).

Ann Bosscha-Sterrenwacht 3, S. 3 (1931).

Diss. Leipzig 1934. 7 Diss. Kiel 1929; AN 247, S. 73 (1932).
Publ Obs Genf 25, S. 17 (1934). 9 Lick Bull 14, S. 89 (1929).
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des Filters um 180 Grad wiederholt, so dafl von jedem Stern je ein Bild durch
jede der beiden Filterhdlften entsteht. Beide Aufnahmen sind voneinander
unabhingig und kénnen sogar in ganz verschiedenen Nichten und auf ver-
schiedenen Platten gemacht werden. Zur Reduktion auf GréBenklassen mufl
eine Sequenz von Helligkeiten in dem zu untersuchenden Felde bekannt sein,
die man im allgemeinen durch Ubertragung einer Normalsequenz in der gewohn-
lichen Weise erlangen kann. Man kann die Ubertragung ohne Filter herstellen
und damit wesentlich an Zeit und Sicherheit gewinnen, mufl dann aber die
Farbengleichung zwischen dem benutzten Violettfilter und dem internationalen
System gesondert bestimmen. Die Schwirzungskurve fiir die ,,blauen® Bilder
ist dann aus den bekannten photographischen GréBen gegeben. Da aber bekannt-
lich zufolge des sog. Purkinje-Effektes die Gradation der photographischen
Platte von der Wellenlinge abhédngt, gilt fiir die ,,gelben‘* Bilder ein etwas anderes
Schwirzungsgesetz. Die ,,gelben’ Bilder werden mit der bisher allein bekannten
Schwirzungskurve der ,,blaven’ Bilder reduziert, und die Ergebnisse miissen
nun um einen noch zu bestimmenden Betrag wegen des PURKINJE-Effektes
korrigiert werden. Die Methode bestimmt diese notwendige Korrektion durch
zwei zusitzliche, verschieden lange Aufnahmen. Hierin ist jedoch die Voraussetzung
enthalten, da3 die Korrektion nur von der Schwirzung abhingig sei, unabhingig
von der diese erzeugenden Kombination von Intensitit und Belichtungszeit.
Denn schreibt man die Schwirzungsfunktion, ohne sich auf die Form im iibrigen
irgendwie festzulegen, etwa in der ScHWARzsSCHILDschen Form, so gilt

m = ¢ (S) + my + 2,5 plogt,

wo S die Schwirzung und p der wohlbekannte SCHWARZSCHILDsche Exponent ist.
Wesentlich fiir die Brauchbarkeit der Methode ist es, daB3 $ unabhingig von
der Wellenlinge sei; ist diese Voraussetzung nicht erfiillt, so tritt auBer der
Purkinje-Korrektion noch eine weitere Korrektion auf, die ihrerseits nicht nur
von der Schwirzung, sondern auch von der Belichtungszeit abhingt. Sie kann
alsdann aber offenbar nicht mehr aus Aufnahmen mit verschieden langen Be-
lichtungszeiten abgeleitet werden!. Wenn, wie das gewshnlich der Fall ist,
mehrere GroBenklassen zu tiberbriicken sind, muB3 die Konstanz von ¢ fiir beide
Farbengebiete eine sehr groBe sein, zum Beispiel fiir den bei C. J. KRIEGER?
praktisch vorkommenden Fall mindestens 1%. Neuere Untersuchungen lassen
kaum cinen Zwecifel, daBl das Verhalten von 4 zum mindesten von Fall zu Fall
besonders untersucht werden muf3.

In verbesserter Form ist die Zweifiltermethode nach einem Vorschlag von
R. J. TrUMPLER durch R. S. Zuc* ausgebaut worden. Das Sternfeld wird dabei
aufgenommen cinmal durch ein Rotfilter und einmal davon unabhingig durch
ein Blaufilter. Zusitzlich werden alsdann noch vier Aufnahmen des Feldes
hergestellt mit cinem speziell kombinierten Vierfachfilter, das zwischen jeder
Aufnahme um 90 Grad gedreht wird. Dieses kombinierte Filter von quadratischer
Form besteht aus dem schon oben beschriebenen Doppelfilter (Halbfilter), bei
dem also cin Blau- und ein Rotfilter in der Plattenmitte zusammenstofen, iiber
das ein zweites Neutralfilter von der halben Groe des Quadrates so gelegt ist,
dal es gleichzeitig eine Hilfte des Blau- und eine Hilfte des Rotfilters bedeckt.
Ein durchsichtiger Glasstreifen auf dem iibrigen, nicht von diesem Necutralfilter
bedeckten Filterteil sorgt dafiir, daBl der optische Lichtweg an allen Stellen dieses

1 J.WemrE, VJS 67, S. 414 (1932). % Lick Bull 14, S.95 (1929).

3 N. W. SToRrER, Lick Bull 14, S. 41 (1929); dagegen H. K1ENLE, Z £ Ap 1, S. 332 (1930);
auch A. HNAaTEK, Z fwiss Photogr 22, S. 177 (1923); R.Witpt, Z{f Ap 3, S.386 (1931).

4 Lick Bull 16, S. 119 (1933).
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kombinierten Vierfachfilters gleich ist. Bei jeder der vier Aufnahmen mit diesem
Filter wird also je ein Viertel des Sternfeldes durch ein Blau- bzw. Rotfilter
aufgenommen, dic beiden anderen Viertel gleichzeitig durch je ein gleiches Blau-
und Rotfilter plus dem Neutralfilter. Durch die vierfache Drehung des Filters
wird jeder Feldstern mit jeder Iilterkombination je einmal aufgenommen. Die
Abschwiichung durch das Neutralfilter ist bekannt und die beziiglichen Schwiir-
zungskurven konnen damit in der bekannten Weise gewonnen werden.

Die steigende Bedcutung umfangreicher Farbenindexdurchmusterungen
und ihre Beziehung zur Untersuchung der Sternstrahlung und der interstellaren
Absorption?® erfordern tiberhaupt immer genauere Beriicksichtigung der photo-
graphischen und optischen Empfindlichkeitsverhiltnisse, die dem betreffenden
System zugrunde liegen. Auf die Bedeutung der Empfindlichkeitsfunktion hat

insbesondere H. KIENLE?

my 1P I8 b Z . . .
J/ \'/ hingewiesen. Wir repro-
00 7 - Y ; duzicren hier die Abb. 3
1/ A ) O / \ 1 als cin Beispiel fir
&0 iy ,/ iy S = \ - .4 die immerhin nicht un-
ii | ] /! N, \\)/ / \\ \ | betrichtlichen  Unter-
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ParxnursT, B Eastman Supersensitive + etwa 5cm UV-Glas 1650/1/1, fiirdie BALMER-
III?CE Brirr, I Eastman 33 - etwa ]1 Slcn}l1 ge\éviihnlit"lz‘s Glas,  gserie E. G. WILLIAMSS.
astman 40 4 ctwa 15 cm gewdhnliches Glas, J East- : , 5 et
man 33 - 10cm UV-Glas, I7U Eastman 40 - 10 cm UV-Glas. NICht. zu ) Ve}rlnac'hllé;‘LSS;l
[Nach ZfAp 2, S.95 (1931).] gen 1st auch vielfac
die Reduktion wegen

kontinuierlicher Wasserstoffabsorption, fiir die Material durch C.-S.Y#® und
B. G. Karrov? geliefert wird.

Die Wichtigkeit der Kenntnis der Empfindlichkeit der jeweils benutzten
photographischen Emulsion ist augenfillig®. Die meist angegebenen Empfind-
lichkeiten der Emulsioncen sind insofern leicht irrefithrend, weil sie sich in der
Regel auf Laboratoriumslichtquellen beziehen, deren spcktrale Energicverteilung
von derjenigen astronomischer Lichtquellen betrichtlich abzuweichen pflegt.
Auf wichtige, noch laufende Untersuchungen in den Laboratorien der groBen
photographischen Firmen, so unter anderen der Agfa und der Eastman Kodak Co.,

sei besonders hingewicsen®. Die Empfindlichkeitswerte einer Anzahl von Platten

1 Z.B. W.GLEISSBERG, AN 249, S. 373 (1933). Dasclbst Literatur.

2 Z{fAp 2, S.95 (1931).

3 Vgl. hierselbst Kapitel ,,Die Temperaturen der Fixsternc', Nachtrag, Ziff. 19, 20 und 27.

4 MN 94, S. 642 (1934). 5 ApJ 79, S. 280 (1934). 6 LickBull 12, S.104 (1926).

? LickBull 16, $.159 (1934). & Vgl. R. WiLpT, Photogr Korr 69, Nr. 6 (1933).

? Vgl. Arbeiten im J Opt Soc Amer. Ferner: Monographs on the Theory of Photography
from the Kodak Research Laboratories. New York: Rochester 1921ff; Verdfientlichungen der
wissenschaftlichen Zentrallaboratorien der photographischen Abteilung, Agfa. lLeipzig:
Hirzel 19301f.
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gibt nach cigenen Untersuchungen J. STOBBE?; da sie fiir alle Arten von Farben-
indexbestimmungen wichtig sind, geben wir hier in Abb. 4 und 5 einige Resultate
wicder. Besonders hingewiesen sei in diesem Zusammenhang noch auf eine
Untersuchung von U. Scumiz-

Ny, Y
SCHECK?, der einc betricht- ¢
liche Anzahl handelsiiblicher d7
Platten in #dhnlicher Weise
untersucht hat und Gradienten A
und Farbenempfindlichkeiten 7 l
mitteilt, Werte, denen aller- l ¥
dings zunichst nur ein allge- 1y
mein orienticrender Charakter
zukommt. Von den speziell 7z " 7 7 o

in amerikanischen Arbeiten
viel verwandten Eastman-  app 4 Relative Empfindlichkeiten einiger photo-
Emulsionen reproduzieren wir  graphischer Platten: 4 Imperial 1200; B Agfa Astro;
hier cbenfalls cinige relative  C Agfa Isochrom; D Voigtlander Illustra; E Eisen-

Al ; berger Ultra Rapid; F Kranseder Reform; G Agfa
EmphndhChkelte.n (Abb' 6) Aerochrom; H Herzog Ortho-Isodux; J Matter Ultra
Der photographischen Indu- Rapid. [Nach AN 251, S. 6% (1933).]

strie ist es in den letzten

Jahren gelungen, Emulsionen mit spezicllen Empfindlichkeitsbereichen in prak-
tisch allen erwiinschten Wellenlingengebieten herzustellen. Wir reproduzieren
hier als Beispiel eine entsprechende Zusammenstellung der Eastman Kodak
Comp.? (Abb. 7); in dhnlicher Weise werden Spezialemulsionen heutzutage von

o

Lt

~

y’
i@l

~/log £
FEEREEEERTLES]
(”-—$

Y
s
o
%ll

den meisten groBeren
photographischen Firmen, —— a_| i
in Deutschland speziell ;§ ﬂ i
auch von der Agfa?, her- /fM\\ ]
gestellt. ? ]
Ganz dhnlich ist auch ]\\\ J)/_\ -
die optische Industrie in | A ‘\/'\
der Lage, spezielle Glas-
filter fur fast belicbige « £ ==
Wellenlangengebiete  zu t I
liefern, dic in Verbin- w0 #0 50 50 60 60 70 B0 0 650 I0mu
dung mit einer gecigneten _ A ‘
Plattcerauben,sich prak- 4015 Fsfve Empindicticien e protograpticher
tl'SCh jeder beliebigen spe- ot g5 d AgfaInfrarot Rapid 730; ¢ AgfaInfrarot Rapid 810.
ziellen Aufgabe bei der [Nach AN 251, S.65 (1933).]
Bestimmung von Farben-
indizes anzupassen. Ausfithrliche derartige Filterkataloge sind verdffentlicht
u.a. von dem Jenaer Glaswerk Schott und Gen.’. In amerikanischen Arbeiten
werden in der Regel dic bewihrten Wratten-Filter verwandt.
Uber dic immer mehr zur Anwendung gelangenden Neutralfilter aus auf-
gestdaubtem Platin berichtet u. a. H. KIgNLE®,

1 AN 251, S.65 (1933); auch M. Bz, Phys Z 34, S.200 (1933); J. EGGERT,
Z f techn Phys 14, S. 177 (1933).

? Jahresber d Abt f Luftbildwesen d D V L., Berlin 1930, S. 509.

3 Eastman Kodak Company, Photographic Plates for Use in Spectroscopy and
Astronomy. Rochester-New York 1933.

4 H. K. WeicHMANN, Z f wiss Photogr 34, S. 136 (1935),

5 Jenaer I'arb- und IMiltergliaser. Jena: Jenaer Glaswerk, Schott u. Gen.

S Z1fAp 4, S.282 (1932).
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Fiir eine sorgsame Reduktion und Auswertung von IFarbenindexbestim-
mungen ist schliefflich auch die Kenntnis der Durchlassigkeit der jeweils be-
nutzten optischen Systeme von
Wichtigkeit. Im Einzelfalle wird
haufig eine besondere Untersu-
chung nétig sein. In der Literatur
sind solche Durchlissigkeitswerte
nur sehr selten verodffentlicht wor-
den. Man wird sich hiufig darauf
beschranken miissen, allgemeine
Durchschnittswerte anzunehmen.
Alles erreichbare Material ist hier-
fiir gesammelt und zusammen-
gestellt in den Glastechnischen

Tabellenl.
Bei der Verwendung von
200 300 %00 500 600 7omu Reflexionsspiegeln ist insbeson-
A— dere die selektive Absorption der

Abb. 6. Relative Empfindlichkeiten einiger Eastman-  Reflexionsschicht zu beriicksich-
Platten: ¢ Eastman 50; b Eastman-.40 (ihnlich . . . O .
fritherer Seed 27); ¢ Eastman 33; 4 Eastman tlg,en' Dle,bISher iiblichen Silber-
Process. (Nach Versff Eastman Kodak Comp 1933.) spiegel zelgen SChf)n bald n_aCh
dem Versilbern eine merkliche

Veranderung und ein allmahliches Absinken ihres Reflexionsvermégens, dessen
Riickgang 20 und mehr Prozent erreichen kann. Die schon seit einiger Zeit
von Dr. HocHHEIM in
den Laboratorien der
I. G. Farbenindustrie
in Ludwigshafen her-
gestellten und &hnlich
neuerdings auch in Ame-
rika verwandten auler-
ordentlich haltbaren
Reflexionsschichten aus
einer im Hochvakuum
aufgebrachten  Alumi-
niumlegierung an Stelle
der bisher iiblichen Sil-
berbelegung haben ein
auBerordentlich hohes
und vom Rot bis ins
Ultraviolett sehr gleich-

e - miBiges Reflexionsver-
Abb. 7. Empfindlichkeitsbereiche ciniger Eastman-Platten. -~ 2 zeiot
Spezielle Empfindlichkeit voll geschwiarzt. (Nach Verdff mogen®.  Abb. 8 &

Eastman Kodak Comp 1933.) einige durchschnittliche

Reflexionsvermégen® im
Vergleich zum menschlichen Auge, zur photographischen Platte und zur
atmosphirischen Durchldssigkeit.

1 W.Errer, M. Prrant u. K.ScHEEL, Glastechnische Tabellen. Berlin: Julius Springer
1932.

? J. StroNG, E. PETTIT u. W. H. WRIGHT, Publ AS P 46, S. 18, 27, 32 (1934); M. L.
HuMmasoN, Publ ASP 47, S. 81 (1935).

3 Nach E. PerrIiT, Publ ASP 46, S. 27 (1934); R. C. WiLriams u. G. S. SABINE, Ap ]
77, S.316 (1933); E. HacEn u. H. RuseExs, Ann d Phys 1900 ff.
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Noch in voller technischer Entwicklung begriffen ist das Gebiet der Photo-
zellen, von denen nach bevorstehender Vervollkommnung auch die beobachtende
Astrophysik noch viel erwarten darf. Die Verwendung lichtelektrischer Metho-
den hat schon in den letzten Jahren betrichtlich Eingang in die Astronomie
gefunden?.

Es scheint, daf3 die Verwendung der sog. Widerstandszellen? (Selen, Thal-
lium), deren maximale Empfindlichkeiten weit im Roten oder Ultraroten liegen,
aus mancherlei Griinden, unter denen Trigheit, Ermiidungserscheinungen und
Temperaturempfindlichkeit erwihnt werden mogen, fiir die Astrophysik keine
groBere Bedeutung cr-

langen wird. w =
Technische Entwick- 491 ~ 4

lung hat insbesondere in % i

letzter Zeit die sog. ol

Sperrschichtphotozelle er- aj o

fahren, wobei im allgemei- ,,
nen eine wenige u dicke ”:«7 L
Kupferoxydulschicht auf g,
die Kupferoberflidche auf- 47
getragen ist. Der theo- golt—Ltp 1t 1 1L L1 1 L1411 1 1 11 1|
retische Wirkungsgrad ist 44\
auBerordentlich giinstig, 441
da bereits wenige Licht- 47
quanten ein Elektron aus- 44 \
zulésen vermogen. Die 41

1
!
Zelle ist im iibrigen eben- 4 |
: 93 |
falls temperaturempfind- i
: o g2t
lich, und da sie mit sehr b
kleinem AuBenwiderstand | |/ N Yy |
betricben werden muB 4792 43049546 4708 49 10 1712 17 17 75 16 17 18 192027 5225

i Ain
und sehr groBe Kapazitit Abb. 8. Einice Refl “
: : : B . 8. Einige Reflexionsvermégen im Vergleich mit der
EeSItZt’ st ,(?lne brauch LEmpfindlichkeit des menschlichen Auges, mit der photo-
are VerStarku_ng des graphischen Platte und der atmospharischen Durchlassig-
Photostromes nicht gut keit: 4 Aluminium; B Legierung BRANDES-SCHUNEMANN;
moglich. C Chrom; S Silber, chemisch niedergeschlagen, ganz frisch,
: sinkt im praktischen astronomischen Gebrauch ,bald be-
di fAm . ErfOIgﬁelc.hSten trachtlich ab; E Empfindlichkeit der Platte Eastman 40:
ur ten sic 1 Nnach wi€ vor g gmpfindlichkeit des Auges; G Durchlassigkeit der Atmo-
die gasgefiillten Photo- sphire tiber dem Mt.Wilson. [Nach Publ ASP46, S.27{1934).]
zellen erweisen, die mit
ihrer ausgesprochenen spektralen Empfindlichkeitsverteilung sich bei der Ver-
wendung mit geeigneten Filtern fiir die Bestimmung von Farbenindizes bestens
g geelg g
eignen. Die Entwicklung derartiger Zellen ist noch in vollem FluB3. Photo-
zellen geben bisher in der astronomischen Photometrie die genauesten Resultate.
Die Proportionalitat zwischen Lichtintensitdt und Photostrom ist in den hier
praktisch benutzten Bereichen ausgezeichnet?. Erwiinscht wire nur eine noch
weiter gesteigerte Empfindlichkeit der Zellen. Die absolute lichtelektrische Aus-
beute fiir einige Kathoden wurde u.a. von W. KLUGE® gemessen, wie unsere

1 P. GuranIck, Die Sterne 1933, S.2; E. J. MEvER, Z f Instrk 55, S. 111 (1935).

2 W. E. BERNHEIMER, V J S 65, S. 255 (1930).

3 Vgl. u. a. Arbeiten im J Opt Soc Amer; auch K. O. KIEPENHEUER, Die Sterne 1934,
S.81; R.FreiscHER u. H. TEICHMANN, Die lichtelektrische Zelle. Dresden-ILeipzig 1932.

! H. ScHNELLER, ZfAp 8, S. 82, 85 (1934).

5 PhysZ 34, S. 115 (1933).
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Abb. 9 zeigt. Ausgesprochenc selcktive Maxima sind nunmehr schon fiir eine
ganze Reihe von Kathodenmaterialien bekannt. Wir geben hier die folgenden
wichtigen Naherungswerte:

Li. . . . 22800 Ba. . . . 23800 K-Cs. . . 24500
Na . . . 3400 K-Hg, . . 3800 Rb . . . 4800
Ca. . . . 3500 K-Na . . 3900 Cs. . . . 5300
Sr. . . . 3600 K. . . . 4360

AuBerdem sind Verfahren zur Herbeifiithrung verschiedenartigster selektiver
Photoeffekte bekannt!, wodurch Maxima der Empfindlichkeit weit im Rot
und Ultrarot erzeugt werden kénnen, wie z. B. bei der ultrarot sensibilisierten
Zasiumzelle?, Das Kathodenmaterial baut sich in diesem Falle auf aus Ag
als Trigermetall, aus einer Zwischenschicht aus Cs,O und aus der darauf adsor-
bierten duBerst diinnen Cs-Schicht.

Der Dunkelstrom und kleine Schwankungen zufilliger Art erschweren die
Messungen mit Photozellen bei sehr geringen Lichtintensititen, wie diesjbei
der Sternphotometric fast stets der Fall ist. Man hat dem mit starker Unter-

9~ kithlung der Zellen entgegen-
zuarbeiten versucht3. J. S. Harrt
T Ve hat ein Sternphotometer mit Zdsium-
’\: Ve oxydzclle verwandt, das zur Be-
;ZE kampfung des Dunkelstromes mit
N e b fliissiger Luft oder CO, gekiihlt
I wurde und dessen maximale spek-
‘e trale Empfindlichkeit im Ultraroten
bei 1 8000 liegt. Uberhaupt ist das
J | ] Konstanthalten der Temperatur

300 w0 &0 a0 72

‘ ber  Photozellen, deren Empfind-
A inmpy —>

_ , lichkeit aufs hochste ausgenutzt
Abb. 9. Absolute lichtelektrische Ausbeute erd 1l auch oh iell
einiger Alkalien. [Nach Phys Z 34, S. 115 (1933).] Wer tn so ’ d}lc ohne  spezielle

- Kiihlung, wichtig.

Uber dic als unliebsame Stérungen auftretenden Ermiidungs- und Er-
holungserscheinungen hat neuerdings H. JANsSsEn® gearbeitet. Formeln und
Daten fiir die Berticksichtigung der atmosphirischen Dispersion in der photo-
clektrischen Photometric gibt W. M. SMARTS.

GroBere MeBreihen von lichtelektrischen Farbenindizes mit Hilfe von Filtern
liegen vor von C.T. ELVEY?, der auch am Zodiakallichte Farbenbestimmungen
vornahm, sowie in der groB3en Reihe der von W. BECKERS verdffentlichten Babels-
berger Farbenindizes. Photoelektrische Farbwerte von zahlreichen Sternen frither
Spektraltypen im Cepheus wurden auch von C.T.ELveEy und T. G. MEHLIN®
vertffentlicht.

Hingewiesen sei in dicsems Zusammenhang noch kurz auf dic aussichtsreiche
Methode der Lichtmessung nach dem Prinzip des GrEIGER-MULLERschen Licht-

1 W. Kruce, Phys Z 34, S. 115 (1933).

2 W. Kruce, Z fwiss Photogr 32, S. 142 (1933).

3 F. Loure, Z f Phys 54, S. 137 (1929); R. SUHrRMANN u. . THEISSING, Z f techn Phys
14, S. 154 (1933); F. Lonig, Z{ Ap 6, S. 293 (1933).

Wash Nat Ac Proc 18, S. 365 (1932); Ap J 79, 5. 145 (1934).
Z{Ap 7, S.249 (1933); vgl. aber 8, S.82 u. 85 (1933).

MN 94, S. 115 (1934); S. 839 (1934).

Ap J 74, S.298 (1931); 80, S. 61 (1934).

Z1Ap 5 S.101 (1932); Berlin-Babelsberg Versff 10, Heft 3 (1933).

9 Ap J 74, S.298 (1931); 75, S. 353 (1932); auch J. STEBBINS, Ap J 74, S. 289 (1931);
J. SteBBINS u. C. M. HUFFER, PPubl Washburn Obs 15, S. 5 (1934); Wash Nat Ac Proc 19,
S. 597 (1933).
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Ziff. 7, 8.  Farbengleichungen. WILsINGs Rotkeilmethode. Farbenkataloge. {1

zdhlers. Im Zihlrohr kommt tatsichlich jedes einzelne ausgeltste Photoelektron
zur Registrierung, wihrend bei der Photozelle ebenso wie bei der photographischen
Platte erst eine betrichtliche Summation eintreten muB. Die Empfindlichkeit
(Quantenausbeute) iibertrifft darum erheblich jede andere bekannte Anordnung,
ganz besonders im Ultraviolett!. Praktische astrophysikalische Anwendung hat
der Lichtzdhler bereits bei Messungen der U.V.-Strahlung im Sonnenspektrum
gefunden®. Fiir seine erfolgreiche Anwendung in der beobachtenden Astro-
physik in groBerem Umfange ist allerdings noch mancherlei technische Ent-
wicklungsarbeit zu leisten.

Auf eine mogliche Fehlerquelle bei der Bestimmung von Farbenindizes
beliebiger Art ist neuerdings 6fter hingewiesen worden, ohne daB bis jetzt hierin
eine endgiiltige Kldrung erfolgen konnte. E.T. R, WiLL1aMs$3® mal3 den kon-
tinuierlichen Untergrund in Sternspektren an verschiedenen Stellen und glaubt
eine jahreszeitliche Schwankung der Farbenindizes in dem Sinne gefunden zu
haben, daB in den Monaten Juli bis August eine etwas starkere R&tung der
Farben einzusetzen scheint. Einen dhnlichen Verdacht auf gewisse jahreszeitliche
Schwankungen duBert auch J. GREENSTEIN? auf Grund gewisser Widerspriiche
in verschiedenen Farbkatalogen sowie H. SCHNELLER® aus der Farbengleichung
zwischen Messungen von ZINNER und HERTZSPRUXG.

7. Farbengleichungen. WiLsings Rotkeilmethode. Nachdem es zunichst
J. WirsixGg nicht gelungen war, ein geeignetes Blaufilter zu finden, um im
Kolorimeter die Lampenstrahlung der Vergleichslichtquelle kiinstlich dem zu
beobachtenden Sterne anzugleichen, beschrieb, nachdem schon frithere Arbeiten
in dieser Richtung vorlagen®, neuerdings K.GRAFF? ein Kolorimeter mit einem
speziell kombinierten Blau-Rot-Doppelkeil, der mit der Vergleichslichtquelle
weitgehend alle am Himmel vorkommenden Fiarbungen und nur diese herzu-
stellen gestattet und sich gut bewihrt hat. J. HopmannN® hat ebenfalls ein
Photometer konstruiert, das unter sorgsamer Beriicksichtigung der spektralen
Empfindlichkeitsfunktion mit geeigneten Filterkeilen als Kolorimeter verwend-
bar ist.

8. Farbenkataloge. Ohne Vollstindigkeit zu beanspruchen, mogen hier
noch folgende groBere Reihen von Bestimmungen von Farbeniquivalenten an-
gefithrt werden:

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

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

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

H. ALpEN u. P. vax pE Kawmp, Photovisual Magnitudes for the Selected
Areas at 6 + 75° Publ Groningen Nr. 44 (1929).

E.S. Kivg u. R. L. Incarrs, Red Magnitudes of Bright Stars. Harv Ann
85, S. 191 (1930).

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

1 K. H. KreucHeN, Z f Phys 94, S. 549 (1935). Daselbst Literatur.

2 E.MEevYER, M. ScHEIN u. B3, StoLL, Nature 134, S. 535 (1934).

3 Harv Circ 348 (1929). ¢ Harv Bull 876 (1930). 5 AN 249, S. 243 (1933).
6 B. FESSENKOFF, R A J 4, S.169 (1927); AN 236, S. 297 (1929).

7 Mitt Wiener Sternw Nr. 1, S. 42 (1931).

8 Veroff Univ-Sternw Leipzig Heft 3 (1931) = Abh Sichs Akad Math Phys Klasse 42
(1931).

Handbuch der Astrophysik. VII. 6
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K. GrAFF, Kolorimetrische Durchmusterung der Sterne bis 5™ zwischen
dem Nordpol und 40° nérdlicher Deklination. Mitt Sternw Wien 3, S. 117 (1933).

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

J. AryMEANCa, Photographische und photovisuelle Helligkeiten von polnahen
Sternen. ZfAp 7, S. 78 (1933) = Veroff Sternw Goéttingen Nr. 35 (1933).

W. FUHRER, Farbenidquivalente von 51 polnahen Sternen. A N 248, S. 17
(1933) = Publ Sternw Kiel Nr. 19 (1933).

W. BECKER, Lichtelektrische Farbenindizes von 738 Sternen. Berlin-Babels-
berg Veroff 10, S. 3 (1933).

E. T. R. WiLr1ams, A Study of the Color Indices of 535 Faint Stars of
Known Spectra in Low Galactic Latitudes. Ap J 79, S. 395 (1933).

J. S. Harr, Photo-electric Photometry in the Infra Red with the Loomis-
Telescope. Ap J 79, S. 145 (1934).

W. BECKER, Rothelligkeiten von 190 Sternen. Z{fAp 9, S. 79 (1934).

A. WarLLenguist, Colorimetric Investigations of Bright Southern Stars.
Ann Sternw Lembang 5, S. 4 (1933).

c) Beziehungen der Farbenédquivalente zu anderen Grdéfien.

9. Die Beziehung zu Temperatur und Spektrum. Dal3 die Farben-
indizes im allgemeinen nicht ohne weiteres eindeutige lineare Beziehungen zu
anderen Parametern, wie Temperatur oder Spektraltypus, zu haben brauchen, ist
auf Grund ihrer Entstehungsgeschichte ohne weiteres verstindlich. Es ist viel-
mehr fiir jedes System von Farbenindizes eine diesbeziigliche besondere Unter-
suchung noétig. Bei der Besprechung der Methode der Z.; wurde schon darauf
eingegangen. Allgemeine theoretische Uberlegungen, wie sie sich u. a. in Arbeiten
von G. TiErcy und P. Rossier? finden, fithren in allgemein praktischen Fillen
in der Regel nicht weiter. Farbenindexsysteme der letzten Zeit sind mehrfach
schon in dieser Richtung diskutiert worden, so u.a. von E. Orik?2, der Be-
ziehungen zwischen Farbe, absoluter Helligkeit und Spektrum untersucht. Zwi-
schen den Typen B8 bis F'8 geniigt der Farbenindex allein zur Ableitung der ab-
soluten GroBe nicht mehr. Auch W. BEckgr? und W. E. BERNHEIMER? konnten
Beitrage liefern fiir die Beziehung zwischen Farbenindex und Spektraltypus.

Allgemein steht der Farbenindex einem guten Temperaturiquivalent? sehr
nahe, daneben gehen aber auch ein bei B-Sternen die selektive Absorption,
bei den Typen A und F die Wasserstoffabsorption, bei den weiteren Typen die
Linien- und schlieBlich bei den K- und M-Sternen immer stirker die Banden-
absorption®. Farbenindizes vom Ultravioletten bis Ultraroten zur Ableitung
von absoluten Helligkeiten bestimmte auch W. CoLLManx? mit ausdriicklicher
Beriicksichtigung der hierfiir wichtigen Zyanbande® bei 7 3883, konnte aber
nicht iiber die Resultate von Opik® hinauskommen. Auch von Y. Onyax1o
liegen Arbeiten in dhnlicher Richtung vor.

Die Frage des Zusammenhanges der blauen Farbenindizes mit den absoluten
Helligkeiten ist wohl im wesentlichen geklart1l. Die absolut hellen B- und A-Sterne

1 In mehreren Publ Obs Genf.

2 Publ Obs Astr Tartu (Dorpat) 27, Nr.1 (1929); Harv Circ 359 (1931); J. Bara-
NowsKy u. V. Hasg, Bull Inst Astr Leningrad 18, S. 215 (1927).

8 ZfAp 7 S.281 (1933). © Z1Ap 9, S. 123 (1934).

5 Unter anderem A. Brirr, ZfAp 6, S. 213 (1933); 7, S. 58 (1933).

6 C. J. ANGER, Harv Bull Nr. 882 (1933).

" Z{Ap 9, S.185 (1934). 8 N. W. Storer, Lick Bull 14, S. 41 (1929).

9 Publ Obs Astr Tartu 24 (1923). 0 ApJ 80. S. 171 (1934).

11 B. STicKER, Verdff Univ-Sternw Bonn 23 (1930); W. BECKER, ZfAp 35, S. 101 (1932).
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sind weiller als dic schwécheren; umgekehrt geht der Effekt in den Klassen G,
K und M, wogegen F als offenbare Ubergangsklasse keinen oder fast keinen Effekt
zeigt. Extreme Gelbfiarbung zeigen die c-Typen (Ubergiganten) in den fritheren
und spéteren Spektralklassen. Die infraroten Farbenindizes scheinen den Leucht-
krafteffekt weniger deutlich zu zeigen!. Das Problem der gelben B-Sterne ist
noch nicht gekldrt2 Ihre FFarbtemperatur liegt im Widerspruch zu ihrem Spek-
tralcharakter anomal ticf; dic verschiedenen moglichen Ursachen stehen noch
zur Diskussion3.

Untersuchungen {iber Bezichungen zwischen Farbenexzel3 und interstellarer
Kalziumabsorption stammen neuerdings von E. G. WiLLiamMs*.

Auf ein merkwiirdiges statistisches Verhalten der Farbenindizes hat erncut
B. STickER® hingewiesen, nachdem schon vorher eine Arbeit in dieser Richtung
von J. K. E. HAaLM® vorlag. Die Analyse der Farbenhiufigkeitsfunktion der Sterne
nach ciner von DoETscH angegebenen Mecthode 148t dic Existenz von sechs
bevorzugten (typischen) Farbwerten, also wohl auch Temperaturwerten, ver-
muten. In diese sechs Gruppen lassen sich danach die bisher beobachteten Farben
aller Sternc mit befriedigender mathematischer Vollstindigkeit gruppieren. In
der Folge ist diese intcressante kosmologische Erscheinung mechrfach diskutiert
worden, ohne bisher cine endgiiltige Klarung gefunden zu haben?.

1 J.S.HaALL, Ap ] 79, S. 145 (1934).
2 Vgl. hierselbst Kapitel , Temperaturen der Fixsterne Nachtrag, Ziff. 27 und 28.
B. Gerasmmovic, Z £ Ap 4, S. 265 (1932); E. Opix, Harv Circ 359 (1931); W. BECKER,
ZiAp 9, S.79 (1934); O.Srtruve, P.C. Keenan u. J. A. HYNEK, Ap J 79, S.1 (1934).

4 ApJ 79, S. 280 (1934).

5 Versff Univ-Sternw Bonn Nr. 23 (1930); Z{ Ap 1, S. 174 (1930).

6 Cape Zone Catalogue. l.ondon 1927.

7 H. Kience, Zf Ap 3, S. 1 (1931); B. STICKER, Z f Ap 4, S. 53 (1931); E. Orik, Harv
Bull 885 (1931).
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Band II.
Kapitel 4.
Lichtelektrische Photometrie.

Von
H. RoseENBERG-Kicl.

Mit 3 Abbildungen.

a) Allgemeines.

5. Farbenempfindlichkeit. Die hdéchste Rotempfindlichkeit der Alkali-
metalle weist der selektive Photoeffekt des Zasiums auf. Da der Schmelzpunkt
diescs Elementes schr niedrig liegt (-+26,5° C), so daBl es

“0 bereits bei normalen Sommertemperaturen zu schmelzen

pflegt, fand es zunichst wenig praktische Verwendung in

K Photozellen, und erst in neucrer Zeit scheint es gelungen

ar N zu sein, durch Aufdampfen von Cs-Verbindungen (CsO)

" auf Silber stabilere Zasiumphotozellen herzustellen.  Die

. I Empfindlichkeit des selektiven Photocffekts an  einer der-

S || artigen Zisiumzelle, verglichen mit derjenigen ciner hydrierten

% | Kaliumzelle, ist aus der Abb. 1 cr-
S ! sichtlich.

§7M— ! CsO zeigt eine Empfindlichkeit

3§ ! zwischen 1 = 4500 und 12500 A

b / mit cinem Maximum bei ctwa

,’ 7800 A; bei Wellen unter 4000 A

/ setzt dann der normale Photoeffekt

cin, der mit steigender Frequenz

wichst.  Durch Verwendung ge-

S T v 7z #wy cigneter Rotfilter sind daher dicse

Wellenlinge Zellen zur Messung der Rot- und

Abb. 1. Farbenempfindlichkeit einer CsO-Zelle Infrarotintensititen von Sternen be-
und einer KH-Zelle. (Aus Ap]J 79,5.150, Abb.2.)  sonders brauchbar.

b) Konstruktion und Eigenschaften der Photozellen.

9. Fehlerquellen der alkalischen Photozellen. Selbstindige Elektronen-
emission. Zisiumzellen besitzen eine augenscheinlich nur diesem Metall eigen-
tiimliche Stérungsquelle, welche Messungen schwacher Lichteindriicke erschwert.
Joun S. HALL verwandte zur Messung von Infrarotintensitidten von Sternen in
Verbindung mit dem Loomis-Teleskop des Yale Observatory?! eine CsO-Zelle des
Bell Telephone Laboratory in Newyork. Alle untersuchten Zellen dieser Art
zcigten einen ungewdhnlich starken Dunkelstrom, der auch bei bester Isolicrung

LApJ 79, S. 145 (1934).
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der Elektroden von den Zellenwidnden und bei Anwendung von Schutzringen nicht
zum Verschwinden zu bringen war. Eingehende Untersuchungen ergaben als
Ursache diese Stromes eine eigene kriftige Elektronenemission des Zisiums bei
Zimmertemperatur (thermionic emission). Durch EinschlieBen der Zelle in ein
DewaRsches Gefdl3 und Abkithlung auf — 40° C mit Hilfe von fester Kohlensidure
gelang es, den Dunkelstrom auf <<10-1% Amp. herabzudriicken, einen Betrag, der
bei der Messung von Sternhelligkeiten nicht mehr stérte. In Verbindung mit dem
Rotfilter Nr. 87 von WRATTEN und WAINWRIGHT, das alle Wellenldngen <8000 A
scharf abschneidet, ergab die Zelle fiir einen K(-Stern einen Farbenindex von
—1,4 GroBenklassen gegen die optischen Helligkeiten.

Es wurden mit diesem Instrument bisher Helligkeiten von 11 Plejaden-
sternen zwischen 2M,06 und 6™,46 gemessen, ferner eine vollstindige Reihe des
Lichtwechsels von J Geminorum und Infrarotintensititen (Farbenindizes) fiir alle
Sterne des noérdlichen Himmels (347) heller als 4m,4 mit Ausnahme von Polaris.
Die Messungen erfolgten nach der Auflademethode (vgl. ¢, 13, 4) mit Hilfe
eines LiNDEMANN-Elektrometers. Der mittlere zufillige Fehler einer Stern-
helligkeit betragt 4-0™,007.

12a. Sperrschichtphotozellen. Seit dem Erscheinen des Bd. II/1 dieses
Handbuches ist ein neuer photoelektrischer Effekt entdeckt bzw. wiederentdeckt
worden, der ,,Sperrschichtphotoeffekt”, der von dem ,,4uBeren Photoeffekt
in den alkalischen Photozellen und von dem ,,inneren Photoeffekt (Widerstands-
dnderung) in den Selenzellen grundsitzlich verschieden ist und in der Photometrie
bereits weitgehend Verwendung gefunden hat.

Schon 1876 wurde von W. G. Apayxs und R. E. Day?! an einer bestimmten
Art von Selenzellen das Auftreten einer selbstindigen elektromotorischen Kraft
unter Einwirkung des Lichtes festgestellt; eine entsprechende Erscheinung wurde
von G. F. FrRITTS beobachtet, als er mit der Priifung einiger tausend derartiger
Zellen beschiftigt war, doch zeigte sich der Effekt nur an einer einzigen Zelle.
Obgleich WERNER V. SIEMENS die Bedeutung dieser vereinzelten Beobachtungen
bereits klar erkannt hatte?, scheinen sie mit der Zeit véllig in Vergessenheit ge-
raten zu sein.

So konnte im Jahre 1930 B. LaxGE? die Beobachtung des gleichen Phinomens
als Neuentdeckung publizieren; gleichzeitig gab er die Konstruktion einer auf
diesem Prinzip beruhenden Kupfer-Kupferoxydul-Photozelle an, welche praktisch
brauchbare Resultate lieferte. Um die gleiche Zeit scheint in dem Forschungs-
laboratorium des Siemenskonzerns unter Leitung von SCHOTTKY an dem gleichen
Problem gearbeitet worden zu sein; denn kurz nach der soeben erwidhnten Ver-
offentlichung von LANGE erfolgte im gleichen Jahre eine erste Mitteilung? sowie
weitere Arbeiten®, die sich mit der Entstehung des Photoeffektes in derartigen
Zellen beschiftigen und die Bedeutung der ,,Grenzschichten®, wie sie zwischen
kristallinischen Stoffen aufzutreten pflegen, als Vorbedingung fiir das Zustande-
kommen des neuen Photoeffektes klar erkennen lassen. Es ist seltsam, daf diese
Erkenntnis nicht schon frither erfolgt ist; denn aus dem Jahre 1926 liegt bereits
eine Patentanmeldung der Westinghouse Brake Comp.® vor, in der eine Anordnung
beschrieben wird, die sich von der LANGEschen Photozelle nur in ihrer Ausfithrung,
nicht aber grundsitzlich unterscheidet.

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

1 Proc Roy Soc London 25, S. 113 (1877). 2 Berl Sitzber 1885, S. 147.

3 Phys Z 31, S.139 (1930). ¢ Naturwiss 18, S. 735 (1930).
5 PhysZ 31, S. 916 (1930) — Z f techn Phys 11, S. 458 (1930).

8 Brit Patent 277610 USA vom 14. IX. 1926.
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auf die Oxydulschicht ist als Gegenelektrode eine diinne durchsichtige Metall-
schicht aufgedampft. Verbindet man das Mutterkupfer mit der Gegenelektrode,
so flieBt bei Belichtung der Zelle durch die Gegenelektrode hindurch in dem Leiter
ein Strom, der Photostrom.

Uber den Ort der Entstehung der Photoelektronen gingen die Meinungen
zunichst auseinander. LANGE nimmt an, daB die Elektronen der Gegenelek-
trode entstammen und eine relativ geringe Austrittsarbeit zu leisten haben, um
in den Halbleiter (Cu,O) einzutreten. Gegen diese Deutung spricht von vorn-
herein die spektrale Empfindlichkeit dieser Art von Zellen, deren Maximum im
langwelligen Teile liegt (Grenzwellenlinge etwa bei 14000 A), wihrend sie gegen
das kurzwellige Ende hin schnell abnimmt und auf Strahlen kiirzer als etwa
4500 A nicht mehr reagiert. ScHOTTKY kommt auf Grund einer grolen Anzahl
von Versuchen zu der Ansicht, da3 die Photoelektronen aus dem Kupferoxydul
stammen, und zwar in der Nachbarschaft der Grenzschicht gegen das Mutter-
kupfer erzeugt werden. Das Experimentum crucis ist verhiltnismiBig einfach
anzustellen und absolut iiberzeugend: Erteilt man der Gegenelektrode die Form
eines schmalen, scharf begrenzten Streifens und bildet die erregende Lichtquelle
ebenfalls in Form eines schmalen, scharf begrenzten Lichtstreifens von den
gleichen Dimensionen auf der Oberfliche der Zelle ab, so ist die GroBe des Photo-
stromes eine Funktion des Abstandes des Lichtfleckes von der Gegenelektrode;
der Strom ist am stidrksten, wenn der Lichtfleck auf eine Stelle des Kupferoxyduls
dicht neben der Gegenelektrode fillt und geht sofort zuriick, wenn man den
Lichtfleck auf die Gegenelektrode selbst richtet. Das Mal der Abschwichung
hiangt von dem Grade der Lichtabsorption in der Gegenelektrode ab. Bei wachsen-
der Entfernung des Lichtfleckes von den Grenzen der Gegenelektrode nimmt der
Photostrom nach einem Exponentialgesetz ab, wie sich auf Grund des wachsen-

den elektrischen Widerstandes an der

Lieh? ‘ s Oberflache der Oxyvdulschicht zwischen

I

Lichtfleck und Gegenelektrode erwar-

ten laBt.

Von malgebender Bedeutung fiir
G das Zustandekommen des Photostromes

Gegenelektrode . . . - .
7 i im auBeren Leiter ist das Vorhandensein

Soerrschicht . . .
I Galanomioter einer sperrenden Schicht zwischen
G Sperrschichizelle Sromrichtung Mutterkvpfer und Kupferoxydul, auf
— der auch die Unipolaritat der Trocken-
dullerer Stromkreis

gleichrichter beruht. Die nebenstehende
Abb. 2. Schematischer Aufbau und suBerer ~Abb. 2 zeigt schematisch den Aufbau

Stromkreis der Sperrschichtzelle. und den 4duBeren Stromkreis einer

solchen Sperrschichtzelle.

Das auffallende Licht 16st Elektronen in der Cu,O-Schicht aus. Fiir das Zu-
standekommen des Photostromes in dem duBeren Leiter kommen nur diejenigen
Elektronen in Frage, die in das Kupfer gelangen; die in der Oxydulschicht selbst
absorbierten Elektronen bleiben daher auBer Betracht. Um in die Substanz,
in der sie ausgeldst sind, zuriickzugelangen, stehen den Elektronen zwei Wege
zur Verfiigung. Einmal kénnen sie von dem Oxydul iiber die Gegenelektrode,
den #uBeren Stromkreis und das Mutterkupfer iiber die Sperrschicht, die nur in
der umgekehrten Richtung (Cu,0O—Cu) sperrend wirkt, wieder in die Oxydul-
schicht gelangen; oder sie gehen — nach Uberwindung des Sperrwiderstandes —
den umgekehrten Weg direkt in das Mutterkupfer. Welchen Weg die Elektronen
wahlen werden, hiangt von der GroBe des Widerstandes im duBeren Stromkreis
ab. Um die Elektronenausbeute im duBeren Kreise moglichst zu steigern, wird
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man daher diesen Widerstand — Weg im Cu,O, Weg an der Oberfliche der
Oxydulschicht bis zur Gegenelektrode und Galvanometerwiderstand — moglichst
klein halten miissen. Aus der Stromrichtung 148t sich schlieBen, daB der Strom
im duBeren Kreis durch Elektronen erzeugt wird, deren kinetische Energie grof3
genug ist, um die sperrende Wirkung der Grenzschicht zu {fiberwinden; der Strom
flieBt daher in der Richtung des Pfeiles in Abb. 2.

Wir haben bisher vorausgesetzt, dal} sich die sperrende Schicht zwischen
Kupferoxydul und Mutterkupfer befindet. An diese Lage ist die Sperrschicht
jedoch nicht gebunden. Wie aus Arbeiten im Forschungslaboratorium des Siemens-
konzerns hervorgeht, tritt nimlich an der Grenze von massiven Kupferoxydul-
platten gegen alle lose oder fest aufgebrachten Metalle ebenfalls eine Sperrwirkung
auf, also auch an der Grenze zwischen Oxydul und Gegenkathode. Auf Grund
dieser Beobachtung 148t sich eine weit giinstigere Anordnung fiir die Konstruktion
von Sperrschichtzellen angeben. Bei den bisherigen Betrachtungen mufBte das
Licht, um in die Nihe der Sperrschicht auf der Hinterwand des Kupferoxyduls
zu gelangen, die ganze Oxydulschicht durchsetzen und erlitt dabei eine starke
Absorption. Aus dieser Anschauung ergibt sich auch der Grund fiir die Rot-
empfindlichkeit dieser Art von Zellen. Kupferoxydul, in der Durchsicht intensiv
rot gefirbt, filtert das auffallende Licht und 148t nur die langwelligen Strahlen
in das Innere der Schicht eintreten, in welcher die Arbeit der Elektronenauslésung
vor sich geht.

Wenn man dagegen die Sperrschicht nach der Vorderwand des unipolaren
Halbleiters verlegt, so ergibt sich eine wesentlich giinstigere Ausnutzung des
Lichtes, welche die Stirke des Photostromes bis zu 1000% zu steigern gestattet,
und das Maximum der Empfindlichkeit riickt nach den kiirzeren Wellenldngen
vor. Wir unterscheiden daher bei den Sperrschichtphotozellen Hinterwand-
und Vorderwandeffekt. Die Stromrichtung der beiden Effekte ist selbstver-
stindlich entgegengesetzt.

Die photoelektrische Wirkung ist nicht auf Cu,O beschrinkt, sondern findet
sich auch bei anderen kristallinischen Halbleitern mit Grenzflichen gegen Metall,
in besonders hohem Grade bei den Selensperrschichtzellen?!, deren Lichtempfind-
lichkeit diejenige der Cu,O-Zellen erheblich iibersteigt. Die hier gewdéhnlich be-
nutzte Kombination besteht aus einer Eisen-Selen-Verbindung auf Eisen (wie sie
bei den Selentrockengleichrichtern der Stiddeutschen Apparatefabri<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>