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Kapitel5. 

Photographische Photometrie. 
Von 

G. EBERHARD-Potsdam. 

Mit 14 Abbildungen. 

a) Geschichtlicher Uberblick. 
1. Erste Anfange. G. P. BOND. Obwohl der Gedanke, bei Helligkeits

messungen das Auge durch die photographische Platte zu ersetzen, schon bald 
nach der Erfindung der Photographie durch DAGUERRE (1839) auftauchte und 
man schon friih die groBen Vorteile e.rkannte, die dieser neue Zweig der Photo
metrie darbietet, blieb es doch bis fast zum Ende des 19. Jahrhunderts nur bei 
einzelnen Versuchen. Die ersten, welche photographisch-photometrische Mes
sungen vornahmen, waren FIZEAU und FOUCAULT1, die 1844 auf Anregung durch 
ARAGO die Helligkeit der Sonne mit der irdischer Lichtquellen, z. B. der des 
elektrischen Bogenlichtes unter Anwendung von Daguerrotypplatten verglichen. 
1858 teilte WARREN DE LA RUE2 Helligkeitsvergleichungen des Mondes mit 
Jupiter und Saturn mit, welche mit Hilfe Von Kollodiumplatten ausgefiihrt 
worden waren, und in demselben Jahre berichtete G. P. BONDa iiber die Er
fahrungen, die seit 1850 auf der Sternwarte des Harvard College mit photo
graphisch-photometrischen Versuchen gemacht worden waren. Diese Abhand
lung BONDS ist so hemerkenswert, daB kurz iiber ihren Inhalt referiert werden 
muB. BOND hatte bemerkt, daB mit zunehmenden Belichtungszeiten nicht nur 
die Schwarzungen der photographierten Sternscheibchen wachs en, sondern auch 
die Scheibchendurchmesser, welche sich leicht mit Hilfe eines MeBmikroskopes 
messen lassen. Bezeichnet man die Expositionsdauer mit t, den Durchmesser 
eines Sternscheibchens auf der Platte mit y, so konnte BOND die Messungen durch 
die Formel: y2 = Pt + Q darstellen. Q erwies sich als unabhangig von der 
Sternhelligkeit und als konstant fiir aile Platten gleicher Empfindlichkeit, P da
gegen als abhangig von der Sternhelligkeit. BOND benutzte daher die GroBen P 
zur Messung der Sternhelligkeiten, und zwar auf folgende Weise. Er machte 
auf eine Platte eine Reihe Aufnahmen verschiedener Sterne mit wachsender 
Expositionsdauer (t) und suchte die Bildchen der beiden Sterne heraus, die den 
gleichen Durchmesser aufweisen. Es sei dann fiir zwei Sterne beispielsweise 

~ = ~, wenn tl und t2 die Exp'bsitionsdauern fiir die beiden Sterne sind, bei 

1 C R 18, S. 746, 860 (1844). Beide Physiker legten ihren Messungen das Gesetz: 
it = constans (i HeUigkeit, t Expositionszeit) zugrunde, welches als das 1862 aufgesteUte 
BUNSEN-RoscoEsche photometrische Gesetz bekannt ist. FIZEAU und FOUCAULT bemerkten 
aber bereits damals, daB dieses Gesetz nur fiir ein beschranktes Gebiet von it brauchbar ist. 

2 AN 49. S.81 (1858). 
3 M N 18, S. 54 (1857/58). 

Handbuch der Astropbysik. II. 27** 
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welchen die Scheibchendurchmesser gleich sind. Diesen Quotienten benutzte 
BOND als HelligkeitsmaB der beiden Sterne. Um dann aber auf Helligkeiten 
bzw. GroBenklassen selbst iiberzugehen, muBte die Beziehung zwischen der 
Helligkeit und Expositionsdauer gesucht werden. Hierzu machte BOND eine 
Reihe Aufnahmen del' zwei Sterne bei gleicher Expositionsdauer, abel' mit ver
schiedenen, genau bekanntenAbblendungen des Objektives (durch Diaphragmen), 
und suchte dann wiederum diejenigen Scheibchen der beiden Sterne heraus, die 
gleichen Durchmesser besitzen. Aus der GroBe der jenen beiden Bildchen ent
sprechenden Objektivoffnungen konnte er dann leicht die GroBenklassendifferenz 
der beiden Sterne finden. Den Betrag der Abblendung berechnete er aus dem 
Durchmesser der kreisrunden Diaphragmen. 

Dieses Verfahren ist, wie heute bekannt, fUr genaue Messungen nicht ohne 
weiteres brauchbar, aber BOND hat doch als erster photographisch-photo
metrische Messungen an Sternen ausgefUhrt, und zwar unter Benutzung der 
Durchmesser del' Bildchen, ein Verfahren, welches spater fast ausschlieBlich und 
auch heute noch vielfach neben Schwarzungsmessungen im Gebrauch ist. 
G. P. BOND kann daher wohl als eigentlicher Begriinder der photographischen 
Photometrie angesehen werden. 

1m Jahre 1863 untersuchte schlieBlich ROSCOE! die Helligkeitsverteilung 
auf del' Sonnenscheibe mit Hilfe der Photographie. 

2. Photographische Himmelskarte. Von da an schien die photographische 
Photometrie fast 30 Jahre hindurch in Vergessenheit geraten zu sein, obwohl 
die Erfindung der photographischen Trockenplatte inzwischen erfolgt war (1871). 
Erst das groBe Unternehmen der internationalen photographischen Himmels
karte, welches 1887 in Angriff genommen wurde, zwang dazu, sich wieder mit 
diesem Gebiete zu beschaftigen. Man brauchte fUr die Sterne des Kataloges und 
der Karten Helligkeitsangaben, und diese konnten nur auf photographischem 
Wege erhalten werden; man muBte also eine photographische GroBenklassen
skala schaffen. In der Tat wurden zahlreiche Untersuchungen ausgefUhrt, welche 
dieses Ziel im Auge hatten 2. Es handelte sich, den vorliegenden Verhaltnissen 

1 London R S Proe 12, S. 648 (1863). 
2 CHARLIER, Publ A G Nr. 19 (1889). - CHRISTIE, M N 35, S. 347 (1875); 52, S. 125 

(1891). - DONNER, Carte photogr. du ciel, Reunion du co mite international permanent 
(1896), S. 70. -- DUNltR, Bull. du comite intern. Carte du ciel 1, S. 453 u. Reunion (1896), 
S. 64. - HOLDEN, Bull. du co mite intern. Carte du ciel 1, S. 291, 308; Publ ASP 1, S. 112 
(1889). - PRITCHARD, M N 51, S. 430 (1891); London RS Proc A 41, S. 195 (1887). - SCHAE
BERLE, Bull. du comite intern. Carte du ciell, S. 302; Publ ASP 1, S. 51 (1889). - SCHEI
NER, Reunion Carte du ciel (1891), S. 81; Bull. du co mite intern. Carte du ciel 1, S.227. -
AN 121, S. 49 (1889); 124, S. 273 (1890); 128, S. 113 (1891). - TREPIED, Reunion Carte du 
ciel (1891), S. 77; Bull. du comite intern. Carte du ciel 2, S. 383. - TURNER, M N 49, S. 292 
(1889); 65, S. 755 (1905). - WOLF, Bull. du comiteintern. Carte du ciell, S. 389; AN 126, 
S.81 (1890). 

Es seien hier einige Durchmesserformeln angefiihrt: 
CHARLIER: 11'/ = a - b log D, D = Do'Vt:' Do = con st. (Publ A G Nr. 19) 
CHRISTIE: 11'/ = a + 2,5Iog{t - b jln) (1\1 N 52, S. 146 (1891)) 

KAPTEYN: 11'/ =_._a_ (Cape Photographic Durchmusterung) 

b + D (D' 
PRITCHARD: 11'/ = a - blog ·.1~)' IX = 3,8 (Reunion 1891, S. So) 

t to; , 

SCHEINER: 11'/ = a + bD, D = Doyt (Reunion 1891, S.80) 
TURNER: 11'/ = a - biD (M N 65, S·774 (1905)) 

Es bedeuten: m die Helligkeit in Grbi3enklassen ausgedriickt, t die Expositionszeit, 
D den Sterndurchmesser. Die iibrigen Buchstaben sind Konstanten, sie haben abel' in jeder 
Formel einen anderen numerischen Wert. 
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entsprechend, darum, Beziehungen zwischen den Durchmessern der photo
graphischen Sternbildchen und den Helligkeiten aufzufinden, wie es bereits 
BOND gemacht hatte. Man brachte aber hierzu visuell beobachtete Hellig
keiteri in Beziehung zu den Sternbildchendurchmessern, kam also weder zur 
Herstellung einer rein photographisch-photometrischen (absoluten) Skala, deren 
Herstellung die eigentliche Aufgabe der photographischen Photometrie ist, noch 
wurden tiefere Einblicke in das Wesen der letzteren erzielt. 

3. E. C. PICKERING. Wenige Jahre (1882) Vor Beginn des Himmelskarten
unternehmens hatte E. C. PICKERING l auf der Sternwarte des Harvard College 
die Anwendung der Photographie auf astronomische Aufgaben zu studieren 
begonnen, neben anderen auch auf die Fixsternphotometrie. Hierbei erkannte 
er zunachst, daB die Messung der Schwarzung der Sternbildchen oder Stern
spuren auf der Platte der Messung der Bilddurchmesser vorzuziehen ist, da di6 
Schwarzung nicht nur genauere Werte der Helligkeiten liefert, sondern die 
Messungen auch weniger durch systematische Fehlerquellen beeinfluBt werden. 
In der Tat ist die Auffassung der immer mehr oder minder verwaschenen Be
grenzungen der Scheibchen nicht immer gleich fiir verschieden helle und Ver
schieden gefarbte Sterne, besonders bei Anwendung der damals meist gebrauchten 
Objektive, so daB man auch heute Messungen der Schwarzungen denen der 
Durchmesser vorzieht, wenn es sich urn genaueste Beobachtungen handelt. 

PICKERING sah ferner ein, daB nur eine rein photographische Skala Von 
Wert sein kann, und sein Bemiihen ging (wie das Von G. P. BOND) von Anfang 
an dahin, eine soIche zu schaffen. Diese Erkenntnis bildet einen wesentlichen 
Fortschritt fiireine Zeit, wo es allgemein iiblich war, die Skalen fiir die Be
stimmung der Sternhelligkeiten durch Benutzung visueller Sternhelligkeiten zu 
gewinnen. Die Methoden, weIche PICKERING zu seinen ersten Arbeiten benutzte, 
sind freilich nach heutigen Anschauungen nicht geeignet zur Aufstellung einer 
absoluten Skala. Er verfuhr namlich so, daB er eine Sterngegend mit verschie
denen Belichtungszeiten aufnahm, die so abgestuft waren, daB jeder Stufe ein 
Helligkeitsintervall von 1 m entsprach. Hatte er vermocht, die Beziehung zwischen 
Intensitat, Belichtungszeit und Schwarzung gmau festzulegen, so ware gegen 
dieses Verfahren nichts einzuwenden, offenbar ist das aber nicht der Fall gewesen. 
Bei einem zweiten Verfahren setzte PICKERING (wie G. P. BOND) kreisrunde 
Blenden (Diaphragmen) Vor das Objektiv, deren Durchmesser so gewahlt waren, 
daB das Objektiv nach rein geometrischer Rechnung urn 1 m, 2m •.• weniger 
Li~ht auffangen konnte, als bei voller Offnung. Er photographierte nun wiederum 
eine Sterngegend mit verschiedenen Blenden, hielt aber die Belichtungszeit kon
stant und erhielt so die Beziehung zwischen Schwarzung und einwirkender 
Intensitat, d. h. die zur Reduktion notige Schwarzungskurve. Auch diese Methode 
ware einwandfrei, wenn PICKERING die Lichtschwachung durch die Blenden 
experimentell und nicht rechnerisch bestimmt hatte. 

Als erste Resultate seiner Arbeiten veroffentlichte PICKERING drei groBere, 
rein photographisch-photometrische Kataloge: Helligkeiten der Sterne der Pol
zone, einer Aquatorzone und der Plejaden 2. 

Ein weiteres groBes Verdienst PICKERINGS ist es, auf die tJberlegenheit 
zusammengesetzter:mehrfacher Objektive gegeniiber den einfachen astronomischen 
hingewiesen zu haben. Erstere, mit groBem Offnungsverhaltnis und guter Ebenung 
des Bildfeldes, bieten namlich den Vorteil, daB man groBere Himmelsareale durch 
eine einzige Belichtung photographieren kann, was mit den astronomischen 
Objektiven nicht moglich ist, da deren Bildfeldwolbung recht betrachtlich ist. 

1 An Investigation in Stellar Photography. Mem Amer Acad 11, S. 179 (1886); 
2 Harv Ann 18, Part VII, S. 119 (1890). 

Handbuch der Astrophysik. II. 28 
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Seltsamerweise hat man diese Dbedegenheit mehrfacher Objektive lange Zeit 
hindurch nicht beachtet, obwohl sie auch zur Ortsbestimmung der Sterne gut 
geeignet gewesen waren, vielmehr hat man die Aufnahmen fUr die internationale 
Himmelskarte noch mit astronomischen Objektiven gemacht. Erst in neuerer 
Zeit bedient man sich besonders konstruierter mehrfacher Objektive (z. B. der 
Triplets) mit moglichst geebneter Bildflache sowohl fur Orts- als auch fur 
Helligkeitsbestimmungen der Sterne. 

PICKERING und seine Mitarbeiter auf dem Harvard College-Observatorium 
haben bis zur heutigen Zeit in zahlreichen Arbeiten die Methoden der photo~ 
graphischen Photometrie weiter ausgebautund vervollkommnet und eine groBe 
Menge genauer Helligkeitsmessungen ausgefiihrt. Es wird im folgenden noch 
oft auf die Untersuchungen PICKERINGS und seiner Mitarbeiter zu verweisen sein. 

4. K. SCHWARZSCHILD. Einen fast ebenso groBen EinfluB auf den Ausbau 
und die Anwendung photographisch-photometrischer Methoden wie E. C. PICKE
RING hat SCHWARZSCHILD gehabF. Auch er benutzte die Schwarzungen; da aber 
die Messung derselben bei so kleinen Flachen, wie es die fokalen Sternscheibchen 
sind, schwierig und sehr unsicher ist, zum Teil aus physiologischen Grunden, im 
Vergleich zur Messung groBerer Flachen, machte SCHWARZSCHILD, einem Vor
schlag JANSSENS 2 folgend, afokale Aufnahmen, d. h. Aufnahmen, die in einigem 
Abs.tand vor oder hinter dem Brennpunkt des Objektives gewonnen werden. 
Dieses Verfahren gewahrt auBerdem den Vorteil, daB StrukturungleichmaBig
keiten der photographischen Schicht leicht unschadlich gemacht oder doch 
wenigstens sofort erkannt werden konnen. Freilich erfordern derartige afokale 
Bilder wesentlich langere Belichtungszeiten als fokale, so daB man fur die 
schwachsten, mit den heute zur Verfugung stehenden optischen Mitteln eben 
noch erreichbaren Sterne doch fokale Aufnahmen machen und die Durchmesser 
dieser Sternscheibchen als MaB der Helligkeiten verwenden muB. Spater hat 
SCHWARZSCHILD ein anderes Verfahren zur Ausbreitung des Sternlichtes uber 
groBere FHichen hin verwendet 3• Er setzte zwar die Platte in den Brennpunkt 
selbst oder wenigstens in dessen unmittelbare Nahe, erteilte aber der die Platte 
enthaltenden Kassette eine derartige zweidimensionale Bewegung, daB statt eines 
Punktes eine Zickzacklinie entsteht (Schraffierkassette). Werden die Bewegungen 
in den zwei Koordinaten richtig abgestimmt, so daB die feinen durch den Stern 
beschriebenen Linien nahe genug aneinander liegen, so entstehen kleine, fast 
gleichmaBig geschwarzte Quadrate, deren Schwarzung sich ebenso sicher messen 
laBt, wie die guter afokaler Bilder. Fur schwache Sterne kann diese Schraffierll;ng 
mehrfach ubereinander ausgefiihrt werden. 

Dieses zweite Verfahren SCHWARZSCHILDS hat den Vorzug, daB die optischen 
Fehler des Objektives (chromatische Abweichungen, Zonenfehler, Koma usw.), 
we1che sich bei afokalen Bildern (besonders in der Nahe des Brennpunktes) in 
ungleichmaBiger Schwarzung auBern, nahezu unschadlich gemacht werden. So 
kann man mit der Schraffierkassette auch ein wesentlich groBeres Himmelsareal 
in einer einzigen Aufnahme erhalten, als es bei afokalen Aufnahmen moglich ist, 
da bei diesen die Verzerrung der Bilder und die ungleichmaBige Schwarzung sto
rend werden, sobald es sich urn Sterne handelt, die einigermaBen weit von der 
Mitte der Platte entfernt sind. Dies gilt ganz besonders fUr Aufnahmen mit 
Spiegeln, we1che nur ein kleines Feld gut abbilden, und ebenso fur die sehr 

1 Publ der VON KUFFNERschen Sternwarte 5 (1900). 
2 C R 92, S. -821 (1881). Sur la photometrie photographique et son application a l'etude 

des pouvoirs rayonnants compares du soleil et des etoiles. 
~ MEYERMANN U. SCHWARZSCHILD, Uber eine Schraffierkassette zur Aktinometrie der 

Sterne. AN 170, S. 277 (1906) - Uber eine neue Schraffierkassette. AN 174, S. 137 (1907). 
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groBen Objektive, welche dem Typus des gewohnlichen astronomischen Objek
tives angehoren. Gerade in diesen beiden FaJ1en hat sich die Schraffierkassette 
als bescmders geeignet gezeigt. 

Bei seinen ersten Arbeiten hat SCHWARZ SCHILD keine rein photographisch
photometrische Skala benutzt, sondern die Beziehung zwischen einwirkender 
Intensitat und Schwarzung mittels visuell bestimmter Sternhelligkeiten hergestellt. 
Spater, so besonders bei der "Gottinger Aktinometrie", ging er aber zu einer 
absoluten Skala tiber, die er nach einem Vorschlag von KAPTEYN 1 gewann. 
Dieser hatte bereits auf der Konferenz der internationalen Himmelskarte im 
Jahre 1891 angeregt, ein Gitter von Drahten oder Staben, dessen Lichtschwachung 
mit aller wiinschenswerten Genauigkeit auf experimentellem Wege bestimmt 
werden kann, bei der Aufnahme von Himmelsarealen vor das Objektiv zu setzen, 
dann eine zweite Aufnahme derselben Gegend mit gleicher Belichtungszeit, aber 
ohne Gitter zu machen. Aus zwei solchen Aufnahmen laBt sich dann (wie spater 
gezeigt werden wird) leicht eine GroBenklassenskala ableiten 2, welche zur Um
wandlung der Schwarzungen der Sternbildchen in Helligkeiten benotigt wird. 

Ftir die "Gottinger Aktinometrie" 3 wurden zunachst mit Hilfe der Schraffier
kassette drei Aufnahmen eines> jeden Areales gemacht, und zwar mit einfacher, 
dreifacher und neunfacher Dberdeckung der Schraffierung. Hierdurch erweiterte 
sich der GroBenbereich der Sterne meBbarer Schwarzung; die absolute Hellig
keitsskala wurde dann so gewonnen, daB der Gewinn an GroBenklassen beim 
Dbergang von einfacher zu dreifacher bzw. neunfacher Uberdeckung bestimmt 
wurde. Hierzu verwendete SCHWARZSCHILD, wie bereits erwahnt, das KAP
TEYNSche Verfahren, und es gelang ihm so, in seiner "Gottinger Aktinometrie" 
einen rein photographisch-photometrischen Sternkatalog der Zone +0 0 bis +20 0 

Deklination von sehr hoher Genauigkeit herzustellen, der die Grundlage zahl
reicher stellarstatistischer und anderer Untersuchungen gab. 

AuBer diesem seinem photometrischen Hauptwerk hat SCHWARZSCHILD noch 
eine Reihe tells theoretischer, teils praktischer Untersuchungen durchgefiihrt 
oder angeregt, welche fast alle Teile dieses Zweiges der Sternphotometrie be~ 
treffen und fast ausnahmslos eine Erweiterung der Kenntnisse oder eine Ver
besserung der praktischen Verfahren brachten. 

5. Neuere Untersuchungen. Mit der "Gottinger Aktinometrie" beginnt die 
neueste Phase in der Entwicklung der photographischen Photometrie, und es 
sollen im folgenden nur die prinzipiell wichtigsten Arbeiten und auch diese nur 
ganz kurz angefUhrt werden, da spater auf sie ausfiihrlich zurtickzukommen ist. 
Kurz nach der Gottinger Aktinometrie erschien die" Yerkes Actinometry" 4 von 
J. A. PARKHURST, welche die photographischen und photovisuellen Helligkeiten 
der Sterne bis zur GroBe 7,5 der nordlichen Polzone enthalt. PARKHURST hat 
fUr diesen Helligkeitskatalog eine absolute Skala mit Hille des Rohrenphoto
meters hergestellt. Eine weitere Methode rtihrt von HERTZSPRUNG 5 her. Sie 
besteht darin, daB ein Beugungsgitter (Stab- oder Drahtgitter) mit kleiner Dis
persion vor das Fernrohrobjektiv gesetzt wird und mittels dieser Vorrichtung 
afokale Sternaufnahmen hergestellt werden. An Stelle der Beugungsspektren 

1 Reunion 1891, S. 54. 
2 Vgl. hierzu: WIRTZ, Photographisch-photometrische Untersuchungen. AN 154, S. 317 

(1901); WILKENS, Photographisch-photometrische Untersuchungen. AN 172, S. 305 (1906). 
3 Aktinometrie der Sterne der B. D. in der Zone 0° bis +20° Deklination. Teil A. 

Astronomische Mitteilungen der Kiiniglichen Sternwarte zu Giittingen, 14. Teil, Giittingen 
(1910); Teil B .. Abhandlungen der Kiiniglichen Gesellschaft der.Wissenschaften zu Giittingen. 
Math.-Physik. Kl., Neue Folge 8, Nr.4, Berlin (1912). 

4 Yerkes Actinometry, Zone +73° to +90°. Ap J 36, S. 169 (1.912). 
5 Vorschlag zur Festlegung der photographischen GriiBenskala. AN 186, S. 177 (1910). 
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entstehen dann kleine runde Scheibchen, die dasselbe Aussehen wie das Zentral
bild besitzen. Die Intensitatsunterschiede zwischen dem Zentralbild und den 
Beugungsbildern der verschiedenen Ordnungen ergeben dann die Skala. HERTZ
SPRUNG hat in mehreren Abhandlungen die Anwendbarkeit seines Verfahrens 
und die mit ihm erreichte hohe Genauigkeit dargetan. 

6. Internationale Polsequenz. Die praktischen Erfolge, welche mit den ver
schiedenen Verfahren in den letzten 15 Jahren gewonnen wurden, bestehen 
neben sehr zahlreichen, fiir die Entwicklung der Stellarastronomie wichtigen 
Einzeluntersuchungen speziell in einer Reihe recht genauer Kataloge photo
graphischer Sternhelligkeiten. Von ganz besonderer Bedeutung ist das unter 
dem Namen der "Internationalen Polsequenz" bekannte Verzeichnis, welches 
die photographischen und photovisuellen Helligkeiten einer groBeren Zahl urn 
den Nordpol herum gelegener Sterne bis zu sehr schwachen hinab gibt. Die 
Genauigkeit dieser Helligkeitsangaben ist so groB, wie sie heute uberhaupt er
halten werden kann, so daB die Polsequenz als Grundlage fUr alle photographischen 
Helligkeitsmessungen der nachsten Zeit dienen kann und wird. Man verdankt 
dieses Verzeichnis E. C. PICKERING und seiner Mitarbeiterin Miss LEAVITT 1 vom 
Harvard College-Observatorium und insbesondere F. H. SEARES 2 (Mount Wilson
Observatorium), der ihm seine definitive, heute allgemein angenommene Gestalt 
gegeben hat. 

7. Mikrophotometer von J. HARTMANN. Zum SchluB dieses geschichtlichen 
Uberblickes sei noch ein Instrument erwahnt, welches die praktische Anwendung 
der photographischen Photometrie in hohem Grade erleichtert und gefordert hat, 
das Mikrophotometer von HARTMANN 3• Die technische photographische Photo
metrie besaB vor der Konstruktion dieses Apparates Instrumente, welche fUr 
die Ausmessung der Schwarzungen gut geeignet waren, z. B. das Polarisations
photometer von MARTENS 4, aber fUr die Messung der Schwarzungen der Stern
scheibchen waren sie, der Kleinheit dieser Scheibchen wegen, nicht verwendbar. 
Man war gezwungen, sich eine irgendwie beschaffene Skala von Schwarzungen 
(etwa einen photographischen Keil mit dem SCHEINERschen Sensitometer) her
zustellen, diese 'neben die Sternscheibchen auf die Platte zu legen und abzu
schatzen, welchen Stufen dieser Skala die Schwarzungen der betreffenden Stern
scheibchen entsprachen. Dieses Verfahren besaB, zum Teil aus physiologischen 
Grunden, nicht die Genauigkeit, welche fUr die photographische Bestimmung 
von Sternhelligkeiten verlangt werden muBte. Es ist daher begreiflich, daB das 
Mikrophotometer in der von HARTMANN gegebenen Originalform oder in einer 
der zahlreichen, meist nur wenig abgeanderten Anordnungen ganz allgemein in 
Gebrauch genommen wurde. Neuerdings wird dieses Instrument mit der licht
elektrischen Zelle oder einer Thermosaule in Verbindung gebracht und damit 
das menschliche Auge ganz aus dem MessungsprozeB, soweit es sich urn Hellig
keitsmessungen handelt, ausgeschaltet. 

Eine weitere, und zwar sehr erhebliche Steigerung der Genauigkeit photo
graphisch-photometrischer Messungen und eine bedeutende Verringerung der 
Arbeit konnte erreicht werden, wenn es gelange, die Fehler der photographischen 
Platten zu verkleinern. Zur Zeit .sind die Plattenfehler, die durch ungleiche 
Dicke der Emulsionsschicht entstehen, der Grund dafiir, daB die an sich der 

1 The North Polar Sequence. HarvAnn 71, Nr. 3, S.47 (1917). 
2 Mt Wilson Contr 70, 80, 81, 97, 98, 234, 235, 287, 288, 289, 305 bzw. Ap J 38, S. 241 

(1913); 39, S. 307 (1914); 41, S. 206,259 (1915); 56, S. 84,97 (1922); 61, S.114, 284, 303 
(1925); 63, S. 160 (1926). 

3 ZfInstrk 19, S.97 (1899). 
4 Photogr Korrespondenz 38, S. 528 (1901). 
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hochsten Genauigkeit fahigen Methoden der photographischen Photometrie nicht 
eine ihnen entsprechende praktische Genauigkeit in der Helligkeitsbestimmung 
der Sterne ergeben. 

b) Allgemeines, Definitionen, Messung der Schwarzungen. 
8. Aufgabe der photographischen Photometrie. Die Aufgabe der photo

graphischen Photometrie ist die absolute oder relative Bestimmung der photo
graphischen oder photovisuellen Helligkeit der Himmelskorper. Eine jede der
artige Messung erfordert drei Operationen: 

1. Aufnahme des Sternes oder der Sterne, deren Helligkeit gemessen wer
den solI; 

2. Aufnahme des Sternes, welcher als Nullpunkt der Zahlung dienen solI, 
oder an welchen die zu messenden Sterne angeschlossen werden sollen; 

3. Aufnahme einer Skala, die eine Beziehung zwischen den irgendwie ge
messenen Schwarzungen und den sie erzeugenden wohlbekannten Lichtintensi
taten darstellt (Schwarzungskurve oder Schwarzungsskala). 

Die Festsetzung der Helligkeit des Sternes, welcher als NuUpunkt der Zahlung 
dient, ist rein konventionell. Man kann die Helligkeit eines bestimmten Sternes 
(Polarstern) oder aber auch mehrerer Sterne (sofern deren Helligkeiten bekannt 
sind) als Nullpunkt der Zahlung benutzen. Die Skala dient dazu, eine Ver
bindung zwischen den Aufnahmen 1 und 2 zu schaffen. Hierzl1 wird durch 
Messung festgestellt, welche Stellen der Skala die gleichen Schwarzungen wie 
die Aufnahmen 1 und 2 haben. Da nun fiir die Skala bekannt ist, welche Intensi
taten notig sind, urn diese Schwarzungen zu erzeugen, so schlieBt man, daB auch 
den Objekten, welche die Schwarzungen der Aufnahmen 1 und 2 erzeugen, diese 
Helligkeiten zl1kommen. Als Grundlage einer jeden photographisch-photometri
schen Methode gilt namlich folgende Voraussetzung: Zwei Lichtquellen sind 
photographisch gleich hell, wenn sie bei gleichen Belichtungszeiten auf zwei 
gleich groBen Feldern ein und derselben Platte gleiche Schwarzungen erzeugen. 
Es ist dies die sog. "HARTMANNsche Bedingung"1. Beide Aufnahmen sind 
gleichzeitig oder wenigstens zeitlich moglichst nahe nacheinander zu machen, da
mit die Platte fiir beide Aufnahmen unter denselben Bedingungen (gleiche 
Temperatur, gleicher Feuchtigkeitsgehalt usw.) steht. 

9. Absolute und relative Helligkeitsmessungen. Man nennt eine Helligkeits
messung absoll1t, wenn die Schwarzungsskala auf experimentellem Wege er
zeugt wird. Sie heiBt dagegen relativ, wenn man die Schwarzungsskala mittels 
bereits ihrem Betrage nach bekannter Helligkeiten herstellt, d. h. also, daB 
durch absolute Messungen bestimmte Helligkeiten vorhanden sein miissen. So 
erforderte Z. B. die Aufstellung der internationalen Polarsequenz absolute photo
graphisch-photometrische Messl1ngen, wahrend die Bestimmung von Sternhellig
keiten mit Hille der Polarsequenz eine relative Messung ist. 

10. Durchmessermessungen. Anstatt die Schwarzung, die ein Stern auf 
einer Platte erzeugt, zu messen, kann man bei fokalen Aufnahmen auch die 
lineare GroBe des Durchmessers seines auf der Platte erzeugten Bildchens zur 
Bestimmung seiner photographischen Helligkeit benutzen. Auch hier sind, wie 
oben, drei Operationen durchzufiihren: die Aufnahme des Sternes, dessen Hellig
keit gemessen werden solI, die Aufnahme des als NuUpunkt der Zahlung ge
wahlten Sternes und schlieBlich die Aufnahme einer Skala, welche die Be
ziehung zwischen dem Durchmesser des Sternbildchens und der Helligkeit des 
Sternes gibt. 

1 Z f Instrk 19, S.98 (1899). 
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Die Methoden der absoluten Helligkeitsbestimmung von Stemen unter
scheiden sich durch die Art, wie die Schwarzungsskala erhalten wird. 

11. Opazitat, Dichte, Schwarzung. Bezeichnet man die IntensitaF des auf 
einen geschwarzten Teil einer photographischen Platte auffallenden Lichtes 
mit 1o, die Intensitat des durch die geschwarzte Stelle hindurchgegangenen 
Lichtes mit 1, so nennt man in der photographischen Praxis das VerhaItnis 

] = O~ie Opazitat. In der Photometrie hat sich aber, in Anlehnung ~n das 

LAMBERTsche Absorptionsgesetz, als MaB der Schwarzung die Dich te D ein
gebiirgert, welche durch die Gleichung 

]=eD 

definier:t ist, wo e die Basis der naturlichen Logarithmen ist. Der wesentliche 
Vorzug' dieses MaBes ist, daB einer bestimmten VergroBerung der Dichte D 
stets dieselbe AuffaIligkeit, dieselbe Kontrastwirkung zukommt, wie aus dem 
FECHNERschen psychophysischen Gesetz folgt2. Aus praktischen Grunden Ver
wendet man die gewohnlichen Logarithmen und nennt 

Dloge = 0,4343 D = 5 
die Schwarzung; es ist somit 

10 ~ 108 
1 

oder 

12. Messung der Schwarzung. Diese Schwarzung kann mit geeigneten In
strumenten, z. B. dem MARTENsschen Polarisationsphotometer gemessen werden. 
Es hat sich aber bald gezeigt, daB der numerische Betrag der Schwarzung in 
relativ starker Weise von der Art der Messung abhangt. Bei Verwendung von 
gerichtetem, z. B. parallelem Licht erhaIt man erheblich groBere Werte fUr die 
Schwarzung als bei Ver-wendung von diffusem Licht. ABNEy 3 hatte bereits 1890 
darauf aufmerksam gemacht, daB die entwickelte photographische Platte das 
auffallende Licht nicht nur absorbiert, sondem auch einen groBen Teil desselben 
diffundiert. Diese Beobachtung ABNEYS ist lange Zeit wenig beachtet worden, 
bis CALLIER' wieder auf sie aufmerksam machte und durch Messungen die Rich
tigkeit der ABNEYSchen Beobachtung bestatigte. Beispielsweise fand CALLIER 
(Tabelle 1) fUr die Dichten einer Platte, die verschieden starke Belichtungen 
(L = Logarithmus der Belichtung) erhalten hatte, folgende Werte: 

Tabelle 1. 

Dichte in 
L 

paralle\em Licht I diffusem Licht 

° 0,198 0,119 
0,3 0,479 0,296 
0,6 0,984 0,628 
0,9 1,653 .1,072 
1,2 2,333 1,544 
1,5 2,983 

I 
2,011 

1,8 3,524 2,404 
2,1 3,968 2,693 

Der Vorgang der Schwachung des eine geschwarzte photographische Platte 
durchsetzenden Lichtes ist recht verwickelt. Das einfallende weiBe Licht wird 

1 Vgl. hierzu: EDER,System der Sensitometrie photographischer Platten I, S. 18 (1899) 
oder Sitzber Akad Wiss Wieu 108, Abt. IIa, S. 1407 (1899). 

2 EDER, J ahrb f Photogr 1900, S. 161. 3 J Soc Chem Iud 1890, J uli. 
4 Z fwiss Photogr 7, S.257 (1909). 
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bei seinem Eintritt aus der Luft in die geschw3rzte Emulsionsschicht zunachst 
teilweise spiegelnd, teilweise diffus reflektiert. Die spiegelnde Reflexion ist bei 
gering geschwarzten Platten starker als bei groBen Schwarzungen; umgekehrt 
ist die diffuse Reflexion bei letzteren starker als bei geringen Schwarzungen. 
AuBerdem werden die langwelligen Strahlen (rotes Licht) diffus starker gespiegelt 
als die ubrigen1. Bei weiterem Vordringen des Lichtes wird dann eingewisser 
Betrag desselben in der Silber-Gelatineschicht absorbiert und in andere Energien 
verwandelt, ein anderer Teil wird zerstreut. Diese Absorption und Diffusion 
sind ebenfalls nicht unabhangig von der Wellenlange. Der verbleibende Rest des 
in der Hauptsache diffusen Lichtes wird beim Ubergang von der Emulsionsschicht 
zum Glas teilweise wieder nach der silberhaltigen Schicht zuruckgeworfen, teil
weise im Glas selbst absorbiert, besonders die kurzwelligen Strahlen. Endlich 
findet beim Austritt aus dem Glas in die Luft eine nochmalige Reflexion statt. 
Naturlich erleidet das Licht auBerdem beim Durchlaufen durch die verschieden 
dichten Medien auch noch Brechungen. 

Aus diesen Betrachtungen ist ersichtlich, daB der numerische Betrag der 
Schwarzung abhangig sein muB von der Art der Messung, z. B. ob sie mit ge
richtetem oder diffusem Licht ausgefUhrt wird. Will man daher eine geschwarzte 
Trockenplatte als lichtschwachendes Mittel verwenden, so muB man die durch sie 
erzeugte Lichtschwachung unter genau denselben optischen Verhaltnissen bestim
men, unter denen die Platte verwendet werden soll. Weiterhin folgt, daB der 
Betrag der Schwachung auch von der spektralen Zusammensetzung des Lichtes 
abhangt; man wird verschiedene numerische Werte fUr die Schwarzung erhalten, 
je nachdem man die Lichtschwachung visueH, lichtelektrisch 2 oder thermoelek
trisch 3 miBt. In der photographischen Photometrie braucht man nun gluck
licherweise die nach einer der obigen Gleichungen definierten Werte der Schwar
zung uberhaupt nicht. Die Schwarzung wird nur als Zwischenglied, als Uber
tragungselement verwendet und verschwindet dann ganz aus dem Resultat. 
Man kann die Schwarzungen daher mit einem ganz willkurlichen MaBstab messen, 
dem kein physikalischer Sinn zu entsprechen braucht. So werden z. B. mit dem 
HARTMANNschen Mikrophotometer die Messungen mit einem photographischen 
Keil ausgefUhrt, dessen Steigung beliebig sein kann, er darf nur keine Unstetig
keiten (lokale Fehler) enthalten. Der Keil kann eine Zeit skala darsteHen, d. h. 
eine Schwarzungsskala, die durch eine konstante Lichtquelle erzeugt wird bei 
Expositionen, welche eine geometrische Reihe bilden. Ein solcher Keil kann z. B. 
mit dem Sensitometer von SCHEINER hergestellt werden. Der Keil kann aber 
auch eine Intensitatsskala sein, welche durch Lichtintensitaten, die eine geo
metrische Reihe bilden, bei konstanter Expositionszeit erzeugt wird. Einen 
solchen Keil erhalt man am einfachsten durch Kopiereneines neutralen schwarzen 
Glaskeiles auf eine photographische Platte. 

Als Schwarzung einer Stelle eines Negativs bezeichnet man bei Verwendung 
dieses Mikrophotometers dann diejenige SteHung des Keiles (gegen einen willkur
lichen NuHpunkt der Zahlung), bei welcher die zu messende Schwarzung und 
die des Keiles gleich sind. Man liest diese SteHung an einer Millimeterskala ab, 
welche mit dem Keil fest verbunden ist. 

13. Apparate zur Messung der Schwarzungen. Die Scheibchen, welche . 
bei der Aufnahme von Stemen auf der photographischen Platte entstehen, 
haben stets einen sehr klein en Durchmesser; selbst wenn man die Aufnahmen 
auBerhalb des Brennpunktes macht, wird man es vermeiden, sich zu weit 

1 Vgl. hierzu: G. EBERHARD, Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 84 (1926). 
2 P. P. KOCH. Ann d Phys 29. S.705 (1912). 
3 MOLL. London Phys Soc Proc 1921. Juni. 
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von diesem zu entfernen, da durch die Ausbreitung des. Sternlichtes auf eine 
groBere Flache seine Intensitat zu stark sinkt und die Belichtungszeiten ffir 
schwache Sterne zu sehr anwachsen. 1m Durchschnitt dfirfte der Durchmesser 
fokaler und afokaler Sternscheibchen zwischen 0,01 und 0,3 mm liegen. Aber 
auch bei der Aufnahme von Himmelsobjekten mit groBerem FlachenausmaBe 
(Mond, Nebelflecke usw.) wird man gezwungen sein, ffir die photometrische Aus
messung nur kleine Areale aus dem Bilde zu benutzen, da sich die Helligkeit 
bei diesen Himmelsobjekten vielfach schon innerhalb kleiner Gebiete der Flache 
stark andert. Nun ist aber bekannt, daB die Messung von Flachenhelligkeiten, 
wenn die Flachen eine sehr kleine Ausdehnung besitzen, nicht nur anstrengend, 

sondern auch wenig genau ist. 
Man hat daher, urn groBere 
Flachen ffir die Messung zu 
bekommen, fUr die photo

!""" ...... ~':~e~;;:::::1 metrische Messung astrono
mischer Aufnahmen Instru
mente konstruiert, die eine 
Vereinigung von Mikroskop 
und Photometer sind, die 

L 

Abb. 1. Schematischer Durchschnitt durch das Mikro
photometer von HARTMANN. 

sog. Mikrophotometer. 
Weiterhin ist bekannt, daB 
die Fahigkeit des Auges, 
Kontraste wahrzunehmen, 
stark gesteigert wird, wenn 
man die zu vergleichenden 
Felder so nahe als moglich 
nebeneinander bringt. In 
dem Mikrophotometer wird 
dies dadurch erreicht, daB 
man die Felder durch ein 
LUMMER -BRODHUN -Prisma 1 

oder eine ahnliche optische 
Vorrichtung direkt neb en
einander bringt. Von diesen 
Prinzipien ausgehend, hat 
HARTMANN 2 sein Mikro
photometer konstruiert, das 
sich bestens bewahrt hat und 
in zahlreichen Exemplaren 
teils in der ihm von HART

MANN gegebenen Originalform, teils mit kleinen, meist unwesentlichen Abande
rungen verbreitet ist. Abb.1 ist ein senkrechter Durchschnitt durch das Mikro
photometer von HARTMANN, aus welchem man den Strahlengang im Instrument 
ersehen kann. 

Vor der Milchglasplatte R wird eine elektrische Lampe so aufgestellt, daB 
die beiden Spiegel 5 und T eine gleiche Erleuchtung erhalten 3 • Das von diesen 

1 Z f Instrk 9. S.41 (1889). 
2 Apparat und Methode zur photographischen Messung von FHichenhelligkeiten. Z f 

Instrk 19. S.97 (1899). 
3 Bei der Messung sehr groBer Schwarzungen kann man statt der Lampe das Licht der 

Sonne benutzen. Hierzu wird der den Spiegel R tragende Arm und das bei U' befindliche 
Gelenk herumgeschlagen. 
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Spiegeln reflektierte Licht erleuchtet nun einerseits durch die Offnung in der 
Platte L die zu vermessende Stelle des auf der Platte L liegenden Negatives, 
andererseits den photographischen Keil O. Senkrecht iiber der Lichtoffnung des 
Tisches L befindet sich das Objektiv G eines gebrochenen Mikroskopes A B G, 
dessen optische Teile so berechnet sind, daB man mittels des durch den Trieb H 
verstellbaren Objektives ein scharfes Bild auf dem kleinen, in 
der Mitte der Basis des rechtwinkligen Reflexionsprismas B 
befindlichen Silberspiegel g h (Abb. 2) entwerfen und mit dem 
positiven Okular A betrachten kann. Das Prisma besitzt die 
von LUMMER und BRODHUN 1 angegebene Einrichtung: Auf die 
Basis ab des Prismas B ist ein zweites gleiches Prisma C derart 
aufgekittet, daB nur auf der kleinen versilberten Fliiche g h 
Reflexion stattfindet, wiihrend ringsum die Strahlen ungehindert 
aus dem einen in das andere mit ihm verkittete Prisma iiber
gehen. Durch den so entstandenen Glaswiirfel kann man daher 

Abb. 2. Quer
schnitt durch 
das LUMMER

BRODHUN - Pris-
rna. 

in der Richtung ABD ungehindert hindurchsehen, wiihrend auf dem Silber
spiegel gh die aus G kommenden Strahlen die zu messende Stelle des Negatives 
abbilden. 

In D befindet sich ein zweites, mit G genau iibereinstimmendes Mikroskop
objektiv D, welches mittels des Triebes E auf die Schicht des in 0 befindlichen 
MeBkeiles so eingestellt werden kann, daB das Bild ebenfalls in der Mitte des 
LUMMER-BRODHuN-Prismas liegt. In das Okular A sehend, wird man somit in 
der Mitte des Gesichtsfeldes ein kleines Stiick (etwa einen Stern) der auf dem 
Tische L liegenden Platte erblicken, wiihrend ringsherum das iibrige Gesichtsfeld 
Yom Bilde der betreffenden Stelle des MeBkeiles erfiillt ist. Es wird also beim 
Mikrophotometer von HARTMANN sowohl das Bild der zu messenden Platten
stelle, als das des MeBkeiles mittels der Mikroskope G und D auf die Mitte des 
Wiirfels, in die Ebene des kleinen Silberspiegels, projiziert und mittels des auf 
diesen Spiegel scharf eingestellten Okulares A betrachtet. Der Lichtweg von 
der Mattscheibe Rbis zum Austritt aus dem Mikroskop ist geschlossen und fUr 
beide Mikroskope vollkommen gleichartig. Schwankungen in der Helligkeit der 
Lampe wiihrend der Messungen sind also durch diese optische Anordnung un
schiidlich gemacht, nur muB die Lampe unverriickt an ihrem Ort bleiben, solange 
die Messungsreihe dauert. Bei den neueren Typen des Instrumentes ist sie des
halb fest angebracht. Ein variabler Widerstand gestattet, der Lampe eine fiir 
die Messungen giinstige Helligkeit zu geben. 

Der MeBkeil ist in einem Schieber N (Abb. 1) befestigt, welcher innerhalb 
des Rahmens M durch den Zahntrieb P senkrecht zur Mikroskopachse verschoben 
werden kann. Die Stellung des Schiebers im Rahmen wird an einer mit Nonius 
versehenen Millimeterteilung abgelesen, die durch die Spiegel V und W beleuchtet 
wird und sich fiir den am Okular sitzenden Beobachter in deutlicher Sehweite 
befindet. 

Da die Sternscheibchen meist sehr klein sind, so wiirde das Yom Spiegel T 
kommende Licht zum Teil neben dem Scheibchen auf das Mikroskopobjektiv 
fallen und von diesem auf das Scheibchen selbst reflektiert werden, also die 
Messung verfiilschen. SCHWARZSCHILD hat daher zwischen dem Mikroskop
objektiv G und der zu messenden Platte noch eine Blende mit kleiner kreis
formiger Offnung (0,1-0,2 mm) angebracht, die dicht an der Platte anliegt. 
Alles Licht, welches am Sternscheibchen vorbei auf das Objektiv des Mikro
skopes fallen konnte, wird durch sie abgeblendet.Eine iihnliche Einrichtung ist 

1 Z f Instrk 9, S.41 (1889). 
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fiir den Keil 0 nicht natig, da er breiter ist als der Durchmesser des Mikroskop
objektives D, so daB Nebenlicht nicht entstehen kann. 

Bei neueren Typen des Mikrophotometers befindet sich ein zweiter photo
graphischer Keil unter der Lichtaffnung in dem Tische Lund ein ebensolcher 
zwischen Spiegel 5 und dem eigentIichen MeBkeil O. Diese beiden Hilfskeile lassen 
sich meBbar verschieben. Bei verschiedener Durchsichtigkeit (Schleier) der nicht 
belichteten Teile der zu messenden Platte und des Keiles kann man mittels des 
einen oder des anderen Hilfskeiles die nicht belichteten Teile auf eine gleiche 
Helligkeit genau einstellen. Auch zur Untersuchung der GleichmaBigkeit des 
MeBkeiles kannen diese Hilfskeile benutzt werden. 

Die Messungen mit dem Mikrophotometer von HARTMANN gehen demnach in 
folgender Weise vor sich. Man stelIt das Okular scharf auf den kleinen Spiegel 
des LUMMER-BRODHuN-Prismas ein, schiebt die HUlse F bis an den Rahmen M 
heran und fokussiert mit dem Trieb E so, daB das Korn des MeBkeiles scharf 
sichtbar ist. Ebenso schiebt man die Hiilse K bis nahe an die auszumessende, 
auf dem Tisch L liegende Platte und fokussiert diese mit dem Trieb H (die 
SCHWARZSCHILDsche Blende muB natiirlich vorher justiert sein). Die Hiilsen F 
und K haben den Zweck, fremdes Licht von der Platte und dem Keil fernzuhalten1 . 

Manriickt dann die Platte auf dem Tisch so, daB das zu messende Objekt (Stern) 
in dem klein en Spiegel erscheint und verschiebt den MeBkeil durch Drehung des 
Knopfes P so lange, bis der Stern in der Mitte des Prismas genau das gleiche 
Aussehen hat wie seine Umgebung, d. h. die betreffende Stelle des Keiles. Die 
Gleichheit beider Flachen laBt sich sehr genau herstellen, da bei guter Justierung 
des Apparates die Trennungslinie zwischen den Bildern des Sterns und des Keiles 
voIlig verschwindet. Nun wird die Stellung des Keiles abgelesen, und dann geht 
man zum nachsten Stern iiber usw. 

In der gleichen Weise miBt man die Aufnahme aus, welche die Skala enthalt 
und durch welche man die Schwarzungen in Beziehung zu den sie erzeugenden 
Intensitaten i bringt. Tragt man die Messungen der Skala in Millimeterpapier 
ein, die Schwarzungen als Ordinaten, die logi bzw. die GraBen m als Abszissen, 
so kann man die Schwarzungskurve zeichnen und aus ihr die den Schwarzungen 
der Sterne entsprechenden Intensitaten ablesen. 

Die Genauigkeit, welche man bei Messungen mit dem Mikrophotometer von 
HARTMANN erreicht, ist sehr groB. Bei sorgfaltiger Einstellung wird der mittlere 
Fehler einer Messung etwa om,01- om,02 betragen. Voraussetzung ist, daB 
der MeBkeil aus derselben Plattensorte hergestelIt ist wie die Aufnahme selbst, 
damit das Plattenkorn, welches bei der Beurteilung der Gleichheit der Schwarzun
gen eine groBe Rolle spielt, auf beiden Platten gleich ist. Es ist zweckmaBig, 
die Messungen so auszufiihren, daB die erste Einstellung bei wachsender, die 
zweite bei abnehmender Keilablesung erfolgt. N amentlich bei der Messung 
starker Schwarzungen weich en die Einstellungen in der einen Richtung sehr 
haufig systematisch von der in der anderen Richtung abo 

Will man ohne Riicksicht auf die Kornstruktur der Platten messen, so kann 
man mittels der Triebe E und H die Mikroskopobjektive etwas unscharf einstellen, 
so daB das Plattenkorn nicht mehr sichtbar ist. Messungen dieser Art sind aber 
meist ungenauer als die bei scharfer Einstellung der Objektive. 

Zur schnellen Auffindung der zu messenden Stelle der Platte, Z. B. eines 
Sternes, ist eine besondere Einrichtung vorgesehen. Durch Druck auf einen Knopf 
kann das LUMMER-BRODHUN-Prisma Be beiseite geschoben und an seine Stelle 

1 Falls der unbelichtete Teil der zu messenden Platte eine andere Durchsichtigkeit als 
der unbelichtete Teil des MeBkeiles hat, macht man durch Verschieben eines der beiden 
Hilfskeile zunachst die unbelichteten Teile der Platte und des MeBkeiles gleich. 
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ein einfaches, B gleiches Reflexionsprisma gebracht werden, welches einen 
gr5Beren Teil der Platte zu liberblicken gestattet. Auf der Basis dieses Prismas 
ist ein aUs zwei feinen Linien bestehendes Kreuz angebracht, auf das man den 
zu messenden Stern durch Verschiebung der photographischen Platte bringt. 
Die beiden Prismen sind nun derartig gegeneinander justiert, daB, wenn man 
das LUMMER-BRODHuN-Prisma wieder zurlickschiebt, der zu messende Stern 
richtig auf dem kleinen Spiegel liegt. Bei den neueren Instrumenten ist die 
Aufsuchung und Einstellung der zu messenden Plattenstelle noch schneller 
auszufiihren. Es ist namlich liber dem LUMMER-BRoDHUN-Prisma noch ein recht
winkliges Reflexionsprisma derart angebracht, daB man durch ein zweites Okular 
gleichfalls nach der Platte sehen kann. Der kleine Spiegel des LUMMER-BRODHUN
Prismas erscheint aber hier im Gesichtsfeld als dunkle Marke, auf die man die 
zu messende Stelle durch Verschiebung der photographischen Platte auf dem 
Tisch bringt. Beide Prismen sind wie
der so justiert, daB man dann im Ge
sichtsfeld des unteren Okulars diese 
Stelle richtig auf dem kleinen Spiegel 
erblickt. 

In Abb.3 ist die Originalform des 
HARTMANNschen Mikrophotometers ab
gebildet, welche dem Durchschnitt 
Abb. 1 entspricht. 

Die neueren Ausfiihrungen des 
Apparates enthalten weitere Verbesse
rungen. Die zu messende Platte wird 
nicht auf den Tisch gelegt, sondern in 
einen Rahmen eingesetzt, der sich in 
zwei senkrecht zueinander angeord
neten Fiihrungen bewegen laBt. Diese 
Bewegungen k5nnen an Skalen abge
lesen werden, so daB man die recht
winkligen Koordinaten der gemessenen 
Objekte angenahert erhalt. Dem Rah
men selbst laBt sich, bis zu einem ge
wissen Betrage, eine Drehung erteilen, 
die Platte kann somit gegen die zwei 
Fiihrungen J'ustiert werden (Abb. 4). Abb.3. Originalform des Mikrophotometers 

von HARTMANN (0. Toepfer & Sohn). 
Weiterhin kann das Mikrophotometer 
durch einige Erganzungsstiicke in Verbindung mit einer Thermosaule gebracht 
werden (MOLL)!, so daB bei der Messung der Schwarzungen das Auge ganz 
ausgeschaltet wird (Abb.5). Dasselbe kann auch durch Verwendung der licht
elektrischen Zelle (P. P. KocH, ROSENBERG) erreicht werden. 

Eine zweite sehr brauchbare Form des Mikrophotometers ist die von FABRY 
und BUISSON (Abb. 6). F ABRy2 gibt folgende Beschreibung: Die monochromatische 
Lichtquelle 5 (das Licht der griinen Quecksilberlinie) beleuchtet die kleine Off
nung A. Das durch diese hindurchgehende Lichtbiischel wird durch die Linse 0 
parallel gemacht und teilt sich dann in zwei Biischel. Das eine durchsetzt die 

1 MOLL [Vers!. KonAkad van WetenschAmsterdam 28, S. 566 (1919)J hat wohl als erster 
die Thermosaule zur Messung von Schwarzungen benutzt. Fur den astronomischen Gebrauch 
hat SCHILT ein geeignetes Instrument mit Thermosaule konstruiert. BAN 1, S.51 (1922); 
2, S. 135 (1924); Publ Astr Lab Groningen Nr. 32 (1924). 

2 FABRY, Lec;ons de Photometrie S. 109 (1924); Rev d'Opt 1924, Janvier. 
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Abb. 4 . Neuere Ausfiihrung des Mikrophotometers von HARTMANN. 

Abb. 5. Mikrophotometer in Verbindung mit einer Thermosaule (Askania-Werke). 
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photographische Platte H, wird am LUMMER-BRODHuN-Prisma K reflektiert und 
falIt dann konvergent auf die Offnung B. Das andere Buschel durchsetzt den 
MeBkeil W und das LUMMER-BRODHUN -Prisma K und fillt konvergent gleichfalls 
auf die Offnung B. Man hat also in B zwei zusammenstoBende Bilder von A. 
Hinter B befindet sich das Auge des Beobachters. Bevor die Strahlenbuschel 
in B konvergent einfallen, 
werden sie schon vorher 
einmal konvergent ge
macht, das eine auf der 
Platte H, das andere auf 
dem Keil W, so daB nur 
sehr kleine Teile dieser 
FHichen durchsetzt wer
den. Es projiziert namlich 
die Linse L3 nach der Re
flexion am Prism a R2 ein 
Bild von A auf die Platte 
H, und dieses Bild wird 

R~_ -f-----f---f--0------------------~~ 
I I T 
i <f>LJ 
I I 
I I 
I I I . I 

~ 0 I -l...tL. 
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Abb. 6. Schematischer Durchschnitt durch das Mikrophoto
meter von FABRY u. BUISSON. (FABRY, Le<;lons de Photo

metrie S.109.) 

durch die Linse L2 auf B projiziert. Das Analoge wird fUr das andere Strahlen
buschel durch die Linsen LI und L~ bewirkt. Wahrend bei dem Mikrophoto
meter von HARTMANN sowohl die zu messende Piattenstelle als auch der MeBkeil 
auf den Spiegel des LUMMER-BRODHUN-Prismas projiziert werden und man bei 
Betrachtung mit dem Okular die scharfen Bilder dieser zwei Stellen sieht (das 
Bild der beiden zu messenden Stellen wird auf die Netzhaut des Auges projiziert), 
werden bei dem Mikrophotometer von FABRY und BUISSON die kleinen Platten
und Keilstellen auf die Pupille des Auges projiziert, so daB kein Bild dieserSteIlen 
gesehen wird, sondern ein gleichmaBiger Fleck ohne Struktur des Plattenkornes. 
FABRY glaubt, daB hierdurch die Ausmessung der Platte genauer wird als bei 
der Anordnung von HARTMANN. 

c) Die photographische Platte und ihre Eigenschaften. 
14. Die Intensitats-Schwarzungskurve. Gradation. Macht man auf eine 

photographische Platte eine Reihe von Belichtungen derart, daB jede Belichtung 
mit einer groBeren bekannten Intensitat 
ausgefiihrt wird als die vorhergehende, J 
aber aIle bei konstanter Belichtungszeit, 
so erhalt man nach dem Entwickeln der 
Platte eine Reihe Felder mit zunehmender 
Schwarzung. MiBt man diese aus und tragt 
die Schwarzungen als Ordinaten, die zuge
horigen bekannten Intensitaten (d. h. die 
log] oder die GroBenklassen m) als Ab
szissen in Millimeterpapier ein, so erhalt 
man eine Kurve von ungefahr dem Aus
sehen der Abb. 7, die Intensitats
Schwarzungskurve. 

Das zur Abszissenachse konvexe 
Stuck ist das Gebiet der Unterexposition: 

Abb. 7. Intensitats-Schwarzungskurve. 
A bei normaler, B bei sehr starker Ent
wicklung. (Nach FABRY, Le<;lons de 

Photometrie S.110.) 

die Schwarzung steigt langsam mit zunehmender Intensitat an. In dem darauf 
folgenden, mehr oder minder geradlinigen Stuck steigt die Kurve dann starker 
und regelmaBig an, es ist das Gebiet der normalen Exposition. SchlieBlich erreicht 
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die Kurve ein Maximum, vor welchem eine VergroBerung der Intensitat nur 
eine maBige Zunahme der Schwarzung und in welchem schlieBlich eine weitere 
VergroBerung der Intensitat uberhaupt keine Zunahme der Schwarzung mehr 
hervorruft (Uberexposition). Bei noch starkeren Belichtungen nimmt die 
Schwarzung wieder ab, man befindet sich im Gebiete der Solarisatlon. 

Fiir die photographische Photometrie kommt nur das nahezu geradlinige 
Stuck der Schwarzungskurve in Betracht, dessen Lange in der Hauptsache von 
der Plattensorte abhangig ist. In diesem Gebiete ist die Anderung L1 5 der 
Schwarzung bei einer bestimmten Anderung der Intensitat (des log] oder der 
GroBenklasse ?n) groBer als in den anderen Teilen der Schwarzungskurve, die 
Kontrastwirkung der Platte ist hier am groBten. 

Legt man durch einen Punkt der Kurve eine Tangente an diese und nennt 
den Winkel dieser Tangente gegen die Abszissenachse r', so bezeichnet man 

tgy'= LI~O!J oder = ~! als die Gradation der Platte fur die Stelle des Be

riihrungspunktes Von Tangente und Kurve oder auch als den Kontrastfaktor. 
In der englischen Literatur wird nach dem Vorgang von HURTER und DRIFFIELD 

die Gradation auch "Gamma" (y) genannt. Je groBer ~! ist, urn so groBer ist 

die Kontrastwirkung und urn so genauer werden die photographisch-photo
metrischen Messungen. In dem nahezu geradlinigen Teil der Schwarzungskurve, 
der bei einer guten Plattensorte einem Helligkeitsintervall von 3m bis 4m ent
spricht, ist die Gradation also am starksten. Man sagt wohl auch: die Platte 
hat hier die "steilste Gradation", im Gegensatz zu den anderen Teilen der Kurve, 
welche eine "flache Gradation" besitzen. 

15. Die Zeit-Schwarzungskurve. Die Schwarzungsgesetze. Man kann 
nun auch noch eine andere Art von Schwarzungskurven herstellen, indem man 
namlich bei konstanter Intensitat, aber mit wachsender Expositionszeit t Auf
nahmen macht (Zeit-Schwarzungskurve). Tragt man die Schwarzungen als 
Ordinaten, die log t als Abszissen in Millimeterpapier ein, so erhalt man wiederum 
eine Kurve, die in ihrer Gestalt von der oben ausfUhrlich besprochenen Inten
sitats-Schwarzungskurve nicht wesentlich abweicht und fur we1che daher alles 
das gilt, was von letzterer gesagt ist. Man kann diese Zeit-Schwarzungskurve 
aber nur dann zu Helligkeitsmessungen verwenden, wenn man die Relation 
zwischen den Intensitaten ] und den Expositionszeiten t kennt, we1che dieselbe 
Schwarzung 5 hervorbringen, d. h. man muB das Schwarzungsgesetz kennen, 
den funktionalen Zusammenhang 5 = if> (j, t) zwischen den drei Variablen 5, ], t. 

Nach dem BUNSEN-RosCOEschen Reziprozitatsgesetz1 geben gleiche Produkte 
]t gleiche (latente) Schwarzungen. Dieses Gesetz hat, wie bekannt, nur eine sehr 
beschrankte Giiltigkeit, wenn es fur Bromsilberplatten mit Entwicklunguber
hauj1t angewendet werden dad. Jedenfalls ist stets erst festzustellen, fUr we1che 
Werte ] und t es giiltig ist. Das gleiche gilt von dem photographischen Gesetz 
von SCHWARZSCHILD. Langere Zeit glaubte man, daB dieses Gesetz den ge
suchten funktionalen Zusammenhang zwischen den drei GroBen: 5,], t in aller 
Strenge darstelle. 

Nach SCHWARZSCHILD ist die photographische Wirkung des Lichtes nicht, 
wie beirn BUNSEN-RoscoEschen Gesetz, eine Funktion des Produktes It, sondern 
des Produktes ]tP bzw. ]qt, wo P bzw. q fiir die betreffende Plattensorte charakte
ristische Konstanten sind. Da SCHWARZSCHILD fUr die Bestimmung dieser Kon
stanten einfache und bequeme Methoden angegeben hatte, wiirde man auch 
mit· Hille der Zeit-Schwarzungskurve Helligkeiten leicht bestimmen konnen. 

1 Ann d Phys 117, S.529 (1862). 
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Es hat sich aber gezeigt, daB auch dieses Gesetz nicht allgemein giiltig ist. 
Man erkannte, daB die Voraussetzungen, auf Grund derer SCHWARZSCHILD das 
Gesetz theoretisch 1 ableitete, nicht zutreffend sind. SCHWARZSCHILD hat das 
selbst eingesehen und zur KHirung der Sachlage eine eingehende experimentelle 
Untersuchung des Schwarzungsgesetzes durch E. KRON 2 ausfiihren lassen. Aus 
dieser sehr sorgfaltigen Arbeit geht hervor, daB ebensowenig wie das BUNSEN
ROScoEsche Gesetz auch das von SCHW ARZSCHILD eine allgemeine und strenge 
Beziehung zwischen den drei GraBen S, J, t ist. sondern daB beide Gesetze etwa 
als Interpolationsformeln anzusehen sind, die nur fUr bestimmte Bereiche der 
drei Variabeln brauchbar sind. KRON konnte die experiment ellen Ergebnisse 
seiner Versuche durch eine ziemlich komplizierte Formel darstelIen, er zweifelte 
aber selbst, ob diese mehr als eine Interpolationsformel ist. In der Tat haben 
andere Untersuchungen zu Beziehungen gefUhrt, die nicht mit der Formel von 
KRON iibereinstimmen 3 . Die Frage nach dem Schwarzungsgesetz ist zur Zeit 
trotz zahlreicher neuerer Untersuchungen noch vallig unbeantwortet. Die Ver
wendung , der Zeit-Schwarzungskurve fUhrt demnach nicht ohne weiteres zu 
einwandfreien Helligkeitsmessungen; man wird andere Wege gehen miissen, 
wenn es sich darum handelt, graB ere HelIigkeitsintervalIe zu iiberbriicken, als 
es die Intensitats-Schwarzungskurve gestattet om bis 4lli). Beispielsweise kann 
man, wenn ein sehr heller Stern an eine Gruppe schwacher Sterne angeschlossen 
werden soIl, vor das Objektiv des Aufnahmefernrohrs eine lichtschwachende' 
Vorrichtung, z. B. ein Gitter, setzen, welches die Intensitat des hellen Sternes sehr 
nahe auf die der, schwachen herabdriickt. Dann hat man fUr den hellen Stern 
eine Aufnahme mit Gitter zu machen und eine zweite fUr die schwa chen Sterne 
auf dieselbe Platte ohne Gitter, aber mit der gleichen Belichtungszeit. Man be
stimmt dann aus den gemessenen Schwarzungen auf die iibliche Weise die HelIig
keiten und hat von der des hellen Sternes nur noch den Betrag der durch das 
Gitter erzeugten Lichtschwachung abzuziehen, urn seine Helligkeitsdifferenz 
gegen die schwachen Sterne zu erhalten. 

16. Abhangigkeit der Schwarzungskurve von der Dicke der Emulsions
schicht. Die Schwarzungskurve und damit auch die Gradation ist auBer von der 
Beschaffenheit der Emulsion selbst in sehr starkem MaBe von der Dicke der 
Emulsionsschicht auf der Platte abhangig. In der folgenden Tabelle 2 sind als 
Beispiel die Schwar
zungskurven einer 
diinn (0,009 mm) und 
einer dick (0,050 mm) 
gegossenen Platte ge
geben4, die gleiche Be
lichtungen erfahren 
haben und in ein und 
derselben Schale gleich
zeitig und gleichlange 
entwickelt worden sind. 

Die Tabelle zeigt, 
daB die Platte mit 

5 

26 
28 
30 
32 
34 
36 
38 
40 
42 

I 44 
46 

Tabelle 2. 

Schlcussllcr I 
------------ I -- ----- 5 

dunn dick 

4ID,00 - 48 
3 ,52 -- 50 
3 ,15 - 52 
2 ,83 4ID,50 54 
2 .49 4 ,00 56 
2 ,15 3 ,63 58 
1 ,80 3 .33 60 
1 .43 3 ,07 62 
0 ,99 2 ,84 64 
o .39 2 .62 66 

- 2 .39 68 

1__ Schleussner ----

dunn I' dick 

- 2m.18 
- 1 ,96 
- 1 .74 

1 ,55 
- 1 ,35 
- 1 .20 
- 1 .05 
- 0 ,91 
- 0 .80 
- 0 .70 
- 0 .60 

1 PubI der VON KUFFNERSchen Sternwarte 5. S.8 u. S. 129ff.; EDER, Jahrb f Photogr 
1900. S. 161. 

2 PublAstroph Obs Potsdam 22. Nr.67 (1913); AnndPhys 41. S. 751 (1913).-
3 Vgl. z. B. STARK. Ann d Phys 35. S. 461 (1911); A. J. BusE. Physica 2. S. 64 (1922); 

JONES. HUSE, HALE, J Opt Soc Am 1923. S. 1079; 1925. S.319; 1926, S.483. 
4 G. EBERHARD. Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 84. S.28 (1926). Tabelle 1. 
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dicker Schicht eine wesentlich steilere Gradation besitzt als die mit dunner 
Schicht, und zwar wachst die Steilheit mit zunehmender Schwarzung bei ersterer, 
wiihrend sie bei letzterer abnimmt. AuBerdem laBt sich mit der dick gegossenen 
Platte ein viel groBeres Helligkeitsintervall messen als mit der dunn gegossenen. 
Erstere verhalt sich also giinstiger. Die Schichtdicken der hochempfindlichen 
Platten des Handels unterscheiden sich im allgemeinen nur sehr wenig; es hat 
sich namlich in der Praxis der Trockenplattenfabrikation ein gewisses Optimum 
fiir die Schichtdicke ergeben, ganz ahnlich, wie sich anch ein Optimum fur das 

V h '" . Bromsilber f d h t E' t .. k S h' h d' k b . . t er i:Utms -G l-t-' - ge un en a. me s ar ere c IC t IC e eSItzen meiS e a lne 
die fiir RONTGEN-Aufnahmen bestimmten Sorten. 

17. Empfindlichkeit der photographischen Platte. Anknupfend an die 
obige Tabelle ist noch einiges uber die sog. Empfindlichkeit photographischer 
Platten zu sagen. Streng genommen wird diejenige Platte als die empfindlichste 
bezeichnet werden mussen, die bei geringster Belichtung einen noch entwicklungs
fahigen Eindruck empfangt. Fiir die photographische Photometrie ist diese 
Definition nicht zutreffend, denn wie bereits erwahnt, ist hier nur derjenige Teil 
der Schwarzungskurve brauchbar, der eine gute Gradation besitzt, d. h. im 
wesentlichen nur der nahezu geradlinige Teil der Schwarzungskurve, da sonst 
die Messungen zu unsicher werden. Bei je kleineren Belichtungen dieser gerad
'linige Teil beginnt, als urn so empfindlicher wird die Platte im photographisch
photometrischem Sinne zu bezeichnen sein. Es kann daher wohl vorkommen, 
daB eine (im strengen Sinne) an sich unempfindliche Platte fur photographische 
Helligkeitsmessungen als die empfindlichere erscheint. Ein Beispiel dafiir bietet 
obige Tabelle, aus der ersichtlich ist, daB die Platte mit dick gegossener Schicht 
wesentlich empfindlicher erscheint als die mit der gleichen Emulsion gegossene 
dunnschichtige Platte. 

18. Abhangigkeit der Schwarzungskurve von der Entwicklung. Die Gestalt 
(und Lage) der Schwarzungskurve ist ferner von der Entwicklung abhangig, und 
zwar wirken verschiedene Faktoren auf die Beschaffenheit der Kurve ein. Zunachst 
kommt die Entwicklimgsdauer in Betracht. Bei zu kurzer Entwicklung verlauft die 
Schwarzungskurve flach, die Gradation wird schlecht und es kann, wie spater noch 
naher ausgefiihrt wird, ein Nachbareffekt von nicht zu vernachlassigender GroBe 
auftreten. Mit wachsender Entwicklungszeit niihert sich die Schwarzungskurve 
einem Grenzwert; eine noch weiter verlangerte Entwicklung ergibt dann nur 
noch eine Parallelverschiebung der Schwarzungskurve, ohne daB sich ihre Gestalt 
andert. In der Praxis wird dieser Grenzwert wohl kaum erreicht, da die Platten 
sich meist schon vorher mit einem Entwicklungsschleier bedecken. Man ent
wickelt bis zum beginnenden Schleier; die Zeit bis zum Auftreten desselben hangt 
von der Platte selbst und von anderen Umstanden, Z. B. der Temperatur des 
Entwicklers, abo Die gunstigste Entwicklungsdauer ist durch praktische Ver
suche zu ermitteln. 

Weitere Faktoren, die beim Entwickeln die Gestalt der Schwarzungskurve be
einflussen, sind: 1. die Natur des Entwicklers selbst, 2. seine Konzentration, 3. seine 
Temperatur, 4. gewisse Zusatze zu der Entwicklerflussigkeit. Naher hierauf ein
zugehen, ist nicht notig, da man in den bekannten Handbuchern der Photogra
phie1 alles Notige hieruber findet. Es seien daher hier nur kurz einige Erfahrun
gen aus der Praxis der photographischen Helligkeitsmessung erwahnt. Normale 

1 VON HUBL, Die Entwicklung der photographischen Bromsilbergelatineplatte bei 
zweifelhaft richtiger Exposition. 5. Auf I. , Halle 1922, und besonders: EDER, System der 
Sensitometrie photographischer Platten. Sitzber Akad Wiss Wien 108, Abt. IIa, S. 1407 
(Nov. 1899); 109, S. 1103 (Dez. 1900); 110, S. 1103 (Okt. 1901). 
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Schwarzungskurven erhalt man bei Verwendung fast aller iiblichen Entwickler; 
besonders bewahren sich; Eisenoxalat nach EDER, Metolhydrochinon, Glyzin 
und Rodinal. Eine steile Gradation erhalt man bei Eisenoxalat und Glyzin
entwickler (nach v. HUBL) durch Zusatz einer geringen Menge von Bromkalium
losung (10%). Eine £lache Gradation wird durch Metol-Pottascheentwickler 
erzielt, desgleichen mit dem v. HUBLschen Glyzinentwickler durch Zusatz einer 
geringen Menge von Natriumhydroxydlosl1ng (10%). Eine hohe Temperatur 
der Entwicklerlosung (etwa 25 ° C) macht die Gradation steiler, eine niedrige 
(etwa 10 bis 12° C) £lacher, als sie bei der sonst iiblichen Temperatur sein wiirde. 
Die Entwicklungszeit ist fUr hohe Temperatur des Entwicklers kiirzer, fiir 
niedrige aber sehr wesentlich langer zu nehmen als fiir normale Temperatur. 
In gleicher Weise wie die Temperatur wirkt auch die Konzentration des Ent
wicklers. Hohe Konzentration erzeugt steile, geringe Konzentration £lache 
Gradation. Die Entwickll1ngszeit ist ebenfalls stark von der Konzentration 
des Entwicklers abhangig; sie ist urn so groBer zu nehmen, je verdiinnter der 
Entwickler ist. 

Es mag aber noch darauf hingewiesen werden, daB die Verwendung sehr 
verdiinnter Entwickler, wenigstens der alkalischen, stets bedenklich ist, da der 
Nachbareffekt (vgl. Zif£' 22) sehr schnell mit der Verdiinnung anwachst. Stand
entwicklung ist daher unter allen Umstanden zl1 vermeiden. 

1m allgemeinen erhoht eine steile Gradation die Genauigkeit der Messungen, 
aber es kommen auch Falle vor, wo eine weniger steile Gradation erwiinscht ist. 
Ein solcher Fall tritt ein, wenn das zu iiberbriickende Helligkeitsintervall sehr 
groB ist, z. B. bei der photographischen Helligkeitsmessung eines Sternhaufens. 
Nimmt die Helligkeit der Sterne vom hellsten bis zum schwachsten ziemlich 
gleichmaBig ab, so wird man die Belichtungszeiten so wahlen, daB auf zwei 
aufeinanderfolgenden Aufnahmen geniigend viele Sterne gemeinsam sind, so 
daB die eine Aufnahme an die andere mit Sicherheit angeschlossen werden kann, 
selbst wenn die Gradation der Platten sehr steil ist. Anders aber liegen die Ver
haltnisse, wenn irgendwo eine groBere Liicke in den Sternhelligkeiten vorhanden 
ist, wie z. B. in den Plejaden. Hier hat man bei sehr steiler Gradation nicht 
geniigend viele gemeinsame Sterne, urn die beiden Aufnahmen aneinander an
schlieBen zu konnen, und die Unsicherheit des Anschlusses wird groBer als die 
Unsicherheit, die bei der Benutzung einer nur wenig steilen Gradation eintritt, 
we1che es ermoglicht, die iibereinandergreifenden Teile der Aufnahmen Zl1 ver
groBern. Ein geeignetes Mittel, die Gradation flacher zu gestalten, ist Ent
wicklung bei niedrigerer Temperatur (12 bis 15° C). Die Entwicklungsdauer ist 
dann aber wesentlich zu verlangern. Der Nachbareffekt wird hierbei nicht ver
groBert. 

19. Abhangigkeit der Schwarzungskurve von der WellenHinge des ein
wirkenden Lichtes. Die Schwarzungskurve ist weiterhin von der Wellenlange 
des auf die Platte einwirkenden Lichtes abhangig 1 . Erzeugt man auf einer 
Platte eine Reihe von Intensitatsskalen, und zwar eine jede mit Licht einer 
bestimmten Wellenlange, so findet man, daB diese Schwarzungskurven eine ge
wisse Abhangigkeit von der Wellenlange aufweisen, obwohl sie in den Haupt
ziigen dieselbe Gestalt besitzen (Abb. 8). Es ist insbesondere das fiir photo
graphisch-photometrische Zwecke in Betracht kommende Stiick der Kurve, dessen 
Gradation derartig beeinfluBt wird. Fiir die photographische Photometrie ent
stehen demnach dieselben Schwierigkeiten wie bei der visuellen Photometrie durch 

1 F. E. Ross, Photographic Photometry and the Purkinje Effect. Ap J 52, S. 86ff. 
(1920); A. HNATEK, Versuche zur Anwendung strenger Selektivfilter bei spektralphoto
metrischen Untersuchungen. ZwissPhotogr 15, S.271 (1916). 

Handbuch der Astrophysik. II. 29 
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das sog. PURKINJE-Phanomen. In der Tabelle 3 sind fiir die Schwarzungen 33 
bis 53 des Mikrophotometerkeiles (entsprechend einer Intensitatsdifferenz von 
etwa 2 GroBenklassen) die Intensitaten fiir die drei Wellenlangen 2392, 455, 520 
angegeben, welche notig sind, um auf einer Erythrosinbadeplatte diese Schwar-

~o 

Abb. 8. Charakteristische Kurven fur stark blauempfindliche Platten nach F. E. Ross. 
(Ap J 52, S.88.) 

zungen zu erzeugen: Bildet man die Differenzen: Lli = m'66 - m 392 usw., so ist 
sehr deutlich zu erkennen, wie diese Differenzen von dem Betrage der Schwarzung 
abhangen, genau wie bei dem visuellen PURKINJE-Phanomen die Helligkeits
differenz zweier verschiedenfarbiger Lichtquellen von dem absoluten Betrage 

.t s 
392 455 

33 2m,83 4m,57 
38 2 ,21 4 ,05 
43 1 ,62 3 ,55 
48 1 ,02 3 ,04 
53 ° ,48 2 ,54 

Tabelle 3. 

41, 
520 

4m,08 1m,74 
3 ,57 1 ,84 
3 ,18 1 ,93 
2 ,77 2,02 
1 ,34 2 ,06 

I 
A. 

om,49 

° ,48 
o ,37 ° ,27 ° ,20 

A, 

1m,25 
1 ,36 
1 ,56 
1 ,75 
1 ,86 

der Helligkeiten abhangig ist. 
Die physikalische Ur

sache des photographischen 
PURKINJE- Phanomens ist 
bisher noch nieht restlos er
kannt. Man kann nur sagen, 
daB es zum Teil von der 
spektralenEigenempfindlich~ 
keit des emulgierten Silber
halogens, zum Teil von der 

Absorption (wirkliche Absorption und Diffusion) in der Emulsionsschieht her
riihrt. Diese Abhangigkeit der Gradation von der Wellenlange ist jedenfalls 
eine komplizierte Erscheinung. Die Beobachtungstatsachen sind folgende: 

Eine jede photographische Platte zeigt den PURKINJE-Effekt, sein Verlauf 
und sein Betrag ist von der Art des Silberhalogens (Bromsilber, Jodbromsilber 
usw.) und seinem kolloidalen Zustand abhangig. Bei den fiir die photographische 
Photometrie allein in Betracht kommenden Platten des Handels ist die Steilheit 
der Gradation im ultravioletten Teile des Spektrums am geringsten, sie nimmt 
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dann allmahlich zu nach dem blauen Teile, erreicht hier ein Maximum und 
nimmt dann ab nach dem griinen Teile hin. LaBt man sehr groBe Intensitaten 
einwirken, schwacht aber die blauen und violetten Strahlen durch ein geeignetes, 
Vor den Spalt des Spektrographen gesetztes Filter (Chrysoidin, Dimethylanilin 

Tabelle 4. 

A I Agfa Isolar Schleussner I Schleussner- Eastmann 
gelbe Et. blaue Et. SS 

I lID,50 I 
, 

380 lID,68 - l m ,48 - - 1ID,82 i -
390 1 61 

I 
1ID,47 1 ,44 lm,35 1 ,45 : 1m,68 1 ,77 I 1ID,74 

400 1 ,55 1 ,43 1 ,39 1 ,31 1 ,41 1 ,65 1 ,73 
1 

1 ,69 
410 1 ,50 1 ,41 1 ,35 1 ,27 1 ,37 1 ,62 1 ,69 1 ,65 
420 1 ,48 I 1 ,39 1 ,31 1 ,24 1 ,34 1 ,60 1 ,65 1 ,62 
430 1 ,47 I 1 ,38 1 ,28 1 ,21 1 ,31 1 ,57 1 ,62 I 1 ,59 
440 1 ,45 

I 
1 ,37 1 ,26 1 ,19 1 ,28 1 ,55 1 ,58 1 ,57 

450 1 ,44 1 ,36 1 ,25 1 ,17 1 ,26 1 ,53 1 ,55 1 ,56 
460 1 ,44 I 1 ,36 1 ,26 1 ,16 1 ,26 1 ,51 1 ,53 1 ,56 
470 1 ,44 : 1 ,37 1 ,30 1 ,16 1 ,25 1 ,48 1 ,51 1 ,56 
480 1 ,46 

I 
1 ,39 1 ,34 

I 
1 ,17 1 ,24 1 ,46 1 ,51 

I 
1 ,57 

490 1 ,48 1 ,44 1 ,38 1 ,22 1 ,24 1 ,44 1 ,51 1 ,58 
500 1 ,54 I 1 ,50 1 ,42 I 1 ,28 1 ,23 1 ,43 1 ,54 1 ,60 

, 
51 - 52 134-44 42- 52134-44' 42- 52134-44! 42- 52132-42140- 50 

usw.) geni.igend stark ab, so zeigt sich, daB bei einigen Platten nach dem Minimum 
im griinen Spektralteile die Steilheit von neuem erheblich zunimmt und nahezu 
gleich groB bis etwa zu}, 640 bleibt (Tab. 4 und 5). Macht man die Aufnahmen 
mit derselben Lichtquelle, z. B. einer konstant brennenden Metalliadenlampe, 
so zeigt sich, daB die Maxima und Minima 
der Gradation bei verschiedenen Platten
sorten an verschiedenen Stellen des Spek
trums liegen. Bei Platten mittlerer Emp
findlichkeit (Schleussner, gelbe Etikette; 
Agfa Isolarplatte) liegt das Maximum im 
blauen Teil des Spektrums, bei sehr hoch
empfindlichen (Schleussner, blaue Etikette ; 
Eastmann 55) mehr im blaugriinen Teil. 
Das zweite Minimum (im Griin gelegen) 
verschiebt sich entsprechend urn so mehr 
nach langeren Wellenlangen, je empfind
licher die Platte ist. Der numerische Be
trag: Min. - Max. ist fUr die verschiede
nen Plattensorten verschieden. 

In den Tabellen 4 und 5 sind als Bei
spiele fUr einige Plattensorten Zahlen ent
halten, weIche der Verfasser erhielt, und 
zwar sind fUr verschiedene Wellenlangen 
die Intensitatsdifferenzen gegeben, weIche 
notig sind, die Schwarzungsdifferenzen 
34-44 und 42-52 bzw. 32-42, 40-50 

!. 

380 
390 
400 
410 
420 
430 
440 
450 
460 
470 
480 
490 
500 
510 
520 
530 
540 
550 
560 
570 
580 
590 

Tabelle 5. 

Schleussner blau Seed 27° 
dick Antihalo 

1m,70 
I 

1ID,04 2ID,04 -
1 ,62 1 ,00 2 ,04 -
1 ,55 o ,95 2 ,05 lID,23 
1 ,48 o ,91 2 ,05 1 ,28 
1 ,42 o ,87 2 ,05 1 ,33 
1 ,38 o ,83 2 ,05 1 ,40 
1 ,34 o ,79 2 ,03 1 ,47 
1 ,30 o ,76 2 ,02 1 ,54 
1 ,28 o ,73 2 ,01 1 ,63 
1 ,26 o ,72 2 ,00 1 ,72 
1 ,25 

I 
o ,71 1 ,99 1 ,81 

1 ,26 
I 

o ,71 1 ,99 1 ,89 
1 ,30 o ,73 1 ,98 1 ,95 
1 ,30 o ,74 1 ,94 2 ,00 
1 ,28 o ,73 1 ,85 2 ,03 
1 ,26 o ,69 1 ,69 2 ,03 
1 ,21 o ,66 1 ,53 2 ,00 
1 ,19 o ,65 1 ,44 1 ,97 
1 ,18 o ,64 1 ,41 1 ,95 
1 ,18 o ,63 1 ,42 1 ,94 
1 ,17 o ,62 1 ,47 1 ,93 
1 ,17 o ,60 1 ,53 1 ,91 

-
usw. zu erzeugen. Aus den Zahlen ist der 51 - 52134-46 44- 52 134-44: 42-48 
Gangdieser Differenzen mit der Wellen-

600 1 ,17 1 ,60 1 ,90 

lange deutlich erkennbar, ebenso die Verschiedenheit des Verlaufes des photo
graphischen PURKINJE-Effektes fUr die verschiedenen Plattensorten. Einen 
eigenartigen Verlauf zeigt die Platte Seed 27°, Antihalo, weIche zwei Schichten 

29* 
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ubereinander besitzt, deren obere eine wesentlich hohere Empfindlichkeit hat 
als die untere. 

Der Verlauf und die GroBe des PURKINJE-Effektes hfulgen von der Dicke 
der Emulsionsschicht ab in dem Sinne, daB, je groBer die Dicke ist, urn so 
sHirker der Effekt sich zeigt. Aber auch der Entwickler, seine Konzentration 
und Temperatur, die Entwicklungsdauer haben EinfluB auf ibn und man kann 

Tabelle 6. Tabelle 7. 

;, S 34-44 ohne mit 

2 3 4 6 Acridingelb 

38-0 1m ;23 1W,30 1W,24 1W,30 1m,25 

I 
1w,18 -

390 1 ,15 1 ,12 1 ,16 1 ,25 1 ,20 1 ,14 -

400 1 ,08 1 ,09 1 ,11 1 ,19 1 ,15 1 ,10 2m,12 

370 1ID,50 1w,51 
380 1 ,40 1 ,54 
390 ,32 ,56 

410 1 ,02 1 ,03 1 ,06 1 ,12 1 ,11 1 ,06 2 ,08 400 ,25 ,59 
420 o ,98 1 ,00 1 ,03 1 ,06 1 ,06 1 ,03 2 ,06 410 ,21 1 ,63 
430 o ,95 1 .00 1 ,02 1 ,02 1 ,03 1 ,00 2 ,03 420 ,18 ,69 
440 o ,93 o ,99 1 ,02 1 ,00 0,99 o ,97 2 ,01 430 ,16 ,83 
450 o .92 o ,99 1 ,03 o ,99 o ,98 o ,95 1 ,97 440 ,14 1 ,90 
460 o ,91 o ,99 1 ,02 o ,98 o ,97 o ,94 1 ,94 450 ,13 ,89 
470 o ,93 o ,98 1 ,01 o ,99 o ,97 o ,94 1 ,90 460 ,13 ,84 
480 o ,95 1 ,02 o ,99 1 ,00 o ,99 0.97 1 ,86 470 1 ,14 ,74 
490 o ,99 1 ,04 o ,96 1 ,01 1 ,00 1 ,01 1 ,81 480 1 ,16 ,57 
500 1 ,02 o ,96 o ,89 o ,97 o ,98 1 ,05 1 ,76 490 1 ,20 1 ,42 
510 1 ,02 o ,92 o ,83 o ,93 o ,95 1 ,01 1 ,71 500 ,24 ,29 
520 1 ,00 o ,91 o ,85 o ,90 o ,95 o ,94 1 ,70 510 ,27 ,21 
530 - o ,92 o ,91 o ,92 o ,98 o ,87 1 ,72 520 1 ,30 1 ,25 
540 - o ,93 o ,90 o ,95 o ,99 o ,96 1 ,74 530 ,33 
550 - o ,95 

I 

o ,82 o ,93 

I 

1 ,02 1 ,24 

I 

1 ,76 
560 - o ,95 o ,83 o ,93 1 ,04 1 ,48 1 ,77 
570 - o ,95 o ,85 - 1 ,04 1 ,35 1 ,76 
580 - - o ,87 - 1 ,04 o ,86 -

540 ,31 
550 1 ,24 

wohl ganz allgemein sagen, daB diejenigen Eigenschaften der Platte und der 
Entwicklung vergroBemd auf den Effekt wirken, we1che an sich die Gradation 
steiler machen. 

Durch Sensibilisation der Platten mit Farbstoffen wird der Verlauf der 
Gradation wesentlich verandert (Tab. 6, 7, 8). Es zeigt sich ganz allgemein, 

Tabelle 8. 

Pinazyanol 

399 
423 
455 
521 
599 
641 
690 
s 

2W,00 
2 ,05 
2 ,10 
2 ,05 
1 ,93 
1 ,78 
1 ,90 

32-40 

daB die Gradation an den Stellen des Spektrums steiler 
wird, wo der Farbstoff die an sich nicht farbenempfind
liche Platte sensibilisiert. An den Stellen hingegen, wo der 
Farbstoff bloB absorbiert, ohne zu sensibilisieren, wird die 
Gradation flacher. Ein gutes Beispiel fur diesen Fall bietet 
die mit Acridingelb sensibilisierte Schleussnerplatte der 
Tabelle 7. Dieser Farbstoff absorbiert in sehr starkem MaBe 
die blauen Teile des Spektrums zu beiden Seiten von l440. 
Infolgedessen ist das Gradationsmaximum dieser Platte 
zwischen l 430-l 480 in ein sehr starkes Minimum der 
Gradation umgewandelt. Dieser Versuch zeigt, daB man 
durch Baden der Platten in Farbstofflosungen bestimmter 

Konzentration die Gradation einer Platte ganz nach Wunsch andem kann. Das 
gilt sowohl fur sensibilisierende als auch fiir nicht sensibilisierende Farbstoffe. 

Der EinfluB der Konzentration des Sensibilisierungsbades auf die Gradation 
wird durch Tabelle 6 gezeigt. Eine Schleussnerplatte (blaue Etikette) ist durch 
Baden wiihrend drei Minuten in wasseriger Erythrosinlosung gefiirbt worden. 
Kolumne 1 zeigt den Verlauf bei der nichtsensibilisierten Platte, in Kolumne 2 
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hatten 100 ccm des Bades einen Zusatz von Erythrosinlosung (1: 1000) in der 
Starke von 2 Tropfen. Die Losungen in Kolumne 3,4, 5 enthielten 2, 6, 20% 
der Farbstofflosung (1: 1000). Die in Kolumne 6 enthaltenen Zahlen stammen 
von einer Schleussnerplatte her, die in einem alkoholischen Erythrosinbad (1 : 1000) 
behandelt war, wo also der Farbstoff nur die OberfHi.che der Emulsionsschicht 
farbt. Als Vergleich fiir diese Serie sind in Kolumne 7 noch die Daten einer 
Platte des Handels: Perutz, Perorto, rote Etikette, mitgeteilt, die als sehr gut 
farbenempfindlich bekannt ist. 

Da die Lage des Schwarzungsmaximum in der Spektralphotographie einer 
Lichtquelle nicht nur von der Plattensorte abhangt, sondern in sehr viel hoherem 
Grade von der Energieverteilung im Spektrum der Lichtquelle, werden die 
Maxima der Schwarzung und der Gradation im allgemeinen fiir verschiedene 
Lichtquellen bei verschiedenen Wellenlangen liegen. 

1m vorhergehenden ist das spektrale Verhalten der Gradation in Intensitats
Schwiirzungskurven besprochen worden, aber die Gradation der Zeit-Schwiiriungs
kurven zeigt wenigstens qualitativ einen analogen Verlauf. Es bleibt also alles, 
was tiber erstere gesagt wurde, auch fiir letztere in Geltung. Auch der numerische 
Betrag des PURKINJE-Effektes in Zeit-Schwiirzungskurven ist von derselben 
GroBenordnung. 

20. Farbenempfindlichkeit der photographischen Platte. Die photograph i
sche Platte besitzt, ebenso wie das Auge, nicht dieselbe Empfindlichkeit fiir 
Licht der verschiedenen Farben. Die Empfindlichkeit der fiir die Sternphoto
metrie meist gebrauchten Plattensorten ist im blauen und violetten Teil (etwa 
A 400-480) des Spektrums am groBten, fur die Wellenliingen dagegen, welche 
das Auge benutzt, nur sehr gering. Es kann aber, wie bekannt, die Empfindlich
keit der Platten fur Licht der liingeren Wellenliingen durch Baden in geeigneten 
Farbstofflosungen betriichtlich gesteigert werden, auch gibt es im'Handel bereits 
recht gute farbenempfindliche Platten. Da sich ausfiihrliche Anweisungen fur 
die Farbensensibilisierung und die Behandlung derartiger Platten in fast allen 
Lehrbuchern der Photographie finden, braucht hier nicht niiher darauf eingegangen 
werdenl . Dagegen muB die Wirkung dieser ungleichmiiBigen Farbenempfindlich
keit der photographischen Platte auf die photometrischen Messungen besprochen 
werden. 

Besitzen zwei irgendwie gefiirbte Lichtquellen eine gleiche Energieverteilung 
in ihrem Spektrum, so entstehen bei der photometrischen Vergleichung derselben 
natiirlich keine Schwierigkeiten. Diese treten erst auf, wenn das Helligkeits
verhiiltnis zweier Lichtquellen verschiedener Farbe bestimmt werden soIl, wie 
es z. B. das zweier Sterne verschiedener Farbe ist, oder wenn das Helligkeits
verhiiltnis zweier Spektrallinien, welche nicht die gleiche oder wenigstens sehr 
nahe gleiche Wellenliinge besitzen, gefunden werden soIl. Zur Vereinfachung 
der Betrachtung werde angenommen, daB die eine Lichtquelle monochromatisches 
Licht der WellenHinge A~U), die andere monochromatisches Licht der Wellenliinge A~) 
aussende. Beide Lichtquellen mogen bei einer Expositionsdauer t die Schwarzung 51 
erzeugen. Man kann dann aus der Gleichheit der Schwarzung fiir die beiden 
Aufnahmen nicht den SchluB ziehen, daB beide Lichtquellen gleich hell sind, 
weil die photographische Platte fiir diese beiden verschiedenen Spektralbezirke 
verschiedene Empfindlichkeit besitzt. Sind mY:) bzw. m~) die der Schwiirzung 51 
entsprechenden Helligkeiten (Abb. 9), so ist also m~U) - m~) n i c h t die Energie
differenz der beiden Wellenliingen in der untersuchten Lichtquelle. Weiterhin sind 

1 E. KONIG, Das Arbeiten mit farbenempfindlichen Platten. 2. Anfl. Berlin 1921. -
K. JACOBSOHN, Das Arbeiten mit farbenempfindlichen Platten nnd Filmen. Berlin 1930. 
- K. JACOBSOHN, Theorie nnd Praxis der Hypersensibilisierung. Berlin 1930. 
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die Schwarzungskurven fUr diese beiden WellenHingen nach dem oben Gesagten 
(PURKINJE-Effekt) nicht zueinander parallel, das Intensitatsverhaltnis der beiden 
Strahlungen wurde infolgedessen je nach der benutzten Schwarzung sich verschie
den ergeben. Man muB, um diese Schwierigkeiten zu umgehen, eine Vergleichs
lichtquelle zu Hilfe nehmen, und zwar eine solche, deren Energieverteilung aus 
S spektralbolometrischen Messungen be-

OLL----~--~~~~--~~~~ 
m'fl m';f! mY/ m~ 

Abb.9. Photographische Helligkeitsmes
sung verschiedenfarbiger Lichtquellen. 

(Spektralphotometrie. ) 

kannt ist, oder aber den schwarzen Korper 
selbst, dessen Energieverteilung aus der 
PLANcKschen Gleichung berechnet werden 
kann, falls die Temperatur bekannt ist. 
Fur diese Vergleichslichtquelle erhiilt man 
wiederum Schwarzungen fUr die Wellen
langen AbV ) bzw. A~), WO AbV) dieselbe Wellen
lange wie A(~) ist usw. [Der Index (u) bzw. (v) 
deutet an, daB sich die Messungen auf die 
zu untersuchende bzw. die Vergleichslicht
quelle beziehen.] Nun ist auch die Schwar
zungskurve der A~<I der von A~) parallel, 
ebenso die der A~') der Schwarzungskurve 
von A~), da es sich ja um Licht der
selben Wellenlange (aber von verschiede
ner Intensitat) handelt. Es seien ffir die 

Sehwarzung 51 die Helligkeiten (in GroBenklassen ausgedruekt) der Vergleichs
liehtquelle m~) bzw. m~). Dann gibt m~) - m~U) die Helligkeitsdifferenz LIb der zu 
untersuehenden Liehtquelle gegen die Vergleichsliehtquelle fUr die Wellenlange }'b' 

Ganz analog ist m~) - m~U) = L1r die Helligkeitsdifferenz der beiden Lichtquellen 
fur die Wellenlange Ar • Da die Helligkeiten m~) und m~) der Vergleichs
lichtquelle bekannt sind, kann man mittelst dieser Helligkeiten und der Diffe
renzen ,1, die aus den Messungen folgen, dann die relative Helligkeit der Spek
tralstelle ).~U) gegen die der Spektralstelle A~U) berechnen. Auf diese Weise ist die 
UngleichmaBigkeit der Farbenempfindliehkeit der photographisehen Platte elimi
niert und gleiehzeitig der PURKINJE-Effekt unsehadlich gemaeht. Wurde man 
also bei einer anderen Schwarzung (etwa 52) messen, so wurde man denselben 
Betrag ffir das Intensitatsverhaltnis der beiden Spektralstellen A~') bzw. A~) er
halten, wie bei Benutzung der Sehwarzung 51' Diese Betrachtung zeigt, daB 
eine photographisehe Spektralphotometrie, insofern es sieh um Bestimmung des 
Energieverhaltnisses zweier versehiedener Spektralbereiche handelt, moglich 
ist, sobald man eine Lichtquelle als Vergleich zur Verfugung hat, deren spek
trale Energieverteilung bekannt ist. 

Wesentlich verwickelter und unubersichtlicher gestalten sich die Verhaltnisse 
bei photographischen Helligkeitsmessungen ohne spektrale Zerlegung des Lichtes, 
also bei gewohnlichen Helligkeitsmessungen verschiedenfarbiger Lichtquellen. 
Man trifft hier dieselben Schwierigkeiten an, wie bei der visuellen Photometrie; 
Auge und Platte sind fUr verschiedene Farben nieht nur verschieden empfind
liche sondern die Farbenempfindlichkeit hangt auch noch von der Intensitat 
der zu messenden Lichtquelle ab infolge des PURKINJE-Effektes. Es tritt daher 
zwischen den Messungen verschiedener Beobachter eine mehr oder minder groBe 
konstante Differenz auf, die von der Plattensorte und dem Instrumente usw. 
herriihrt, ferner infolge des PURKINJE-Effektes auch noeh ein von der Helligkeit 
der gemessenen Objekte abhangiger Gang. Dieser konnte nur dadurch beseitigt 
werden, daB aIle Messungen bei ein und derselben Schwarzung auf der Platte 
gemacht werden. Das wird sich aber praktisch kaum ausfUhren lassen. 
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21. Der Schleier. Man unterscheidet drei Arten von Schleier. Die erste 
Art, der sog. chemische Schleier, kommt fiir die photographische Photometrie 
nicht in Betracht. Er entsteht, Wenn die Emulsion zu lange gereift wird oder 
wenn <tie fertigen Platten zu lange aufgehoben worden sind. In beiden FaIlen 
sind, ohne Belichtung, in der Schicht zu viele Reduktionskeime entstanden. 
Solche Platten wird man fur photometrische Untersuchungen nicht verwenden, 
sondern von vornherein nur solche fiir diesen Zweck aussuchen, die ohne Be
lichtung bei normaler Entwicklung schleierfrei bleiben. 

Auch die zweite Art Schleier, namlich der, welcher durch Vor- oder Nach
belichtung der Platte entsteht, braucht hier nicht besprochen zu werden. Man 
wird beim Einlegen der Platte in die Kassette und beim Entwickeln der be
lichteten Platte stets mit moglichster Vorsicht verfahren, damit diese Art von 
Schleier nicht entsteht. Es mag ubrigens noch bemerkt werden, daB man die 
Wirkungsweise einer Vor- oder Nachbelichtung auf das Bild selbst noch nicht 
kenntl. - Dagegen spielt die dritte Art Schleier eine wichtige Rolle: der Schleier, 
der bei der Belichtung durch zerstreutes Licht (Mondschein, Dammerung usw.) 
erzeugt wird, d. h. der g lei c h z e i t i g mit dem eigentlichen Bilde entstehende 
Schleier. Man hat bei seinem Auftreten zwei FaIle zu unterscheiden. Wird die 
Intensitats-Schwarzungskurve, die zur Reduktion der Sternaufnahmen dient, 
gleichzeitig mit den zu messenden Sternen auf derselben Platte erhalten, wie 
Z. B. bei der Objektivgittermethode von HERTZSPRUNG, so erscheinen die Sterne 
aufgesetzt auf einen gleichmiiBig verschleierten Plattengrund und der Schleier 
andert nur den Verlauf der Schwarzungskurve, die aus der Platte selbst ge
wonnen wird, so daB der EinfluB des Schleiers bereits berucksichtigt ist. 1m 
zweiten Fall, wo Skala und Sternaufnahmen auf zwei verschiedenen Platten auf
genommen werden, ist der Schleier auf der Sternaufnahme meist ein anderer 
als auf der Skalenplatte, es wird eine "Schleierkorrektion" notig. Das gilt Z. B. 
fiir Aufnahmen, deren Skala mit dem Rohrenphotometer gewonnen wird. Letz
tere Aufnahme ist schleierfrei, die Skala auf ihr ist eine andere als auf der Stern
aufnahme, welche wenigstens bei langeren Belichtungen einen Schleier besitzt 
und fiir die daher eine andere· Skala als fur die unverschleierte Platte gilt. Es 
handelt sich nun.darum, zu untersuchen, wie ein Schleier auf eine Intensitats
Schwarzungskurve wirkt, und wie eine Schleierkorrektion fiir diesen Fall be
stimmt werden kann. 

Es sei die Helligkeit des Sternes I, die des den Schleier erzeugenden Lichtes 
il I, dann ist die resultierende Helligkeit J' offenbar 

J' = I + ill· (1 ) 

Es hat sich nun aber aus einem groBeren experimentell gewonnenen Material 2 

gezeigt, daB diese Gleichung (wenigstens bei der Entwicklung mit einem der 
meistens gebrauchten alkalischen Entwickler) die Messungen nicht darstellt, 
daB vielmehr eine Gleichung der Form 

J' = al + ill, 
bzw. 

1 
mo = --loga 

0,4 

(2a) 

(2b) 

gilt, in welcher a < 1 ist. Der Fall a = 1 wiirde die Gleichungen (2) in die 
Gleichung (1) uberfiihren. DaB hier eine allgemeine Erscheinung vorliegt, ergibt 

1 Siebe Nacbtrag S. 510. 2 Publ Astropb Obs Potsdam Nr.84. S.44 (1916). 
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sich daraus, daB verschiedene geprtifte Plattensorten (Schleussner, gelbe Etikette; 
Agfa Isolar; Agfa Isorapid; Seed 27°) sich in ganz gleicher Weise verhalten. 

a 

0,46 
47 
50 
52 
54 
56 
58 

0,60 
62 
64 
66 
68 

0,70 
72 

0,74 

Tabelle 9. 

AJ a 

0,327 0,76 
312 78 
297 0,80 
282 82 
266 84 
253 86 
238 88 
223 0,90 
208 92 
195 94 
180 95 
167 96 
151 97 
139 98 

0,126 99 
1,00 

AJ 

0,114 
101 

0,090 
77 
66 
55 
44 
33 
22 
13 
10 

0,007 
5 
4 
4 

0,004 

Zwischen den GroBen a und LI J besteht ein funk
tionaler Zusammenhang derart, daB a urn so kleiner 
wird, jegroBer LI Jist. Beispielsweise ergaben sich 
fUr die Schleussnerplatte die Werte in (Tab. 9): 

In der Tabel1e 10 ist an einem Beispiel gezeigt, 
wieviel besser die Gleichung (2 b) die Reduktion einer 
geschleierten Platte (6011) auf eine ungeschleierte (602) 

ergibt als die Gleichung (1). 
22. Der NachbareffekP. Bei den Versuchen tiber 

die Einwirkung des Schleiers auf die Sternscheibchen 
zeigte sich nach den Versuchen des Verfassers, daB 
die Schwarzung derselben durch den Schleier beein
£luBt wird, d. h. durch die Schwarzung der den Stern
scheib chen unmittelbar benachbarten Teile der Platte 
(N a c h bar e ff e k t). Dieses Verhalten der photo
graphischen Platte muBte natiirlich Bedenken gegen 

Tabelle 10. 

PI. 60, 

1-",-
Pl. 6011 I 1 __ IGleiChung (1)1 Gleichung (2) 

5 J 5 I mobs I' m~bs-m; 1n~bs - m~ 

75P,0 0,43 0,672 71",6 I om,59 0,581 +0,45 -0,02 
74 ,6 0,46 655 71 ,6 

I 

° ,59 581 42 - 4 
73 ,8 0,52 620 71 ,3 ° ,71 521 50 + 4 
73 ,5 0,55 605 70,7 ° ,65 550 43 - 3 
71 ,4 0,70 525 69,8 o ,81 471 47 + 4 
64,0 1,16 342 66 ,1 1 ,03 385 38 + 2 
58 ,8 1,51 248 64 ,1 1 ,16 342 31 ° 54,6 1,60 191 62,6 1 ,26 313 26 0 
53 ,6 1,88 178 62,2 1 ,28 308 25 ° 47 ,8 2,39 111 60 ,4 1 ,40 275 15 - 1 
37 ,0 3,35 46 57 ,7 1 ,58 233 9. + 2 
32,6 3,73 32 57 ,9 1 ,57 235 2 - 2 
30,6 3,86 28 57 ,6 1 ,59 231 2 - 1 
29,2 3,97 0,026 57 ,1 1 ,62 0,225 +0,04 +0,01 

Schle ier: - - -- 55 ,8 1 ,71 0,207 

ihre Anwendung zu photometrischen Messungen aufkommen lassen, daher ist 
die Erscheinung vom Verfasser weiter verfolgt worden. Es ergab sich, daB ganz 
allgemein bei allen gepriiften Plattensorten die Mitte eines groBeren belichteten 
Feldes stets geringer geschwarzt ist als die eines ganz gleich belichteten, aber 
kleineren Feldes. 

Die Schwarzung einer belichteten Stelle der photographischen Platte ist 
somit nicht allein von dem Betrage der einwirkenden Lichtmenge, sondern bis 
zu einem gewissen Grad scheinbar auch von der Flachenausdehnung dieser 
Stelle und von der Beschaffenheit der ihr benachbarten Teile der Platte ab
hangig. In den Tabellen 11 bis 13 sind sowohl die Schwarzungen (in Einheiten p 
des MeBkeiles) der verschieden groBen Kreis£lachen (Radius r) mitgeteilt als auch 
die Intensitaten, welche zur Erzeugung dieser Schwarzungen scheinbar not
wendig sein wtirden. In Wirklichkeit sind nattirlich samtliche Kreis£lachen 

1 Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 84, S. 45 ff. (1926); F. E. Ross, The Mutual Action of 
Adjacent Photographic Images. Ap J 53, S.349ff. (1921). Siehe Nachtrag S. 510. 
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gleichzeitig, gleich lange und mit der gleichen Lichtintensitat bestrahlt worden, 
so daB sie auch gleiche Schwarzungen aufweisen miiBten. 

Der Betrag des Nachbareffektes ist"fV aIle :Eiattensorten Von derselben 
GroBenordnung; die Empfindlichkeit der Platte spielt keine Rolle, wohl aber 
ihre Schichtdicke. J e dicker namlich die Emulsion aufgetragen ist, urn so 
groBer wird die Differenz der Schwarzungen zwischen groBtem und kleinstem 

Tabelle 11. Tabelle 12. 

T a b a b Schicht 
r 

10,10 mm 21P,6 57P,5 5m ,44 1m ,65 dunn dick 

5,00 21 ,9 57 ,8 5 ,41 1 ,62 
1.96 22,0 58,3 5 ,40 1 ,57 
1,03 22,2 59,9 5 ,37 1 ,40 
0,48 22,2 60,3 5 ,37 1 ,36 
0,34 22,2 62,6 5 ,37 1 ,11 
0,31 22,5 62,8 5 ,33 1 ,09 
0,30 22,5 62,6 5 ,33 1 ,11 
0,25 22,6 65 ,1 5 ,32 o ,84 
0,22 23 ,4 66,8 5 ,22 o ,65 
0,18 23 ,1 71 ,1 5 ,26 I o ,18 
0,16 22,7 73 ,7 5 ,31 o ,15 

elichtung: schwach stark schwach stark B 

10,10 mm 2m ,03 2m,47 
5,00 ·2,20 2 ,50 
1,96 2 ,14 2 ,36 
1,03 2 ,00 2 ,19 
0,48 1 ,97 2 ,06 
0,33 1 ;94 1 ,93 
0,30 1 ,80 1 ,90 
0,25 1 ,69 1 ,83 
0,22 1 ,70 1 ,76 
0,17 1 ,50 1 ,36 

Bild (Tab. 12). Die Gestalt der belichteten Fliiche hat dagegen kaum EinfluB 
auf die GroBe des Nachbareffektes, es kommt vielmehr nur die Fliichenausdehnung 
in Betracht. 

Es fanden sich noch folgende Abhangigkeiten: 
1. Der Nachbareffekt ist urn so groBer, je groBer die einwirkende Lichtmenge 

ist (Tab. 11). Dabei ist es gleichgiiltig, ob mit groBer Intensitat kurz oder mit 
geringer lange belichtet wird. 
Es ist vielleicht richtiger zu 
sagen: Der N achbareffekt ist 
urn so starker, je groBer die 
Schwarzung ist. 

2. Die GroBe des Nach
bareffektes ist stark abhiingig 
von der Entwicklung. AIle 
gebrauchlichen organischen 
(alkalischen) Entwickler ge
ben nahezu einen gleich gro
Ben Betrag, wenn sie in nor
maler Konzentration verwen
det werden. Bei sehr hoher 
Konzentration (Rodinal 1 : 4) 
wird er kleiner, ohne daB er 

10,10 mm 
5,00 
1,96 
1,03 
0,48 
0,34 
0,31 
0,30 
0,25 
0,22 
0,18 
0,16 

Rodinal: 

Tabelle 13. 

a b a b 

51 P,7 42P, 6 1m ,37 + 1m,83 
52 ,2 42 ,6 1 ,33 1 ,83 
52,8 43,3 1 ,28 ,74 
54 ,0 44 ,0 1 ,20 ,64 
55 ,6 46 ,3 1 ,06 1 ,32 
57,1 47,6 0 ,94 1 ,12 
56 ,7 48 ,4 0 ,98 1 ,00 
56,7 49,3 0,98 0,87 
57 ,8 51 ,0 0 ,89 0 ,58 
58 ,7 53 ,2 0 ,82 +0 ,14 
60 ,9 56 ,5 0 ,64 -0 ,67 
62,7 I 59,2 0,50 -1,43 
nicht verdiinnt nicht verdiinRt 

verdiinnt verdiinnt 

aber selbst bei starkster Konzentration verschwindet. Durch Verdiinnung (Tab. 13 ) 
des Entwicklers kann er dagegen bis zu beliebiger Rohe gesteigert werden (Ver
diinnung mit Wass~r, mit schon mehrfach gebrauchtem Entwickler, mit Natrium
sulfitlosung usw.), so daB das Verfahren der "Standentwicklung", wie bereits er
wahnt, bei photographisch-photometrischen Arbeiten nicht verwendbar ist, zu
mal der Nachbareffekt auch noch zunimmt, wenn die Schale mit der Entwickler
losung nicht oder nur wenig. bewegt wird. Zusatze zum Entwickler, wie z. B. 
BromkaliumlOsung 1 :10, haben nur geringen EinfluB, wenn sie in der iiblichen 
geringen Menge gemacht werden. Der Nachbareffekt ist dagegen von der Tem-
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peratur des Entwicklers unabhangig, z. B. bei einer Abkiihlung des Entwicklers 
auf 12 bis 15 0 C, vorausgesetzt, daB die Platte entsprechend lange entwickelt wird. 

Der Nachbareffekt wird zum Verschwinden gebracht, wenn die Entwieklung 
der Platte mit dem Eisenqxalatentwiekler von EDERl erfolgt, statt mit den 
fiblichen organischen Entwicklern. EDER gibt folgendes Rezept: 

a) Neutrales Kaliumoxalat 100 g b) Ferrosulfat reinst. . 100 g 
Destilliertes Wasser. . 400 g Destilliertes Wasser. 300 g 

Zitronensaure 1 g 

Die Losung a) ist haltbar, b) wird aber erst unmittelbar vor dem Gebrauch her
gestellt. Man gieBt in vier Teile von a) einen Teil von b). Zusatz einiger Tropfen 
Bromkaliumlosung (1: 10) verzogert die Entwicklung, ist aber in bezug auf den 
Nachbareffektohne Schaden. DasGleiche gilt von einem Zusatz schon gebrauchten 
Entwicklers. Es ist darauf zu achten, daB die Entwicklung nicht vorzeitig ab
gebrochen, sondern genfigend lange durchgefiihrt wird. 

Die Entwieklung mit Eisenoxalat ist wesentlich unbequemer als die mit den 
gebrauchlichen Entwicklern. Will man letztere verwenden, so sind jedenfalls 
Vorversuche zu machen fiber die GroBe des auftretenden Nachbareffektes, indem 
man von zwei gleieh belichteten Platten die eine mit Eisenoxalat, die andere mit 
dem organischen Entwiekler hervorruft. Ein Nachbareffekt ist bei allen den 
Aufnahmen ffir photometrische Zwecke zu erwarten, bei weIchen die Bilder 
auf der Platte verschieden groBe Flachen einnehmen, wie z. B. bei schwachen 
und hellen Sternen. Neuere Untersuchungen haben ergeben, daB bei Bildern 
mit verwaschenen Randern, wie etwa bei Sternen, der Nachbareffekt kleiner ist 
als bei Bildern mit scharfen Randern, wie z. B. bei den Skalenaufnahmen mittels 
des Rohrenphotometers. In jedem Fall ist aber zu priifen, ob ein Nachbareffekt 
auf tritt, da sich allgemeine Regeln ffir Bilder mit verwaschenen Randern scheinbar 
nieht aufstellen lassen. 

Der Nachbareffekt zeigt sieh fibrigens auBer bei Sternaufnahmen auch noch 
bei der Aufnahme groBer flachenhafter Objekte, wie z. B. bei Sonne und Mond, 
indem die Rander der Bilder starkere Schwarzungen aufweisen als die mehr nach 
innen zu gelegenen Teile. Auch diese Art des Effektes (Randeffekt) kann durch 
Entwicklung der Platten mit Eisenoxalat vermieden werden. 

23. Die Fehler der photographischen Platten. Die photographische Photo
metrie wiirde einen groBen Aufschwung erfahren, wenn die zu der Aufnahme 
dienenden Platten nicht mit technischen Fehlern behaftet waren, weIche die 
Erzielung hoher Genauigkeit sehr erschweren und zeitraubend machen. Man 
muB in der Tat, wenn es sich urn Messungen handelt, bei weIch en das Resultat 
auf einige hundertstel GroBenklassen sieher erhalten werden solI, eine recht groBe 
Anzahl Aufnahmen machen, einzig und allein deshalb, weil die Plattenfehler 
nicht selten Zehntel der GroBenklasse betragen. Das Schlimmste ist aber, daB 
es sich meist nicht nur urn zufillige Fehler handelt, sondern urn systematische, 
die sieh obendrein bei vielen photometrischen Verfahren summieren konnen, 
so daB der Fehler einen betrachtlichen Betrag erreiehen kann. 

Die Plattenfehler haben ihren Grund nicht in UngleiehmaBigkeiten der Emp
findlichkeit der Emulsion fiber die Platte hin, sondern in UngleichmaBigkeiten 
der Schichtdicke, die dadurch veranlaBt sind, daB einerseits das Glas der Platte 
keine ebene Oberflache hat, sondern Berge und Taler besitzt (zufallige Fehler), 
andererseits das Glas keine planparallele, sondern eine prismatische Platte ist 
(systematische Fehler), was selbst bei Benutzung von Spiegelglas als Trager 
der Emulsion stets mehr oder minder der Fall ist. Da beim GuB der Emulsion 

1 Rezepte u. Tabelle~. Aufl. 10/11 (1921), S.25. 
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die Glasplatte auf eine horizontale Unterlage gelegt wird, entsteht bei pris
matischem Glase auch eine prismatische Emulsionsschicht, die eine systematisch 
fiber die Platte hin ungleichmaBige Empfindlichkeit vortauscht. Nicht selten 
kommt es auch vor, daB das Glas eine Zylinderflache bildet, statt eben zu sein, 
so daB die Emulsionsschicht sich beim GuB ebenfalls ungleich dick fiber die 
Platte hin ausbreitet. 1m allgemeinen ist die Schichtdicke auf Filmen wesentlich 
gleichmaBiger als auf Platten, aber die Verwendung von Filmen bringt andere 
Schwierigkeiten mit sich, so daB man sie nicht immer als Ersatz fUr Platten 
verwenden kann. 

Tabelle 14. 

GroBe Platten 

+om,07 
+ 8 
+ 4 
+ 17 
+ 8 

0 
+ 13 
+ 6 

4 

+om,16 -om,07 
0 0 

+ 14 13 
+ 10 + 3 
+ 5 + 6 
+ 20 + 4 
+ 9 + 3 
+ 10 10 

Tabelle 16. 

Maximale Differenz 

om,oo-om,OS 
o ,06-0 ,10 
o ,11-0 ,15 
o ,16-0 ,20 
o ,21-0 ,25 
o ,26-0 ,30 

>om,30 

6 

-om,01 
+ 21 
+ 10 
+ 11 
+ 8 
+ 39 
+ 38 
+ 17 

Zahl der 
Platten 

o 
14 
20 
14 

1 
o 

Als Beispiel fUr das Vor kommen von PIa ttenfehlern sei folgende Versuchs
reihe mitgeteilt. Aus sechs Platten vom Format 20 X 20 em, die verschiedenen 
Fabriken entstammten, wurden, nachdem ein Streifen von 2,5 cm von den 
Randern fortgeschnitten war, je neun Platten vom Format 5 X 5 cm gewonnen. 
Auf diese wurden 16 kreisrunde, in einem Kreis symmetrisch zur Mitte der Platte 
angeordnete Marken bei streng gleicher Belichtung aufkopiert, indem auf die 
Platte eine Blende mit entsprechenden kreisrunden, gleich groBen Offnungen 
aufgelegt und dann belichtet wurde. Mittels Rohrenphotometerskalen sind dann 
die Schwarzungen dieser Marken in Helligkeiten umgewandelt worden. Aus 
den sich so ergebenden Helligkeiten wurde fUr jede Platte des Formates 5 X 5 cm 
das Mittel der Helligkeiten gebildet und diese Mittel mit dem Mittel der erst en 
Platte verglichen (Tab. 14). Wie ersichtlich, sind die Unterschiede zwischen 
den kleinen aus ein und derselben Platte des Formates 20 X 20 cm geschnittenen 
Platten recht erheblich, und es ist nicht zu verwundern, daB selbst auf den kleinen 
Platten noch groBe Unterschiede zwischen den 16 einzelnen Marken vorhanden 
sind. Eine Abzahlung der Abweichungen ergibt, wenn man nur den absoluten 
Betrag in Betracht zieht, die in Tabelle 15 enthaltenen. Fehlerhaufigkeiten. 
Nimmt man noch auf das Vorzeichen der Abweichungen Rficksicht und zahlt ab, 
wieviel Platten maximale Differenzen von einem bestimmten Betrage, z. B. von 
om,00-om,05, om,06-0m,10 usw. haben, so ergeben sich die Zahlen der Tabelle 16. 
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Dieses Beispiel diirfte wohl zeigen, daB man sich nicht nur mit elrugen 
wenigen Aufnahmen begniigen darf, wenn man sichere photometrische Messungen 
bekommen will. 

d) Die photometrischen Methoden. 
24. Das Rohrenphotometer. Die verschiedenen Methoden der photo

graphischen Sternphotometrie unterscheiden sich in der Hauptsache durch die 
Art, wie die Skala, d. h. die Schwarzungskurve, gewonnen wird. Von der Be
nutzung eines Schwarzungsgesetzes zur Herstellung dieser Skala wird man, 
wenn es irgend moglich ist, absehen, da, wie oben ausgefiihrt ist, ein einwand
freies Gesetz bisher nicht bekannt ist. Aber selbst wenn es ein solches geben 
wiirde, miiBte der Nachweis erbracht werden, daB es fiir die spezielle, gerade 
gebrauchte Platte anwendbar ist, da diese ja groBe Fehler besitzen kann und eine 
Anwendung des Gesetzes dadurch zu fehlerhaften Resultaten fiihren wiirde. Man 
hat die Beobachtungen so anzulegen, daB durch sie selbst, d. h. auf experimen
tellem Wege, die Schwarzungskurve gewonnen wird, welche fUr die gerade ver
wendete Platte gilt. 

Das einfachste Verfahren diirfte wohl das von PARKHURST und JORDAN l 

mit sehr gutem Erfolge benutzte Prinzip sein, welches dem Rohrenphoto
meter zugrunde liegt. Es soIl daher an erster Stelle das Rohrenphotometer 
beschrieben werden. Der Hauptteil dieses einfachen Instrumentes besteht 
aus einer Metallplatte, in welche verschieden groBe, kreisrunde Offnungen ge
bohrt sind, deren Durchmesser durch lineare Messung, etwa mittels eines MeB
mikroskopes, bestimmt werden. Das diffuse Licht, welches diese Offnungen passiert, 
wird im Verhaltnis der GroBe dieser Offnungen abgeschwacht, vorausgesetzt, daB 
diese Offnungen klein sind im Vergleich zu ihrem Abstand von der Aufnahme
platte2• Die Intensitatsmessung ist somit beim Rohrenphotometer auf die lineare 
Messung der Durchmesser dieser Offnungen zuriickgefiihrt. Es sei d1 der Durch
messer der groBten, dn der Durchmesser der n ten Offnung, so ist das durch 
letztere hindurchgelassene Licht 

In = (~:t oder (d' 
mn = - 5 log d:)' 

wenn man die Intensitat des durch die groBte Offnung hindurchgelassenen 
Lichtes als Einheit wahlt. 

Aus der schematischen Abbildung 10 ist der Aufbau eines Rohrenphoto
meters leicht zu ersehen. 

Der Rohrenkorper Ph mit der Lochplatte und der Kassette fiir die photo
graphische Platte ist den Mattscheiben Ma II gegeniibergestellt, welche durch 
eine Metallfadenlampe L erleuchtet werden. Urn das Licht auf der Mattscheibe 
Ma II moglichst gleichmaBig zu verteilen, ist eine mattierte Lampe gewahlt 
worden, auBerdem sind noch weitere Mattscheiben Ma I mit 3 bis 5 matten 
Flachen Vor ihr in dem lichtdichten Lampengehause angebracht worden. Sowohl 
die Entfernung der Lampe L als auch die der MattscheibeMaII vom Rohren
photometer Ph laBt sich meBbar andern, damit man je nach Bedarf verschiedene 
Helligkeiten zur Verfiigung hat. Die Stromstarke in der Lampe laBt sich mittels 
eines Gleitwiderstandes und eines Prazisionsamperemeters auf ±1 Milliampere 
konstant halten. Da es aber nicht moglich war, die Lichtverteilung auf den 
Mattscheiben M a II vollig gleichmaBig zu gestalten, ist der Photometerk6rper Ph 

1 An Absolute Scale of Photographic Magnitudes of Stars. Ap J 26. S. 244 (1907); 
vergleiche hierzu auch Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 84 (1926). 

2 A. HNATEK. Uber die MeBbarkeit sehr groBer Helligkeitsunterschiede mit dem Rohren
photometer. Z f Phys 39. S. 927 (1926). 
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mittels eines Bajonettverschlusses B an der Achse eines kleinen Elektromotors 
befestigt,_ dessen Lauf durch die Schleiffedern 5 reguliert werden kann. Vor dem 
Rohrenkorper ist eine Belichtungsklappe K angebracht. 

Der Rohrenkorper selbst besteht aus einem Metallzylinder, in welchem 
16 gleich weite, innen mit RuB geschwarzte Rohren konzentrisch und parallel 
zur Achse des Zylinders in 
einem Abstande von 20 mm 
von derselben angebracht 
sind. An der der Matt
scheibeMaII zugekehrten 
Seite der Rohren befindet 
sich die Metallplatte mit 
den 16 verschieden groBen 
kreisrunden Offnungen, an der anderen 
Seite der Rohren ein dunnes Metallblech 
als Blende, welches 16 gleich groBe 
kreisformige Offnungen enthalt und 
gegen welches die photographische 
Platte mittels einer Feder angepreBt 
wird. Diese Blende ist auswechselbar, 
so daB man auf der photographischen 
Platte nach Belieben kreisrunde Felder 
von 0,4 mm oder 2,00 mm Durchmesser ""'_---'===~-------r ........ 1 
erhalten kann. Fur die. Reduktion ~;;;;;;:~:::"§§§§l.-C--I~ 
extrafokaler Sternaufnahmen wird 
erstere Blende gewahlt, da der Durch
messer ihrer Offnungen denen der 
Sterne sehr nahe gleich ist. 

Der den Rohrenkorper tragende 
Elektromotor laBt sich mittels Stell
schrauben in allen Richtungen ver
schieben und drehen, so daB er gegen 
die Lampe genau justiert und dann in 
der richtigen Lage festgeklemmt wer-
den kann. Vor der Lampenmattscheibe 
Ma list noch eine Vorrichtung ange
bracht, die es ermoglicht, Gitter, Blen
den, Farbglaser usw. anzubringen. 

Die Eichung des Apparates erfolgt, 
wie bereits erwahnt, durch Ausmessung 
der Durchmesser der Offnungen in der 
Lochplatte mittels eines Mikroskopes. 
Diese Messungen werden leicht durch 
Beugungs- und Irradiationseffekte in 
systematischer Weise verfalscht, es ist 
daher zweckmaBig, auf photographi
schem Wege Kopien der Lochplatte zu 
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machen und auch diese auszumessen. Bei diesen Kopien werden obige Effekte in 
entgegengesetztem Sinne wirken, man wird daher das Mittel aus den Messungen 
der Lochplatte einerseits und der Kopien andererseits als besten Wert betrachten 
durfen. In der folgenden Tabelle 17 sind als Beispiel in Kolumne 2 und 3 die bei 
dem Potsdamer Instrument durch lineare Messungen erhaltenen Werte, gleich in 
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Helligkeiten verwandelt, gegeben, als Vergleich dann in der 4. Kolumne die aus 
einer groBen Zahl photometrischer Messungen gewonnenen Zahlen. Wi~ ersicht-. 
lich, stimmen letztere sehr gut mit den aus den linearen Messungen erhaltenen 
Werten uberein. Als definitives Resultat ist daher das Mittel der drei Be
stimmungen angenommen worden. Bei der Offnung Nr.10 besteht eine groBere 
Differenz zwischen der photometrischen und der linearen Messung; sie ist herV'or

Tabelle 17. 

Nr. Loch- Kopie Photom. platte 

1 om,OO om,oo om,oo 
2 o ,41 o ,41 o ,39 
3 o ,78 o ,78 o ,76 
4 o ,96 o ,98 o ,97 
5 1 ,32 1 ,33 1 ,30 
6 1 ,66 1 ,68 1 ,69 
7 1- ,95 1 ,97 1 ,97 
8 2 ,24 2 ,27 2 ,26 
9 2 ,51 2 ,55 2 ,53 

10 (2 ,77) (2 ,80) 2 ,72 
11 3 ,06 3 ,11 3 ,10 
12 3 ,38 3 ,45 3 ,45 
13 3 ,76 3 ,84 3 ,84 
14 4 ,02 

I 
4 ,07 4 ,10 

15 4 ,32 4 ,35 4 ,37 
16 4 ,51 4 ,56 4 ,55 

Mittel 

om,OO 
o ,40 
o ,78 
o ,97 
1 ,32 
1 ,68 
1 ,96 
2 ,26 
2 ,53 
2 ,72 
3 ,09 
3 ,43 
3 ,81 
4 ,06 
4 ,35 
4 ,54 

gerufen durch einen Grat, welcher bewirkt, 
daB die Offnung nicht kreisformig ist. 

Da, wie oben ausgefiihrt, die photo
graphischen Platten fast stets ungleich
maBige Schichtdicke besitzen, ist es zweck
maBig, die Offnungen nicht in der Weise 
anzuordnen, daB sie kreisformig urn die 
Achse herum eine nach der GroBe der 
Durchmesser fortlaufende Reihe bilden, 
sondern etwa so, daB die zweitgroBte Off
nung diametral der groBten gegenuber
liegt, die dritt- bzw. viertgroBte in der 
Mitte zwischen den beiden ersten usw. 
Hat die photographische Platte dann eine 
keilformige Schicht, so wird die Schwar
zungskurve zwar groBe Abweichungen 
von den einzelnen Punkten aufweisen, 
durch welch~ sie hindurchzulegen ist, 

aber wenigstens nicht in so hohem Grade systematisch gefiilscht werden, wie es 
bei der Anordnung der Offnungen im Potsdamer Instrument haufig der Fall 
ist. Jedenfalls sieht man bei obiger Anordnung der Offnungen sofort, ob Fehler 
vorhanden und wie groB sie sind, und kann dann stark fehlerhafte Platten von 
vornherein von der weiteren Verarbeitung ausschlieBen. 

Die Messungen mit dem Rohrenphotometer verlaufen nun so, daB man zunachst 
extrafokal die Fundamentalsterne photographiert, an welche die unbekannten an
geschlossen werden sollen, hierauf diese und dann nochmals die Fundamentalsterne. 
Auf einem anderen Teil der Platte nimmt man mit dem Rohrenphotometer die 
Skala auf, natiirlich mit derselben Expositionszeit wie bei den Sternaufnahmen. 
Mittels der Rohrenphotometeraufnahme laBt sich dann unmittelbar die Schwar
zungskurve herstellen, aus der die Sternhelligkeiten nach den Schwarzungen 
der extrafokalen Sternbilder entnommen werden konnen. Die Reduktion ist 
also denkbar einfach. Die Vorteile der Rohrenphotometermethode sind folgende: 
1. Eswirdnur eine Sternaufnahme erfordert, daher konnen einerseits StOrungen 
durch Veranderungen in der Atmosphare (Nebelbildung usw.) nicht eintreten, 
andererseits wird wesentlich an Zeit gespart, da die Skala nicht am Beobachtungs
abend selbst, sondern zu beliebiger Zeit vorher oder nachher aufgenommen 
werden kann. 2. Das Objektiv des Aufnahmefernrohres wird mit voller Offnung, 
ohne jede abschwachende Vorrichtung (Gitter, Blende usw.) benutzt. 3. Es 
konnen mehrere Skalen auf die Platte aufkopiert werden, so daB sie sich unter
einander kontrollieren und ihr Mittel wesentlich sicherer ist, als wenn nur eine 
einzige Skala benutzt wird. 

Die Methode besitzt aber auch Nachteile.Die Skalenbilder gleichen weder 
in GroBe noch in Aussehen ganz den extrafokalen Sternbildern, so daB ein Nach
bareffekt wohl immer vorhanden sein wird, falls die Platten nicht mit dem 
Eisenoxalatentwickler hervorgerufen werden. Weiterhin weicht die Farbe der 
Lampe, die zur Herstellung der Skala dient, sehr stark von der Sternfarbe abo Bis 



Ziff.25. Die Methode von E. S. KING. 46} 

zu einem gewissen Grad kann man durchZwischenschaltung geeigneter blauerGHi.ser 
oder Fliissigkeiten die Lampenfarbe der Sternfarbe niiherbringen, aber es bleibt 
doch immer noch eine groBe Verschiedenheit zuriick1• PARKHURST und JORDAN 
haben ihre Skalen durch Belichtung mit diffusem Himmelslicht erzeugt. Dieses 
Verfahren hat aber den Nachteil, daB die Intensitat und die Farbe des Himmels
lichtes je nach den meteorologischen Zustanden der Atmosphare stark wechseln. 
Es ist auch nicht leicht, jedesmal die passenden Schwat"zungen zu treffen. 
Die Dauer der Exposition soIl unter allen Umstanden der der Sternaufnahme 
gleich sein. 

25. Die Methode von E. S. KING. Eine gleich einfache Methode ist die 
von E. S. KING2• Befindet sich ein Spiegel bzw. ein Objektiv in gutem Korrek
tionszustand, so ist das Bild eines Sternes, das sehr weit ab Yom Brennpunkt 
aufgenommen ist, eine kreisrunde Scheibe, welche ganz gleichmiiBig geschwat"zt 
ist, abgesehen yom auBersten Rand, an dem infolge der Beugung Abweichungen 
von der GleichmaBigkeit der Schwarzttng auftreten. Der Durchmesser dieser extra
fokalen Scheibchen wachst mit dem Abstand der Platte yom Brennpunkt, wahrend 
gleichzeitig die Schwarzung abnimmt, gleiche Expositionsdauer natiirlich voraus
gesetzt. Das Licht des Sternes wird eben auf eine immer groBere Flache aus
gebreitet, je weiter ab yom Brennpunkt die Aufnahme erfolgt. Geometrisch
optisch betrachtet ist die Lichtmenge, welche die Flacheneinheit der Platte 
yom Stern erhiilt, umgekehrt proportional dem Flacheninhalt der Kreisflache, auf 
welche das Sternlicht ausgebreitet ist, bzw. umgekehrt proportional dem Quadrate 
des Abstandes Yom Brennpunkt. Das Helligkeitsverhiiltnis hl/h2 zweier in den 
Abstanden 11 bzw. 12 yom Fokus aufgenommener Bilder ist somit 

~: = (::Y = (~:r oder . m1 - m2 = 5 log (::) = 510g(~:), 
wo (h und £12 die Durchmesser der extrafokalen Bilder (hI> h2' £11 < (2) bei 
den Abstanden 11 bzw. 12 yom Fokus sind. 

Macht man nun eine Reihe extrafokaler Aufnahmen eines Sternes bei gleicher 
Expositionszeit, aber bei verschiedenem Abstand der Platte yom Brennpunkt, und 
miBt sowohl die Durchmesser el und e2 als auch die Schwarzungen der Scheibchen, 
so erhalt man die Beziehung zwischen der Intensitat des einwirkenden Lichtes 
und der von ihm erzeugten Schwarzung, d. h. die Schwarzungskurve. Von 
diesem Prinzip ausgehend, hat KING seine Messungen angestellt. Die einzigen 
Bedenken, die man gegen das Verfahren haben kann: ob die aUf Grund geo
metrisch-optischer Betrachtung abgeleitete Gleichung streng giiltig ist und 
ob bei einem Objektiv infolge nicht vollkommener Achromasie Fehler erzeugt 
werden, hat KING3 zum Teil experimentell widerlegt, zum Teil werden sie hin
fiillig durch die attsgezeichnete Vbereinstimmttng seiner Messungen mit solchen 
nach anderen Methoden. 

KING verfahrt bei seinen Messungen folgendermaBen. Er hat an seinem zu 
den Aufnahmen dienenden Fernrohr eine Schiebekassette angebracht, die es 
ermoglicht, eine groBe Reihe einzelner Aufnahmen (z. B. 40) auf ein und dieselbe 
Platte zu machen. Zunachst werden Aufnahmen des oder der Sterne gemacht, 
auf deren Helligkeiten die der zu bestimmenden Sterne bezogen werden sollen. 
KING benutzt hierzu beispielsweise den Polarstern. Hierauf wird der ztt messende 
Stern aufgenommen, und zwar bei solchen Fokalstellungen, daB die Schwarzung 
moglichst nahe gleich der des Bezugssternes ist. Dann folgen die Aufnahmen 
zur Erzeugung der Skala. Es wird hierzu ein heller Stern desselben oder nahezu 

1 Publ Astroph Obs Potsdam Nr.84. S.67 (1926). 
2 Harv Ann 59, S.33. 95. 127, 129, 157 (1912). 3 Harv Ann 59, S. 129 (1912). 
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desselben Spektraltypus benutzt, der bei einer groBeren Anzahl von Fokal
stellungen photographiert wird. Zum SchluB erfolgen wieder Aufnahmen des 
Bezugsternes als Kontrolle. Natfirlich wird ffir samtliche Aufnahmen die gleiche 
Expositionszeit verwendet. 

Unmittelbar vor der Kassette ist eine Platte angebracht, die in der Mitte 
eine rechteckige Offnung von 0,5 X 1 cm besitzt, so daB die ganze Platte bis auf 
die Stelle, wo jeweils das extrafokale Bild erzeugt wird, abgedeckt ist. Hierdurch 
wird verhindert, daB die Platte bei der Aufnahme einer groBeren Anzahl von 
Bildern mehr und mehr vorbelichtet wird. Ein ungleichmaBiger Plattenschleier 
kann somit nicht entstehen. 

Das Verfahren setzt voraus, daB man ffir aile Fokaleinstellungenden Durch
messer der extrafokalen Sternscheibe kennt. Die Lage des Brennpunktes laBt 
sich direkt nicht mit geniigender Sicherheit bestimmen, somit liiBt sich auch nicht 
der Scheibchendurchmesser aus der Fokaleinstellung berechnen. Eine direkte 
Messung der Scheibchendurchmesser erweist sich ebenfails als nicht moglich, 
da der Rand der Scheibchen infolge der Beugung nicht gut definiert ist. 

KING, der vor dem Objektiv eine Blende mit quadratischer Offnung benutzte 
und infolgedessen quadratische extrafokale Bilder erhielt, schlug daher folgenden 
Weg ein. Er spannte einige Drahte in bekauntem Abstande voneinander iiber 
die Blendel, die sich im extrafokalen Bilde so scharf abbilden, daB ihre Distanz 
mit Sicherheit zu messen ist. Aus der bekannten Distanz der Drahte und aus 
dem gemessenen Abstand der Bilder dieser Driihte bei verschiedenen Fokal
einstellungen liiBt sich dann die Lage des Brennpunktes mit groBer Sicherheit 
extrapolieren, und wenn diese bekannt ist, konnen auch die Durchmesser (bzw. 
die Lange der Quadratseiten) aus den Fokaleinstellungen selbst berechnet werden. 
KING hat vermittelst seiner Methode die Helligkeiten einer groBen Zahl heller 
Sterne bestimmt, und seine Messungen zeichnen sich durch eine hohe Genauigkeit 
aus. Ein Nachteil des Verfahrens ist, daB es sich nur ffir einzelne helle Sterne 
eignet, da es Grundvoraussetzung ist, die Aufnahmen weitab vom Brennpunkt zu 
machen. In der Niihe desselben sind niimlich die Scheibchen nicht mehr gleich
maBig geschwarzt, auBerdem wirkt bei Objektiven auch die mangelhafte Achro
masie storend ein. Schwache Sterne wird man aber bei stark extrafokaler 
Stellung der Platte wegen zu groBer Schwachung ihres Lichtes nicht mehr 
aufnehmen konnen. 

26. Das Verfahren von KAPTEYN-WIRTZ 2• Der bereits in der Einleitung er· 
wahnte Vorschlag von KAPTEYN, photographische Helligkeitsmessungen mit 
Hille von Objektivgittern zu machen, indem man die zu vermessende Stern
gruppe einmal mit Gitter Vor dem Objektiv und ein zweites Mal mit freiem 
Objektiv aufnimmt, wurde wohl zuerst von WIRTZ in groBerem Umfange aus
geprobt. Spater ist das Verfahren mehrfach und mit gutem Erfolg verwendet 
worden, beispielsweise Von WILKENS3. In der Tat besitzt es manche Vorziige. 
So kann es sowohl ffir fokale(Durchmesser-) als auch fiir afokale (Schwarzungs-) 
Messungen verwendet werden, denn es wird bei der mit dem Gitter erhaltenen 
Aufnahme das zentrale Beugungsbild benutzt, welches in Gestalt und spektraler 
Beschaffenheit sich nicht von dem Bilde der Aufnahme ohne Gitter unter
scheidet. Weiterhin erhiilt man bei jeder Anwendung die Helligkeiten zahl
reicher Sterne auf einmal, so daB dieses Verfahren auch recht okonomisch ist. 
Meist macht man die beiden Aufnahmen, die mit Gitter und die ohne Gitter, 
hintereinander auf dieselbe Platte, man kann sie aber auch auf zwei Platten 
machen, wobei freilich Unterschiede in der Dicke der Emulsionsschicht der 

1 Harv Ann 59 S. 41; Tafel X. Fig. 2. 
3 AN 172. S.305 (1906). 

2 AN 154. S. 317 (1901). 
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beiden Platten zu Fehlern systematischer Natur ftihren konnen; es ist oft besser, 
nur eine Platte zu benutzen, die zwar auch Fehler derselben Art, aber meist von 
kleinerem Betrage, haben wird. Die Schwarzungskurve wird mittels der beiden 
Aufnahmen selbst gewonnen, ein Verfahren, welches auch bei einigen weiteren 
Methoden in Anwendung kommt und deshalb weiter unten ausfiihrlich darge
stellt werden solI. 

Fiir die Aufnahmen kann man sowohl Stabgitter als auch Gitter aus Draht
geflecht (Gittertuch usw.) anwenden. Die Lichtabschwachung, die sie beim 
Vorsetzen Vor das Objektiv erzeugen, wird am besten experimentell bestimmt, 
d. h. auf photometrischem Wege im Laboratorium. Selbst das beste im Handel 
befindliche Gittertuch besitzt namlich nicht unbetrachtliche UngleichmaBigkeiten, 
so daB eine lineare Ausmessung der Drahtdicken und der Zwischenraume zwischen 
den Drahten wohl nur in seltenen Fallen in Betracht kommt. Es ist namlich 
zu beachten, daB bei Verwendung von Gittertuch 1 das Verhaltnis 

Intensitat des Zentralbildes Ho (5 )4 
Intensitat des Sternbildes ohne Gitter = H = s-+--d 

ist, oder wenn man zu GroBenklassen iibergeht: 

m - m = 10log~--
o s + d· 

Die Gitterkonstante s ~ d muB wegen des Faktors 10 genauer bestimmt werden, 

als es bei anderen Verfahren notig ist, falls man die von dem Gitter erzeugte 
Lichtschwachung auf etwa ein Hundertstel GroBenklasse genau haben will. 
Eine photometrische Bestimmung ist bei Verwendung von Gittertuch unter allen 
Umstanden vorzuziehen; freilich ist zu beachten, daB diese Messung bei der
selben optischen Anordnung zu erfolgen hat, in der das Gitter dann spater ge
braucht wird. Auf die Art dieser Bestimmung wird gleichfalls noch naher ein
gegangen werden. 

Eine Schleierkorrektion wird, wenn beide Aufnahmen auf derselben Platte 
sind und der Schleier sehr schwach ist, nicht notig sein. Der Schleier, der bei 
der erst en Aufnahme entsteht, ist ein mit der Aufnahme gleichzeitig entstehender 
Schleier. Die zweite Aufnahme kommt dann auf die schon etwas geschleierte 
Platte, und der von neuem hinzukommende Schleier wird auch die erste Aufnahme 
beeinflussen, so daB die Verhaltnisse recht kompliziert liegen. Wenn aber der 
Gesamtschleier gering ist, wird man, ohne groBe Fehler zu begehen, annehmen 
konnen, daB beide Aufnahmen in der gleichen Weise vom Schleier affiziert sind, 
und eine Korrektion fUr den Schleier ist nicht notig. Er wird dann namlich 
schon bei der Ableitung der Schwarzungskurve beriicksichtigt. 

Der Nachteil des KAPTEYN-WIRTZSchen Verfahrens besteht darin, daB zwei 
Aufnahmen derselben Belichtungszeit notig sind, was den Arbeitsaufwand ver
doppelt und die Gefahr mit sich bringt, daB sich die atmospharischen Verhaltnisse 
(Durchsicht, Luftruhe usw.) zwischen den beiden Aufnahmen, namentlich, wenn 
es sich urn lange Belichtungen handelt, andern. Es wird wohl nur selten Nachte 
geben, wo einige Stunden hindurch die atmospharischen Zustande unverandert 
bleiben, denn wenn auch die Luftdurchsichtigkeit gleich bleibt, pflegt die Luft
ruhe sehr haufig, selbst in kiirzeren Intervallen, zu schwanken. Dieser Nachteil 
laBt sich nur dadurch beheben, daB man ein Fernrohr mit zwei gleichen Ob
jektiven verwendet, so daB die Aufnahmen mit Gitter und ohne Gitter gleich-

1 Bei Verwendung eines Stabgitters ist Ho _ (_5_)2 
H-s+d· 

Handbuch der Astrophysik. II. 30 
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zeitig gemacht werden konnen. In diesem Falle wenigstens hat man aber mit der 
Verschiedenheit der Platten zu rechnen, die sich dadurch zum Teil unschadlich 
machen laBt, daB man vor der eigentlichen Belichtung eine Reihe Marken von 
verschiedener Schwarzung aufkopiert. 

Weiterhin wird der Schleier auf der Platte, die ohne Gitter aufgenommen 
ist, stets starker sein als auf der Platte mit Gitter, so daB nun eine Schleier
korrektion notig wird. Storend bei allen Gitteraufnahmen, besonders bei Ver
wendung von Gittertuch, sind die Gitterspektren der verschiedenen Ordnungen, 
weIche oft zu Dberdeckungen mit Sternen fiihren werden. 

27, Das Halbgitterverfahren von SCHWARZSCHILD 1, Es wird wohl seIten 
der Fall sein, daB zwei gleiche, groBere Objektive· zur Verfiigung stehen, man 
wird daher bei Anwendung des Verfahrens von KAPTEYN-WIRTZ die Storungen, 
weIche durch Anderungen der atmospharischen Verhaltnisse notwendig eintreten 
miissen, nicht beseitigen konnen und, wenn groBe Genauigkeit verlangt wird, 
zahlreiche Aufnahmen zu einem Mittelwert vereinigen miissen. 

Besonders ungiinstig liegen die VerhaItnisse, wenn es sich urn Aufnahmen 
fiir Durchmesserbestimmungen handelt, wo die Ruhe der Luft eine groBere 
Rolle spieIt als die Durchsichtigkeit. Erstere pflegt namlich, wie bereits er
wahnt, sehr haufig selbst in kurzen Zwischenraumen zu schwanken, so daB 
man nur in seltenen Fallen .die zwei notigen Aufnahmen bei gleicher Luftruhe 
erhaIten wird. Fiir die Photometrie der schwachen und schwachsten Sterne 
sind aber gerade fokale Aufnahmen notig, da die Helligkeit dieser Sterne bei 
weitem nicht hinreicht, urn afokale Aufnahmen fiirSchwarzungsmessungen 
selbst bei vielstiindigen Bclichtungen zu erhalten. 

Fiir soIche Falle hat sich nun das sog. Halbgitterverfahren von 
SCHWARZSCHILD als besonders geeignet erwiesen, weIches sich gleichfalls an einen 
Vorschlag von KAPTEYN 2 anschlieBt. SCHWARZSCHILD bringt zwischen Objektiv 
und Platte, etwa 5 em von der Platte entfernt, ein feines Gitter (Gittertuch) an, 
das so groB ist, daB es die eine Halfte der Platte iiberdeckt, die andere dagegen 
freilaBt. Wenn nun eine Aufnahme gemacht wird, so bleibt in der Mitte der 
Platte ein unbenutzbarer Raum (ein Streifen Von 5 mm bei einem Objektiv 
vom Offnungsverhaltnis 1: 10 und bei 50 mm Abstand des Gitters von der Platte), 
weil die Strahlenkegel der in diesem Streifen liegenden Sterne zum Teil das 
Gitter durchsetzen, zum Teil frei verlaufen. Aber sonst wirkt das Gitter wie 
eine neutrale absorbierende Platte, Gestalt und spektrale Beschaffenheit der 
Bilder werden durch das Gitter nicht geandert. 

Das Verfahren von SCHWARZ SCHILD besteht nun darin, daB man den nicht 
abgeschirmten Teil der Aufnahme mit einer zweiten, die ohne Gitter gemacht 
ist, vergleicht und (am besten auf graphischem Wege) die zweite Platte auf die 
unbedeckte Seite der erst en reduziert. Hierdurch werden, wie leicht ersichtlich, 
alle Storungen durch Veranderung der atmospharischen Verhaltnisse zwischen 
den beiden Aufnahmen eliminiert, und man kann nun aus der experimentell 
bestimmten Lichtschwachung, die vom Gitter hervorgerufen wird, und aus den 
Schwarzungs- bzw. Durchmesserdifferenzen die Skala herstellen. Die Bearbeitung 
soIcher Aufnahmen kann dann folgendermaBen geschehen 3 : 

"Sei S (m) die von der Sternhelligkeit m abhangige GroBe (Schwarzung oder 
Durchmesser) bei der erst en (normalen) Aufnahme, T (m) die entsprechende 
Funktion fiir die zweite Aufnahme mit halb iiberdecktem Gesichtsfeld, m1 die 
Helligkeit cines Sternes auf der linken, m2 die eines Sterns auf der rechten HaUte 

1 AN 183, S.297 (1910). 2 Plan of Selected Areas, S.27, Groningen (1906). 
3 K. SCHWARZSCHILD, AN 183, S.297ff. (1910). 
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des Gesichtsfeldes, k die Absorptionskonstante des Gitters. Dann miBt man, 
wenn die rechte Halfte des Gesichtsfeldes iiberdeckt war, folgende vier GraBen: 

Linke Halfte Rechte Halfte 
des Gesichtsfeldes 

1. (normale) Aufnahme 5 (m1) S(m2) 

2. Aufnahme (rechte Halfte des 
Gesichtsfeldes abgeblendet) T(m1 ) T(m2 + k) 

Man bilde die Differenz 5 (m1) - T (m1) = Ll T (mI) fiir aIle Sterne der link en 
Plattenhalfte und trage die Differenz Ll T als Funktion von T auf. Dann gibt die 
(graphisch interpolierte) Funktion Ll Tan, wie die auf der zweiten Aufnahme 
gemessenen Schwarzungen oder Durchmesser auf die der ersten Aufnahme zu 
reduzieren sind. Ll T ist also gerade der Ausdruck fiir die ..• Anderungen der 
Aufnahmebedingungen. Reduziert man nun die GroBe T (m2 + k) von der rechten 
Plattenhalfte auf die Bedingungen der erst en Aufnahme, indem man bildet: 

T(m2 + k) + LlT(m2 + k) = S(m2 + k), 

so hat man fiir jeden Stern der rechten Plattenhalfte die GraBen 5 (m2) und 
5 (m2 + k), so als ob man diese Sterne unter genau gleichen Bedingungen einmal 
ohne und einmal mit Abblendung aufgenommen hatte, und kann auf bekannte 
Weise mit Kenntnis der Absorptionskonstante k die Sternhelligkeiten ableiten 1." 

Ein Beispiel fiir die Bearbeitung von Halbgitteraufnahmen ist in der Ab
handlung von W. HEINRICH: Photographische Messung von Sternhelligkeiten 
der Coma Berenices 2 gegeben. Das Verfahren hat sich bei Arbeiten auch auf 
dem Potsdamer Observatorium bewahrt, wenn nicht Objektive oder Spiegel 
mit zu groBem Offnungsverhaltnis (z. B.1 : 3) benutzt wurden, bei weIch en die 
Gitterbilder ein anderes Aussehen als die Bilder ohne Gitter haben. Fiir Hellig
keitsmessungen groBter Genauigkeit ist das Verfahren freilich nicht immer 
geeignet. Wahrend namlich beim Objektivgitter das von jedem Stern aus
gehende Licht das ganze Gitter durchsetzt, sind bei derMethode von SCHWARZ
SCHILD nur kleine Teile des Halbgitters wirksam, und zwar fiir jeden Stern eine 
andere Stelle des Gitters. Lokale Fehler sind nun in dem Gittertuch stets vor
handen, somit wiirde die Helligkeit eines jeden Sternes, dessen Lichtkegel durch 
eine soIche Stelle geht, fehlerhaft, denn man kann die Gitterkonstante nicht fiir 
die einzelnen Stellen des Gitters bestimmen, sondern nur fiir das ganze Gitter; 
man reduziert die Messungen daher mit einer mittleren Gitterkonstante, ein Ver
fahren, das bei dem Objektivgitter einwandfrei ist, weil hier fiir jeden Stern 
das ganze Gitter wirksam ist. 

Es ist zweckmaBig, die Absorption des Halbgitters fiir zahlreiche klein ere 
Stellen zu untersuchen, urn ein Urteil iiber den Betrag des Fehlers zu bekommen, 
der durch UngleichmaBigkeiten des Gitters entsteht, und um evtl. ein Gitter mit 
zu groBen lokalen Fehlern von vornherein als nicht brauchbar auszusondern. 
Eine zweite Schwierigkeit besteht fiir die Halbgittermethode in der Beriick
sichtigung des Schleiers, der auf der ohne Gitter gemachten Halfte der Aufnahme 
starker sein wird als auf der anderen. Hierauf wird spater bei der Besprechung 
der Schleierkorrektion zuriickzukommen sein. 

Natiirlich werden ebenso wie bei dem Objektivgitter auch beim Halbgitter 
Verdeckungen von Sternen durch die zahlreichen Spektra der verschiedenen 
Ordnungen storend sein. 

28. Verwendung von kreisfOrmigen Blenden (Diaphragmen). Wenn es 
sich darum handelt, Felder mit zahlreichen, dicht beieinander stehenden Sternen 

1 AN172, S.65ff. (1906). 2 AN 183, S.299ff. (1910). 
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(z. B. Kugelsternhaufen) zu photometrieren, sind Gitter und Gittertiicher nicht 
zu gebrauchen, da die Beugungsspektren, die das zentrale Beugungsbild umgeben, 
zu zahlreichen Dberdeckungen mit Sternen fiihren wiirden. In solchen Hillen 
ist es zweckmaBig, kreisformige Blenden als lichtschwachende Apparate vor dem 
Objektiv anzubringen und die Sternhelligkeiten aus den Durchmessern der 
Sternscheibchen abzuleiten. Letzteres ist sowieso notig, da es sich in diesen Fallen 
fast immer urn sehr schwache und sehr nahe nebeneinander stehende Sterne 
handelt, afokale Aufnahmen fiir Schwarzungsmessungen also nicht in Betracht 
kommen, denn die Scheibchen wiirden sich z. B. in den Kugelsternhaufen iiber
decken, und auBerdem waren zu lange Belichtungszeiten notig. 

Bezeichnet man mit ro den Radius des Objektives oder Spiegels, mit r den 
der kreisformigen Blende, mit Jo die Intensitat ohne Verwendung der Blende, 
mit J bei Verwendung der Blende, so ergibt sich, rein geometrisch-optisch ge
rechnet: 

oder beim Dbergang in GroBenklassen: m - mo = 5 log (:0) . (1) 

Wiirde man diese so erhaltene Abschwachung ohne weitere experimentelle Priifung 
anwenden, so wiirde man in zahlreichen Fallen systematische Fehler von haufig 
recht hohem Betrag bekommen. Wahrend namlich bei der Lichtschwachung 
durch Objektivgitter das zentrale Bild seiner Gestalt und spektralen Zusammen
setzung nach unverandert bleibt, ist dies bei der Lichtschwachung durch Objektiv
blenden nicht mehr der Fall. Bei der Verwendung solcher Blenden ist eine 
Reihe von VorsichtsmaBregeln erforderlich, ohne welche sichere Messungen nicht 
erhalten werden konnen. Diese Komplikationen mogen hier zunachst besprochen 
werden. 1st (! der Radius des zentralen Beugungsbildes eines Sternes, D der 
Radius des Objektivs bzw. Spiegels und A. die Wellenlange, so besteht bekannt
lich die aus der Theorie der Beugung hergeleitete Beziehung: 

l 
(! = 0,61 D ' (2) 

d. h. das Beugungsscheibchen wird groBer, wenn die Objektivoffnung kleiner 
wird. Eine Anwendung der Beziehung (1) scheint demnach nicht erlaubt zu 
sein. Ausgedehnte und sehr sorgfaltige Versuche von SEARES haben aber er
geben, daB selbst bei sehr starken Abblendungen (der Spiegel von 591/2 engl. 
Zoll ist bis auf 6 Zoll abgedeckt worden) der EinfluB der Beugung auf den 
Aufnahmen nicht mit Sicherheit nachgewiesen werden konnte. 

Die Griinde fiir dieses Nichtzusammenstimmen der Theorie und der prak
tischen Erfahrnng sind leicht anzugeben. Das Sternscheibchen auf der Platte 
ist selbst bei ganz fehlerfreien Spiegeln immer groBer, als es die Theorie verlangt, 
erstens infolge der stets vorhandenen Luftunruhe und zweitens, wenn auch in 
geringerem Grade, durch Eigenschaften der photographischen Platte (Korn
groBe, Lichtdiffusion durch das Plattenkorn usw.). Gerade wenn man Von 
groBen Objektivoffnungen zu sehr kleinen iibergeht, macht sich der Ein
fluB der Luftunruhe in besonderer Starke bemerkbar, da der Luftzylinder, den 
das Sternlicht bei voller Offnung des Objektives durchsetzt, einen groBeren 
Querschnitt besitzt als bei starker Abblendung des Objektives. Das Sternlicht 
wird bei Vorhandensein atmospharischer St6rungen im ersten Fall starker affiziert 
als in letzterem. Die Versuche von SEARES, die mit einem Spiegel von sehr hoher 
optischer Giite vorgenommen wurden, lassen sich auf diese Weise erklaren. 

Der hauptsachlichste Grund aber, daB weder Gleichung (1) noch Gleichung (2) 
ganz allgemein anwendbar sind, ist die Fehlerhaftigkeit der Objektive und Spiegel 
in optischer Beziehung. Nicht selten sind mehr oder minder groBe Differenzen 
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in der Vereinigung der von den verschiedenen Teilen des optischen Apparates 
herkommenden Strahlen vorhanden (spharische Aberration, Zonenfehler, Astig
matismus, mangelnde Achromasie usw.). Besitzt beispielsweise ein Spiegel fUr 
die Randzone eine andere Vereinigungsweite als fUr seine anderen Teile, so wird 
bei Abdeckung des Randes durch eine Blende das Sternscheibchen einen anderen 
Durchmesser bekommen, als wenn der Spiegel fehlerfrei ware und urn den 
gleichen Betrag abgedeckt wurde. 

Dieser EinfluB der Objektivfehler auf Messungen, die durch Abblendungen 
mit Diaphragmen gewonnen werden, ist namentlich fruher sehr haufig nicht 
genugend beachtet worden, man hat die Messungen ohne weiteres nach der 
obigen Gleichung (1) reduziert. Bei groBen Objektiven bzw. Spiegeln konnen 
schon Anderungen ihrer an sich fehlerfreien Gestalt durch starke Temperatur
anderungen oder durch Biegungen die Anwendung von Objektivblenden als nicht 
ratsam erscheinen lassen. 

Ferner ist auch zu berucksichtigen, daB eine etwa vorhandene Bildfeld
wolbung durch die Abblendung sehr stark geandert wird in dem Sinne, daB 
mit Verkleinerung der Qffnung die Krummung des Bildfeldes abnimmt. Die 
Reduktion der Helligkeiten der auBeraxialen Sterne auf die axialer andert sich 
daher mit der GroBe der Abblendung, und sie ist fur jede einzelne Blende, die 
man anwendet, besonders zu bestimmen. Diese Gesichtsfeldkorrektur ist bei 
Spiegeln Von groBem Qffnungsverhaltnis recht erheblich, ebenso bei gewohn
lichen Objektiven. Bei den Triplets ist dagegen meist eine gute Ebenung des 
Gesichtsfeldes durchgefUhrt worden. Aber auch bei Verwendung dieser Objektive 
andert sich durch die Abblendung die Farbenauffassung. Je starker namlich 
ein Objektiv durch kreisformige Diaphragmen abgeblendet wird, urn so mehr 
nahert sich sein Zustand dem einer vollkommenen Achromasie, wie sie ein Spiegel 
besitztl. Bei der Bildfeldwolbung, die ein astronomisches Objektiv besitzt, wird 
ubrigens die Gesichtsfeldkorrektion eine Farbenabhangigkeit von nicht unmerk
lichem Betrage haben. 

Dberblickt man die vorhergehenden Betrachtungen, so kann man wohl 
als Gesamtresultat sagen, daB die Methode der Lichtabschwachung durch 
Blenden fur die Bestimmung absoluter Helligkeiten nicht ohne weiteres zu 
empfehlen ist, wenn auch von einzelnen Beobachtern, z. B. von SEARES, sehr 
gute Resultate gewonnen worden sind. Nur wenn der Betrag der Lichtab
schwachung nicht mit Hilfe der theoretischen Formeln (1) und (2) berechnet 
wird, sondern ausschlieBlich experimentell bestimmt ist, was freilich meist 
schwierig sein wird, konnen ganz einwandfreie Resultate erhalten werden. Fur 
relative Messungen dagegen, z. B. den AnschluB schwacher und schwachster 
Sterne an hellere, kommt die Methode wohl in Betracht, aber auch hier ist die 
Lichtabschwachung rein empirisch durch Aufnahmen von Sternen bekannter 
Helligkeit herzuleiten. In bezug auf den Schleier gilt das, was bei der Methode 
KAPTEYN-WIRTZ gesagt worden ist (Ziff. 26). 

29. Die Methode von E. HERTZSPRUNG 2• Bei dem nun folgenden Verfahren 
von HERTZSPRUNG werden die Gesetze der Beugung des Lichtes durch ein Stab
gitter direkt zur Herstellung der Skala benutzt, welche fUr die Reduktion der 
Aufnahmen erforderlich ist. Setzt man vor das Objektiv des Beobachtungs
fernrohres ein Stabgitter, so erhiilt man bekanntlich auf der im Brennpunkte 

1 Die Absorption des Lichtes im Glase des Objektives wird fur das abgeblendete Ob
jektiv einen anderen Betrag aufweisen, als fUr das nicht abgeblendete. Auch dies ist zu 
berucksichtigen. 

2 AN 186, S. 177 (1910). - CHAPMAN and MELoTTE, On the Application of Parallel 
Wire Diffraction Gratings to Photographic Photometry. M N 74, S.50 (1913). 
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des Objektives befindlichen photographischen Platte eine Beugungsfigur, be
stehend aus einem Zentralbild der gleichen Gestalt und spektralen Zusammen
setzung, wie sie das Sternbild ohne Vorsetzung des Gitters haben wurde, und aus 
zu beiden Seiten des Zentralbildes liegenden Spektren, deren violettes Ende nach 
dem Zentralbild hin zeigt. Fur photographische Helligkeitsbestimmungen aus 
Durchmessermessungen wurde diese Anordnung nicht brauchbar sein, da die 
Seitenbilder Spektren und nicht runde Sternscheibchen sind. HERTZSPRUNG fand 

• 
• ••• 

• 
I m m I----l 

Abb. 11. Extrafokale Aufnahme nach 
HERTZSPRUNG. 

nun aber, daB, wenn man die Platte 
nicht in den Brennpunkt des Ob
jektives bringt, sondern in einen 
geeigneten Abstand vor oder hinter 
dem Brennpunkt, die Spektren sich 
in runde Scheibchen verwandeln, die 
dem Zentralbilde gleichen, und so
mit die Schwarzungen derselben ge
messen werden konnen. In dies en 
afokalen Seitenbildern iiberdecken 
sich die Farben fast vollstandig, so 

daB die Seitenbilder das Aussehen von Spektren verloren haben. HERTZSPRUNG 

b t t d I t ·t .. t h"l' Seitenbild H t 11 d Sk 1 . enu z nun as n enSl a sver a tms: Zentralbild zur ers e ung er a a, m-

dem er dieses Verhaltnis aus der Beugungstheorie berechnet. 
Es sei: 

d die Breite der Gitterstabe oder Gitterdrahte, 
s die Breite des Zwischenraumes zwischen den Staben oder Drahten, 

H die Intensitat des Sternbildes ohne Vorsetzung des Gitters vor das Ob
jektiv, 

Ho die Intensitat des Zentralbildes im Beugungsbilde des Sterns bei Vor
setzung des Gitters, 

Hn die Intensitat des Spektrums n ter Ordnung; 

dann istl H (S)2 H" _ 1 . 2 snn 
HO = s + d ' H - (nn)2 sm s + d' 

oder falls man H = 1 setzt und auf GroBenklassen iibergeht: 

M" = 5 log s + ~ 5 [1 snn I . snn] 
'''0 s' m" - mo = og s + d - og sm s + d . (4) 

Sind Stabe und Zwischenraume von gleicher Breite (s = d) , so ist 

H 1 H _ 1 . . 2 nn ( ) 
0 = 4' " - (nn)2 sm :2 3a 

Aus der letzten Formel ist ersichtlich, daB fUr gerades n (n = 2, 4 ... ) die Spek
tren verschwinden. In der folgenden Tabelle 2 sind die \Verte von mo und m1 - mo 

fUr einen groBeren Bereich des Argumentes s ~ d bzw. s ! d gegeben. Mittels 

dieser Tabelle ist es leicht, fUr eine gewiinschte Differenz m 1 - mo das zugehorige 

Verhaltnis ~ + d und gleichzeitig die Lichtschwachung durch das so bestimmte 
s 

Gitter zu entnehmen. 1st dann t die Brennweite des Objektives bzw. Spiegels, 
so ist der Abstand D (in cm) des Bildes der Wellenlange }, von der Mitte des 
Zentralbildes gegeben durch J. 

D=t s + d ' (5) 

1 KAYSER, Handbuch der Spektroskopie Bd. 1, S.427. 
2 S. CHAPMAN and P. J. MELOTTE, M N 74, S. 53 (1913). 



Ziff.29. Die Methode von E. HERTZSPRUNG. 471 

wo /, A, s, d in em auszudriicken sind. D ist natiirlieh so zu wahlen, daB das 
Zentralbild getrennt bleibt von dem Seitenbild. Durch die Formeln (3), (4), (5) 
sind alle GroBen, die in Frage kommen, bestimmt, so daB man das fiir die be-

absiehtigten Messungen giinstigste Verhaltnis s ~ d im Voraus festlegen und die 

Herstellllng des Gitters danach einrichten kann. 1st andererseits ein Gitter Vor

handen, so hat man, wie obige Formeln zeigen, nur s ~ d zu bestimmen, urn 

sofort Messungen mit diesem Gitter anstellen zu konnen. 

Tabelle 18. 

s 

I 
d 

I 
s d 

I I -
s+d 

tn1-mo m. 
s+d 

- tn1-tno mo s+d s+d 

0,950 0,050 6m,402 om,1tt 0,775 0,225 

I 
2m,870 om,554 

0,925 0,075 5 ,476 ° ,170 0,750 0,250 2 ,614 ° ,624 
0,900 0,100 4 ,806 ° ,229 0,725 0,275 2 ,382 ° ,698 
0,890 0,110 4 ,583 ° ,253 0,700 0,300 2 ,171 ° ,774 
0,880 0,120 4 ,378 ° ,278 0,675 0,325 1 ,978 ° ,854 
0,870 0,130 4 ,188 ° ,303 0,650 0,350 1 ,800 ° ,936 
0,860 0,140 4 ,012 ° ,328 0,625 0,375 1 ,638 1 ,020 
0,850 0,150 3 ,848 ° ,353 0,600 0,400 1 ,486 1 ,109 
0,840 0,160 3 ,694 ° ,378 0,575 0,425 1 ,345 1 ,202 
0,830 0,170 3 ,547 ° ,404 0,550 0,450 1 ,214 1 ,298 
0,820 0,180 3 ,410 

I 
° ,431 0,525 0,475 1 ,093 1 ,399 

0,810 0,190 3 ,279 ° ,458 0,500 0,500 ° ,980 1 ,505 
0,800 0,200 3 ,155 ° ,484 

Die Ausfiihrung der photometrischen Messungen nach diesem Verfahren 
gestaltet sich nun folgendermaBen. Nach Vorsetzung des Gitters wird die zu 
vermessende Sterngruppe photographiert, hierauf aus den Schwarzungen der 
Zentralbilder und der Seitenbilder die Skala abgeleitet (s. unten), und mittels 
dieser werden dann aus den Schwarzimgen die Helligkeiten der Sterne berechnet. 
Es ist also fiir die ganze Helligkeitsbestimmung nur eine einzige Aufnahme notig, 
sie liefert sowohl die Skala als auch die gesuchten Helligkeiten. Man ist daher 
ganz unabhangig von einer Anderung der atmospharischen Zustande, nur ganz 
lokale Triibungen konnen Schaden bringen. Weiterhin fallt die Schleierkorrektion 
fort, da Bilder und Skala in gleieher Weise affiziert werden. Auch der Nachbar
effekt wird einen geringeren EinfluB haben, da alle Bilder sehr nahe gleiche 
Dimensionen, freilich verschiedene Schwarzungen besitzen. Die Methode von 
HERTZSPRUNG besitzt somit recht erhebliche Vorziige vor den meisten anderen 
Methoden. Als Nachteile sind zu erwahnen, daB das vorgesetzte Gitter die 
Helligkeit der Sterne schwacht, die Expositionszeit also erhoht wird, auch werden 
haufig Uberlagerungen von Sternen durch die Seitenspektra eintreten, wie bei 
allen Gittermethoden. Die Seitenbilder besitzen, wie erwahnt, im strengen Sinne 
nieht dieselbe spektrale Zusammensetzung wie das Sternbild selbst oder das 
Zentralbild; die Erfahrung hat aber wenigstens bis jetzt gezeigt, daB, wenn 
man die Aufnahme in geeignetem Abstand vom Brennpunkt macht, eine nahezu 
vollkommene Dberdeckung der verschiedenen Farben in der Mitte der auBer
fokalen Gitterbilder eintritt, so daB man sie praktisch als ein auBerfokales 
Sternbild ansehen kann. 

Die Weite der Skala und ihr Verlauf ist natiirlich von der Farbe der Sterne 
abhangig, die zu ihrer Erzeugung gedient haben. Bestimmt man z. B. die Hellig
keiten einer Sterngruppe der friiheren Spektraltypen, etwa der Plejaden, mittels 
dieser Gittermethode und schlieBt dann an diese Gruppe eine andere Stern
gruppe direkt an, deren Glieder aber einem spateren Typus angehoren, so werden 
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die auf diese Weise erhaltenen Helligkeiten nicht identisch mit denen sein, welche 
man durch Aufnahme der zweiten Gruppe mittels Gitter erhalt, wo die Skala 
durch die im Vergleich zur erst en Gruppe roteren Sterne erhalten wird. Dies 
gilt iibrigens fiir aile Gittermethoden. Mit Hilfe der Farbindizes der Sterne kann 
man aber beide Bestimmungen leicht aufeinander reduzieren. 

30. Die Bestimmung der Gitterkonstante. Bei allen Helligkeitsmessungen, 
die mit Hilfe von Gittern vorgenommen werden, hangt die Genauigkeit der 
Resultate sehr wesentIich Von der Genauigkeit ab, mit der die Gitterkonstante 
bestimmt ist. Es ist daher groBes Gewicht darauf zu legen, daB diese Bestimmung 
so sicher als nur moglich ausgefiihrt wird. 1m folgenden soIlen daher mehrere 
Methoden hierfiir besprochen werden, so daB man den nach dem einen Verfahren 
erhaltenen Wert der Gitterkonstante nach einem zweiten oder dritten kon
trollieren kann. 

a) Es liegt nahe, die Bestimmung von s ~ d mit Hilfe eines MeBmikroskopes 

vorzunehmen, indem man die Breite der Gitterstabe bzw. Gitterddhte und die 
der Zwischenraume zwischen ihnen miBt. Eine solche Messung kann aber, 
ahnlich wie die der Offnungen beim Rohrenphotometer, infolge von Beugung 
und Irradiation leicht durch systematische Fehler gefalscht sein. Es ist daher 
gut, auch noch eine photographische Kopie des Gitters herzustellen und aus
zumessen. Man legt hierzu das Gitter auf eine photographische Platte und laSt 
paralleles Licht darauffallen. 

Diese Art der Bestimmung der Gitterkonstante s ~ d setzt voraus, daB 

das Gitter fehlerfrei ist, d. h. daB sowohl aIle Gitterstabe gleiche Breite 
haben, als auch die Intervalle zwischen ihnen gleich sind. Bei sehr sorgfaltig 
gearbeiteten Gittern ist diese Bedingung meist sehr nahe erfiillt, und die Be
stimmung der Gitterkonstante durch lineare Ausmessung des Gitters wird ge-

niigend genau sein. Bei allen anderen Gittern aber ist S ~ d durch photo

metrische Messungen selbst zu suchen, wobei darauf zu achten ist, daB das ganze 
Gitter in Wirkung tritt. Diese photometrische Messung kann nun auf verschiedene 
Weise geschehen. 

b) Man miBt die Lichtabschwachung, die das Gitter erzeugt, wenn es auf 
eme gleichmaBig erleuchtete Flache gelegt wird, d. h. das Verhaltnis: 

Helligkeit der Flache mit Gitter Ho S 

Helllgkeit der Flache ohne Gitter -H s + d ' 

oder in GroBenklassen: m - mo = 2,5 logs--+- d' 
Zur Ausfiihrung dieser Messungen verfahrt man so, daB man eine Metall

fadenlampe geniigender Kerzenstarke, deren HelIigkeit sich konstant halten 
laBt, in einen lichtdichten Kasten einbaut, dessen eine Seite aus einer Milchglas
oder Mattglasscheibe von der Form und GroBe des Gitters besteht. Diese Scheibe 
solI iiber die ganze Flache hin eine moglichst gleichmaBige Helligkeit besitzen. 
In einigem Abstand von dieser Vorrichtung wird eine kleine weiHe Flache (Gips
platte, Kartonblatt usw.) aufgestelIt, deren HelIigkeit mittels eines Flachen
photometers (etwa des ROSENBERG-Photometers) ausgemessen werden kann, 
und zwar einmal, wenn die Milchglasplatte mit dem Gitter bedeckt ist, und 
ein zweites Mal, wenn sie frei ist. Dieses Verfahren gestattet eine hohe MeB
genauigkeit zu erreichen; es ist immer dann anzuwenden, wenn die Gitter
fehler so gering sind, daB sie das Beugungsbild eines Sternes nicht wesentlich 
verandern gegen das Bild, welches bei Benutzung eines fehlerfreien Gitters 
entsteht. 



. Ziff. 30. Die Bestimmung der Gitterkonstante . 473 

c) 1st diese Bedingung nicht geniigend erfiillt, so verfahrt man auf folgende 
Weise. Man stellt sich mittels einer konstant brennenden Metallfadenlampe 
einen kiinstlichen Stern her, den man in eine geniigende Entfernung von dem 
Fernrohr bringt, welches das Gitter tragt. Statt des Okulares bringt man ein 
Photometer an, welches gestattet, die Helligkeit dieses kiinstlichen Sternes zu 
messen, einmal, wenn das Objektiv frei ist, und ein zweites Mal, wenn es mit 
dem Gitter bedeckt ist (Zentralbild). 1st die Helligkeit des kiinstlichen Sternes 
im erst en Fall H, im zweiten Ho, so hat man jetzt: 

~o = (S~-dr bzw. m - mo = 5 log s ~ d . 

Diese Messl1ngen sind schwieriger auszufiihren und deshalb von geringerer 
Genauigkeit als die nach dem unter b) beschriebenen Verfahren, sie beriick
sichtigen aber die Gitterfehler in scharfer Weise, vorausgesetzt, daB die Messungen 
an dem Fernrohr selbst ausgefUhrt werden, welches zu den photographisch
photometrischen Messungen benutzt wird. Man hat dieses Verfahren wohl auch 
im Laboratorium angewendet unter Benutzung eines Fernrohres kleinerer Offnung, 
dann wird aber die Gitterkonstante nur fUr kleinere Teile, nicht fUr das ganze 
Gitter erhalten, was gerade von wesentlicher Bedeutung ist, wenn das Gitter 
Fehler besitzt. 

Handelt es sich nicht urn ein Stabgitter, sondern urn Gittertuch, so hat man: 

Helligkeit mit Gitter H 0 (S)4 oder S 

Helligkeit ohne Gitter = H = S + d m - mo = 10 log s + d' 

d) SchlieBlich kann die Gitterkonstante auch noch mit Hilfe von Sternen 
bestimmt werden, deren Helligkeiten sehr genau bekannt sind, wie es z. B. bei 
der Polarsequenz der Fall ist. Man macht eine Reihe von Aufnahmen unter Vor
schaltung des Gitters und ohne Gitter, miBt die Schwarzungen aUs und setzt 
diese in Helligkeiten urn mit del' Schwarzungsskala, welche durch die gemessenen 
Schwarzungen und die bekannten Sternhelligkeiten gegeben ist. Bei dies em 
Verfahren gehen natiirlich die systematischen Fehler, welche die benutzten 
Sternhelligkeiten besitzen, in vollem Betrage in den Wert der Gitterkonstante 
ein. Es ist daher zweckmaBig, mehrere Reihen solcher Aufnahmen zu machen, 
einen Teil mit den helleren Sternen der Polarsequenz, einen anderen Teil mit 
den schwacheren. Beide Reihen miissen den gleichen Wert fiiI die Gitterkonstante 
geben, falls alles in Ordnung ist und die Helligkeiten der benutzten Sterngruppe 
richtig sind. Hat man die Gitterkonstante auf diese Weise bestimmt, so konnen 
freilich die Messungen, welche nun mit diesem Gitter gemacht werden, nicht 
mehr als absolute Helligkeitsmessungen im strengen Sinne angesehen werden. 

e) Bei dem Verfahren von HERTZSPRUNG wird, wie Zif£' 29 angegeben, zur 
Herstellung der Schwarzungskurve das Verhaltnis 

HI Intensitat des Spektrums 1. Ordnung 
Ho Intensitat des Zentralbildes 

gebraucht, es ist daher, wie Gleichung (3) zeigt, ebenfalls die Konstante S s+ d 
zu bestimmen. Bei fehlerfreiem Gitter kann diese Konstante durch lineare Aus
messung des Gitters [so Verfahren a)] erhalten werden, bei nicht fehlerfreiem 

Gitter durch photometrische Messung [Verfahren b)]. Nach Einsetzen von s: d 

in die Gleichung (4) ist das fUr die Methode von HERTZSPRUNG notige Verhaltnis 
gegeben. Sind aber Gitterstabe und Gitterzwischenraume gleich oder sehr nahe 
gleich, so wendet HERTZSPRUNG noch ein anderes, indirektes Verfahren zur Be
stimmung der Gitterkonstante an, fUr welches ein visuelles Photometer nicht 
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notig istl. Er verfahrt namlich folgendermaBen. Man photographiert mit nicht 
zu langen Expositionszeiten irgend eine Sterngruppe abwechselnd mit und ohne 
Gitter, so daB aIle Expositionen nebeneinander auf dieselbe Platte kommen. 
Dann werden die Schwarzungen der beiden Arlen von Expositionen, namlich 
der Bilder bei freiem Objektiv, der der Gitterspektren der ersten Ordnung und 
der der Zentralbilder ausgemessen. Aus den Expositionen mit Gitter wird in 
Einheiten der noch unbekannten Sterngr.oBendifferenz zwischen den Gitter
spektren erster Ordnungund dem gleichzeitig erhaltenen Zentralbilde die Ab
hangigkeit zwischen Schwarzung und Intensitat bestimmt. Fiir jeden Stern 
wird dann in der erwahnten Einheit die Differenz zwischen Bild bei freiem Objek
tiv und Zentralbild der Expositionen mit Gitter vor dem Objektiv bestimmt. 
Aus der bekannten GroBe der Normaldifferenz 2 : 2m ,486 (evtl. fUr kleine Ab
weichungen in der Gestalt des Gitters korrigiert) erhalt man dann wieder die 
Differenz zwischen Gitterspektren erster Ordnung und dem gleichzeitig auf
genommenen Zentralbilde, in SterngroBen ausgedruckt. HERTZSPRUNG benutzt 
also das Intensitatsverhiiltnis zwischen Gitterspektren erster Ordnung und 
Bild bei freiem Objektiv als Grundlage fur die Skala, denn dieses Intensitats
verhaltnis wird nur wenig affiziert, wenn die Breite der Gitterstabe urn kleine 
Betrage von der Breite der Gitterzwischenraume abweicht. Es kann daher, etwa 
durch lineare Ausmessung, meistens genau genug gefunden werden. Mit Hilfe 
dieses Verhaltnisses bestimmt dann HERTZSPRUNG das fur die Helligkeits
messungen zur Verwendung kommende Verhaltnis Hl/Ho. Ein Beispiel hierfur 
gibt er in seiner obenerwahnten Arbeit. Dieses indirekte Verfahren hat sich 
iibrigens auf dem Potsdamer Observatorium (W. MUNCH) gut bewahrl. 

31. Allgemeine Bemerkungen zur Bestimmung der Gitterkonstante. Es 
ist zu beachten, daB die Gitterkonstante mit moglichst groBer Genauigkeit 
bestimmt werden muB, weil ein Fehler in derselben bei Helligkeitsmessungen, 
die sich iiber ein groBes Helligkeitsintervall erstrecken, vergroBert wird. Bei 
der praktischen Durchfuhrung dieser verschiedenen Verfahren, die Gitter
konstante zu bestimmen, hat sich ergeben, daB zwischen den Resultaten, welche 
einerseits durch lineare Ausmessung des Gitters, andererseits durch photometrische 
Messung gewonnen wurden, Differenzen von allerdings nur kleinem Betrage 
(meist nur wenige Hundertstel GroBenklassen) bestehen, fUr deren Auftreten 
man einen Grund nicht angeben kann. Die Formeln (3) sind, wie bekannt, unter 
Voraussetzungen abgeleitet, die bei der Anwendung eines Gitters vor einem 
Fernrohrobjektiv gewiB nicht streng vorhanden sind. Reflexe an den Gitterstaben, 
aber auch optische Fehler der Objektive konnen einen gewissen EinfluB ausuben, 
der nicht in der Formel (3) beriicksichtigt ist. Es hat sich aber weiter gezeigt, 
daB auch die photometrischen Methoden b) und c) meist nicht genau gleiche Werte 
fUr die Gitterkonstante ergeben, und auch hierfiir hat sich keine Erklarung 
gefunden. 

Man wird daher diejenige Methode fUr die Bestimmung der Gitterkonstante 
als besonders geeignet ansehen mussen, welche am meisten der Verwendung 
des Gitters bei der Bestimmung von Sternhelligkeiten entspricht, d. h. die 
Methode c), welche freilich experimentell am unbequemsten auszufi.ihren ist, 
oder aber das indirekte Verfahren e) von HERTZSPRUNG. 

Fiir aIle Verfahren, bei welchen zur Erzeugung der Skalen Lichtschwachungen 
von genau bekanntem Beti"age verwendet werden, ist es wichtig, den Betrag 

1 AN 186, S. 180 (1910). 
H 1 

2 Il = :n;2' oder falls H = 1 gesetzt wird, m1 = 51og:n;. 
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der Lichtschwachung so zu wahlen, daB das Resultat, die Sternhelligkeiten, 
moglichst frei von systematischen Fehlern erhalten werden. Die Erfahrung hat 
nun gezeigt, daB fiir Schwarzungsmessungen die giinstigste Lichtabschwachung 
etwa om,5-1m,5, fiir Durchmessermessungen etwa 1m,O-2m,5 betragt. Wird 
sie zu groB gewahlt, so erhalt man zu wenig Punkte fiir die Konstruktion der 
Reduktionsskalen; sind sie zu klein gewahlt, so geht die Unsicherheit in der Be
stimmung der Lichtschwachung zu stark in die Resultate ein. 

e) Die verschiedenen Verfahren zur Herstellung 
der Schwarzungskurve. 

32. Direkte Herstellung der Schwarzungskurve. Allgemeine Betrach
tungen. Bei den Methoden von PARKHURST (Rohrenphotometer) und von 
KING (Aufnahmen bei verschiedenen extrafokalen Einstellungen) wird, wie be
reits erwahnt, die Schwarzungskurve direkt erhalten. Bei allen anderen Me
thoden ist dies nicht der Fall, sie muB vielmehr unter Benutzung der Licht
abschwachungskonstante des Gitters bzw. der Blende aus den beobachteten 
Schwarzungen der beiden Aufnahmen abgeleitet werden. 

Genau so verhalt es sich, wenn photographische Helligkeiten aus fokalen 
Aufnahmen mit Hilfe der Sterndurchmesser gemessen werden, so daB die folgenden 
Betrachtungen fiir beide MeBverfahren gelten. 

Ein Stern der Helligkeit mn erzeuge auf der photographischen Platte die 
Schwarzung Sn, bei Abblendung des Aufnahmeinstrumentes urn k GroBenklassen 
aber die Schwarzung S~, dann gelten die Beziehungen: 

Sn = cp(mn) , } 

S;, = cp(mn + k). 
(1 ) 

Die Verwandlung der beobachteten Schwarzung in GroBenklassen erfordert eine 
Gleichung der Form: 

(2) 

Die Funktion 1fJ wiirde bekannt sein, wenn die Funktion cp bekannt ware, aber 
diese folgt nicht unmittelbar aUs den Beobachtungen. Diese zeigen vielmehr 
nur, welche Schwarzung Sn zu der Schwarzung S;, gehort, d. h. man kennt nur 

S' = X(S). 

Tragt man namlich die Schwarzungen Sn der ersten Aufnahme also Abszissen, 
die zugehorigen S~ als Ordinaten in Millimeterpapier ein, so erhalt man eine 
Kurve, welche die Gleichung (3) reprasentiert. Die zu 16sende Aufgabe besteht 
nun in der Aufsuchung der Funktion cp mit Hilfe der bekannten Funktion X. 

SCHWARZSCHILD hat dieses mathematische Problem in seiner beriihmten 
Abhandlung: ,;Uber eine Interpolationsaufgabe der Aktinometrie" behandelt 
und zur Losung gebrachtl. Es ist nicht moglich, den Inhalt dieser Untersuchung 
hier vollstandig wiederzugeben, es solI aber darauf hingewiesen werden, daB 
jeder, der sich mit photographisch-photometrischen Arbeiten beschaftigt, aus 
dem Studium derselben groBen N utzen ziehen wird. 

33. Graphisches Verfahren. Bevor diejenige Reduktionsmethode SCHWARZ
SCHILDS, welche sich bei groBeren praktischen Arbeiten als besonders geeignet 
gezeigt hat, auseinandergesetzt wird, sei ein hochst einfaches graphisches Ver
fahren erwahnt, das sich bei haufigem Gebrauch durch den Verfasser gut be-

1 AN 172, S.65ff. (1906). 
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wahrt hat und hinter den rechnerischen Methoden an Genauigkeit kaum zuriick
stehtl. 

Man ordne zunachst die Sterne nach den Schwarzungen Sundbeziffere sie 
mit 1, 2 ... n. Es habe 1 die geringste, n die starkste Schwarzung. Dann tragt 
man die Ziffern als Ordinaten in Millimeterpapier ein in einem Abstand von etwa 
0,5 oder 1 cm, die zugehorigen Schwarzungen S als Abszissen und verbindet die 
Punktreihe durch eine glatte, sich den Punkten moglichst nahe anschlieBende 
Kurve. In gleicher Weise tragt man die zu jedem Stern (Ziffer) gehOrende Schwar
zung Sf ein, die durch Vorsetzung einer um k GroBenklassen schwachenden Vor
richtung (Gitter) vor das Objektiv erhalten wurde. Es entsteht auf diese Weise 
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Abb. 12. Konstruktion der Schwarzungskurve aus den Schwarzungen. 

eine zweite Kurve. Die Abszissendifferenz S - Sf entspricht dann der Ab
schwachung um k GroBenklassen (Abb. 12). Nun zieht man, etwa von dem groBten 
Werte S ausgehend (Punkt 0 der Abbildung) eine zur Abszissenachse parallele 
Linie 00, bis diese die Sf-Kurve schneidet, hierauf von diesem Schnittpunkte 
eine zur Ordinatenachse parallele Linie 0) 0. Die Schwarzung Sf in 0) ist 
der Konstruktion nach der Schwarzung S in 0 gleich, somit sind es auch die 
Intensitaten, welche diese Schwarzung erzeugten. Indem man von 0 horizontal 
nach ® und von da vertikal nach 0) geht und dieses Verfahren weiter fortsetzt, 
erhalt man ein treppenartiges Gebilde, in welchem die Rohe einer Stufe k GroBen
klassen betragt. Setzt man die Relligkeit des Sternes 26 beliebig an, etwa gleich 

1 Dieses Verfahren ist auch von J. STARK gefunden und benutzt worden. Ann dPhys 
4) 35, S.465 (1911). 
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om,OO (der Nullpunkt der Schwarzungskurve ist ja unbestimmt), so ist der 
Schnittpunkt 0 urn k GroBenklassen schwacher als der Stern 26, der Schnitt
punkt CD urn 2k GroBenklassen, der Schnittpunkt CD urn 3 k GroBenklassen usw. 
Man tragt nUll die zu den Schnittpunkten 0,0, CD usw. gehorigen, aus der 
Zeichnung entnommenen Schwarzungen als Abszissen, die entsprechenden Hellig
keiten k, 2k, 3 k usw. als Ordinaten in Millimeterpapier ein und verbindet 
die so erhaltenen Punkte wiederum durch eine glatte, sich den Punkten mog
lichst eng anschlieBende K urve ; diese ist dann die gesuch te Sch warzungs
kurve. 

1st das Intervall k zu groB, urn einen sicheren Kurvenzug fiir die Schwarzungs
kurve zu bekommen, so wiederholt man das ganze Verfahren, geht jetzt aber von 
einem anderen Stern aus, etwa Yom Stern 1. Man erhalt dann eine neue Treppe 
(in der Abbildung durch punktierte Linien dargestellt), aus der man eine neue 
Reihe Punkte der Schwarzungskurve entnimmt, so daB sich nun die Schwar
zungskurve mit Sicherheit zeichnen laBt. Das Verfahren ist viel einfacher, als es 
der Beschreibung nach zu sein scheint. Es eignet sich sowohl zur Konstruktion 
einer Schwarzungskurve als auch zur Kontrolle der nach einem rechnerischen 
Verfahren erhaltenen Schwarzungskurve. 

34. Das Verfahren von SCHWARZSCHILD 1 soIl ausfiihrlich und mit SCHWARZ
SCHlLDS eigenen Worten wiedergegeben werden, da eine bessere Darstellung 
kaum zu geben ist. SCHWARZSCHlLD erlautert seine Methode durch ein Rechnungs
beispiel. Er fiihrt die Reduktion der Platte 385 seiner Aktinometrie durch 
(Tab. 19). Die Platte erhielt drei Belichtungen (Schraffierkassette), deren Ex
positionszeiten sich wie 1: 3 : 9 verhielten, und es wurde angenommen, daB die 
Verlangerung der Exposition auf das Dreifache wie eine Vermehrung der Stern
helligkeit urn eine GroBenklasse wirkt. Mit I, II, III sind die Schwarzungen der 
Bilder, nach abnehmender Expositionszeit gezahlt, bezeichnet. "Die Sterne 
werden zunachst in Gruppen zllsammengefaBt, die durch die Querstriche der 
Tabelle angedeutet sind, wobei maBgebend war, daB die Mittelwerte der 
Schwarzungen II der einzelnen Gruppen in einigermaBen gleichmaBigen Inter
vallen fortschreiten sollten. Dabei wurde durch Subtraktion der SpaUe 
(II-III) von II noch die Spalte III gebildet, welche die Mittelwerte der 
Schwarzungen der kurzesten Aufnahme angibt. Folgende Tabelle 20 gibt diese 
Mittelwerte fiir die einzelnen Gruppen der Tabelle 19. Man beachte zunachst 
nur die erste Halite der Tabelle, welche sich auf die Aufnahme I und II bezieht. 
Die Schwarzungsdifferenz I-II wurde graphisch als Funktion der Schwar
zung II auf Millimeterpapier aufgetragen und durch einen glatten Kurven
zug interpoliert. Diese Kurve stellt die gewunschte Beziehung zwischen den 
Schwarzungen, die urn eine GroBenklasse auseinanderliegenden Helligkeiten ent
sprechen, dar, sie gibt an, urn wieviel die Schwarzung ansteigt, wenn man die 
Helligkeit urn eine GroBenklasse vermehrt, und zwar immer fiir die durch die 
Abszisse gegebene Ausgangsschwarzung. Sie soIl "Kurve der Schwarzungs
differenzen" heWen. Es gilt weiter, daraus die Beziehung zwischen Schwarzun
gen und GroBenklassen, die "Schwarzungskurve" selbst, abzuleiten. Die Kurve 
der Schwarzungsdifferenzen wurde in ihrem mittleren Stuck ersetzt durch eine 
nahe beruhrende gerade Linie und die Gleichung dieser geraden Linie gebildet. 
1st 5 die als Abszisse dienende Schwarzung, 5' - 5 die als Ordinate aufgetragene 
Schwarzungsdifferenz, so laute die Gleichung 

5' - 5 = b(5 - a). (4) 

1 Aktinometrie der Sterne der BD bis zur GroBe 7,5 in der Zone 0 0 bis +20 0 Dekli
nation. Teil A, S. 12-17 (1910). 
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Tabelle 19. 

Stem Nc. I II I I-II I II-III Stem Nr. II I-II I II-III 

1010 75,6 I 
- 14,5 1026 49,9 I 10,7 -

977 70,1 
I 

- 13,9 1098 49,9 I 11,1 -

1110 69,7 - 14,5 1065 49,8 10,7 5,5 

85 68,7 I - 16,4 1042 49,5 10,6 5,4 

1094 66,9 
I 

1065 49,4 9,6 5,3 
- 13,4 1066 49,2 10,2 5,4 

999 65,5 - 13,1 1006 49,0 10,0 -
990 65,1 

i-~I--
13,1 ----

1108 65,0 12,4 987 48,7 9,3 -

63,6 
1114 48,6 10,1 -

1014 

I = ! 

12,0 1097 48,5 9,8 -

974 62,7 12,0 988 48,4 9,5 -

984- 62,6 - I 11,4 1001 48,0 8,2 -
985 62,2 - 12,1 1107 48,0 9,7 ---=--1 -----

--

995 61,7 11,4 1045 47,9 9,2 -

952 61,2 13,2 _ 

[ 

11,2 1047 47,9 8,5 -
1046 61,0 - 11,4 1029 47,8 8,8 -

1113 60,3 - 11,4 1051 47,8 9,0 -
--- -------- ~---------

-----;-;j:,-2-1 1077 47,4 10,1 -
1007 59,9 11,1 

968 59,5 10,4 
1000 47,3 7,4 -

14,1 . 
1069 47,0 8,6 

1059 59,4 13,2 11,1 
-

. - - -----------

1095 59,2 12,9 I 10,6 1019 46,9 7,3 -

1102 59,2 13,2 10,5 971 46,8 7,7 -
1079 58,7 13,1 11,1 989 46,8 7,5 -

1035 58,6 13,6 10,6 1080 46,8 8,4 -

1111 58,6 13,9 11,1 1071 46,7 7,9 -

959 58,3 14,0 10,4 1092 46,7 8,9 -

997 58,2 13,9 . 9,9 953 46,6 7,6 -
I 

------ ----

I 
----- 979 46,6 7,7 -

1087 57,8 14,0 10,4 
1096 57,8 12,7 10,2 

1033 46,5 7,1 -

1089 57,5 13,9 I 9,8 
1074 46,4 8,4 -

1020 57,4 13,4 I 10,1 963 46,2 7,9 -

1083 56,6 14,2 9,5 
1008 46,2 

I 
7,0 -

970 56,5 13,2 9,1 
1038 46,1 6,6 -

--"- -

978 56,4 13,1 9,3 991 45,9 7,2 -

1011 56,3 12,5 9,5 1061 45,9 7,2 -

1112 56,2 13,5 9,5 956 45,7 5,3 -

962 56,0 13,1 8,8 1003 45,7 6,1 -
-- 1073 45,6 7,6 -

1018 55,4 13,4 9,2 
969 55,3 12,7 8,9 

954 45,5 6,3 -

994 54,6 12,7 7,9 
1027 45,5 6,0 -

1076 54,6 12,6 9,1 
961 45,4 5,9 -

993 54,5 11,8 
1043 45,4 5,4 -

-
1068 45,3 5,2 

1088 54,5 12,6 8,7 
-

965 54,2 10,8 7,8 
1060 45,2 6,6 -

----- 964 45,0 6,0 -

1070 53,7 12,7 8,6 992 45,0 6,2 -

1075 53,6 12,2 8,7 1009 45,0 5,7 -

1005 53,5 12,3 8,0 957 45,0 6,0 -

966 53,3 11,7 7,4 - -- - --------- --

955 53,0 11,8 7,6 981 44,9 4,6 -

1031 53,0 12,5 7,2 1090 44,9 5,4 -

1049 51,9 11;9 6,6 1022 44,8 5,7 -

1015 51,8 12,2 6,7 1040 44,7 6,4 -

1023 51,6 11,7 6,4 1056 44,7 6,1 -

---- 1034 44,6 4,9 -

1078 51,0 11,0 7,1 1067 44,1 5,1 -
1028 50,9 11,1 6,6 1081 44,1 4,8 -
1036 50,9 11,3 6,2 1082 44,0 5,4 -

1016 50,2 10,0 6,1 1101 44,0 4,5 -
1105 50,1 10,7 6,4 1106 I 44,0 5,7 -

976 49,9 10,1 5,5 982 43,9 4,6 -
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Ware diese Beziehung durchgehends richtig, so wurde fUr die Beziehung zwischen 
Schwarzungen 5 und GroBenklassen fl der logarithmische Ausdruck angesetzt 
werden konnen: 

log(S - a) 
f t ='lOg(1+bf (5) 

In der Tat, ersetzt 
man hier 5 durch 5', 
so hat man ja aus 
Gleichung (4): 

5'-a=(5-a)(1 +b) 

und damit: 

Sternzahl 

10 
10 

7 
9 

13 
13 
13 
15 
12 

II 
I 

58,6 
56,9 
54,7 
52,8 
50,0 
47,9 
46,6 
45,5 
44,4 

Tabelle 20. 

I-II 
I 

Sternzahl 

13,8 1 
13,4 3 
12,4 4 
12,1 4 
10,5 4 
9,1 10 
7,7 10 
6,1 

II 
7 

5,3 9 
II 10 

log(S'-~ _ log(S - a) r 1 - 1 
log(1 + b) - log(1 + b) T - fl + . 

III I II-III 

61,1 14,5 
54,6 14,9 
52,6 13,0 
50,9 11,9 
49,7 11,4 
47,9 10,7 
47,3 9,6 
46,1 8,6 
45,3 7,5 
44,0 6,0 

Es entspricht also, wie verlangt, der urn 5' - 5 vermehrten Schwarzung eine 
urn eine GroBenklasse vermehrte Helligkeit. Da nun aber die gerade Linie nur 
den mittleren Teil der Kurve der Schwarzungsdifferenzen darstellt, so wird die 
Beziehung (5) auch nur fUr mittlere Schwarzungen gelten. Indessen ist es leicht, 
die vollstandige Schwarzungskurve zu erhalten, wenn man nur erst ein mittleres 
Stuck derselben hat. Dieses wird am besten ein Beispiel klarmachen. Fur 
Platte 385 wurden der Kurve der Schwarzungsdifferenzen die folgenden Werte 
von 5 und 5' - 5 entnommen, aus denen dann gleich das zu jedem 5 gehorige 5' 
gebildet wutde: 

Ta belle 21. 

5 5'-5 5' f' I(orr. ,u' Karr. m' 

44,0 5,1 49,1 0,61 I -25 1,37 I 
-1 0,36 1,36 

46,0 7,1 53,1 0,94 -12 1,82 0 0,82 1,82 
48,0 9,1 57,1 1,22 - 2 2,20 I 0 1,20 1,20 
50,0 10,5 60,5 1,48 0 2,48 

I 

0 1,48 2,48 
52,0 11,6 63,6 1,70 0 2,70 0 1,70 2,70 
54,0 12,45 66,45 1,91 0 2,89 +2 1,91 2,91 
56,0 

I 

13,15 

I 
69,15 

I 
2,10 0 I 3,06 +4 

I 
2,10 3,10 

58,0 13,65 71,65 2,27 ° I 

3,20 +7 2,27 3,27 
59,0 I 13,8 72,8 2,35 0 3,27 +8 2,35 3,35 

Die nahe tangierende gerade Linie wurde durch die Punkte mit den Abszissen 
50,0 und 52,0 gelegt. Ihre Gleichung lautet: 

damit folgt: 
5' - 5 = 0,55 (5 - 30,9), 

fl = 5,25 log (5 - 30,9). 

(6) 

(7) 

Die hiernach gerechneten Werte fl und fl' sind oben neb en die zugehorigen 
Schwarzungen 5 und 5' geschrieben. Man sieht zunachst - dies ist Rechnungs
kontrolle -, daB die Werte fl und [t'fUr 5 = 50,0 und 52,0 gerade urn eine 
GroBenklasse auseinanderliegen. Wird die Beziehung (7) zwischen fl und 5 fiir 
das Schwarzungsintervall von 5 = 50,0 bis zu der zugehorigen Schwarzung 60,5 
als richtig angesehen, was bei der Annaherung der geraden Linie an die Kurve 
der Schwarzungsdifferenzen erlaubt ist, so sind auch aIle die fettgedruckten 
Werte [t der Tabelle richtig. Sie erhalten die daneben geschriebene Korrektion 
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Null. Nunmehr ist die Tabelle ohne weiteres fortzusetzen, eben auf Grund 
der Forderung, daB nebeneinander stehenden Wert en 5 und 5' urn eine GraBen
klasse versehiedene \Verte ft und ft' entspreehen mUssen. Der Wert 2,70 der 
SpaIte ft' erhiHt noeh die Korrektur 0, da er sich von dem danebenstehenden, in 
das Ausgangsintervall fallenden Wert gerade urn 1 m ,00 uI).terseheidet. Der 
Wert 2,89 erhaIt die Korrektur + om,02, urn 1m,OO graBer zu werden als der 
danebenstehende Wert 1,91. Ahnlieh fUr die folgenden Zahlen. Fur die kleineren 
Werte von ft sieht man zunaehst, daB der Wert 1,22 die Korrektion - 0,02, 
0,94 die Korrektion - 0,12 zu erhaIten hat. Daraus leitet man interpolatoriseh 
ab, daB der Wert ,u' = 1,37 die Korrektion -0,01 zu erhalten hat und findet 
damit fUr den erst en Wert ft der Tabelle die Korrektion -0,25. Auf diese Weise 
kann man immer so weit, als uberhaupt die Kurve der Sehwarzungsdifferenzen 
reieht, sukzessive die Korrektionen erhalten. Die korrigierten \Verte m und m' 
als Funktionen Von 5 bzw. 5' geben die gesuehte Beziehung zwischen Sehwarzun
gen und GraBenklassen, die "Sehwarzungskurve". 

Es ist sehlieBIieh noeh zu berueksiehtigen, daB nieht nur die Differenzen 
I-II, sondern ebensowohl aueh die Differenzen II-III zur Konstruktion einer 
Sehwarzungskurve dienen kannen. 1st die Abblendung II-III genau dieselbe 
wie die Abblendung I-II, so sollten die Differenzen II-III, als Funktion der 
Sehwarzung III aufgetragen, aueh genau dieselbe Kurve der Sehwarzungs
differenzen geben wie die Differenzen I-II als Funktion der Sehwarzung II. 
Raufig sind aber die Differenzen II-III systematiseh graBer oder kleiner als 
die Differenzen I-II. Wenn, wie zu vermuten ist, dieser Untersehied an einer 
.Anderung der Luftdurehsiehtigkeit oder ungleiehmaBiger Sehraffierung liegt, 
weIche die Intensitat in der Mitte der Quadrate fur irgendeine Aufnahme 
heruntergesetzt haben mag, so wird man der hieraus hervorgehenden Anderung 
des GraBenuntersehiedes der beiden Aufnahmen genahert Reehnung tragen, 
indem man aIle Differenzen II-III mit einem geeigneten Faktor ("Versehiebungs
faktor") multipliziert. In der Tat hat sieh gezeigt, daB dureh eine soIche pra
portionale Anderung die aus den Differenzen II - III hervorgehende K urve sieh 
stets mit der aus den Differenzen I - II entspringenden genugend zur Deekung 
bringen lieB. Daher wurde es allgemeine Regel, den Faktor zu suehen, weIcher 
die Differenzen II-III magliehst mit den Differenzen I-II zur Deekung 
braehte, die Differenzen II-III mit diesem Faktor zu multiplizieren und dureh 
die Gesamtheit der so entstehenden Punkte die Kurve der Sehwarzungsdifferenzen 
zu legen, aus der dann die Sehwarzungskurve selbst in der oben besehriebenen 
Weise abgeleitet wurde. 

Die Rerstellung der Kurve der Sehwarzungsdifferenzen wird dureh Abb. 13 
erlautert, die sieh auf Platte 385 bezieht. Rier ist der Versehiebungsfaktor, mit 
dem die Differenzen II-III zu multiplizieren sind, 0,88. Die dureh die Ver
sehiebung entstehenden Punkte sind in der Abbildung dureh kleine Kreise be
zeiehnet. Dureh sie und die den Differenzen I-II entspringenden Punkte wurde 
die oben verwandte Kurve bestimmt. 

Wie graB ist die Differenz II - III in GraBenklassen anzusetzen, wenn der 
Versehiebungsfaktor den Betrag f hat und an der Voraussetzung festgehalten 
wird, daB die Differenz I-II gerade einer GroBenklasse entsprieht? Man be
traehte das Gebiet der Sehwarzungen I und II, fUr weIche die Relation: 

5' - S = b (S - a) 

und damit aueh die Relation: 
log(S - a) 

ft = m = log(1 +b) 
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gilt. Fur zusammengehorige Sehwarzungen II und III wird dann gelten: 

5' - 5 = ~ (5 - a) , 

Setzt man diesen Wert 5' in die Formel fUr f-l ein, so folgt: 

I log (5' - a) log (1 + n 
m = log (1 + b) = m + log (1 + b) 

Die GroBendifferenz II-III hat daher den Wert: 

log(1 + ~) 
k = log (1 + b) • (8) 

Fur die Platte 385 folgt mit b = 0,55 und t = 0,88: k = 1m,11. Man kann daher 
jetzt die Sehwarzungen der Platte 385 auf dieselbe Expositionszeit reduzieren 
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Abb. 13. Kurve der Schwarzungsdifferenzen fiir die Platte 385. (Abh. Kg!. Ges. d. Wiss. 
Gottingen Ed. VI, Aktinometrie S.16.) 

und angenahert in GroBenklassen verwandeln, indem man mit Hilfe der letzten 
Spalten der Tabelle 21 von 5 zu m und 5' zu m' ubergeht und naeh dem Dbergang 
fur die zweite Aufnahme 1m,OO, fUr die dritte 1m,OO + 1m,11 = 2m,11 zu den 
unmittelbar erhaltenen GroBen addiert. Indessen empfiehlt es sieh, vor der 
Ausfuhrung dieser Operationen schon einen gewissen vorlaufigen AnsehluB der 
Platten aneinander zu bewerkstelligen. 

Bei der bisherigen Reduktion blieb der Nullpunkt der GroBenzahlung ganz 
willkurlieh und die GroBenintervalle selbst waren aus der Voraussetzung ab
geleitet, daB verdreifaehte Expositionszeit gerade einen Gewinn von einer GroBen
klasse gabe. Betragt dieses Intervall in Wirkliehkeit h GroBenklassen, so hat 
man den bisher erhaltenen Zahlen m noeh den Faktor h, den wir "Skalenwert" 
nennen wollen, binzuzufugen. Nimmt man noeh eine Nullpunktskorrektion g 

Handbucb der Astropbysik. II. 31 
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hinzu, so ergibt sich zwischen den bisher erhaltenen Zahlen m und wirklichen 
GroBenklassen m die lineare Relation 1 

m =g-hm. 

Nullpunkt g und Skalenwert h lieBen sich bestimmen durch AnschluB an bereits 
fertigreduzierte Platten, welche die neu zu reduzierende Platte ganz oder zur 
HaIfte iiberdeckten. Es wurden etwa 20 moglichst gleichmiillig iiber das gemein
same Plattenareal verteilte und in Helligkeit moglichst extreme Sterne aus
gesucht, fiir diese wurden mit den gemessenen Schwarzungen die Werte m aus 
der Tabelle 21 entnommen. Die m-Werte von der zweiten und dritten Aufnahme 
wurden dabei natiirlich urn 1 bzw. 1 + k vermehrt. Die (bis zu drei) m-Werte, 
die sich so fiir jeden Stern ergaben, wurden zu einem Mittel vereinigt, welches 
(negativ genommen) mit fJ bezeichnet werden moge. Die aus der fertig reduzierten 
Platte folgenden GroBen derselben Sterne, welche mit 0(. bezeichnet werden 
mogen, wurden daneben geschrieben. Die Aufgabe war dann, IX als lineare 
Funktion von fJ darzustellen. Dieses geschah graphisch, indem die Differenzen 
0(. - fJ als Funktion von fJaufgetragen wurden und durch die entstehenden 
Punkte eine gerade Linie gelegt wurde. Dieser Geraden waren die Konstanten g 
und h unmittelbar zu entnehmen. Auch wurden aus ihr direkt die Korrektionen 
IX - fJ abgelesen, die man den Wert en 'In hinzuzufiigen hatte, um sie in die ver
besserten iii,. zu verwandeln. Die verbesserten GroBenunterschiede der zweiten 
und dritten gegen die 'erste Aufnahme sind h und h(1 + k). 

Nunmehr wurde die Verwandlung der Schwarzungen in GroBenkIassen wirk
lich ausgefiihrt. Die GroBen m wurden als Flinktion von 5 alif Millimeterpapier 
eingetragen in einem MaBstab, bei dem Om,01 und 0,1 Schwarzungsteile 1 mm 
groB waren. Dieser Schwarzungskurve wurden alle GroBenwerte entnommen, 
wobei gleich im Kopf fiir die Bilder II und III die Differenzen h (bei Platte 385 
ist h = Om,79) und h(1 + k) (= 1m,66) abgezogen wurden". 

Das vorstehend beschriebene Verfahren zur Herstellung der Schwarzungs
kurve hat bisher wohl die haufigste Anwendung erfahren und sich bestens be
wahrt. Fiir andere Verfahren sei auf die Originalabhandlung von SCHW ARZ
SCHILD verwiesen, in welcher auch ein Rechnungsbeispiel gegeben ist 2• Eines 
dieser Verfahren hat iibrigens W. HEINRICH zur Helligkeitsmessung der Sterne 
der Coma Berenices verwendet und dabei seine praktische Brauchbarkeit be
wiesen3• 

f) Die Schleierkorrektion. 
35. ScHWARZSCHILDS Verfahren. Wenn Sternaufnahme, Skala und Schleier 

gleichzeitig auf der Platte erzeugt werden, wie es z. B. bei dem Verfahren von 
HERTZSPRUNG der Fall ist, bediirfen die aus einer solchen Aufnahme erhaltenen 
Helligkeiten offenbar keiner Verbesserung. Bei den Verfahren, bei welch en die 
erste Aufnahme bei unabgeblendetem Objektiv, die zweite auf dieselbe Platte 
unter Vorsetzung eines Gitters oder Diaphragmas gemacht wird (beispielsweise 
bei dem Verfahren von KAPTEYN-WIRTZ), ist, streng genommen, eine Schleier
korrektion notig, denn die zwei Aufnahmen sind nicht gleichzeitig erhalten 
worden. Die zweite Aufnahme wird namlich auf die bereits einen Schleier 

1 Das negative Zeichen des Gliedes 11m beriicksichtigt, daB im vorhergehenden der 
groBeren Helligkeit der groBere m-Wert entsprach, wll.hrend sich die GroBen m nunmehr 
der iiblichen. ~entgegengesetzt laufenden Zll.hlweise der StemgroBen anschlieBen Bollen. 

2 AN 172, S.73 (1906). 
8 Photographische Messung von Stemhelligkeiten der Coma Berenices. AN 183. S. 299 

(1910). 
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besitzende Platte gemacht, ferner wird der Schleier bei der zweiten Aufnahme 
evtl. noch zunehmen, so daB auch die Sternbilder der ersten Aufnahme ver:' 
andert werden. 1st der Schleier aber sehr gering, wie das wohl meist der Fall 
ist (Platten mit starkem Schleier sind'stets, als nicht brauchbar, zu verwerfen), 
so kann man, ohne groBen Fehler zu begehen, annehmen, daB der Schleier 
auf die Bilder der beiden Aufnahmen so wirkt, als ob er gleichzeitig mit dem 
Sternbilde bei den Aufnahmen entstanden ware. Eine Korrektion ist dann 
nicht notig. 

Wesentlich anders gestalten sich die Verhiiltnisse bei der Halbgittermethode 
von SCHWARZSCHILD. Die Aufnahme durch das Halbgitter wird stets einen 
geringeren Schleier aufweisen als die gleich lange exponierte ohne Halbgitter. 
Die Skala wird nun aber gerade aus diesen beiden Aufnahmen abgeleitet, sie 
wird daher stets vom Schleier verfalscht sein. Es kommt als weitere Schwierig
keit hinzu, daB das Gitter auf die Sterne starker lichtschwachend wirkt, als 
auf den erleuchteten Himmelsgrund, welcher den Schleier erzeugt. SCHWARZ
SCHILD l hat diesen Fall einer Untersuchung unterzogen, die hier, gleichfalls 
wortlich, wiedergegeben werden soil. Zunachst behandelt er den einfacheren 
Fall: statt eines Gitters soil eine absorbierende Platte zur Abschwachung des 
Sternlichtes benutzt sein, die auf Sterne und heilen Himmelsgrund in gleicher 
Weise abschwachend wirkt. 

"Es werde vorausgesetzt, daB bereits eine voilstandige Reduktion der Auf
nahmen erfolgt sei ohne Berlicksichtigung des Schleiers und aus derselben fUr 
jeden Stern eine gewisse - vorlaufige - GroBe ft abgeleitet sei. Dabei ergibt 
sich auch eine gewisse GrenzgroBe fto fUr die Helligkeit eines Sterns, dessen 
Schwarzung sich von der Schwarzung des Schleiers der freien Plattenhillte 
nicht mehr unterscheidet. Um fto scharf bestimmen zu konnen, mnS man bei 
der Ausmessung darauf achten, daB man auf der bedeckten Plattenhillte auch 
noch solche Sterne in genligender Zahl mit miBt, deren Schwarzung gleich der 
Schleierschwarzung der freien Hillte ist oder noch etwas darunter liegt. 

Da bei Verwendung einer absorbierenden Platte Sterne und diffuses Himmels
licht in genau gleicher Weise abgeschwacht werden, so gehen die Intensitaten 
beider in die ganze vorlaufige Reduktion miteinander verbunden ein. Die vor
laufige GroBe ft entspricht nicht der reinen Sternintensitat I, sondern der Summe 
von Sternintensitat J und Schleierintensitat F. Es gilt also 

ft = -2,510g(] + F). 

FUr einen Stern verschwindender Intensitat J geht ft in die GrenzgroBe fto liber. 
Es ist also 

fto = -2,510g F. 

Zwischen der wahren SterngroBe m und der Intensitat J besteht die Beziehung 

Damit erhiilt man 
m = -2,510gJ. 

ft - fto = m - fto - 2,510g [1 + 100,4 (m-,uol] • 

Aus dieser Gleichung ergibt sich ft - fto als Funktion von m - f.1'o und durch 
Umkehrung m - fto als Funktion von ft - fto. Bildet man die Differenz 
(m - fto) - (ft - fto) = m - ft, so erhiilt man damit die Korrektion LI p, 
welche man an die vorlaufigen SterngroBen p anzubringen hat, um sie in wahre 

1 'Ober die Schleierkorrektion bei der Halbgittermethode zur Bestimmung photo
graphischer StemgroBen. AN 193, S.81 (1912). 

31* 
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SterngroBen m zu verwandeln. Das Resultat dieser Rechnung gibt die folgende 
Tabelle. 

f'o-f' I Af' f'.-ft 1 
Aft I fto-f' I Aft f'o-ft I Af' 

6m,0 om,OO 3m,0 om,07 1m,2 Oli,43 om,S 1m,08 
5 ,5 o ,01 2 ,5 o ,12 1 ,0 o ,55 o ,4 1 ,28 
5 ,0 o ,01 2 ,0 o ,19 o ,9 o ,61 o ,3 1 ,55 
4 ,5 o ,02 1 ,8 o ,23 o ,8 o ,70 o ,2 1 ,95 
4 ,0 o ,03 1 ,6 o ,28 o ,7 o ,81 
3 ,5 o ,04 1 ,4 o ,35 o ,6 o ,93 

Wir gehen nun weiter zum FaIle des Halbgitters. Das Gitter wirkt auf die 
Sternbilder anders als auf das flachenhaft verteilte Licht, welches den Schleier 
erzeugt. Wird die Intensitat des Zentralbildes eines Sternes im Verhaltnis p2 
geschwacht, so erleidet bekanntlich eine Flachenintensitat nur eine Abschwachung 
im VerhaItnis P. Ein Stern der Intensitat J erzeugt daher auf der freien und der 
bedeckten Plattenhalfte durch Uberlagerung mit dem Schleier die Gesamt-
intensitaten 

J+F bzw. JP2+FP. 

Man spaIte nun den Schleier F in zwei Teile Fl und F2 gemaB folgendem Ansatz: 

F = Fl + F z , FP = F1Pz + F z , 
woraus sich ergibt: 

Fl = F/(1 + P), F z = FP/(1 + P). 

Die auf beide Plattenhalften wirkenden Intensitaten schreiben sich dann: 

bzw. 

Der Schleier F2 ist demnach ein Schleier, der beide PlattenhaIften gleichmaBig 
iiberdeckt, der infolgedessen schon in die Bestimmung der vorlaufigen Schwar
zungskurve eingeht und keine weitere Beriicksichtigung verdient. Der Schleier Fl 
addiert sich einfach zur Sternintensitat J, er wirkt genau wie der Schleier im 
FaIle der absorbierenden Platte. Daraus folgt, daB die obige Rechnung auch 
fUr den Fall des Halbgitters unverandert giiltig bleibt, daB die Tabelle auch fUr 
das Halbgitter die Korrektion der vorlaufigen auf die richtigen SterngroBen 
angibt. Dabei ist 110 wiederum die vorHiufige SterngroBe, die der Schwarzung 
des Schleiers der freien Plattenhalfte entspricht. 

N ach den Versuchen von EBERHARD ist der SchleiereinfluB mit der im 
vorausgehenden allein beriicksichtigten Superposition der Intensitaten noch nicht 
erschopft, vielmehr bewirkt der Schleier auBerdem noch im ganzen eine Abnahme 
der . Plattenempfindlichkeit. Die starker verschleierte Plattenhalfte ist nicht 
ganz so empfindlich wie die weniger verschleierte bedeckte. Der Schleier wirkt 
also so, als ob auch die freie Plattenhalfte eine kleine Abblendung A k erlitte. 
Die Differenz der Abblendung beider Half ten ist daher mit dem Betrag k - A k 
in Rechnung zu setzen und die unter Anwendung der Abblendungskonstanten k 

erhaltenen vorlaufigen SterngroBen sind zunachst noch mit dem Faktor 1 - t1kk 

zu muItiplizieren. Dieser Faktor wird sich bei den praktisch in Betracht kommen
den Schleiern nur urn wenige Prozente von 1 unterscheiden, sein genauer Betrag 
ist aber a priori schwer festzustellen. Die letzte Genauigkeit in der Festlegung 
absoluter SterngroBen wird sich daher nicht mit Aufnahmen erzielen lassen, 
bei denen ein merklicher Unterschied in der Verschleierung beider Platten
half ten besteht." 
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Zu dem letzten Absatz der vorstehenden Ausfiihrungen ist hinzuzufiigen, 
daB die Natur des Nachbareffektes als eines Entwicklungsphanomens zur Zeit, 
als SCHWARZSCHILD diese Abhandlung schrieb, noch nicht erkannt war. Wie 
in Abschnitt c) Zif£. 22 gezeigt ist, tritt ein Nachbareffekt bei Entwicklung der 
Platten mit dem Eisenoxalatentwickler von EDER nicht ein, so daB die Bedenken 
SCHWARZSCHILDS fiir derartig entwickelte Platten nicht gelten, sondern nur fiir 
Platten, welche mit den iiblichen alkalischen (organischen) Entwicklern hervor
gerufen worden sind. 

Bei Helligkeitsmessungen mit dem Rohrenphotometer wird die Skala oder 
die die Skala enthaltende Platte ungeschleiert, die Sternaufnahme geschleiert 
sein. Die Schleierkorrektion kann, wenn der Nachbareffekt fehlt, gleichfalls 
nach den obigen Vorschriften von SCHWARZSCHILD berechnet werden. 

36. Verwendung geschleierter Aufnahmen bei Vorhandensein des Nach
bareffektes. Solche Platten eignen sich, wie bereits erwahnt, nicht zur Messung 
absoluter Helligkeiten, sie konnen aber verwendet werden zur Verbesserung der 
individuellen Sternhelligkeiten, vorausgesetzt, daB wenigstens fUr einige Sterne 
die von Systemfehlern freien Helligkeiten bekannt sind. Es sei In die Helligkeit 
eines Sternes, I;, die aus einer geschleierten Platte abgeleitete Helligkeit, LI I 
die Helligkeit des den Schleier erzeugenden diffusen Himmelslichtes. Dann 
gilt nach Abschnitt c) Ziff. 21 die Gleichung: 

I~ - LlI = aln· 
In sei, der Voraussetzung nach, fiir einige Sterne bekannt, dann kann man mit 
Hilfe dieser In und der bekannten I~ die beiden Konstanten a und LI I nach der 
Methode der kleinsten Quadrate berechnen und dann die In samtlicher auf der 
Platte enthaltenen Sterne finden. Die so erhaltenen Werte konnen zur Ver
besserung der Helligkeiten der einzelnen Sterne dienen, so daB die vorhandenen 
Platten doch ausgenutzt werden konnen, wenn auch ein Schleier vorhanden ist. 

g) Die Gesichtsfeldkorrektion. 
37. Das Wesen der Gesichtsfeldkorrektion. Die Bildflache eines Spiegels 

oder eines einfachen astronomischen Objektives ist je nach dem Offnungsver
haltnis und dem Korrektionszustand eine mehr oder minder gekriimmte Flache. 
Legt man eine photographische Platte als Tangentialebene so an diese Flache, 
daB sie senkrecht zur optischen Achse steht und die Platte von der optischen 
Achse in der Mitte getroffen wird, so ist ersichtlich, daB nur die Sterne scharf 
abgebildet werden konnen, die in der optischen Achse selbst oder in deren un
mittelbarer Nahe liegen. Aile iibrigen Sterne werden afokal abgebildet, d. h. 
ihr Licht wird auf eine groBere Flache verteilt als das Licht der in der 
Mitte der Platte liegenden Sterne. Es kommt hinzu, daB die auBeraxialen 
Aberrationen des optischen Systems, bei Objektiven auch die chromatische 
Aberration!, eine noch weitergehende Verbreiterung des auBeraxialen Bildes 
hervorrufen. 

MiBt man die Schwarzungen, die zwei gleich helle Sterne auf der Platte er
zeugen, von denen der eine in der Mitte der Platte, der andere aber entfernt von 
der Mitte abgebildet wird, so wird letzterer offenbar eine geringere Schwarzung 
besitzen als ersterer, somit als zu schwach erscheinen. Die Helligkeit, die aus 
seiner Schwarzung abgeleitet ist, bedarf einer Korrektion, um sie auf die Hellig
keit zu reduzieren, welche der Stern haben wiirde, wenn er in der Mitte der 

1 Der Farbenindex eines Sternes hangt gleichfalls von dem Abstand des Sternes von 
der Plattenmitte abo 
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Platte abgebildet wfude. Diese Reduktion auf die Mitte der Platte nennt man 
die Gesich tsfeldkorrektion. Sie verHi.uft offenbar symmetrisch um die Mitte 
der Platte herum, ist also nur eine Funktion des Abstandes e des Sternes von 
der Mitte der Platte. Man kann sie in der Form 

Am = cen 

darstellen, wo C und n Konstanten sind, die aus den Beobachtungen zu bestimmen 
sind. 

38. Die Gesichtsfeldkorrektion bei Schwarzungsmessungen. Verhaltnis
maBig einfach gestaltet sich die Bestimmung der Gesichtsfeldkorrektion, wenn 
die Helligkeiten aus den Schwarzungen abgeleitet werden, welche auf Aufnahmen 
nichtfokaler Bilder gemessen werden. Die afokalen Bildscheibchen zeigen eine 
ziemlich gleichmaBige Schwarzung auch noch in den Entfernungen von der 
Plattenmitte, wo die fokalen Bilder schon deformiert sind. Auch andere st6-
rende Einfliisse, wie z. B. die Luftunruhe, haben auf die afokalen Bilder eine 
geringere Wirkung als auf fokale Bilder. Das iibliche Verfahren zur Bestimmung 
der Gesichtsfeldkorrektion besteht darin, daB man von einem Stern oder besser 
von einer kleinen Sterngruppe (z. B. den Plejaden) eine Reihe afokaler Aufnahmen 
auf dieselbe Platte macht, bei jeder Aufnahme aber die Lage des Objektes gegen 
die Mitte der Platte andert. Nach Messung der Schwarzungen und Dberfiihrung 
derselben in Helligkeiten erhalt man eine Beziehung zwischen der Helligkeit eines 
Sternes und seinem Abstande von der Plattenmitte, indem man die Konstanten c 
und n der obigen Gleichung berechnet. Beispielsweise erhielt SCHWARZSCHILD 
fiir die Aufnahmen seiner Gottinger Aktinometrie die Gesichtsfeldkorrektion 1 

-Om,23 Co ~mr 
Auch eine graphische Ableitung dieser Korrektur gibt gute Resultate. Man tragt 
die Abstande der Sterne von der Plattenmitte als Abszissen in Millimeter
papier ein, die zugehorigen Helligkeiten als Ordinaten und verbindet die so er
haltenen Punkte durch eine glatte, sich den Punkten moglichst gut anschlieBende 
Kunte. 

Dieses Verfahren versagt, wenn das Objektiv infolge giinstiger Konstruktion 
eine weitgehende Bildfeldebnung besitzt, da dann die Gesichtsfeldkorrektion 
an sich sehr klein wird und zufillige Umstande, wie Wechsel der Luftdurchsichtig
keit zwischen den Aufnahmen, Ungenauigkeiten der Pointierung, Plattenfehler, 
einen zu groBen EinfluB auf die kleinen Werte der Korrektion bekommen. 
SCHWARZSCHILD benutzte daher eine Anzahl weit iiber die Platte zerstreuter 
Sterne und untersuchte, wie sich die rela tiven Helligkeiten dieser Sterne 
gegeneinander veranderten, wenn die Lage der ganzen Sterngruppe auf der 
Platte verschoben wurde. Sind e und e' die Abstande eines Sternes von der 
Plattenmitte bei zwei solchen Aufnahmen, m und m' die beobachteten Hellig
keiten, a der systematische Unterschied der Aufnahmen, dann laSt sich eine 
Interpolationsformel aufstellen: 

m' - m = a - b (e'n - en) , 

deren Konstanten a, b, n sich aus den entsprechenden Gleichungen, deren Zahl 
der der Sterne entspricht, berechnen lassen. Zur Bestimmung von n wird man 
zweckmaBig Hypothesen machen, z. B. die Rechnung ffir n = 2, 3, ... durch
fiihren und denjenigen Wert als den besten ansehen, fUr welch en die Summe der 
Fehlerquadrate am kleinsten wird. 

1 Gottinger Aktinometrie, Teil A, S. 21. 
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39. Die Gesichtsfeldkorrektion bei Durchmessermessungen. Wesentlich 
verwickelter gestalten sich die Verhiiltnisse, wenn aus Durchmessermessungen 
fokaler Bilder Sternhelligkeiten bestimmt werden, besonders wenn die Auf
nahmen mit Spiegeln von groBem Offnungsverhiiltnis erhalten werden. Die 
Intensitatsverteilung in dem auBeraxialen Bild unterscheidet sich nii.mlich viel 
mehr von der eines axialen Bildes, als bei afokalen Aufnahmen. In dem fokalen 
auBeraxialen Bild, das nicht mehr ein kreisrundes Scheibchen ist, wird ein 
Teil des Lichtes auf einen kleinen, nach der Plattenmitte hin gerichteten 
Flachenteil konzentriert, der iibrige Teil des Lichtes aber iiber eine weit gro
Bere Flache gestreut. Helle Sterne auBerhalb der Achse werden somit viel 
groBere Flachen einnehmen als solche in der Achse, die Durchmesser und in
folgedessen auch die aus ihnen abgeleiteten Helligkeiten werden fiir auBer
axiale helle Sterne zu groB erhalten. Schwache auBeraxiale Sterne hin
gegen werden zu kleine Durchmesser und Helligkeiten bekommen im Vergleich 
zu schwachen axialen Stemen. Die Gesichtsfeldkorrektion ist also nicht nur 
eine Funktion des Abstandes des Stems von der Mitte der Platte, sondern 
sie kann auch eine Abhangigkeit von der Helligkeit der Sterne aufweisen 
und muB eventuell einzeln fiir helle und schwache Sterne bestimmt werden. 
Auf jeden Fall ist das fiir photographisch-photometrische Messungen brauch
bare Gesichtsfeld bei Spiegelaufnahmen sehr klein. Beispielsweise gibt SEARES1 

an, daB bei dem 6Ozolligen Spiegel des Mount Wilson-Observatoriums nur ein 
Kreis von 25 mm (11',3) Durchmesser verwendbar ist. Bei Abblendung des 
Spiegels durch kreisformige Diaphragmen wird das brauchbare Gesichtsfeld 
groBer, die Gesichtsfeldkorrektion kleiner, sie ist also fiir jedes Diaphragma be
sonders abzuleiten. 

Weiterhin konnen die fokalen Sternbildchen infolge von Deformationen des 
Spiegels (Biegungen, thermische UngleichmaBigkeiten des Spiegelglases) von 
Abend zu Abend verschiedene Gestalt zeigen; infolgedessen muB sich auch die 
Gesichtsfeldkorrektion andem, so daB sie in solchen Fallen besonders bestimmt 
werden muB. AuBer diesen Schwierigkeiten kommen noch solche von mehr oder 
minder zufalliger Natur hinzu. So beeinfluBt die Luftunruhe die fokalen Bilder 
in einem weit hoheren Grade als die afokalen; die Bilddurchmesser heller Sterne 
werden vergroBert, die der schwachen verkleinert, und diese Einwirkung der 
Luftunruhe wird sich ebenfalls von Abend zu Abend andem und somit auch die 
Gesichtsfeldkorrektion. Das Verfahren zur Bestimmung derselben unterscheidet 
sich iibrigens nicht von dem oben beschriebenen fiir afokale Bilder, nur werden 
statt der Schwarzungen die Sterndurchmesser verwendet. 

Almlich ist die Sachlage, wenn die fokalen Bilder durch ein Objektiv er
zeugt werden, nur sind die Schwierigkeiten hier wesentlich geringer, weil die 
Deformation der Bilder auBerhalb der Achse bei gut korrigierten Objektiven, 
besonders solchen mit weitgehender Bildfeldebnung, viel kleiner ist als bei 
Spiegeln. 1m Prinzip gilt aber fiir Objektivaufnahmen dasselbe, was vorstehend 
iiber Spiegelaufnahmen gesagt wurde. Nur in einem Punkte sind die Aus
fiihrungen zu erganzen. Bei Verwendung von Objektiven legt man die photo
graphische .Platte haufig nicht als Tangentialebene an die BildfHl.che, sondem 
etwas weiter nach dem Objektiv zu, so daB sie die Bildflache schneidet. Der 
Sternreichtum einer Platte wachst dann bei geeigneter Plattenstellung, deren 
giinstigste durch Versuche zu erproben ist. Die Bildfeldkorrektion ist in diesem 
Falle in der Mitte der Platte nicht verschwindend, sondem sie erreicht ihren 
kleinsten Betrag auf der Linie, in welcher die Platte die gekriimmte BildfHiche 

1 Ap J 39, S.326 (1914) = Mt Wilson Contr 80, S.20. 
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schneidet und wachst von da aus nach beiden Seiten hin. Die Gesichtsfeld
korrektion laBt sich dann auch noch auf eine andere Weise, als oben beschrieben, 
finden, namlich durch Abzahlung der Sterne auf den verschiedenen Stellen der 
Platte. Urn von der Sternverteilung am Himmel, die ja nicht so gleichformig 
ist, wie sie dieses Verfahren eigentlich voraussetzt, unabhangig zu werden, sind 
die Sterne auf einer moglichst groBen Zahl von Platten zu zahlen, deren jede ein 
anderes Areal des Himmels wiedergibt. Der Mittelwert zahlreicher solcher Ab
zahlungen ergibt dann die Sterndichte fUr die verschiedenen Stellen der Platte und 
damit die Gesichtsfeldkorrektion. Man wird dieses Verfahren nur dann anwenden, 
wenn sich die Helligkeitsbestimmungen tiber sehr groBe Teile des Himmels er
strecken, wie es z. B. bei der photographischen Himmelskarte der Fall ist. Es 
solI daher hier auch nicht naher darauf eingegangen werden, sondern als Muster 
einer so1chen Untersuchung eine Arbeit von EDDINGTON! empfohlen werden. 

40. Die nicht achsensymmetrische Gesichtsfeldkorrektion. Liegt die Platte 
zwar senkrecht zur optischen Achse, wird aber von dieser nicht in ihrer Mitte 
durchsetzt, so ist die Gesichtsfeldkorrektion nicht mehr symmetrisch um die 
Plattenmitte herum. Das gleiche ist der Fall, wenn zwar die optische Achse 
durch die Plattenmitte geht, die Platte aber nicht senkrecht zur Achse steht. In 
diesen Fallen wird man auf die Darstellung der Gesichtsfeldkorrektion durch 
eine Formel verzichten und sich eine graphische Tafel herstellen, aus der ftir jeden 
Ort auf der Platte diese Korrektion entnommen werden kann. Ihre Bestimmung 
wird auf dieselbe Art wie bei achsensymmetrischem Verhalten vorgenommen, 
doch ist eine weit groBere Anzahl von Beobachtungen notig, wenn das Resultat 
genau werden solI. Als Beispiel einer nichtsymmetrischen Korrektion sei folgende 
Tafel gegeben, we1che ftir das ZEIss-Triplet des Potsdamer Observatoriums gilt 
und von W. MUNCH mit groBer Sorgfalt abgeleitet ist. Die Zahlen geben in 
Einheiten von Om,01 die Helligkeitsabnahme eines Sterns an, bezogen auf die 
durch den Haltestern gegebene Plattenmitte, und zwar fUr intrafokale (2 und 
3 mm) Aufnahmen unter Benutzung von Spiegelglasplatten. 

Nord (Kreis folgt). 

2 ° -2 -3,5 -4 -4 -3 -2 0 3 7,5 
2 -1 -3 -4 -5,5 -6 -6 -4 -3 -1 3,5 
2 ° -3 -4 -6 -6 -7 -5 -4 -2 1 
3 1 -1 -3 -4 -5 -5 -5 -4 -2 ° 5 2 ° -0,5 -1 -2 -3 -3 -3 -2 
6 4 3 2 1 * ° -1 -0,5 0 2 
8 6 5 5 4 3 3 2 2 3 5 
9,5 9 8 7 7 6 6 5 5 6 7 

10,5 10,5 10 9 9 9 8 9 9 10 10,5 
11 11 12 12 11 11 11 12 12 13 14 
10 12 12 13 14 14 15 15 15 16 17 

Um fUr einen Stern die Helligkeitsabnahme zu finden, ist die Platte mit 
der Schicht nach oben so auf obige in geeignetem MaBstab zu schreibende Tafel 
zu legen, daB der Haltestern auf * faUt und daB, wenn die Platte bei "Kreis 
folgt" aufgenommen wurde, die nordliche Halite der Platte auf "Nord" liegt. 
Negative Zahlen bedeuten eine Helligkeitszunahme. 

41. Allgemeine Bemerkungen zur Bestimmung der Gesichtsfeldkorrektion. 
Es sei noch auf einen Punkt hingewiesen, der sowohl bei fokalen als auch bei 
afokalen Aufnahmen die Bestimmung dieser Korrektion erschwert, das ist nam
lich die Abweichung der photographischen Platte von einer Ebene, ein Fall, der 
tiberaus haufig vorkommt, da die meisten Platten des Handels nicht eben, sondern 

1 M N 73. S. 518 (1913). 
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teils unregelmaBig, teils regelmaBig gekrummt (Zylinderflachen) sind. Die Ge
sichtsfeldkorrektion fUr eine gekriimmte Platte wird naturlich verschieden sein von 
der einer ebenen Platte, aber die Berucksichtigung der Krummung dfufte kaum 
moglich sein, zum mindesten einen groBen Arbeitsaufwand mit sich bringen, 
da fast jede einzelne Platte eine besondere Krummung besitzt. Es ist daher, wenn 
es sich urn genaueMessungen handelt, die Verwendung von Spiegelglasplatten 
vorzuziehen, die wenigstens angenahert eben sind. 

Die vorstehenden Erorterungen zeigen, daB fUr photographische Helligkeits
bestimmungen ein mehrfaches Objektiv mit guter Bildfeldebnung zweifeilos das 
am meisten geeignete Instrument ist. Nur wo es sich urn Helligkeitsmessungen 
der schwachsten Sterne handelt, kann ein groBer Spiegel nicht entbehrt werden, 
aber in diesem Faile muB man eine geringere Genauigkeit neben einem groBeren 
Arbeitsaufwand in Kauf nehmen, da die Bestimmung der Gesichtsfeldkorrektion 
fur einen Spiegel stets muhsam und mehr oder minder unsicher ist. 

h) Die Extinktion. 
42. Unterschiede gegen die visuelle Extinktion. Die Berechnung der Ex

tinktion fUr photographische Helligkeitsmessungen unterscheidet sich prinzipiell 
in keiner Weise von der fUr visuellen Messungen; es kann daher auf die Aus
fuhrungen des Abschnittes g) in Kapitel 1 dieses Bandes hingewiesen werden. Da 
aber der numerische Betrag der photographischen Extinktion mehr als doppelt 
so groB ist wie der dervisuellen und da fUr die photographischen Helligkeits
messungen meist eine groBere Genauigkeit, als fUr die mit dem Auge verlangt wird, 
treten einige Komplikationen auf, die bei visuellen Messungen wohl nur selten 
bemerkbar werden. So zeigt sich, daB die GroBe der photographischen Extinktion 
von der Farbe des Sternes bzw. von dem Spektraltypus abhangig ist, und zwar 
in dem Sinne, daB sie abnimmt, wenn man von den weiBen zu den roten Stemen 
ubergeht. Aus einer Beobachtungsreihe des Harvard College Observatory! 
ergab sich der Extinktionskoeffizient fUr die verschiedenen Spektraltypen zu: 

Typus 

A 
F 
G-K 
K-M 

Extinktion 

om,43 
o ,41 
o ,39 
o ,38 

Bei Messungen von hoher Genauigkeit darf somit diese Abhangigkeit nicht 
vernachlassigt werden. Weiterhin hangt der Betrag der Extinktion von der 
Art der Achromatisierung des Fernrohres ab. Ein ffu die violett en und ultra
violetten Strahlen achromatisiertes Objektiv (z. B. das ZEIss-Triplet des Potsdamer 
Observatoriums) verlangt eine groBere Extinktionskorrektion als ein fUr die 
blauen Strahlen achromatisiertes, ja selbst die Fokaieinstellung wird die GroBe 
der Extinktion beeinflussen. So werden beispielsweise extrafokale Aufnahmen 
eine andere Korrektion erfordern als fokale, die mit demselben Fernrohr erhalten 
wurden. In Betracht kommt sogar die Farbenauffassung der photographischen 
Platte, die nicht fUr aIle Sort en gleich ist. 

Urn aIle diese Einflusse, deren Wirkungen sich zum Teil nur schwer be
stimmen lassen, moglichst zu verringern, sind aile fUr photometrische Zwecke 
dienenden Aufnahmen in moglichst klein en Zenitdistanzen zu machen und 
Vergleichungen zweier Himmelsareale dann vorzunehmen, wenn sie beide die 

1 Harv Ann 19, S. 329 (1893). A Photographic Determination of the Atmospheric 
Absorption. 
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gleiche Zenitdistanz haben. Fiir groBere Zenitdistanzen wird eine Tafel der mitt
leren Extinktion kaum brauchbar sein. Hat man keine Moglichkeit, eine Stern
gruppe in kleiner Zenitdistanz zu photometrieren, so muB man eine spezielle 
Untersuchung der Extinktion vornehmen, die sich auf ein groBeres Material 
griindet, damit eine wenigstens fiir die verschiedenen atmosphaxischen Zustande 
geltende mittlere photographische Extinktion erhalten wird. 

43. Mittlere photographische Extinktion. Bisher sind nur wenige und 
wenig umfangreiche Untersuchungen tiber den Betrag der mittleren photo
graphischen Extinktion ausgefiihrt worden. Die Resultate derselben stimmen 
auBerdem nicht besonders gut tiberein, was in Anbetracht der obigen Aus
fiihrungen nicht verwunderlich ist. SCHEINERl und E. v. OPPOLZER 2 (letzterer 
hat Beobachtungen von SCHAEBERLE3 neu bearbeitet) fanden fiir das Verhaltnis 
photographische Extinktion ... 4 

visuelle Extinktion den Wert 2,0, em mcht ffilt Namen benannter 
Beobachter des Harvard College Observatory 2,1, SCHWARZSCHILD5 2,5, WIRTZ 6 

2,1, E. S. KING7 2,35, TERKAN 8 2,7, wenn man als brauchbaren Durchschnitts
wert fiir den Transmissionskoeffizienten der visuellen Strahlung nach G. MULLER 9 

0,835 annimmt, wonach also das senkrecht in die Atmosphare eindringende Licht 
eines Sternes im Meeresniveau urn Om,20 geschwacht wird. Noch deutlicher er
kennt man die Unsicherheit des Betrages der photographischen Extinktion, 
wenn man die Absorption selbst hinschreibt: 

SCHEINER ..... . 
SCHAEBERLE-OPPOLZER 
HarvAnn ... 
SCHW ARZSCHILD 
WIRTZ .. 
E. S. KING .. 
TERKAN 

om,40 
o ,40 
o ,42 
o ,50 
o ,41 
o ,47 
o ,55 

Die ausfiihrlichste Untersuchung ist die des Harvard College Observatoriums10 • 

Hier wurden in den Jahren 1886-1888 und 1890 tiber 1000 Sterne der ver

Wahre 
Z.-D. 

0 0 

10 
20 
30 
40 
45 
50 
55 
60 
62 
64 
66 

Extinktion 'i%e I Extinktion 

om,OO 
o ,01 
o ,03 
o ,06 
o ,12 
o ,17 
o ,22 
o ,30 
o ,40 
o ,45 
o ,51 
o ,58 

68 0 

70 
71 
72 
73 
74 
75 
76 
77 
78 
79 
80 

om,66 
o ,76 
o ,82 
o ,88 
o ,95 
1 ,03 
1 ,12 
1 ,22 
1 ,34 

,47 
,63 

1 ,81 

schiedenen Spektraltypen mehrfach in oberer 
und unterer Kulmination photographiert und 
aus der Helligkeitsdifferenz in diesen beiden 
Lagen der Absorptionskoeffizient bestimmt. 
WIRTZ 6 hat zur Bestimmung der Extinktion 
sieben auf einem Giirtel urn den Himmel herum
liegende Sterne in verschiedenen Zenitdistanzen 
photogra phiert. 

Nebenstehende Tabelle gibt fiir die wahren 
Zenitdistanzen Z.-D. die photographischen Ex
tinktionskorrektionen, welche WIRTZ an seine 
extrafokalen Messungen am photographischen 
Refraktor der Sternwarte Wien-Ottakring 
(MeereshOhe 285 m) anbrachte. Aus dieser 

Tabelle kann man wenigstens die ungefahre GroBe der photographischen Ex
tinktion ftir einen gegebenen Fall ersehen. 

1 Photographie der Gestirne, Leipzig (1897), S.230. 
2 Ap J 9, S. 317 (1899). 
3 Terrestrial Atmospheric Absorption ofthePhotographic Rays of Light. Sacramento 1893. 
4 Harv Ann 19, S.247 (1893). 5 Gettinger Aktinometrie, Teil A, S. 18. 
6 AN 154, S.349 (1901). 7 HarvAnn 59, S. 114 u. 134 (1912). 
BAN 186, S. 119 (1910). 9 Photometrie der Gestirne, Leipzig (1897), S.138. 

10 Harv Ann 19, S.247 (1893). 
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i) Die Oberbriickung sehr groBer Helligkeitsintervalle. 
44. Helligkeitsintervall, welches durch eine photographische Platte iiber

briickt werden kann. Die photographische Platte gestattet nur, ein Helligkeits
intervall von etwa drei GroBenklassen zu iiberbriicken, falls man nicht abnorme 
Entwicklungsverfahren anwendet, was meist wegen des Auftretens des Nachbar
effektes nicht erlaubt ist. Wollte man dieses lntervall iiberschreiten, so wiirde man 
auf der einen Seite in das Gebiet so starker Schwiirzungen kommen, daB ihre Mes
sung unsicher oder sogar unmoglich wird; auf der anderen Seite kommt man in 
das Gebiet sehr geringer Schwiirzungen, deren Messung gleichfalls unsicher ist. Es 
kommt hinzu, daB in diesen beiden Schwiirzungsgebieten die Gradation sehr flach 
verHiuft, d. h. groBen Helligkeitsiinderungen nur geringe Schwiirzungsande
rungen entsprechen. Durch das Zusammenkommen dieser beiden ungiinstigen 
Momente wird man nur recht ungenaue Resultate erhalten. Etwas giinstiger 
liegen die Verhiiltnisse, wenn nicht die Messung der Schwarzungen, sondern der 
Sterndurchmesser zur Bestimmung der Helligkeiten verwendet wird. Die bei 
diesem Verfahren iiberbriickbare Helligkeitsdifferenz diirfte etwa fiinf GroBen
klassen betragen. Aber dann sind auch hier Grenzen vorhanden. Die hellen 
Sterne geben namlich Bilder, die wegen der verwaschenen, teilweise unregel
maBigen Rander keine Messung mehr zulassen; die Bilder schwacher Sterne 
besitzen dagegen aIle die gleichen Durchmesser, selbst wenn sie sich auch noch 
etwas in der Schwarzung unterscheiden. 

45. Indirekte Uberbriickung eines groBen Helligkeitsintervalles. Es bleibt 
also, wenn man iiber ein sehr groBes Helligkeitsintervall zu photometrieren hat, 
nichts anderes iibrig, als Aufnahmen mit zunehmenden Expositionszeiten zu 
machen und diese dann aneinander anzuschlieBen. Eine jede dieser Aufnahmen 
ist mit der Schwarzungskurve zu reduzieren, welche mit derse1ben Expositions
zeit wie die Sternaufnahme selbst erhalten ist. Zwei solcher Aufnahmen mit 
verschiedenen Expositionszeiten lassen sich aber nur dann mit Sicherheit an
einander schlieBen, wenn sie geniigend viele gemeinsame Sterne enthalten. Die 
gemeinsamen Sterne diirfen sich in ihrer Helligkeit nicht zu wenig voneinander 
unterscheiden, damit etwaige systematische, von den Helligkeiten abhiingende 
Differenzen zwischen den beiden Aufnahmen erkannt werden konnen. Trotz dieser 
VorsichtsmaBregeln wird es sich aber haufig nicht vermeiden lassen, daB bei der 
Uberbriickung eines groBen Helligkeitsintervalles, zu welcher eine groBere Zahl 
einzelner Aufnahmen notig ist, durch Summation kleiner Fehler UngleichmaBig
keiten entstehen, die ihres systematischen Charakters und ihrer GroBe wegen 
nicht vernachlassigt werden diirfen. 

46. Direkte Uberbriickung eines groBen HelligkeitsintervaUes. Die Priifung 
einer sich iiber ein groBes Helligkeitsintervall erstreckenden Helligkeitsskala 
auf direktem Wege, d. h. durch AnschluB der schwachen und schwachsten Sterne 
an die hellen, ist jedenfalls sehr erwiinscht. 1m Prinzip ist diese Aufgabe leicht 
zu losen. Es wird zunachst eine Aufnahme ohne jede Abblendung des Objektives 
gemacht, fiir welche die Expositionszeit so gewiihlt ist, daB die Bilder der 
schwachsten Sterne, die mit den hellen verglichen werden sollen, noch gut meB
bare Schwarzungen bzw. Durchmesser ergeben. Auf dieselbe Platte wird dann 
bei gleicher Expositionszeit eine zweite Aufnahme gemacht, nachdem vor dem 
Objektiv eine Vorrichtung (Gitter, Diaphragma) angebracht ist, welche das 
Sternlicht urn den Betrag schwacht, welcher dem zu untersuchenden Hellig
keitsintervall nahezu entspricht. Durch diese Vorrichtung werden die Bilder 
der hellen Sterne auf der zweiten Aufnahme sehr nahe die Schwarzung bzw. 
den Durchmesser erhalten, die die Bilder der schwachen Sterne auf der 
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erst en Aufnahme besitzen. Die Helligkeiten der hellen Sterne sind nun 
stets bekannt oder konnen auf leichte Weise jederzeit bestimmt werden. 
Mit Hille dieser bekannten Helligkeiten und der gemessenen Schwarzungen 
bzw. Durchmesser laBt sich eine Reduktionskurve (Schwarzungs- bzw. Durch
messerkurve) zeichnen, mittels welcher man die Helligkeiten der schwachen 
Sterne der ersten Aufnahme findet. Die so erhaltenen Werte mussen bis auf 
eine Konstante (das ist die Absorption der vor dem Objektiv angebrachten Licht
schwachungsvorrichtung) mit den frUber erhaltenen, zu prufenden Helligkeiten 
ubereinstimmen, d. h. die Differenzen zwischen den beiden Helligkeitsbestim
mungen mussen konstant sein, wenn die durch AneinanderschlieBen der einzelnen 
Aufnahmen erhaltene Skala fehlerfrei ist. Dieses Verfahren bletet den groBen 
Vorteil, daB man die ihrem Betrage nach groBe Absorptionskonstante der 
lichtschwachenden Vorrichtung nicht genau zu bestimmen braucht, was mUbe
voll und auch meist nur mit maBiger Sicherheit auszufUbren ist. 

Haufig ist es zweckmaBiger, daB man die schwachsten Sterne nicht direkt 
an die hellen, sondern beide Gruppen an eine Gruppe mittelheller Sterne an
schlieBt, deren Helligkeiten mit aller wlinschenswerten Genauigkeit bestimmbar 
sind. Diese Abanderung des Verfahrens bietet den Vorteil, daB man die Licht
abschwachung nicht zu weit zu treiben braucht; freilich sind statt zwei dann 
vier Aufnahmen notig: die erste Aufnahme fUr die abgeschwachten hellen 
Sterne, die zweite ffir die nicht abgeschwachten mittelhellen Sterne, die dritte 
fUr die abgeschwachten mittelhellen Sterne, die vierte ffir die nicht abgeschwach
ten schwachen Sterne. Diese direkte Prlifung einer Helligkeitsskala groBen 
Umfanges durch Vergleichung der hellen Sterne mit den schwachsten ist von 
SEARES1 bei der Aufstellung der internationalen Poisequenz benutzt worden und 
hat sich ibm als sehr nutzlich erwiesen. 

Auf zwei Umstande ist freilich zu achten. Beide Aufnahmen verlangen 
gleich groBe, lange Belichtungszeiten, innerhalb welcher sich die atmosphiirischen 
Zustiinde merklich andern konnen und auch oft iindern werden; es ist der Versuch 
daher ofters zu wiederholen und dabei die Reihenfolge der zwei bzw. vier Auf
nahmen zu andern. Weiterhin sind fur diese Versuche nUr solche Nachte Ver
wendbar, bei denen dasEntstehen eines Schleiers nicht zu befurchten ist, denn 
die Aufnahmen ohne Abblendung des Objektives werden stets eher schleiern als. 
die mit Abblendung, so daB durch Entstehen eines Schleiers merkbare Fehler 
entstehen konnen, welche diese Art der Prlifung illusorisch machen. 

k) Die Vergleichung photographisch-photometrischer 
Kataloge und die internationale Polsequenz. 

47. Die Bedingungen, denen ein Katalog geniigen muB. Ein jeder 
Katalog von Sternhelligkeiten stellt ein eigenes System dar, wenn er auf 
absoluten Helligkeitsbestimmungen beruht, genau so, wie ein Katalog von 
Sternpositionen, der auf absolute Positionsmessungen gegrundet ist. Vergleicht 
man zwei Helligkeitskataloge miteinander, so wird man wohl fast in allen 
Fallen finden, daB Differenzen systematischer Natur zwischen ibnen bestehen. 
Diese Differenzen brauchen nicht Fehler des einen oder anderen Kataloges zu 
sein. Beispielsweise wird ein Helligkeitskatalog, der aus Aufnahmen mit einem 
Objektiv resultiert, sich Von einem solchen unterscheiden, der durch Auf
nahmen mit einem Spiegel gewonnen wurde, denn diese beiden Instrumente 
besitzen eine verschiedene Farbenauffassung; es besteht daher zwischen den 
beiden Katalogen eine sog. Farbengleichung, die aber nicht als Fehler 

1 Ap J 38, S.6 (1913) = Mt Wilson Contr 70. 
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anzusehen ist und sich auBerdem leieht unschadlich mach en liiBt, wenn die 
Farben oder ein anderes Farbenaquivalent (Farbenindex, effektive Wellenlange, 
Spektrum) der beiden Katalogen gemeinsamen Sterne bekannt sind. 

An einen Helligkeitskatalog sind folgende Forderungen zu stellen. Es muB, 
entsprechend dem FECHNERschen Gesetz, gleiehen oder in einer arithmetischen 
Reihe fortschreitenden Helligkeitsinterval1en eine geometrische Reihe der Inten
sitaten entsprechen, und zwar muB die Skaleneinheit das Intensitatsverhiiltnis 
2,512 (POGsoNsche Zahl) sein. Weiterhin muB der Nullpunkt der Skala nach 
internationaler Vereinbarung so festgelegt sein, daB fUr Sterne vom Spektral
typus AO der Harvard-Spektralklassifikation und Von der SterngroBe 5,5 bis 
6,5 photographische und visu-elle SterngroBe gleieh sindl, wobei die visuellen 
GroBen nach der Harvardskala zu ziihlen sind 2. 1st die erste Bedingung nicht 
erfiillt, so besitzt der Katalog eine Helligkeitsgleichung,die als Fehler 
anzusehen ist. Eine Abweiehung von der zweiten Bedingung wird als N uIl
punktsfehler bezeiehnet. Er stellt eine Verschiebung der zwei Systeme gegen
einander urn einen konstanten Betrag fiir aIle Sterne dar, wahrend eine 
Helligkeitsgleiehung sieh als ein von der Helligkeit abhangender systematischer 
Gang zwischen den beiden Systemen bemerkbar macht. 

-48. Reduktion zweier Kataloge aufeinander. Bezeiehnet Kl die Helligkeit 
eines Sternes im ersten Katalog, K2 die Helligkeit desselben Sternes im zweiten, 
so wird eine Relation zwischen den beiden Katalogen bestehen von der Form: 

Kl - K 2 = X + y(Kl - 6m,0) + ZC, 

wo x die Nullpunktsdifferenz, c der Farbenindex, y der Koeffizient der Helligkeits
gleichung (Skalenfehler) und z der Koeffizient der Farbengleiehung ist. Werden die 
DifferenzenK1 - K2 nieht genugend durch diese Gleiehung dargestellt, so sind noch 
Glieder mit hoheren Potenzen hinzuzufugen. Man hat nun so viele Gleiehungen 
fUr Kl - K 2 , als die beiden Kataloge gemeinsame Sterne haben, und kann aus 
diesen Gleiehungen die unbekannt-en GroBen x, y, z nach der Methode der kleinsten 
Quadrate oder nach einem anderen Verfahren berechnen und so die numerische 
Beziehung zwischen den beiden Katalogen herstellen. Sie ermoglicht es, die 
Helligkeiten der Sterne des einen Kataloges auf die des andern zu reduzieren. 
Beispielsweise besteht zwischen der Mount Wilson-Skala3 (60 inch reflector) und 
dem von H. SPENCER JONES' (13 inch astrographie equatorial Greenwich) herge
stellten Helligkeitskatalog die Relation: 

Mount Wilson - Greenwich = + Om,01 + 0,001 (m - 10) - 0,04 c . 

Bei Vorhandensein einer Helligkeitsgleiehung ist eine Entscheidung, welcher der 
beiden Kataloge einen Skalenfehler hat, nieht ohne weiteres zu gewinnen, dieses 
kann erst durch Vergleieh einer groBeren Anzahl von Katalogen erreieht werden. 

1st irgendein Farbenaquivalent bekannt, so laBt sich ubrigens auf die gleiehe 
Weise ein photographischer Helligkeitskatalog mit einem visuellenvergleichen. 

1 AN 186, S.40 (1910). GOttinger Aktinometrie, Teil B, S.13. 
2 Fiele die visuelle und photographische Skala ffir Sterne des Spektraltypus AO ffir 

alle GroBenklassen zusammen, so konnte man ffir die Bestimmung des Nullpunktes beliebig 
helle oder schwache AO-Sterne benutzen, deren visuelle Helligkeit bekannt ist. Es hat sich 
aber gezeigt, daB ,selbst ffir den gleichen Spektraltypus die GroBe des Farbenindex abhangig 
von der absoluten Helligkeit der Sterne ist, so daB visuelle und photographische GroBe ffir 
Sterne verschiedener Helligkeit nicht gleich sind. Die visuellen und die photographischen 
Skalen konnen so mit nicht zusammenfallen. Es kommt hinzu, daB die visuelle Harvard
skala in systematischer Beziehung nicht fehlerfrei ist, man wiirde infolgedessen diesen Fehler 
in die photographische Skala fibernehmen. 

, 3 Ap J 41, S.206 (1915) = Mt Wilson Contr 97. 
4 M N 82, S.34 (1921). 
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So fand SCHWARZSCHILD z. B. folgende Beziehung zwischen seiner Gottinger 
Aktinometrie (G) und den visuellen Messungen in Potsdam! (P) 

G - P = 1m,O) - O,09(P - 6m,5) + om,63 . Spektrum, 
wenn die Spektraltypen nach Miss CANNON 2 folgendermaBen in Zahlen angesetzt 
werden: B=O,5, A=1, F=1,5, G=2, K=3, K2=3,5, K5=4, 
Ma = 4,5. Die Gleichung zeigt, daB eine Helligkeitsgleichung zwischen den 
beiden Katalogen besteht, also ein Skalenfehler in einem der beiden vorhanden 
sein muB. Zwischen der Gottinger Aktinometrie und den visuellen Helligkeiten 
(H) der Harvard Revised Photometry 3 besteht die Beziehung: 

G - H = -Om,54 - 0,03 (H - 6m,5) + 0,49· Spektrum 
und zwischen den visuellen Harvard- und Potsdamer Helligkeiten 

P - H = +om,54 + 0,065 (H - 6m ,5) - 0,15· Spektrum. 

Diese Gleichungen zeigen, daB die Gottinger Aktinometrie urn 3 % weiter, die 
Potsdamer urn 6,5 % enger ist als die in der Mitte liegende Harvardskala, wenn 
diejenige Skala als weiter bezeichnet wird, die einen groBeren MaBstab gebraucht, 
bei der also eine GroBenklasse ein groBeres Intensitatsverhaltnis bedeutet. Sind 
keine Farbenaquivalente bekannt, so kann die Differenz zwischen den photo
graphischen und visuellen Helligkeiten als Farbenindex benutzt werden, und mit 
Hilfe desselben konnen zwei Kataloge aufeinander bezogen werden. So besteht 
zwischen den visuellen Potsdamer und den visuellen Harvardhelligkeiten nach 
SCHWARZSCHILD die Beziehung 

H - P = -om,27 - 0,04(P - 6m,5) + 0,23 (G - P) . 

Das zweite Glied reehts ist die Helligkeitsgleiehung (Skalenfehler), das dritte 
die Farbengleichung. 

49. Die internationale Polsequenz. Wesentlich einfacher gestalten sich die 
Verhaltnisse, wenn die zu vergleichenden Kataloge auf ein einziges System, 
ein Fundamentalsystem, bezogen werden (relative Messungen). Es kann freilich 
auch dann noch eine Nullpunktsdifferenz und eine Helligkeitsgleiehung vorhanden 
sein, aber beide konnen nur kleine numerische Betrage erreichen. 

Als bestes Fundamentalsystem ist zur Zeit die "Internationale Polsequenz" 
anzusehen, weIche mit auBerordentlicher Sorgfalt von Miss LEAVITT (auf Ver
anlassung und unter Leitung von E. C. PICKERING) und SEARES hergestellt 
worden ist. Sie enthiilt die photographischen GroBen von Sternen der 2,5. bis 
zur 20. GroBenklasse, die photovisuellen Helligkeiten von Sternen der 2. Lis zur 
17,5. GroBenklasse und die dazugehorigen Farbenindizes. Als Erganzung sind von 
SEARES noch die photographischen und photovisuellen Helligkeiten, sowie die 
Farbenindizes weiterer Sterne gegeben. AuBer weiBen Sternen enthalt sie auch 
rotliche, so daB sie alles gibt, was fur relative Messungen gebraucht wird. Aber auch 
bei absoluten photographischen Helligkeitsbestimmungen sollte die Polsequenz 
stets mit aufgenommen werden, damit einerseits ein AnschluB des betreffenden 
Systemes an das internationale Fundamentalsystem vorhanden ist, was eine 
Vergleichung der verschiedenen Kataloge untereinander erleichtert, anderer
seits aber auch zur PrUfung der Polsequenz selbst und zu einer evtl. notig werden
den Verbesserung derselben dienen kann. Bei der groBen Wiehtigkeit, die die 
internationale Polsequenz besitzt, wird ein vollstandiger Abdruek derselben an 
dieser Stelle erwunscht sein. 

50. Die internationale Polsequenz : Tabelle. Die Sterne, deren AR und Dekl. 
in der Tabelle gegeben sind, gehoren der ursprunglichen Polsequenz an, wie sie 

1 Publ Astroph Obs Potsdam Bd. 9 (1894). 
3 Harv Ann 50 (1908). 

2 Harv Ann 56, Part 4 (1912). 
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Tabelle 22. 

Stern I AR 1900 Dekl.1900 a; 1900 I 'II 1900 I Pg Pv a Sp. 

15 1h 22m,61 +88 0 46',4 + 2131" I + 1553" 2m, 54 2m,08 +Om,46 F8 
1 18 4,6 +86 36,8 + 234 -12192 4 ,40 4 ,37 +0 ,03 A1 
2 22 21 ,3 +85 36,3 +14370 - 6610 5 ,30 5 ,28 +0 ,02 AO 
3 23 27 ,8 +86 45,3 +11570 - 1625 5 ,83 5 ,56 +0 ,27 A2 
4 18 7 ,8 +86 59,6 + 378 -10820 5 ,93 5 ,84 +0 ,09 A3 

5 0 55 ,6 +88 29,3 + 5285 + 1308 6 ,43 6 ,45 -0 ,02 A 
25 12 14 ,4 +88 15,3 - 6273 - 395 6 ,45 6 ,30 +0 ,15 A5 
1r 6 53 ,7 +87 12,3 + 2331 + 9786 6 ,63 5 ,09 +1 ,54 K5 
3s 12 13 ,9 +86 59,5 -10810 - 661 6 ,63 6 ,35 +0 ,28 F 
6 7 58 ,0 +88 56,0 - 1891 + 3343 7 ,12 7 ,06 +0 ,06 A 

7 11 4 ,2 +88 11 ,0 - 6344 + 1582 7 ,42 7 ,55 -0 ,13 A 
2r 19 22 ,5 +88 59,3 + 1282 - 3411 7 ,93 6 ,32 +1 ,61 Ma 
8 2 14 ,2 +88 42,1 + 3892 + 2586 8 ,33 8 ,13 +0 ,20 F 
9 2 42 ,2 +88 34,1 + 3912 + 3353 8 ,91 8 ,83 +0 ,08 A 
3r 13 4 ,5 +88 11 ,2 - 6271 - 1810 8 ,96 7 ,57 +1 ,39 K 

10 3 18 ,9 +89 41 ,2 + 728 + 860 9 ,13 9 ,06 +0 ,07 A 
4r 19 43 ,3 +88 41,1 + 2060 - 4262 9 ,21' 8 ,27 +0 ,94 K 

11 11 35 ,0 +89 29,1 - 1845 + 202 9 ,72 9 ,56 +0 ,16 A 
12 13 51 ,5 +89 28,9 - 1650 - 873 10 ,06 9 ,77 +0 ,29 A 
5r 12 51 ,5 +88 54,1 - 3853 - 882 10 ,14 8 ,63 +1 ,51 K 

45 8 30 ,5 +89 32,2 - 1017 + 1319 10 ,26 9 ,83 +0 ,43 G 
6r 6 38 ,9 +89 28,1 - 324 + 1885 10 ,46 9 ,24 +1 ,22 G5 

13 15 13 ,6 +89 38,4 - 860 - 973 10 ,52 10 ,37 +0 ,15 A 
7r 15 55 ,1 +89 46,2 - 429 - 708 10 ,95 9 ,87 +1 ,08 G2? 

14 0 34 ,0 +89 51 ,2 + 523 + 78 10 ,97 10 ,56 +0 ,41 A? 

55 15 29 ,3 +89 52,8 - 262 - 340 11 ,10 10 ,06 +1 ,04 G5? 
15 7 43 ,2 +89 45,3 - 384 + 796 11 ,25 10 ,88 +0 ,37 A 
65 12 53 ,2 +89 41,7 - 1065 - 252 11 ,37 10 ,72 +0 ,65 -
8r 16 49 ,3 +89 38,6 - 388 - 1221 11 ,45 

I 
10 ,46 +0 ,99 G5? 

16 20 55 ,2 +89 43,2 + 696 - 725 11 ,60 11 ,22 +0 ,38 A? 

17 18 1 ,2 +89 40,2 + 6 - 1186 11 ,88 11 ,30 +0 ,58 -
18 18 43 ,6 +89 43,6 + 186 - 966 12 ,27 11 ,90 +0 ,37 -
10r 13 8 ,0 +89 42,7 - 993 - 303 ....... 12 ,03 ....... -

75 15 24 ,0 +89 53,0 - 266 - 328 12 ,65 12 ,04 +0 ,61 -
19 17 33 ,6 +89 52,2 - 54 - 467 12 ,71 12 ,24 +0 ,47 -
20 19 46 ,8 +89 55 ,0 + 134 - 267 12 ,99 12 ,52 +0 ,47 -
11r 14 58 ,4 +89 53,3 - 286 - 282 13 ,23 12 ,07 +1 ,16 -
21 17 21 ,6 +89 44,6 - 154 - 910 13 ,33 12 ,49 +0 ,84 -
22 18 15 ,6 +89 46,2 + 57 - 825 13 ,48 12 ,84 +0 ,64 -
23 18 30 ,4 +89 58,6 + 12 - 86 13 ,59 13 ,00 +0 ,59 -
12r 19 3 ,6 +89 52,1 + 130 - 458 13 ,80 12 ,47 +1 ,33 
24 17 57 ,7 +89 49,6 - 8 - 626 13 ,93 13 ,31 +0 ,62 
25 17 15 ,6 +89 51 ,7 - 96 - 489 14 ,10 13 ,58 +0 ,52 

85 13 2 ,8 +89 53,0 - 402 - 113 14 ,52 13 ,77 +0 ,75 
26 18 17 ,2 +89 54,5 + 25 - 331 14 ,62 13 ,69 +0 ,93 

95 11 56 ,0 +89 58,5 - 87 + 2 14 ,74 13 ,74 +1 ,00 
27 23 46 ,8 +89 56,4 + 216 - 12 14 ,86 14 ,25 +0 ,61 
28 10 51 ,4 +89 53,0 - 403 + 124 15 ,27 14 ,54 +0 ,73 
105 3 23 ,3 +89 54,5 + 208 + 255 15 ,29 14 ,52 +0 ,77 
115 16 13 ,4 +89 55,1 - 132 - 263 15 ,30 14 ,35 +0 ,95 

125 23 32 ,5 +89 53,3 + 398 - 48 15 ,34 14 ,67 +0 ,67 
135 3 9 ,4 +89 53,3 + 272 + 295 15 ,52 14 ,54 +0 ,98 
29 10 19 ,8 +89 54,1 - 319 + 149 15 ,82 1, ,21 +0 ,61 
145 0 18 ,4 +89 53,61+ 385 + 31 16 ,00 15 ,05 +0 ,95 
30 11 10 ,0 +89 53,1 - 404 + 90 16 ,18 15 ,44 +0 ,74 
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Tabelle 22. (Fortsetzung). 

Stern AR 1900 I Dekl. 1900 '" 1900 I '1/ 1900 Pg I Pv I C 

31 15h 59m ,2 +89 0 55',9 -125" 

I 
-215" 16m,41 

I 
15m,62 +Om,79 

155 14 13 ,6 +89 57 ,5 -123 - 81 16 ,57 15 ,71 +0 ,86 
32 5 11 ,2 +89 57 ,7 + 30 +138 16 ,76 15 ,58 +1 ,18 
165 22 20 ,4 +89 55 ,1 +264 -122 16 ,86 15 ,50 +1 ,36 
33 18 o ,0 +89 53,1 - 0 -413 17 ,06 15 ,97 +1 ,09 

34 15 42 ,7 +89 56,2 -127 -186 17 ,24 16 ,29 +0 ,95 
35 8 50 ,0 +89 59,S - 22 + 24 17 ,63 16 ,94 +0, 69 

125 -724 -451 15 ,02 14 ,37 +0 ,65 
127 -720 -123 14 ,34 13 ,31 +1 ,03 
130 -717 -452 15 ,19 14 ,21 +0 ,98 

134 -701 -343 14 .41 13 ,54 +0 ,87 
151 -584 - 65 13 ,72 12 ,66 +1 ,06 
152 -583 -209 14 ,58 13 ,76 +0 ,82 
158 -545 -299 15 ,10 I 14 ,57 +0 ,53 
176 -462 -242 14 ,35 13 ,78 +0 ,57 

226 -263 +218 14 ,90 14 ,15 +0 ,75 
256 -128 +332 14 ,66 13 ,84 +0 ,82 
277 - 21 -540 15 ,33 14 ,56 +0 ,77 
311 +165 -619 15 ,02 14 ,34 +0 ,68 
319 +180 +476 14 .46 13 ,61 +0 ,85 

329 +228 +495 14 ,35 13 ,51 +0 ,84 
334 +247 -397 15 ,20 14 ,44 +0 ,76 
338 +271 +619 14 ,73 13 ,84 +0 ,89 
341 +278 +440 15 ,15 14 ,02 +1 ,13 
345 +300 -647 13 ,79 12 ,OS +1 ,74 

350 +320 -640 11 ,02 10 ,71 +0 ,31 
358 +361 +377 15 ,24 14 ,34 +0 ,90 
362 

I 
+375 -219 13 ,08 12 ,27 +0 ,81 

378 +472 +162 14 ,13 12 ,81 +1 ,32 
389 +535 -595 13 ,61 12 ,90 +0 ,71 

391 +539 -602 14 ,62 13 ,83 +0 ,79 
401 +641 +234 14 ,50 13 ,70 +0 ,80 
403 +649 +111 14 .49 13 ,83 +0 ,66 
424 +746 -473 14 ,52 13 ,77 +0 ,75 
426 +760 -607 13 ,85 13 ,38 +0 ,47 

427 
I 

+761 -412 13 ,27 12 ,OS +1 ,22 
439 +814 -473 14 ,78 13 .49 +1 ,29 

Tabelle 23. 

Stern AR 1900 I Dekl. 1900 '" 1900 I '1/ 1900 Pg I Pv I Crn I 
I 

36 18h Om,O +89 0 59',8 0" - 11 " 

I 
17m,78 16m,80 +Om,98 

37 20 56 ,0 +89 56,6 +143 -148 18 ,01 16 ,81 +1 ,20 
38 18 58 ,0 +89 56,9 + 46 -178 18 ,20 17 ,OS +1 ,15 
39 21 42 ,2 +89 57,5 +123 - 82 18 ,58 17 ,13 +1 ,45 
40 0 38 ,6 +89 59,1 + 53 + 9 18 ,87 17 ,29 +1 ,58 
41 21 8 ,8 +89 58,S + 68 - 63 19 ,02 17 .47 +1 ,55 
42 9 52 ,3 +89 57,6 -122 + 76 19 ,18 - -
43 20 24 ,4 +89 57 ,8 + 78 -107 19 ,53 - -
44 20 31 ,:> +89 58,0 + 73 - 94 19 ,59 - -

45 20 48 ,1 +89 57,5 +100 -111 19 ,80 - -

46 7 34 ,4 +89 58,9 - 27 + 59 19 ,82 - -

17s 15 43 .4 +89 54,2 

I 
-194 -286 17 ,19 15 ,89 +1 ,30 

185 14 28 ,8 +89 57,7 -112 - 85 17 ,94 16 ,91 +1 ,03 
195 16 4 ,7 +89 54,7 -153 -278 18 ,16 16 ,95 +1 ,21 
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Tabelle 23. (Fortsetzung.) 

Stern AR 1900 I Dekl.1900 '" 1900 Y 1900 Pg I Pv I c 

20s 2h 46m ,4 +89 0 57/,4 + 116" I + 103" I 18m ,60 17m,19 I +1 ffi ,41 
218 15 46 ,4 +89 55 ,3 -155 -235 18 ,65 17 ,33 +1 ,32 
228 21 18 ,1 +89 56,9 +143 -122 18 ,75 17 ,13 +1 ,62 
238 14 32 ,0 +89 57 ,3 -128 -100 18 ,70 17 ,41 +1 ,29 
248 11 16 ,6 +89 57,5 -146 + 28 18 ,88 17 ,34 +1 ,54 
258 2 45 ,3 +89 58,1 + 86 + 73 18 ,84 17 ,38 +1 ,46 
268 3 55 ,6 +89 57,4 + 82 +136 18 ,99 - -
278 12 26 ,1 +89 57.7 -140 - 16 19 ,08 17 ,43 +1 ,65 
288 2 36 ,2 +89 57,3 +127 +103 19 ,23 - -

298 23 32 ,8 +89 57,8 +134 - 16 19 ,28 - -

308 20 6 ,7 +89 57.9 + 66 -107 19 ,52 - -

318 8 23 ,6 +89 57 ,6 - 84 +116 19 ,49 - -

328 19 2 ,4 +89 58,8 + 19 - 68 19 ,56 - --

338 18 0 ,0 +89 59,5 0 - 32 19 ,68 -

34s 12 18 ,6 +89 57,7 --"-135 - 11 19 ,70 - -

35s 9 26 ,8 +89 59,2 - 38 + 30 19 ,86 - -

36s 9 12 ,4 +89 58,3 - 78 + 70 19 ,48 

I 

- -

37s 22 7 ,4 +89 58,4 + 86 -- 46 19 ,65 - --

38s 12 21 ,6 +89 57 ,5 -148 - 14 20 ,10 - -

119 -771 -163 17 ,38 15 .97 +1 ,41 
119 a -755 - 79 17 ,88 16 ,40 +1 ,48 
124 -728 -162 16 ,50 15 ,09 +1 ,41 
125a -750 -446 16 ,90 15 ,91 +0 ,99 
126 -723 -399 15 ,58 14 ,65 +0 ,93 
127a -695 + 36 16 ,78 15 ,81 +0 ,97 
127b -664 - 76 18 ,40 16 ,96 +1 ,44 
127c -651 - 70 17 ,01 15 ,50 +1 ,51 
127d -670 -101 18 ,29 

I 
17 ,05 +1 ,24 

127e -667 -112 18 ,24 16 .97 +1 ,27 
128 -719 +406 15 ,88 13 ,87 +2 ,01 
134a -649 -365 17 ,52 16 ,22 +1 ,30 
134b -697 -280 17 ,96 16 ,72 +1 ,24 
139 -669 -651 15 ,30 13 ,96 +1 ,34 
142 -659 -590 14 ,60 13 ,71 +0 ,89 
143 -653 -168 16 ,35 15 ,51 +0 ,84 
146 -643 -619 14 ,52 13 ,56 +0 ,96 
151 a -544 - 93 18 ,66 17 ,21 +1 ,45 
151 b -625 - 35 18 ,55 17 ,15 +1 ,40 
151 c -636 - 7 18 ,10 16 ,88 +1 ,22 
151 d -619 0 18 ,21 16 ,93 +1 ,28 
151 e -607 + 17 18 ,45 17 ,08 +1 ,37 
152a -608 -252 18 ,38 16 ,63 +1 ,75 
152b -608 -321 17 ,56 16 ,74 +0 ,82 
152c -619 -234 17 ,15 16 ,09 +1 ,06 
152d -630 -258 18 ,66 17 ,38 +1 ,28 
152e 

I 
-622 -364 18 ,52 17 ,12 +1 ,40 

154 -570 -547 14 ,95 14 ,36 +0 ,59 
154a -538 -574 17 ,78 16 ,59 +1 ,19 
154b -478 -530 18 ,11 17 ,04 +1 ,07 
154c -536 -580 18 ,40 17 ,13 +1 ,27 
158a -524 -316 18 ,77 17 ,09 +1 ,68 
158b ! -556 -277 18 ,88 17 ,20 +1 ,68 
159 I -543 +117 15 ,20 14 ,50 +0 ,70 
159a I -648 +145 17 ,80 16 ,34 +1 ,46 
159b -543 +171 18 ,13 16 ,64 +1 ,49 
159C -505 +233 19 ,03 17 ,10 +1 ,93 
160 -534 + 22 16 ,68 15 ,54 +1 ,14 
160a -536 + 57 18 ,73 16 ,95 +1 ,78 
163 -526 +630 15 ,13 13 .93 +1 ,20 
164 I -520 -230 16 ,02 I 15 ,03 +0 ,99 
164a I - 531 -199 18 ,73 I 17 ,13 +1 ,60 

Handbncb der Astropbysik. II. 32 
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Tabelle 23. (Fortsetzuug.) 

Stern I x 1900 I y 1900 Pg I Pv I G 

169 -488" - 32" 16m,855 16m,02 +Om,83 
169a -520 - 31 18 .46 16 ,95 +1 ,51 
172 -477 +787 13 ,85 12 ,24 +1 ,61 
176a -487 -210 16 ,87 16 ,07 +0 ,80 
176c -415 -333 18 ,22 17 ,15 +1 ,07 
183 -432 - 87 16 ,53 15 ,64 +0 ,89 
184a -460 -649 17 ,18 16 ,03 +1 ,15 
184b -422 -836 17 ,14 16 ,14 +1 ,00 
184c -409 -633 18 ,52 16 ,82 +1 ,70 
186 -421 - 20 16 ,34 15 ,54 +0 ,80 
188 -407 - 48 16 ,29 15 ,27 +1 ,02 
190a -432 +152 17 ,56 16 ,57 +0 ,99 
190b -364 +137 18 ,10 16 ,78 +1 ,32 
190c -452 +169 17 ,87 16 ,95 +0 ,92 
190d -449 +261 17 ,99 16 ,73 +1 ,26 
190£ -376 +150 19 ,19 17 ,21 +1 ,98 
191a -392 -146 19 ,17 17 ,53 +1 ,64 
202 -360 - 12 16 ,12 15 ,41 +0 ,71 
202a -355 - 22 18 ,80 17 ,21 +1 ,59 
205 -355 -641 15 ,97 15 ,08 +0 ,89 
207 -336 -564 16 ,69 15 ,73 +0 ,96 
208 -331 -526 16 ,67 15 ,93 +0 ,74 
208a -376 -434 18 ,65 17 ,07 +1 ,58 
208b -346 -395 18 ,69 17 ,17 +1 ,52 
212d -227 +130 17 ,81 16 ,88 +0 ,93 
212e -333 +196 17 ,04 16 ,31 +0 ,73 
213 -312 + 73 16 ,81 15 ,75 +1 ,06 
214 -310 -761 15 ,39 14 ,66 +0 ,73 
214c -241 -833 18 ,53 16 ,79 +1 ,74 
214d -310 -849 17 ,59 16 ,23 +1 ,36 
214e -358 -830 17 ,88 16 ,73 +1 ,15 
214£ -345 -783 18 ,15 16 .47 +1 ,68 
214g -352 -768 18 ,06 16 ,69 +1 ,37 
215 -305 +537 15 .47 13 ,69 +1 ,78 
217 -290 -712 16 ,55 15 ,51 +1 ,04 
218 -288 -545 15 .47 14 ,11 +1 ,36 
218a -278 -515 16 ,82 15 ,59 +1 ,23 
218b -320 -595 17 ,20 16 ,02 +1 ,18 
219a -329 -181 17 ,61 16 ,63 +0 ,98 
219b -304 -156 17 ,53 16 ,20 +1 ,33 
219c -332 -312 17 ,85 16 ,81 +1 ,04 
219d -270 -160 18 ,69 16 ,95 +1 ,74 
21ge -254 -168 19 ,03 17 ,50 +1 ,53 
219£ -288 -214 18 ,26 16 .93 +1 ,33 
219g -322 -240 18 ,53 16 ,99 +1 ,54 
219h -342 -285 19 ,11 17 ,50 +1 ,61 
224 -267 + 85 16 .49 15 .48 +1 ,01 
226a -311 +251 18 .45 16 ,79 +1 ,66 
226b -357 +268 18 ,30 16 ,92 +1 ,38 
226c -211 +196 18 ,73 16 ,93 +1 ,80 
226d -172 +174 18 ,79 17 ,11 +1 ,68 
226e -228 +286 18 ,81 17 ,02 +1 ,79 
227a -268 -412 17 ,69 16 ,49 +1 ,20 
227b -209 -394 18 ,15 16 ,99 +1 ,16 
227C -178 -402 18 ,51 17 ,29 +1 ,22 
227d -206 -265 17 ,93 16 ,67 +1 ,26 
229 -258 + 51 16 ,34 15 ,57 +0 ,77 
229a -243 - 73 18 ,23 16 ,99 +1 ,24 
229b -231 - 85 17 ,80 16 ,69 +1 ,11 
244 -174 -663 16 ,22 15 ,47 +0 ,75 
244a -181 -599 17 ,93 16 ,68 +1 ,25 
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Tabelle 23. (Fortsetzuug.) 

Stern x 1900 y1900 Pg Pv 0 

244b -200" -685" 18m,75 16m,83 +1m,92 
247 -161 +364 16 ,43 15 ,89 +0 ,54 
248a - 80 -954 16 ,30 15 ,23 +1 ,07 
254a - 79 -292 18 ,71 17 ,64 +1 ,07 
258 -125 -802 16 ,07 15 ,22 +0 ,85 
258a -140 -791 17 ,45 16 ,17 +1 ,28 
277a 78 -571 18 ,54 17 ,04 +1 ,50 
279a + 45 -690 17 ,98 16 ,87 +1 ,11 
279b 94 -645 18 ,47 17 ,07 +1 ,40 
279c 57 -691 17 ,73 16 ,27 +1 ,46 
279d 39 -712 18 ,44 17 ,21 +1 ,23 
27ge + 49 -693 18 ,60 16 ,88 +1 ,72 
279f + 84 -682 17 ,80 16 ,75 +1 ,05 
283 + 11 +646 14 ,87 13 ,50 +1 ,37 
286 + 14 -805 15 ,97 14 ,96 +1 ,01 
288a 2 -240 16 ,63 15 ,29 +1 ,34 
288b + 27 -254 18 ,53 17 ,45 +1 ,08 
288c + 70 -288 18 ,10 16 ,81 +1 ,29 
288d + 89 -210 19 ,06 17 ,53 +1 ,53 
289a + 42 +186 17 ,91 16 ,84 +1 ,07 
289b 35 +193 18 ,77 17 ,25 +1 ,52 
289c 28 +224 18 ,76 17 ,21 +1 ,55 
289d + 2 +353 17 ,44 16 ,29 +1 ,15 
28ge + 51 +311 17 ,52 16 ,55 +0 ,97 
292 a - 20 -854 17 ,96 16 ,82 +1 ,14 
292b +109 -780 17 ,27 16 ,16 +1 ,11 
292c + 52 -912 17 ,49 16 ,77 +0 ,72 
292d +122 -836 18 ,82 16 ,46 +2 ,36 
295 + 95 -517 15 ,57 14 ,93 +0 ,64 
295a ..L 68 -530 17 ,97 16 ,95 +1 ,02 I 

295b + 37 -489 18 ,09 16 ,88 +1 ,21 
295c + 26 -429 18 ,85 17 ,53 +1 ,32 
295d + 11 -406 19 ,26 17 ,68 +1 ,58 
297 +103 -922 15 ,81 14 ,79 +1 ,02 
297a +100 -914 18 ,56 17 ,11 +1 ,45 
297b +102 -905 18 ,10 16 ,93 +1 ,17 
299 +123 +154 16 ,59 15 ,83 +0 ,76 
301 +132 +164 16 ,23 15 ,57 +0 ,66 
302a +162 -286 16 ,91 15 ,97 +0 ,94 
302b +164 -270 18 ,24 16 ,89 +1 ,35 
302c +224 -264 19 ,02 17 ,50 +1 ,52 
302d +230 -339 18 ,97 17 ,33 +1 ,64 
311 a +193 -549 17 ,22 16 ,OS +1 ,17 
311b +171 -703 17 ,73 16.,68 +1 ,05 
323a +178 +242 17 ,55 16 ,55 +1 ,00 
323b +163 +214 18 ,96 17 ,17 +1 ,79 
323c +118 +254 18 ,66 17 ,01 +1 ,65 
323e +245 +194 18 ,81 17 ,18 +1 ,63 
323f +268 +190 18 ,90 17 ,05 +1 ,85 
223h +288 +228 19 ,03 17 ,08 +1 ,95 
324a +207 - 6 17 ,95 16 ,72 +1 ,23 
324b +162 + 78 18 ,57 17 ,OS +1 ,52 
335 +250 -604 16 ,11 15 ,11 +1 ,00 
335a +247 -524 17 ,69 16 ,67 +1 ,02 
335b +296 -599 18 ,77 17 ,33 +1 ,44 
336 +264 -123 14 ,92 13 ,97 +0 ,95 
336a +187 -820 17 ,31 16 ,27 +1 ,04 
336b +210 -788 17 ,27 16 ,41 +0 ,86 
337a +289 62 18 ,50 16 ,84 +1 ,66 
337c +248 87 18 ,82 17 ,38 +1 ,44 
337d +248 - 31 18 ,98 17 ,34 +1 ,64 

32* 
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TabeJle 23. (Fortsetzung.) 

Stem '" 1900 Y 1900 Pg Pv 0 

342 +282" -906" 14m ,86 14m ,09 + om, 77 
343 +291 -472 16 ,44 15 ,01 +1 ,43 
343a +302 -465 17 ,94 16 ,83 +1 ,11 
343b +301 -460 18 ,86 17 ,27 +1 ,59 
343c +328 -468 17 ,16 16 ,59 +0 ,57 
343d +362 -506 18 ,46 16 ,89 +1 ,57 
343e +354 -455 18 ,56 16 ,95 +1 ,61 
350a +335 -685 17 ,39 16 ,59 +0 ,80 
350b +240 -710 17 ,72 16 ,79 +0 ,93 
350c +283 -755 18 ,19 16 ,64 +1 ,55 
362a +482 -352 16 ,39 15 ,61 +0 ,78 
362b +487 -194 17 ,47 16 ,57 +0 ,90 
362C +466 -182 18 ,15 16 ,48 +1 ,67 
362d +457 -154 17 ,96 16 ,75 +1 ,21 
362e +455 -224 18 ,47 16 ,99 +1 ,48 
362f +486 -276 18 ,78 17 ,23 +1 ,55 
362h +372 -310 18 ,74 17 ,29 +1 ,45 
363a +351 + 4 17 ,94 16 ,41 +1 ,53 
363b +398 +101 18 ,36 17 ,05 +1 ,31 
364 +389 -457 16 ,44 15 ,49 +0 ,95 
364a +458 -462 17 ,20 16 ,35 +0 ,85 
364b +503 -481 18 ,01 16 ,99 +1 ,02 
364c +542 -460 16 ,88 16 ,11 +0 ,77 
364d +488 -554 17 ,55 16 ,71 +0 ,84 
364e +548 -511 18 ,24 16 ,82 +1 ,42 
364f +452 -513 18 ,54 17 ,24 +1 ,30 
364i +540 -377 18 ,39 17 ,05 +1 ,34 
365c +410 -115 18 ,85 17 ,11 +1 ,74 
365d +384 -138 19 ,04 17 ,20 +1 ,84 
365e +374 -185 18 ,97 17 ,34 +1 ,63 
368 +409 -797 15 ,78 14 ,48 +1 ,30 
368a +413 -796 17 ,17 16 ,09 +1 ,08 
370c +311 +215 16 ,80 15 ,73 +1 ,07 
372 +419 -658 16 ,09 15 ,52 +0 ,57 
372a +443 --691 17 ,40 16 ,62 +0 ,78 
372b +411 -692 17 ,82 16 ,63 +1 ,19 
372c +416 -721 17 ,31 16 ,69 +0 ,62 
386c +472 + 52 18 ,17 16 ,77 +1 ,40 
386e +531 - 56 17 ,72 16 ,85 +0 ,87 
410a +577 -247 16 ,96 16 ,18 +0 ,78 

von E. C. PICKERING in dem Harv Cire 170 aufgestellt wurde. Die ubrigen Sterne 
hat SEARES hinzugefugtl. Die AR und Dekl. sowie die Spektren sind dem Harv 
Cire 170, die reehtwinkligen Koordinaten x und y (1900) dem Harv Cire 170 
und den Harv Ann 48, Nr. 1, sowie dem Verzeiehnis von SEARES 2 entnommen. 

Die photographisehe (Pg), die photovisuelle (Pv) GroBe und der Farben-
index C sind fUr die Tabelle 1 der Mt Wilson Contr 2353 , fUr Tabelle 2 der 
Mt. Wilson Contr 97 4 entnommen; es sind die von SEARES gegebenen Werte. In 
Tabelle 1 sind die Sterne enthalten, deren Einzelhelligkeiten am genauesten be-
kannt sind, in Tabelle 2 die weniger genau bestimmten, deren System aber gleich-
falls das des Mt. Wilson ist. 

Karten der Polsequenz sind enthalten in Harv Cire 170 und in Harv Ann 7'1, 
Nr. 3. 

1 Mt Wilson Contr 97 = Ap J 41, S.206 (1915). 
2 Die r6tlichen Sterne sind durch ein r hinter der Sternnummer kenutlich gemacht. 

Ein "s" bedeutet "Supplementary Standard Stars". 
3 Ap J 56, S.97 (1922). 4 ApJ 41, S.206 (1915). 
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Auf alle Einzelheiten einzugehen, die bei der Herstellung eines photo
graphischen Helligkeitskataloges aus absoluten Messungen in Betracht kommen, 
ist hier nicht moglich. Es mag daher auf folgende Schriften verwiesen werden: 

K. SCHWARZSCHlLD, Gottinger Aktinometrie. Teil A (1910). Teil B (1912). 
H. S. LEAVITT, The north polar sequence. Harv Ann 71, Nr. 3 (1917), 

und vor alIeni auf die zahlreichen Abhandlungen von SEARES (s. Literaturver
zeichnis am Schlusse dieses Abschnittes). 

51. Verzeichnisse photographischer Sternhelligkeiten. 
R. H. BAKER and E. E. CUMMINGS, Investigations in extrafocal photometry. 

Laws Obs Bull, Nr. 24 (1916). 
S. BELJAWSKI, Grandeurs photographiques des Moiles du B D jusqu'a 9ID, Oentre 

75 0 et 900 de declinaison boreale. Bull Pulkovo 6, S. 12 (1915). 
S. CHAPMAN and P. J. MELOTTE, Photographic magnitudes of 262 stars within 

25' of the north pole. M N 74, S.40 (1913). 
F. W. DYSON and C. DAVIDSON, Photographic magnitudes of stars brighter than 

9ID,0 within 50 of the north pole. M N 72, S.693 (1912). 
W. DZIEWULSKI, Photographische GroBen von Sternen in der Niihe des Nord

poles. AN 198, S.65 (1914). 
W. P. FLEMING, Spectra and photographic magnitudes of stars in standard 

regions. Harv Ann 71, Nr.2 (1917). 
J. HALM, A system of photographic magnitudes for southern stars. M N 74, 

S.600 (1914). 
- On the magnitudes of the Cape Photographic Durchmusterung. M N 78, 

S.199 (1918). 
K. HEINEMANN, Photographische Photometrierung und Vermessung des Haufens 

N G C 752. AN 227, S.193 (1926). 
W. HEINRICH, Photographische Messung von Sternhelligkeiten der Coma Bere

nices. AN 183, S.299 (1910). 
E. HERTZSPRUNG, Zur Bestimmung der photographischen SterngroBe. AN 176, 

S.49 (1907). 
Vorschlag zur Festlegung der photographischen GroBenskala. AN 186, 
S.177 (1910). 
Photographische GroBen schwacher Zentralplejaden. AN 199, S. 247 (1914). 
Priifung der photographischen GroBenskala der hellen Plejadensterne. AN 
200, S.137 (1914). 
Photographische SterngroBen von 233 Prasepesternen. AN 203, S. 26t (1916); 
AN 205, S.71 (1917). . 
Effective wave lengths of stars in the Pleiades from plates taken at Mt. Wilson. 
Mem R Acad Copenhague (8) 4, Nr. 4 (1923). 
Photographic magnitudes of 658 stars from plates taken mainly by W. H. VAN 
DEN Bos. BAN 1, S.201 (1923). 
Mean color equivalents and hypothetical angular semidiameters of 734 stars 
brighter than the fifth magnitude and within 95 0 of the north pole. Leiden 
Ann 14, Nr. 1. 

A. HNATEK, Photographische Helligkeiten von 71 Plejadensternen. AN 186, 
S.129 (1910). 

- Photographische Helligkeiten von 104 Sternen der Coma Berenices. AN 193, 
S·373 (1913)· 

H. SPENCER JONES, A determination of the photographic magnitude of the north 
polar sequence. M N 82, S.82 (1921). 
Magnitudes of stars contained in the Cape zone catalogues of 20843 stars. 
Zones -400 to -52°. London 1927. 
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E. S. KING, Photographic magnitudes of bright stars. Harv Ann 59, Nr. 4 (1912). 
- Photographic magnitudes of 76 stars. Harv Ann 59, Nr.5 (1912). 

Photographic magnitudes of 153 stars. Harv Ann 59, Nr.6 (1912). 
Photographic magnitudes of bright southern stars. Harv Ann 76, Nr. 5 (1916). 
Combined out-of-focus results from several instruments. Harv Ann 76, Nr. 6 
(1916). 
Photographic magnitudes of polar stars obtained with the 24 inch reflector. 
HarV' Ann 76, Nr. 10 (1916). 
Photovisual magnitudes of stars and planets. Harv Ann 81, Nr.4 (1923). 
Photovisual magnitudes of 100 bright stars. Harv Ann 85, Nr.3 (1923). 
Photovisual magnHudes of southern stars with revised values for northern 
stars. Harv Ann 85, Nr. 10, S.181, (1928). 

H. VON KLUBER, Effektive WelienHingen und ein anderes Farbenaquivalent fUr 
25 polnahe Sterne. Astr Abh, Erganzungshefte zu den AN 5, Nr. 1. Kiel1925. 

H. S. LEAVITT, Standards of magnitude for the astrographic catalogue. Harv 
Ann 85, Nr. 1, 7, 8 (1919, 1924, 1926). 

- The north polar sequence. Harv Ann 71, Nr. 3 (1917). 
K. G. MALMQUIST, Colours and magnitudes of 3700 stars within 10° of the north 

galactic pole. Lund Medd (2), Nr.37, S.63ff., (1927). 
R. M. MOTHERWELL, Photometry with a 6 inch doublet. Publ Dom Obs Ottawa 8, 

Nr. 7 (1925). 
J. A. PARKHURST, Yerkes Actinometry. Ap J 36, S.169 (1912). 
- Zone +45 ° of Kapteyn's selected areas: photographic photometry for 1550 

stars. Publ Yerkes Obs 4, pt. 6 (1927). 
H. Mc W. PARSONS, Photovisual magnitudes of the stars in the Pleiades. Ap J 47, 

S·38 (1918). 
E. C. PICKERING, Standard photographic magnitudes of bright stars. Harv Ann 

71, Nr.1 (1917). 
- and J. C. KAPTEYN, Durchmusterung of selected areas between <5 = 0° and 

<5 = 90°. Harv Ann 101, 102, 103 (1918, 1923, 1924). 
K. SCHILLER, Photographische Helligkeiten und mittlere Orter von 251 Sternen 

der Plejadengruppe. Publ Astrophys lnst Konigstuhl-Heidelberg 2, S.133 
(1906). 

K. SCHWARZSCHILD, Aktinometrie der Sterne der BD bis zur GroBe 7,5 in der 
Zone 0° bis +20° Deklination. Teil A, Gottingen 1910; Teil B, Berlin 1912. 

F. H. SEARES, J. C. KAPTEYN and P. J. VAN RHIJN, Mount Wilson catalogue of 
photographic magnitudes in selected areas 1-139. Carnegie lnstit of Washing
ton Nr. 402. 1930. 

A. DE SITTER, Photographic magnitudes of stars brighter than 7m,5 between 
declination + 80 ° and the pole. BAN 6, S. 65 (1930). 

Harvard standard regions. Harv Ann 71, Nr.4 (1917). 
Photographic magnitudes of stars brighter than 9m,0 between declination 

+ 75 ° and the pole determined at the R. Observatory under the direction 
of F. W. DYSON. London 1913. 

Determination of effective wave lengths of stars made at the R. Observatory 
Greenwich. London 1926. 

1) Die photographische Spektralphotometrie. 
52. Allgemeines. Da die Spektralphotometrie in Kap. 2 dieses Bandes aus

fiihrlich behandelt ist, soli hier nur kurz auf die hauptsachlichsten in der Praxis 
bewahrten Methoden der photographischen Spektralphotometrie eingegangen 
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und insbesondere der technische Teil behandelt werden. In prinzipieller Be
ziehung unterscheidet sich die photographische Spektralphotometrie nicht von 
der photographischen Photometrie mit unzerlegtem Licht. Auch hier zerfaIlt der 
Arbeitsgang in drei Operationen, namlich: Aufnahme der zu messenden Licht
quelle, Aufnahme der Bezugslichtquelle, Aufnahme der Reduktionsskala. Auch 
die Reduktion erfolgt auf gleiche Weise. 1st die als Bezugslichtquelle dienende 
Lichtquelle in ihrer spektralen Zusammensetzung bekannt, etwa durch An
schluB an den schwarzen Korper, so ergeben die Messungen nicht nur einen 
Helligkeitsvergleich zwischen den beiden leuchtenden Objekten, sondern es HiBt 
sich auch die Temperatur des ersteren aus diesen Messungen ableiten (Farb
temperatur). 

53. Verbreiterung der Sternspektra. In der Praxis tritt nun aber bei der 
photographischen Spektralphotometrie der Sterne eine Schwierigkeit auf, die 
sich bis jetzt noch nicht vollig einwandfrei hat iiberwinden lassen. Die Spektra 
der Sterne sind namlich fadenformige Gebilde, die meist so schmal sind, daB 
sich ihre Schwarzungen im Mikrophotometer schwer ausmessen lassen, zumal 
man die Absorptionslinien in den schmalen Spektren kaum oder gar nicht er
kennen kann. Auch lokale UngleichmaBigkeiten in der photographischen Schicht 
werden bei so schmalen Bildern, wie es die Sternspektra sind, leicht iibersehen, 
sie konnen aber zu erheblichen Fehlern fiihren. Man hat daher verschiedene Ver
suche gemacht, die Spektren zu verbreitern. Die Benutzung afokaler Bilder, 
welche eine Verbreiterung des Spektrums geben wfirde, empfiehlt sich nicht, 
da die Spektra zu unrein werden; es iiberdecken sich ja die benachbarten Spektral
regionen um so mehr, je weiter ab man vom Brennpunkt ist. ROSENBERG!, 
der sich dieses Verfahrens bediente, fand, daB die Spektralteile mit kleineren 
Wellenlangen als 14000 nicht mehr benutzt werden konnen, weil die Dber
deckungen, teils wegen der groBen Zahl der Spektrallinien, teils wegen ihrer Starke 
(z. B. der Wasserstofflinien), den Verlauf der Schwarzungen in diesem Gebiete 
vollig verandern. 

Ein zweites Verfahren besteht darin, daB man den Stern wiihrend der Auf
nahme nicht mehr fest auf dem Fadenkreuz des Pointierfernrohres hiilt, sondern 
ihn eine Strecke weit laufen Hi.Bt. Das wird, wie bekannt, leicht dadurch er
reicht, daB man das Uhrwerk des Fernrohres ein wenig vor- oder nachgehen laBt. 
Da der Stern meist nicht so hell ist, daB eine einmalige derartige Belichtung aus
reicht, um eine geniigende Schwarzung auf der Platte zu erzeugen, so kann man 
ihn ein zweites Mal oder beliebig oft iiber dieselbe Strecke laufen lassen. Dieses 
Verfahren ist zwar einfach in der Ausfiihrung, und die Spektren fallen meist 
recht schon aus, wenn die Luft geniigend ruhig ist, es hat aber den Nachteil, daB 
die Platte nicht kontinuierlich, sondern intermittierend belichtet wird und man 
hiermit ein Gebiet der photographischen Photometrie betritt, welches zur Zeit 
noch nicht geniigend geklart ist. 

Auch eine praktische Schwierigkeit haftet dem genannten Verfahren an, die 
beim Vergleich zweier Sterne verschiedener Deklination sich bemerkbar macht. 
Das Uhrwerk des Fernrohres muB namlich ffir den zweiten Stern so reguliert 
werden, daB bei derselben Expositionszeit, wie beim ersten Stern, ein Spektrum 
derselben Breite erhalten wird. Das ist stets recht umstandlich und laBt sich 
meist nicht geniigend genau ausfiihren. 

Ein drittes Verfahren ist frei von dieser Schwierigkeit, wiihrend die der 
intermittierenden Belichtung auch bei ihm nicht behoben wird. Es besteht darin, 
daB man die Verbreiterung des Spektrums nicht durch das Uhrwerk, sondern 

1 Photographische Untersuchung der Intensitatsverteilung in Stemspektren. Halle 1914. 



504 Kap.5. G. EBERHARD: Photographische Photometrie. Ziff. 54. 

durch eine Bewegung der photographischen Platte selbst bewerkstelligt, etwa 
indem man die Schraffierkassette von SCHWARZSCHILD benutzt, sie aber eine 
Bewegung nur in Richtung des Stundenwinkels ausfuhren HiBt. 

Bei einem vierten Verfahren, welches von SCHWARZSCHILD angegeben ist, 
erreicht man eine genugende Verbreiterung des Sternspektrums dadurch, daB man 
bei guter Regulierung des Uhrwerkes eine Reihe einzelner Spektren des Sterns, 
alle mit gleicher Belichtungszeit, dieht nebeneinander aufnimmt. Hiermit ist 
die durch die intermittierende Belichtung erzeugte Schwierigkeit behoben, das 
verbreiterte Spektrum besteht aus einer Reihe schmaler, gleich lange und kon
tinuierlich belichteter Einzelspektren, welche dicht aneinander grenzen. Freilich 
erfordert dieses Verfahren eine ziemlich groBe technische Fertigkeit, ebenso 
wie die Ausmessung dieser Aufnahmen im Mikrophotometer, da das Spektrum 
oft nicht gleichmaBig uber seine ganze Breite hin geschwarzt ist, namentlich 
wenn sieh die Ruhe und Durchsichtigkeit der Luft wahrend der Aufnahme 
geandert haben. Praktische Versuche auf dem Potsdamer Observatorium zeigten 
indessen, daB dieses Verfahren wohl brauchbar ist. 

Ein funftes Verfahren, welches besonders bei Benutzung eines Spaltspektro
graphen angewendet werden kann, besteht darin, daB man in den Strahlengang 
eine geeignete Zylinderlinse einschaltet, etwa in der Nahe des Spaltes. Die vom 
Stern ausgehenden Strahlen werden sich dann auf dem Spalt des Spektrographen 
nicht zu einem PUnkt, sondern zu einer Lichtlinie vereinigen. H. H. PLASKETT 
machte Von dieser Anordnung Gebrauch, er gibt auf S. 254 seiner unten zitierten 
Abhandlung1 genauere Mitteilungen. Da aber der CASSEGRAIN-Spiegel seines 
Teleskopes eine Lucke in der durch die Zylinderlinse erzeugten Lichtlinie hervor
rief, muBte PLASKETT trotz der Zylinderlinse den Stern uber eine gewisse Strecke 
hin und her laufen lassen, urn ein gleichmaBig geschwarztes Spektrum zu erhalten, 
so daB also doch wieder intermittierende Belichtung vorliegt. 

Die vorstehenden Ausfiihrungen beziehen sich natiirlich nicht nur auf die 
Aufnahme des Spektrums des zu untersuchenden Sternes, sondern auch auf 
die der Vergleichssterne und der Skala. 

54. Die spektralphotometrischen Methoden. Zeitskalen. Die zur An
wendung kommenden Methoden unterscheiden sich nun wieder durch die Art 
und Weise, wie die Skala zur Reduktion gewonnen wird, wenn man absieht von 
dem Verfahren der Aufnahme und der Verbreiterung des Sternspektrums. Am 
haufigsten ist die Schwarzungskurve aus einer Zeitskala abgeleitet worden, da 
dieses Verfahren keine weitere Apparatur erfordert und bequem ist. Man laBt 
hierzu den Vergleiehsstern oder einen anderen geeigneten eine Reihe Spektren 
gleicher Breite beschreiben, deren jedes aber mit einer langeren Expositionszeit 
als das vorhergehende aufgenommen wird. Die Expositionszeiten bilden meist 
eine geometrische Reihe. Urn von dieser Skala auf die Intensitatsskala uber
zugehen, ist man genotigt, ein Schwarzungsgesetz (meist wird das von SCHWARZ
SCHILD verwendet) zu benutzen oder rein experiment ell diesen Dbergang aus
zufuhren. Obwohl auf diesem Wege Resultate erhalten werden konnen, die 
nicht ohne Wert2 sind, unterliegt dieses Verfahren natiirlich denselben Bedenken, 
welche fiir eine gewohnliche photographische Helligkeitsmessung mit Hilfe von 
Zeitskalen uberhaupt gelten, wie oben ausgefiihrt wurde. Jedenfalls wird man 
den Methoden den Vorzug geben, bei denen das Schwarzungsgesetz nicht 
gebraucht wird. 

1 The Wedge Method and its Application to Astronomical Spectrophotometry. Publ
Dom Astroph Obs Victoria, 2, Nr. 12 (1923). 

2 SAMPSON, On the Estimation of the Continuous Spectrum of Stars. M N 83, S. 174 
(1923) und Effective Temperatures of Sixty-four Stars. M N 85, S.212 (1925). 
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55. Die Methode fiir das Objektivprisma. Es mogen nun die zwei Ver
fahren kurz beschrieben werden, welche sich in der Praxis als besonders geeignet 
erwiesen haben. Das erste ist dann anzuwenden, wenn die Spektralaufnahmen 
mit einem Objektivprisma hergestellt werden, das zweite, wenn ein Spaltspektro
graph benutzt wird. 

Die Methode fUr das Objektivprisma besteht darin, daB vor das Objektiv
prisma ein Stabgitter gesetzt wird, dessen Stabe senkrecht zur brechenden 
Kante des Prismas stehen. Man erhalt dann auf der Platte ein Spektrum 
des zentralen Beugungsbildes des Sterns und zu beiden Seiten desselben die 
Spektra der seitlichen Beugungsbilder (siehe Handbuch der Astrophysik Bd. II, 
erste Halite, Abb. 10, Ziff. 55, S. 319), deren 1ntensitaten aus der bekannten 
Gitterkonstante genau so berechnet werden, wie es bei dem photographisch
photometrischen Verfahren von HERTZSPRUNG (vgl. Ziff.29) fiir gemischtes 
Licht geschieht. Es wird so fiir jede gewiinschte Wellenlange eine 1ntensitats
schwarzungskurve erhalten, mittels welcher das Spektrum des zu untersuchenden 
Sterns an das des Vergleichssternes angeschlossen werden kann. 1st die spektrale 
Energieverteilung des letzteren Sternes bekannt, dann kann auch, wie bereits 
erwahnt, die spektrale Energiekurve und die Farbtemperatur des zu unter
suchenden Sternes abgeleitet werden. 

Die Spektren des zu untersuchenden und des Vergleichssternes sind mog
lichst nahe nebeneinander auf ein und dieselbe Platte aufzunehmen, damit 
einerseits die Bildfeldwolbung fiir beide Aufnahmen moglichst nahe gleich ist, 
also bei dem Vergleiche herausfallt, andererseits die systematisch verlaufenden 
Fehler der photographischen Platte einen moglichst geringen EinfluB auf das 
Resultat gewinnen. Sollen Spektralphotographien einer Sterngruppe, d. h. von 
Sternen, die nicht unmittelbar nebeneinander stehen, zu photometrischen Mes
sungen benutzt werden, so ist natiirlich eine Korrektion fiir die Bildfeldkriim
mung anzubringen, deren Bestimmung iibrigens recht verwickelt ist, da die Bild
feldkriimmung eine Funktion zweier Argumente ist, namlich vom Ort auf der 
Platte und von der Wellenlange abhangt. 

Sollen Temperaturbestimmungen von Sternen erhalten werden, so ist als 
Vergleichsstern ein solcher zu wahlen, fiir den die Temperatur moglichst genau 
nach einer absoluten Methode gemessen ist. Ein AnschluB des Sternspektrums 
an das einer irdischen Lichtquelle (Metallfadenlampe, Krater einer Bogen
lampe usw.) mit bekannter Energieverteilung und Temperatur ist von GREAVES, 
DAVIDSON und MARTIN benutzt worden, doch ist dieser Arbeitsgang experimentell 
schwieriger und umstandlicher als der AnschluB an einen Stern bekannter 
Temperatur. 

Ausfiihrliche Beispiele fiir die Anwendung der Objektivprisma-Gitter
methode sind in den Abhandlungen von HERTZSPRUNG1, KOHLSCHUTTER 2, 

GREAVES, DAVIDSON und MARTINs gegeben, letztere haben auch Abbildungen 
von solchen Sternaufnahmen veroffentlicht. Das Objektivprisma-Gitterverfahren, 
das 1918 von HERTZSPRUNG und EBERHARD4 angegeben wurde, ist iibrigens von 
MERTON 5 so modifiziert worden, daB es auch fiir Laboratoriumsaufnahmen mit 
dem Spaltspektrographen erfolgreich angewendet werden kann. MERTON 
bringt zwischen Prisma und Kameraobjektiv ein Gitter an, dessen Offnungen 
auch hier senkrecht zur brechenden Kante des Prismas gestellt sind. Da die 
Strahlen verschiedener Wellenlangen aber unter verschiedenen Winkeln aus 

1 AN 207, S.75 (1918). 2 AN 220, S.325 (1923). 
3 M N 86, S.33 (1925) und 87, S. 352 (1927). 4 V J S 53, S.214 (1918). 
5 On the Spectrophotometry in the Visible and Ultraviolet Spectrum. London R Soc Froc 

A 99, S. 78 (1921). 
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dem Prisma austreten, ist ein Stabgitter, wie oben, nicht brauchbar. MERTON 
iiberzieht daher eine dunne Glas- oder Quarzplatte mit einer dunnen RuBschicht, 
welche durch eine sehr verdunnte alkoholische Schellacklosung fixiert wird. 
In diese undurchsichtige Schicht werden dann mittels einer Teilmaschine die 
Offnungen eingeritzt, so daB ein Gitter von der gewunschten Beschaffenheit 
entsteht. Die Gitterkonstante wird durch Laboratoriumsversuche bestimmt, 
fur die MERTON in der betreffenden Abhandlung genaue Anweisung gibt. 

56. Die Methode fUr den Spaltspektrographen ist wohl zuerst von MERTON 
und NICHOLSON! im Laboratorium erprobt und dann von H. H. PLASKETT 2 

fiir die photographische Spektralphotometrie von Sternen verwendet worden. 
Sie besteht darin, daB vor dem Spalt des Spektrographen ein kleiner absor
bierender Keil aus neutralem Glas so angebracht ist, daB seine Absorption von 
dem einen Ende des Spaltes bis zum andern zunimmt. Ein den Keil und den 
Spalt durchsetzendes Lichtbundel ergibt dann ein Spektrum, dessen Schwarzung 
in der Langsrichtung des Spaltes kontinuierlich von der einen Seite bis zur 
andern abnimmt. Sind Absorption und Keilwinkel des neutralen Glases bekannt, 
so laBt sich die Intensitat des durch den Keil hindurchgehenden Lichtes fiir 
jeden Punkt des Spaltes berechnen, und eine Verbindung dieser Intensitaten 
mit den dazugehorigenSchwarzungen ergibt dann die fUr die Reduktion notige 
Intensitats-Schwarzungskurve. 

Da ein Stern nur ein fadenformiges Spektrum geben wurde, ist fUr eine 
Ausziehung des von dem Spiegel bzw. Objektiv erzeugten fokalen Sternbildes 
in eine Lichtlinie zu sorgen. PLASKETT erzielte diese Verbreiterung, wie schon 
erwahnt, dadurch, daB er vor dem Keil und dem Spalt des Spektrographen eine 
geeignete Zylinderlinse aufstellte. Diese Lichtlinie muB naturlich in ihrer ganzen 
Lange dieselbe Intensitat aufweisen. 1st dies nicht der Fall, so dad der Stern 
nicht punktformig gehalten werden, sondern man muB ihm durch Verst ellen 
des Fernrohruhrwerkes eine langsame Bewegung tiber den Spalt hin erteilen, 
wodurch aIle UngleichmaBigkeiten in der Intensitat der Lichtlinie ausgeglichen 
werden, derart, daB (nach Entfernung des Keiles) ein Spektrumgenugender 
Breite entsteht, welches uber die ganze Breite hinuber die gleiche Schwarzung 
aufweist. Wird nun aber durch den Keil hindurch belichtet, so ist das Spek-

a trum des Sternes nicht mehr ein Band mit nahezu geradlinigen 
paraIlelen Begrenzungen, sondern es besitzt etwa die Gestalt der 

""'IIII\\I~IIIIIIIIIII!IIIIIIIIIII~~~~IIIIIIIIIIIIIIIIIIIII~IIIIIIIIII~III" ~i~~~f~Ji~?§: 
il~"" o,s,~ 0,0 f" 

wird eine gerade Linie sein. 
Abb.14A. Keil. Abb.14B. Spektrum. An der Basis b des Keiles 
(Aus Publ of the Astrophys Obs Victoria Vol. II, Kr. 13.) 

wird dagegen das Licht 
stark absorbiert, die obere Begrenzung des Spektralbandes wird daher keine 
gerade Linie sein konnen, sondern sie hangt von der Intensitatsverteilung 
im Sternspektrum abo Das Spektrum wird am breitesten fUr Licht der Wellen
langen sein, welches im Sternspektrum die groBte Intensitat besitzt. Die Emp
findlichkeit der photographischen Platte fur Licht verschiedener Farbe wird 
natiirlich ebenfalls die Begrenzungen des Spektralbandes beeinflussen. Diese 

1 PhilTransA217, S.237 (1917). 
2 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 2, Nr. 12, S.213 (1923). 
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Abhangigkeit von der Farbenempfindlichkeit der Platte wird aber dadurch 
eliminiert, daB man allBer dem Spektrum des zu untersuchenden Sternes noch 
das einer irdischen Lichtquelle oder eines anderen Stemes mit bekannter spektraler 
Intensitiitsverteilung aufnimmt, d. h. die Intensitiitsverteilung des Stemspek
trums wird bezogen auf die der LichtqueIle; die Farbenempfindlichkeit der 
Platte fiillt auf diese Weise heraus. Wie oben auseinandergesetzt wurde, erhiilt 
man durch die Aufnahme eines Stemes durch einen Keil von bekannter Ab
sorption und bekanntem Keilwinkel eine kontinuierliche Intensitiitsskala durch 
eine einzige Aufnahme. 1st der Keil nicht vollig neutral, was wohl nie der 
Fall sein wird1, sondem selektiv absorbierend, so muB die Keilabsorption fUr 
die verschiedenen Farben besonders bestimmt und die Schwiirzungskurven fiir 
die verschiedenen Farben miissen mit diesen speziellen Keilkonstanten hergestellt 
werden, was ohne Miihe geschehen kann. Fiir das Folgende sei der Keil als 
vollig neutral vorausgesetzt, seine Absorption und ebenso der Keilwinkel seien 
durch Versuche im Laboratorium bekannt. PLASKETT hat auf S.222-228 
seiner Abhandlung ausfiihrlich beschrieben, wie man den Keil untersucht und 
eicht, so daB hier nicht nwer darauf eingegangen werden braucht. 

Die Theorie der' Keilmethode gestaltet sich nach PLASKETT nun folgender
maBen: Es werde der Abstand h;. von der Linie a'a' (Abb.14B) derjenigen Punkte 
gemessen, fiir welche die Schwiirzung einen bestimmten Wert, etwa D, besitzt, 
und zwar fiir alle Wellenliingen A.. Dieser Abstand h;. auf dem Spektrogramm ent
spricht dem Abstand mh;. auf dem Keil, der von der Spitze a des Keiles ab 

. . Brennweite des Kollimators . 
(Abb.14A) gemessen wrrd. Es 1st m = B 't d K ' also em Ver-rennwel e er amera 
groBerungsfaktor. (Derselbe ist iibrigens nicht streng konstant fiir aIle l, er variiert 
infolge Bildfeldwolbung und Achromatisierung des Kameraobjektives, aber die 
Anderungen erreichen z. B. bei dem von PLASKETT benutzten Spektrographen 
nur einen geringen Betrag; so ist m = 1,727 fiir A= 0,39 ft, 1,730 fUr l = 0,43 ft, 
1,723 fiir l = 0,67 ft·) 

Es sei nun h die Intensitiit des Lichtes der Wellenliinge l, welches auf den 
Keil auffiillt, K;. die Intensitiit des Lichtes, welches der Keil bei dem Abstand 
mh;. hindurchHiBt, p;. der Extinktionskoeffizient des neutralen Glases fiir die 
Wellenliinge A., ex. der Keilwinkel, dann ist K;. = h lO-mh;. p). tg"" worin mh;. tang ex. 
die Dicke des Keiles bei dem Abstand mh;. und p). tang ex. = 0;. die sog. Keil
konstante fiir die Wellenlange list, d. h. die Keildichte bei der Einheit des 
Abstandes von a (Abb. 14A). Es wird also 

J~ = Kl10':.)·mh).. (1) 

In dieser Gleichung "ist mh;. durch Messung des Spektrums bekannt, 0;. durch 
die Keileichung. Ki. ist unbekannt, es ist nach Definition die Intensitiit, mit 
welcher das Licht nach Durchlaufen des Keiles und des Spektrographen auf 

1 R. MULLER, Untersuchungen iiber den Wilsingschen Rotkeil und einige neutrale 
Keile. AN 229, S.305 (1927). Wird 0 .. =P;. tanglX (p;. der Extinktionskoeffizient, IX der 
Keilwinkel) gesetzt, so findet PLASKETT fiir seinen Keil folgende Werte von 0).: 

J.. I 0;' I J.. I 0 .. I }. 0). ,i OJ. 

0,3930 f.l I 0,171 0,4308 f.l , 0,136 0,4957 ft 0,110 0,6137 f.l 0,106 
,3969 ,162 ,4415 i 

,133 ,5233 ,110 ,6394 ,106 
,4046 ,150 ,4529 I ,124 ,5371 ,112 ,6496 ,105 
,4119 ,149 .4603 i ,116 ,5616 ,109 ,6678 .098 I 

,4202 .142 I ,4872 I ,112 I I I 
aus denen ersichtlich ist. daB auch dieser Keil durchaus nicht neutral ist. 
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der photographischen Platte die konstante Schwarzung D erzeugt, und zwar liber 
das ganze Spektrum hinliber. 

Es sei nun n. die Intensitat des Lichtes derselben Wellenlange A einer zweiten 
Lichtquelle (z. B. Vergleichsstern), h). der Abstand von a (Abb. 14A), bei we1chem 
sich dieselbe Schwarzung D findet, wie oben (beide Aufnahmen sind gleich lange 
belichtet worden), dann ist 

J' = K 10a). mhl }.}. , (2) 

oder bei Division der beiden Gleichungen 

Die GraBen der rechten Seite dieser Gleichung sind samtlich und fUr aIle Wellen
!angen bekannt, somit ist es auch das Intensitatsverhaltnis hi n und damit auch 
die Intensitatsverteilung h im Spektrum des zu untersuchenden Sterns, wenn 
die des Vergleichssterns bekannt ist. In den Gleichungen (1) und (2) sind die K;, 
identisch, d. h. es wird die Gilltigkeit des HARTMANNschen Satzes vorausgesetzt: 
zwei monochromatische Lichtquellen sind gleich hell, wenn die von ihnen bei 
gleicher Belichtungszeit und gemeinsamer Entwicklung erzeugten Schwarzungen 
gleich sind. 

Die Abstande h). und h;. erhalt man folgendermaBen: Man miBt mit dem 
Mikrophotometer die Schwarzungen senkrecht zum VerI auf des Spektrums 
(d. h. liber die ganze Breite des Spektrums hin) fUr einen jeden Wellenlangen
bezirk und zeichnet Schwarzungskurven, deren Abszissen die Abstande von der 
Linie a'a' (Abb. 14B), deren Ordinaten die zugehorigen Schwarzungen sind. Auf 
diese 'Weise entstehen soviel Schwarzungskurven, als man Wellenlangenbezirke 
gem essen hat. Man verbindet nun die Punkte gleicher Schwarzung D in den 
verschiedenen Schwarzungskurven durch eine Kurve. Dann sind die Ordinaten 
h}, und h';, der Schwarzung D aus der Zeichnung abzulesen. 

Vorstehendes Verfahren von PLASKETT eignet sich besonders fUr so1che 
FaIle, wo ein Spaltspektrograph mit einem Spiegel verbunden ist, fUr Fernrohre 
mit Objektiven wegen unvollkommener Achromasie aber weniger gut, da hier
durch gewisse Schwierigkeiten bei der Aufnahme der Spektren entstehen konnen, 
z. B. beim Vergleich eines Sternspektrums mit dem Spektrum der Sonne oder 
einer irdischen Lichtquelle. 

57. Spektralphotometrische Farbenindizes. Jede photographische, zu spek
tralphotometrischen Messungen hergestellte Aufnahme kann ohne weiteres zur 
Bestimmung des Farbenindex verwendet werden. Farbenindizes bestimmt man 
aber in der Hauptsache nur da, wo durch Lichtschwache der Sterne eine spektral
photometrische Untersuchung nicht moglich ist oder wenigstens infolge sehr 
langer Belichtungszeiten sehr zeitraubend und mlihsam wird. Die beiden, oben in 
ihreJ?- Hauptzligen geschilderten spektralphotometrischen Verfahren eignen sich 
nicht zur Anwendung auf schwache Sterne, da bei beiden Verfahren Licht
schwachungen (durch das Gitter oder den Absorptionskeil) zur Herstellung der 
Skalen benotigt werden. Nun gibt es aber Fille, in welch en man durch eine 
nicht libermaJ3ig lange Belichtung, etwa mittels eines Objektivprismas, das 
Spektrum eines Sternes und des mit ihm zu vergleichenden erhalten kann. Diese 
Aufnahmen wlirden sich zur Bestimmung des Farbenindex verwenden lassen, 
wenn man auf irgendeinem Wege Intensitats-Schwarzungskurven fUr die beiden 
Wellenlangengebiete herstellen konnte, we1che den Farbenindex definieren sollen. 

In derTat gibt es ein so1ches Verfahren. Es besteht darin, daB man im Labora
torium mit irgendeinem Spektrographen eine Reihe von Spektren einer irdischen 
Lichtquelle (z. B. Metallfadenlampe) auf die die Sternspektren enthaltende Platte 
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aufkopiert. Durch diese Hilfsaufnahmen erhalt man Schwarzungskurven fiir die 
zwei Wellenlangengebiete, aus denen der Farbenindex bestimmt werden kann. 
Natiirlich ist fiir diese Aufnahmen dieselbe Belichtungszeit einzuhalten wie fiir die 
Sternspektra selbst, aber diese Belichtungen konnen zu einer bequemen Tages
zeit im Laboratorium vorgenommen werden, so daB nichts von der eigentlichen 
Beobachtungszeit wiihrend der Nacht verloren geht. Zu Sternbeobachtungen 
konnen somit auch kiirzere Perioden klaren Himmels benutzt werden, die fiir die 
Herstellung der Skalen neben den eigentlichen Sternaufnahmen nicht ausreichen 
wiirden. Als Vergleichsstern ist ein Stern des Typus AO, von der Helligkeit 5m 

bis 6m im Harvardsystem zu wahlen, fiir welchen der Farbenindex der Definition 
nach Null sein soll. 

Fiir diese Art der Farbenindexbestimmung kommt es, wie ersichtlich, nur auf 
den Verlauf der Schwarzungskurve, d. h. auf die Gradation in den zwei zu be
nutzenden Wellenlangengebieten an, nicht auf die Schwarzungskurve selbst. 
Die Gradation kann aber mit einer beliebigen Lichtquelle und einem beliebigen 
Spektrographen erhalten werden. 

Das Verfahren der spektrographischen Farbenindexbestimmung unter
scheidet sich also sehr wesentlich von einer Bestimmung der Energieverteilung 
im Sternspektrum, bei der die Sternaufnahmen und die Skala mit ein- und 
demselben Instrument hergestellt werden mussen, auBerdem auch die Energie
verteilung im Spektrum der zur Skalenherstellung verwendeten Lichtquelle 
(Stern oder kunstliche Lichtquelle) genau bekannt sein muB. 

Der Vorzug der spektrographischen Farbenindexbestimmung vor anderen 
Methoden liegt darin, daB man zwei weit auseinanderliegende Spektralgebiete, 
etwa das rote und das ultraviolette, wahlen, und so auch feinere Unterscbiede 
im Farbenindex auffinden kann. Die spektrographischen Farbenindizes konnen 
schlieBlich auf graphische oder rechnerische Weise mit einem nach anderen 
Verfahren erhaltenen Farbenaquivalent in Beziehung gesetzt werden, so daB 
ein einheitliches System gewonnen wird. 

58. Die Extinktion fUr photographische Spektralphotometrie. Eine groBe 
Schwierigkeit fiir die Spektralphotometrie bietet die exakte Berechnung der 
Extinktion. Zwar sind die Extinktionskoeffizienten fiir die Wellenlangen, welche 
bei astrophysikalischen Untersuchungen in Betracht kommen, mit hinreichender 
Genauigkeit bekanntl, aber es sind nicht Werte fiir den zur Zeit der Beob
achtung herrschenden Luftzustand, welche man notig hat, besonders wenn 
Sterntemperaturen gefunden werden sollen. Die Bestimmung der Extinktion 
fUr den Beobachtungsabend selbst ist aber recht umstandlich. Man hilft sich 
daher meist so, daB die zu vergleichenden Sterne bei moglichst gleichen und 
kleinen Zenitdistanzen aufgenommen werden. 

Erst dann ist die spektrale Energiekurve eines Sternes als gesichert anzu
sehen, wenn eine groBere Anzahl Vergleichungen vorgenommen worden ist, die 
sich in guter Harmonie befinden. Diese Forderung ist auch aus dem Grunde 
zu stellen, daB die Fehler der photographischen Platten nur durch Vermehrung 
der Beobachtungen unschadlich gemacht werden konnen. Diese Fehler ver
falschen namlich speziell die Resultate spektralphotometrischer Messungen, da 
ein Plattenfehler nicht die gleiche GroBe fUr Licht der verschiedenen Farben 
besitzt, z. B. fiir das Ultraviolett weniger groB ist als fiir die grunen Teile des 
Spektrums. Auch bei den Farbenindexbestimmungen ist die Extinktion nicht zu 
vernachlassigen; es gilt hier das gleiche,was soeben gesagt wurde. 

1 G. MULLER, Pnbl Astrophys Obs Potsdam Nr. 64 (1912); J. WILSING, ebenda Nr. 66. 
72, 80 (1913, 1917, 1924); C. G. ABBOT, Ann Astrophys Obs Smithsonian Inst 3 (1914); 
E. KRON, Ann d Phys (IV) 45, S.377 (1914). 
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m) Nachtrag zur "Photographischen Photometrie". 
Nach AbschluB des Manuskriptes des vorliegenden Kapitels sind zwei Ab

handlungen erschienen, deren Inhalt insbesondere fiir die Praxis der photogra
phischen Photometrie von Bedeutung ist. Es sollen daher die hauptsachlichsten 
ResuItate derselben hier in Kiirze wiedergegeben werden. 

A. DENISOFF, Die Zusatzbelichtung photographischer Platten 
und die photographische Photometrie. ZfwissPhotogr27, S.128 (1929). 
EDER hatte durch eingehende Untersuchungen gezeigt, daB eine Vor- oder 
Nachbelichtung einer photographischen Platte (BEcQuEREL~Effekt) keinen 
Vortell bringt, und seine Resultate sind auch von anderen Beobachtern (fur 
Schleussner- und Agfaplatten wenigstens) bestiitigt worden. 1m Gegensatz 
hierzu fanden spiiter J. RHEDENl, F. HAYN 2 und P. V. NEUGEBAUER3, daB 
man durch Zusatzbelichtung der ganzen photographischen Platte recht gute 
Abbildungen schwacher Lichtquellen erhalten kann, welche auf der nicht diffus 
belichteten Platte kaum sichtbare Spuren ergeben. A. DENISOFF hat nun 
neuerdings den EinfluB diffuser Vor- und Nachbelichtung mit Licht gleicher 
spektraler Beschaffenheit, wie das der aufzunehmenden Lichtquelle qualitativ 
und besonders auch quantitativ untersucht und die Ergebnisse von RHEDEN, 
HAYN, NEUGEBAUER bestiitigt. Es muB in betreff der Einzelheiten der Unter
suchung auf die Abhandlung selbst verwiesen werden. Zur Zeit ist es nicht 
moglich, eine Erklarung dafiir zu geben, daB die neueren Versuche von den 
iilteren so vollig abweichen. 

N. WALENKOV, Ober den Eberhardeffekt und seine Bedeutung 
fUr die photographische Photometrie. ZfwissPhotogr27, S. 236 (1929). 
Diese Abhandlung bringt eine weitergehende Aufklarung des Nachbareffektes. 
W ALENKOV faBt seine Resultate in folgenden Siitzen zusammen: 

,,1. Der Nachbareffekt ist seinem Wesen nach ein Randeffekt und ist in 
hohem MaBe abhangig von der Scharfe der photographischen Abbildung; mit 
Zunahme der Verwaschenheit der Rander nimmt er schnell abo 

2. Der Nachbareffekt ist fiir den geraden Tell der charakteristischen Kurve 
der Platten bei sonst gleichen Bedingungen proportional der Differenz der Dichtig
keiten zwischen den Nachbarfeldern und dem geschwarzten Gebiet. 

3. Bei einer groBen (breiten) Abbildung iiuBert sich der Nachbareffekt 
ausschlieBlich als Randeffekt. Der Maximalwert der Zone des Eindringens des 
Effektes in die Tiefe der Abbildung ubersteigt nicht 1,5 mm. 

4. Bei Abbildungen, die schmiiler (von kleinerem Durchmesser) als 3 mm 
sind, kommt als sekundare Wirkung der Zuwachs der Dichtigkeit in der Mitte 
der Abbildung hinzu, der urn so gr6Ber ist, je schmiiler (kleiner) die Ab
bildung ist. 

5. Der relative Nachbareffekt, d. h. das Fallen der Dichtigkeit von den 
Riindern zur Mitte, ist nur wenig von der Breite (GroBe) der Abbildung abhangig. 
Fiir 20 mm (Durchmesser 20 mm) breite Abbildungen ist sie nahezu dieselbe 
wie fiir 0,5 mm. Daher ist bei einer schmalen Abbildung der Abfall der Dichtig
keit von den Randern zur Mitte bedeutend steiler als in breiten (groBen). Eine 
0,5 mm breite Abbildung (Durchmesser 0,5 mm) hat keine Zonen konstanter 
Dichtigkeit mehr. 

6. Der Effekt ist unabhangig von der Form der Abbildung. 

1 Z f wiss Photgr 16, S.219 (1917). 
3 AN 229, S.293 (1927). 

2 AN 229, S.289 (1927) .. 
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7. Vollig frei vom Nachbareffekt sind nur feinkornige, vorlaufig noch not
wendigerweise schwachempfindliche Platten, unabhangig von der Dicke der 
lichtempfindlichen Schicht, von der Konzentration des Bromsilbers in der Emul
sion und auch von der WellenIange des exponierenden Lichtes (sichtbares weiBes 
Licht, RONTGEN-Strahlen). 

8. Mit Zunahme der mittleren GroBe der Bromsilberkorner der Emulsion 
und damit verknupfter Zunahme der Empfindlichkeit der Platten nimmt der 
Nach@areffekt im Durchschnitt zu. 

9. Fur grobkornige Platten nimmt der Effekt mit Zunahme der Dicke der 
lichtempfindlichen Schicht auch ein wenig zu. 

10. FUr RONTGEN-Strahlen ist der Nachbareffekt fur alle Sorten von Brom
silberemulsionen, sowohl feinkornige als auch grobkornige ohne Ausnahme prak
tisch gleich Null. Mikrophotographien der Schnitte der lichtempfindlichen 
Schicht quer zur Abbildung zeigten einen scharfen Unterschied in der Verteilung 
der Silberkorner in der DickenIage der Schicht fUr X-Strahlen und fUr sichtbares 
Licht. Auf den Aufnahmen fUr X-Strahlen sind an den Randern in den unteren 
Teilen der lichtempfindlichen Schicht auch bei feinkornigen Platten keinerlei 
zusatzliche Silbermengen zu erkennen. 

11. Der Nachbareffekt war in allen Fallen recht klein. Er lieB sich messen 
nur dank der Erhohung der Empfindlichkeit und der Messung der relativen 
Dichtigkeiten. Fur die Mehrzahl der Emulsionen liegt er an der Grenze der 
MeBgenauigkeit. Sogar fur hochempfindliche Platten (Ilford Special Rapid 

und Iso-Zenit) iibertrifft er nicht om,09 (; = 8%). Nur fUr sehr grobkornige 

Platten (Ilford Monarch) erreicht er fUr Dichtigkeiten h6her als Eins den 

Wert om,13 (; = 12%). 

12. Der Metol-Hydrochinonentwickler, angewandt mit Kaliumbromidlosung, 
und der Eisenoxalatentwickler zeigten keinen merklichen Unterschied. Auch 
die Mikrostruktur der photographischen Abbildungen war fUr die beiden Ent
wickler im wesentlichen dieselbe. 

13. Fur effektive Intensitaten, die zur Erhaltung der Dichtigkeit Eins eine 
Exposition von einigen Minuten bis zu einigen Zehnteln von Sekunden erfordern, 
ist der Nachbareffekj: von der Intensitat J des exponierenden Lichtes unabhangig. 
Er nimmt zu mit der Exposition E = J t, d. h. mit der Menge der ausgestrahlten 
Energie selbst. 

14. Da man in der Astrophotometrie fast niemals mit sehr scharfen Ab
bildungen zu tun hat und in der Spektrophotometrie solche FaIle nicht vor
kommen, so hat sogar unter den ungunstigsten Bedingungen (z. B. bei An
wendung grobkorniger Platten) der Nachbareffekt fUr die Astrophotometrie 
nur eine sehr geringe und fUr die Spektrophotometrie, insbesondere fUr das 
RONTGEN-Gebiet, gar keine Bedeutung." 

Wie man ersieht, weichen die Ergebnisse von W ALENKOV in folgenden zwei 
Punkten wesentlich von den oben vom Verfasser gegebenen ab: 

a) Der N achbareffekt ist seinem Betrage nach von vV ALENKOV stets kleiner 
gefunden worden als Von EBERHARD. 

b) Nach WALENKOV verbleibt auch bei der Entwicklung mit Eisenoxalat 
der Nachbareffekt bestehen. 

Auch hier kann zur Zeit keine Erklarung gegeben werden, wodurch diese 
abweichenden Resultate erhalten wurden. Moglicherweise ist hier die Ur
sache in einer veranderten Emulsionsbereitung zu suchen. Die Beobachtungen 
von EBERHARD sind vor 1913, die von WALENKOV erst in jungster Zeit angestellt 
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worden. Die Moglichkeit, mit dem Eisenoxalatentwickler auch einen negativen 
Nachbareffekt zu erzeugen1, scheint aber darauf hinzudeuten, daB man den 
Eisenentwickler doch so abstimmen kann, daB der Nachbareffekt tatsachlich 
ausbleibt. Jedenfalls ist diese Frage von neuem zu priifen. 

Sehr wichtig fiir die praktischePhotometrie ist das Ergebnis unter 1 bzw. 14. 
Hiernach kann der Nachbareffekt nur dann merkliche Fehler in die Messungen 
bringen, wenn die Reduktionsskala, die zur Herstellung der Schwarzungskurve 
dient, aus scharf begrenzten Marken (Rohrenphotometer) gewonnen. wird, 
wahrend die fokalen und afokalen Bilder der Sterne meist verwaschene Rander 
besitzen und somit keinem N achbareffekt oder wenigstens einem sehr ver
ringerten unterworfen sind. 
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Kapite16. 

Visuelle Photometrie. 
Von 

W. HASSENSTEIN-Potsdam. 

Mit 71 Abbildungen. 

a) Einleitung. Grundlagen. 
1. Begriff und Bedeutung der visuellen Photometrie. Die im vorliegenden 

Kapitel zur Darstellung gelangenden Methoden der visuellen Photometrie unter
scheiden sich von den iibrigen photometrischen Methoden in charakteristischer 
Weise dadurch, daB bei ihnen die unzerlegte Strahl ung der bee bach te
ten Obj ekte zur direkten Wirkung auf das Auge gelangt. Der Zweck 
der Anwendung dieser Methoden ist die Bestimmung der s c h e i n bar e n vi
suellen LichtsUirke bzw. Leuchtdichte der Gestirne. Die "visuelle 
Lichtstarke" (in der Literatur meist als "visuelle Helligkeit" bezeichnet) sei vor
laufig definiert als das Produkt aus der Intensitat des zwischen den Wellen
langen 0,4 und 0,8 fk liegenden "visuellen" Teiles der Gesamtstrahlung und dem 
"spektralen Empfindlichkeitskoeffizienten des Auges". Der Beobachtung zu
gangIich ist stets nur die "scheinbare", d. h. fiir den jeweiligen Standort des 
Beobachters geltende Lichtstarke, wahrend die Ableitung der "wahren" Licht
starke zu den Aufgaben der theoretischen Photometrie geh6rt. Als Objekt der Be
obachtung kommen samtliche z6lestische Lichtquellen einschlieBlich des diffusen 
Himmelslichtes in Frage. 

Die visuelle Photometrie ist unter den astrophysikalischen Methoden bei 
weitem die alteste; ihre Anfange lassen sich bis ins Altertum zuriick verfolgen. 
Ihre wissenschaftliche Bedeutung liegt hauptsachlich darin, daB sie eine spezielle 
Methode der Strahlungsmessung darstellt, wobei der Umstand, daB sie ihrer 
Natur nach nur den relativ beschrankten visuellen Bereich der Gesamtstrahlung 
erfassen kann, bei der L6sung zahlreicher Aufgaben keine wesentliche Ein
schrankung bedeutet. Die visuelle Methode steht heute mit den objektiven 
Methoden, insbesondere denen der photographischen Photometrie, die sich in 
vieler Hinsicht als leistungsfiihiger erwiesen haben, in scharfem Wettbewerb, 
nimmt aber, wie die standige Fortbildung der Methoden sowie die umfangreiche 
Beobachtungstatigkeit auf visuellem Gebiet hinlanglich beweisen, nach wie var 
unter den Forschungsmethoden einen beachtlichen Rang ein. 

In dem auf die Einleitung folgenden Abschnitt werden einige Hauptlehren 
der physiologischen Optik und auf Grund derselben die grundlegenden Begriffe 
und Prinzipien der visuellen Photometrie ausfiihrlich entwickelt. Nach einem 
weiteren vorbereitenden Abschnitt, in we1chem der Refraktor gemaB seiner 
Bedeutung als photometrisches Hilfsinstrument gewiirdigt wird, folgt dann die 
Behandlung der beiden Hauptgebiete der visuellen Photometrie, namlich der 
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Met hod end e r Me s sun g (photometrischen Methoden im engeren Sinn e) einer
seits und der Met hod end e r S c hat z u n g andererseits. Wahrend die photo
metrische Messung unmittelbar die Lichtstarke und damit die ihrem Logarith
mus proportionale Helligkeit oder photometrische GraBe liefert, wird durch die 
Schatzung die "Empfindungsstarke" (geschatzte GraBe) bestimmt, die eine in erster 
Naherung durch das FECHNERsche Gesetz gegebene Funktion der Lichtstarke ist. 

Die Diskussion der zahlreich auftretenden systematischen Fehlerquellen, von 
denen einige objektiver, die meisten aber persanlicher Natur sind, nimmt in 
der Darstellung naturgemaB einen breiten Raum ein. Nur beilaufig behandelt 
wird die Extinktion, die bereits durch E. SCHOENBERG im erst en Kapitel des 
vorliegenden Bandes nach der theoretischen und praktischen Seite hin eine 
eingehende Behandlung gefunden hat. 

Das am SchluB des Kapitels gegebene kurze Literaturverzeichnis will nur 
auf einige besonders bemerkenswerte Schriften aus der auBerst umfangreichen 
einschlagigen Literatur aufmerksam machen. 

2. Historischer Uberblick. Die Einteilung der Fixsterne nach ihrer Hellig
keit in sechs GraBenklassen durch HIPPARCH (190-125 v. Chr.) bezeichnet den 
Beginn der wissenschaftlichen Sternphotometrie. Wenn auch HIPPARCHS origi
nales Sternverzeichnis sowie sein Himmelsglobus leider nicht auf uns gekommen 
sind, so gibt doch das im Almagest des PTOLEMAUS enthaltene Verzeichnis der 
Orter und GraBen von rund 1000 Sternen (Epoche 138 n. Chr.) im wesentlichen 
HIPPARCHS Beobachtungsdaten wieder. Der vom Zeitalter des PTOLEMAUS bis 
zum Beginn des 18. Jahrhunderts in der Kenntnis der Fixsternhelligkeiten er
zielte Fortschritt ist auffallend gering und beschrankt sich im wesentlichen auf 
ein langsames Anwachsen der Anzahl der katalogisierten Sterne, wahrend die 
Genauigkeit der GraBenangaben kaum eine Steigerung erfiihrt. Der erzielte 
Fortschritt kniipft sich in erster Linie an die Namen AL-SUFI (964), TYCHO 
BRAHE (159~), HEVELIUS (1660), HALLEY (1679) und FLAMSTEED, welcher letztere 
1689-1719 zu Greenwich die Orter und GraBen von mehr als 3000 Sternen -
teils mit freiem Auge, teils mit Fernrohr - im Meridian beobachtete. Nach Er
scheinen von FLAMSTEEDS Historia Coelestis Britannica im Jahre 1725 mag die 
Anzahl der Sterne mit festgelegter Helligkeit fiir den ganzen Himmel annahemd 
4000 betragen haben. 

1m 18. Jahrhundert ist in der Helligkeitsbestimmung der Gestime ein be
deutender Aufschwung zu verzeichnen. Die Methode der GraBenschatzung wird 
verfeinert und auf ein stimdig wachsendes Material von Sternen angewandt. 
Gleichzeitig beginnen sich die neuen Methoden der photometrischen Messung 
sowie der Stufenschatzung zu entwickeln. Der historischen Entwicklung der 
Schatzungsmethoden sei zunachst nachgegangen. 

GraBenschatzungen werden in der Regel nicht selbstandig, sondern meist 
in Verbindung mit Positionsmessungen, sei es am Meridianfemrohr, sei es am 
Aquatoreal, ausgefiihrt. Als besonders wichtige Stufen der beziiglich der Anzahl 
der Sterne sowie del' Genauigkeit der Schatzungen fortschreitenden Entwicklung 
sind anzufiihren: die Meridianzonen von LACAILLE (1750, 10000 Sterne), LALANDE 
(1800, 50000 Sterne), BESSEL (1825, 60000 Sterne), ARGELANDER (1850, 75000 
Sterne), ferner die Zonenkataloge der Astronomischen Gesellschaf t (1875 und 
1900, Sterne bis 9M ,0 der Bonner Durchmusterung), schlieBlich, an Zahl der Sterne 
die genannten Meridiankataloge bei weitem iiberfliigelnd, die drei groBen Durch
musterungen von ARGELANDER (B. D.), SCHONFELD (S. D.) und THO:~1E (Co. D.). 
In neuerer Zeit hat sich F. KUSTNER, der 1894 bei den Schatzungen am Meridian
kreis die Objektivgittermethode einfiihrte, urn die Steigerung der Genauigkeit 
der geschatzten GraBen besondere Verdienste erworben. 
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Schon im 17.Jahrhundert hatte das Bestreben, die Helligkeiten einzelner 
bemerkenswerter Sterne genauer festzulegen, als dies auf Grund der einfachen 
GroBenschatzung moglich war, zur Anwendung eines feineren Schatzungs
verfahrens gefiihrt, das darin bestand, je zwei Sterne miteinander zu vergleichen 
und ihren Helligkeitsunterschied in Worten anzugeben. W. HERSCHEL ver
besserte urn 1780 dieses Verfahren in der Weise, daB er die Sterne gruppenweise 
nach ihrer Helligkeit aufreihte und die Helligkeitsunterschiede zwischen benach
barten Gliedern der Reihe durch Symbole bezeichnete. Er fiihrte eine Durch
musterung der in FLAM STEEDS Kataloge enthaltenen Sterne auf Grund dieser 
Methode aus. J. HERSCHEL dehnte seit 1834 die Arbeiten seines Vaters auf den 
Siidhimmel aus. In ihrer Wirkung noch nachhaltiger waren die Fortschritte. 
die F. ARGELANDER, auf den Erfahrungen der beiden HERSCHEL fuBend. nach 
zwei verschiedenen Richtungen hin erzielte. Einerseits brachte er die Bestim
mung der GroBen der mit freiem Auge sichtbaren Sterne dadurch auf einen bisher 
unerreichten Stand, daB er in den Jahren 1838-44 Vergleichungen aller zu Bonn 
mit bloBem Auge sichtbaren Sterne ausfiihrte und in seiner "Uranometria Nova" 
ein bis zu den Stemen der GroBenklasse 5·6 vollstandiges Verzeichnis aufs 
sorgfaltigste geschatzter Sternhelligkeiten gab. Dieses Werk wurde von E. HEIS 
u. a. wiederholt und fand in B. GOULDS "Uranometria Argentina", deren GroBen 
sich durch besondere Genauigkeit auszeichnen, eine Fortsetzung zum Siidpol 
hin. Von noch groBerer Tragweite war die Einfiihrung der Stufenzahlen, durch 
die ARGELANDER seit 1844 kleine Helligkeitsunterschiede, insbesondere zwischen 
Veranderlichen und Vergleichssternen, bezeichnete. ARGELANDERS Stufen
schatzungsmethode biirgerte sich bei der Beobachtung der Veranderlichen bald 
allgemein ein und findet auf diesem Gebiet auch heute noch ausgedehnte An
wendung. Auch zwei Abarten der ARGELANDERschen Methode, die Methode von 
N. POGSON (1854) und die Interpolationsmethode Von E. C. PICKERING (1881). 
haben fUr die Helligkeitsbestimmung der veranderlichen Sterne eine au/3er
ordentliche Bedeutung erlangt. 

Die historische Entwicklung der Methoden der ph 0 tom e t r i s c hen Me s
sung vollzieht sich in einer Reihe parallelgehender Linien, von denen hier nur 
die markantesten verfolgt werden konnen. 

Als erste Beispiele exakter photometrischer Messung lassen sich einerseits 
die von P. BOUGUER 1725 mit Hilfe eines Beleuchtungsphotometers gemachten 
Vergleichungen von Sonne und Mond mit einer Kerze, andererseits die von 
A. CELSIUS und A. TULENIUS 1740 mit einem primitiven Ausloschungsphotometer 
gemachten Messungen von 64 hellen Fixsternen ansehen. In den nachsten 
100 Jahren schreitet die Entwicklung der photometrischen Methoden nur lang
sam fort. Von den wenigen auf neuen Prinzipien beruhenden Photometern seien 
genannt das BOUGUERSche mit einer Sektorblende ausgeriistete Heliometer 
(1748), der von A. v. HUMBOLDT mit einer Abschwachungsvorrichtung versehene 
Spiegelsextant (1803) und ferner, als Beispiele von Ausloschungsapparaten, die 
Abblendungsphotometer von J. S. BAILLY (1771) und von J. G. KOHLER (1792). 
Erst im vierten Jahrzehnt des 19. Jahrhunderts setzt sowohl auf dem Gebiet 
der Ausloschungs- als der Gleichheitsphotometrie eine wesentlich regere Ent
wicklung der Methoden und Apparate ein. 

Die erste Anwendung eines Keiles aus dunklem Glase zur Abschwachung 
des Lichtes durch X. DE MAISTRE (1832) bildet den Ausgangspunkt fUr die Ent
wicklung des Keilphotometers, das als vollkommenste Form des AusloscllUngs
photometers anzusprechen ist. Unter den Forschern, die sich durch Konstruk
tion von Keilphotometern bzw. durch die Ausfiihrung von Messungsreihen mit 
solchen Apparaten Verdienste erworben haben, sind in erster Linie zu nennen: 
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E. KAYSER (1862), C. PRITCHARD (Uranometria Oxoniensis 1881), E. C. PICKE
RING (1882) und G. MULLER (1892). H. M. PARKHURST hat urn 1890 mit einem 
auf ganzlich anderen Prinzipien beruhenden Photometer, bei dem die Ausloschung 
der Sterne auf hellem Grunde erfolgte, Messungen an Asteroiden ausgefiihrt. 
Heute wird die Aus16schungsmethode, da sie hinsichtlich der erreichbaren Ge
nauigkeit mit der Gleichheitsmethode nicht konkurrieren kann, nur noch aus
nahmsweise angewandt. 

1m Jahre 1836 treten fast gleichzeitig J. HERSCHEL mit seinem Astrometer 
und C. A. STEIN HElL mit zwei Apparaten, dem bekannten Prismenphotometer 
sowie einem an beliebige Femrohre ansetzbaren Flachenphotometer, hervor. 
Wahrend das HERSCHELsche Photometer mehr aus dem Grunde bekannt
geworden ist, weil es zur Herstellung eines seinerzeit viel benutzten Hellig
keitskataloges von Fixsternen gedient hat, stellen die STEINHEILSchen Photo
meter ebenso originelle als vollkommene Apparate dar, die fiir viele spatere 
Konstruktionen vorbildlich geworden sind. Das Prismenphotometer hat sich in 
den Handen A. SEIDELS auch in der Praxis ausgezeichnet bewahrt. Die von 
STEIN HElL eingefiihrte Methode der Helligkeitsmessung von Fixstemen im extra
fokalen Bilde steht gerade heute wieder im Mittelpunkt des Interesses. 

Vom Jahre 1850, in welches F. ARAGOS grundlegende Untersuchungen und 
Veroffentlichungen tiber die Anwendung des Polarisationsprinzips auf die Photo
metrie der Gestirne fallen, nimmt eine Entwicklung ihren Ausgang, welcher die 
visuelle Astrophotometrie die best en ihr heute zur Verftigung stehenden MeB
apparate verdankt. Auf den Arbeiten ARAGOS fuBen einerseits F. ZOLLNER, an
dererseits E. C. PICKERING, deren Photometer wesentlich verschiedene, aber in 
gleicher Weise vollkommene Typen darstellen. Die PICKERINGSchen Photometer. 
bei denen stets die Bilder von zwei zolestischen Objekten zur Vergleichung ge
langen, schlie13en sich enger an ARAGOS Anordnung an und sollen daher zunachst 
betrachtet werden. PICKERING hat einerseits verschiedene Formen von ansetz
baren Photometern konstruiert, die sich bei der Helligkeitsmessung von Doppel
stemen und Veranderlichen vortrefflich bewahrt haben, anderseits den Typus 
des Meridianphotometers geschaffen, bei dem die Sterne beim Durchgang durch 
den Meridian mit einem als Zwischenstern dienenden Polstern verglichen werden. 
Die "Revised Harvard Photometry", der umfangreichste Katalog photometrischer 
GroBen, den wir gegenwartig besitzen, beruht auf Messungen mit dem Meridian
photometer. 

Die PICKERINGschen Polarisationsphotometer haben, wohl hauptsachlich 
wegen gewisser Beschrankungen der Anwendungsmoglichkeit, bei weitem nicht 
die Verbreitung gefunden wie das mit einem ktinstlichen Vergleichsstern arbei
tende ZOLLNE!{Sche Astrophotometer, welches bei graBer Einfachheit des MeBver
fahrens fast unbeschrankt anwendbar ist. Unter den zahlreichen Forschern, die 
mit ZOLLNERschen Photometern gearbeitet haben, seien hier nur C. S. PEIRCE, 
E. LINDEMANN, W. CERASKI und G. MULLER genannt. Der letztgenannte hat 
sich nicht nur durch die Konstruktion wesentlich verbesserter Photometertypen, 
sondern vor allem durch gemeinsam mit P. KEMPF u. a. durchgefiihrte umfang
reiche Messungsreihen Verdienste erworben. Die alle nordlichen ED-Sterne bis 
zur GroBe 7M ,S enthaltende Pots darner photometrische Durchmusterung (P. D.) 
nimmt hinsichtlich der erreichten Genauigkeit unter den vorhandenen groBen 
Helligkeitskatalogen die erste Stelle ein. 

In neuerer Zeit haben zwei abgeanderte Formen des ZOLLNERschen Photo
meters besondere Bedeutung erlangt. E. C. PICKERING hat urn 1900 die Nikols 
des ZOLLNERschen Photometers durch einen MeBkeil ersetzt und damit den 
Typus des Vergleichskeilphotometers geschaffen, der sich in der Praxis vortreff-
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lich bewiihrt hat. Andererseits hat W. CERASKI (1906) ein einfaches Verfahren 
zur Umwandlung des ZOLLNERschen Photometers in ein FHichenphotometer an
gegeben und damit das Interesse an der FHichenphotometrie, das lange Zeit nur 
gering gewesen war, wesentlich belebt. Zahlreiche Neukonstruktionen in den 
beiden letzten Jahrzehnten legen hiervon Zeugnis abo 

3. Geometrische und strahlungsenergetische Grundlagen1• Eine Auffang
fliiche 0 empfange Strahlung von einer in der Richtung R und der Entfernung r 
gelegenen Lichtquelle Q. 0 werde stets in mm2, r in einer von Fall zu Fall zu 
wiihlenden Einheit gemessen. Mit den Dimensionen von 0 und Q verglichen, 
sei r sehr groB. I 

LiiBt man einen von dem Punkte A der Auffangfliiche aus- ! 
gehenden Leitstrahl an der Oberfliiche (bzw. der Grenzlinie) des 
Objektes Q entlang gleiten (vgl. Abb. 1), so erhiilt man einen sich It 
bis ins Unendliche erstreckenden kegelformigen Raum, den man 
als riiumHchen Winkel {J bezeichnet. Wir woHen nun unter der 
scheinbaren Fliiche F des Objektes in bezug auf den 
Punkt A die GroBe des riiumlichen Winkels.Q, d. h. den Fliichen
inhalt F derjenigen sphiirischen Fliiche verstehen, die durch den 
Mantel des Winkels {J aus der um A mit Radius 1 beschriebenen 
Kugel herausgeschnitten wird. 

Als Beispiel werde die scheinbare Fliiche Feiner leuchten
den Kreisfliiche Q (Abb. 1) in bezug auf einen auf ihrer Mittel
senkrechten gelegenen Punkt A berechnet. Werden der Durch

1/ 
Abb. 1. Schein

bare Flache 
eines leuchten

den Kreises. 

messer des Kreises mit d, der Abstand desselben von A mit r, der ebene Winkel 
bei A mit 0> bezeichnet, so ergibt sich fiir die in Bogenminuten gemessene schein
bare Fliiche der Ausdruck: 

F= -- ·4:nsm2-(10800)2 . co 
or 4' 

An Stelle dieses strengen Ausdrucks kann stets der geniiherte 

(0) in 1') (1) 

angewendet werden, der gemiiB 

FI = F· 1,0003 (0) = 10°), FI = F· 1,0025 (0) = 20°) 

eine ausgezeichnete Niiherung liefert und geometrisch leicht zu deuten ist. Den 
Vorteil einer bequemen algebraischen Darstellung bietet der weitere Ausdruck: 

Fll = (sin1')-2:ntg2 ~ = (sin 1')-2 : (~r. 
der auch gemiiB 

(2) 

Fll =F·1,0014 (0)=5°), Fll =F·1,0057 (0)=10°), Fll =F·1,0232 (0)=20°) 

fiir nicht zu groBe Winkel 0> eine ausreichende Niiherung liefert. 
Wird der Fliicheninhalt des senkrecht zur Richtung R durch die Licht

quelle Q gelegten, vom Mantel des Winkels {J begrenzten Querschnittes (die 
"wahre FHiche" des Objektes) mit if bezeichnet, und wird Fin derselben Einheit 
wie r gemessen, so gilt fiir die scheinbare Fliiche F des Objektes sehr geniihert, 
dem obigen Niiherungswerte Fll vo11ig analog: 

F= (sin1')-2Fr- 2 • 

1 Vgl. E. LIEBENTHAL, Praktische Photometrie. Braunschweig 1907. 
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Entsprechend gilt, wenn die Lichtquelle durch Verschiebung in der Richtung R 
auf die Entfernung ro gebracht wird: 

F ( . 1,)-2F --2 0= sln 0 ro . 

VernachHissigt man den geringen Unterschied zwischen Fund Fo - der fur ein 
ebenes, zur Richtung R normal gelegenes Objekt ubrigens verschwindet -, so folgt 
die wichtige, das Verhaltnis der scheinbaren Flachen bestimmende Beziehung: 

- Der in den folgenden Definitionen auftretende Begriff der Strahlungs
menge wirdals bekannt vorausgesetzt. Wir werden diesen Begriff gewohnlich 
auf die zwischen den Wellenlangen 0,4 und 0,8 ft liegende Lichtstnihlung an
wenden. 

Als scheinbare Strahlungsstarke 5 des Obj ektes Q in bezug auf 
einen in der Richtung R und der Entfernung r gelegenen Punkt A 
werde die Strahlungsmenge bezeichnet, die yom Objekt auf die in A befindliche. 
zur Richtung R normale Flacheneinheit 1 mm2 aufgestrahlt wird. 

Wahrend sich Richtung und Entfernung eines zolestischen Objektes nicht 
willkurlich andern lassen, kann eine kunstliche Lichtquelle in beliebige Lagen 
relativ zur Auffangflache gebracht werden. Bringt man eine solche Lichtquelle 
durch Verschiebung in der Richtung R nacheinander in die Entfernungen r 
und ro, so besteht zwischen den zugehorigen scheinbaren StrahlungssHirken 5 
und 50 die Beziehung: 

(4) 

die man gewohnlich als LAMBERTsches Entfernungsgesetz bezeichneL 
Beweis: Wird Q zunachst als punktformig angenommen und werden r 

und ro in Millimetern gemessen, so ist gemaB (2) 5 die in den raumlichen Winkel 
(sin1'· r)-2, 50 die in (sin1'· ro)-2 gesandte Sirahlungsmenge. Nun verhalten 
sich aber diese Strahlungsmengen wie die raumlichen Winkel selbst, also folgt (4). 
DaB diese Beziehung auch fur Objekte von endlicher, aber im Verhaltnis zu r 
und ro wenig ausgedehnter scheinbarer Flache gilt, beweist man leicht durch 
Integration uber die einzelnen Elemente der leuchtenden Oberflache. 

Die scheinbare Strahlungsstarke eines ein WE'llenlangengemisch ausstrahlen
den Objektes laBt sich in Form des Integrales ausdrucken: 

0.8 

5 = (5;. d)', 
0;4 

(5) 

worin 5;. d)' die Strahlungsstarken der homogenen Komponenten der Strah1ung 
sind. Die Energievertei1ungsfunktion 

./1 (i.) = !)i. (J.) 
. S 

bestimmt den Spektra1typus des Objektes. 
Die scheinbare Strah1ungsdichte s im Punkt P des Objektes vvird 

definiert durch den Limes: 
1. i1S dS 

s = . 1m L1F = dF ' 
JF=O 

(6) 

worin LI 5 die scheinbare Strah1ungsstarke eines den Punkt P umgebenden 
endlichen E1ementes LlQ der leuchtenden Oberflache und LlF die scheinbar-::
F1ache von LI Q ist. 
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GemaB der aus (3) und (4) hervorgehenden Beziehung: 

LIS LlSo (7) 
AF LIFo 

ist die Strahlungsdichte s von der Entfernung 1 des Objektes unabhangig; sie 
andert sich aber im allgemeinen mit der Richtung R, in der die Auffangflache 
liegt, ist also in diesem Sinne als "scheinbar" zu bezeichnen. 

1st die Strahlungsdichte gleichmaBig verteilt, d. h. in allen Punkten der 
scheinbaren Flache konstant, so ist gemaB der einfachen Beziehung 

S 
s = F (8) 

die Strahlungsdichte gleich der Strahlungsstarke der Einheit der scheinbaren 
Flache. FUr ein ungleichmaBig dicht strahlendes Objekt gibt (8) die "mittlere 
Strahlungsdichte" an. 

Die Bestrahlungsstarke B im Punkt A der Auffangflache werde 
definiert als die Summe der unter beliebigen Einfallswinkein auf 1 mm2 der 
Auffangflache auffallenden Strahlungsmengen. 

1st nur ein strahlendes Objekt vorhanden, so ist, falls die Bestrahlung 
unter dem Einfallswinkel i = 0 erfolgt, die Bestrahlungsstarke B mit der oben 
definierten scheinbaren Strahlungsstarke 5 des Objektes identisch. Erfolgt die 
Bestrahlung hingegen unter dem Einfallswinkel i, so gilt gemaB dem cosi-Gesetz 
von LAMBERT die Beziehung: 

B = Scosi. (9) 

Denn auf 1 mm2 der Auffangflache fallt nur der Bruchteil cosi derjenigen Strah
lungsmenge, die bei senkrechtem Einfall auf 1 mm2 auftreffen wiirde. . 

Wird 5 mit Hilfe von (4) durch die der Entfernung 10 entsprechende Strah
lungsstarke 50 ausgedruckt, so ergibt sich die wichtige Beziehung: 

B = SO (YO Ycosi , 
Y, 

(10) 

durch die die Abhangigkeit der Bestrahlungsstarke von der Entfernung 1 des 
Objektes und dem Einfallswinkel i geregelt wird. 

4. Vorlaufige Definition der visuellen Lichtstarke und visuellen Helligkeit. 
Ein tieferer Einblick in die Abstraktionen, auf denen die nachfolgend gegebenen 
Definitionen beruhen, wird erst auf Grund der Entwicklungen des nachsten 
Abschnittes moglich werden. 

Die scheinbare visuelle Lichtstarke (abgekurzt: 1ntensitat) ] eines 
zolestischen Objektes wird definiert durch das Produkt: 

] = SK, (11) 

worin 5 die scheinbare Strahlungsstarke des Objektes und K der "foveale spek
trale Empfindlichkeitskoeffizient des beobachtenden Auges" ist. 

Die scheinbare visuelle Leuchtdichte ("Flachenintensitat") jim 
Punkte P des Objektes wird definiert durch den Grenzwert: 

. r A1 dJ 
1 = 1m LlF = dF' 

AF=O 
( 12) 

worin J Fein den Punkt P enthaltendes Element der scheinbaren Flache des 
Objektes und LlJ die scheinbare Lichtstarke von LI Fist. 

AIs Definitionsgleichung fur i kann auch die Beziehung 

i = sK ('13) 
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dienen, worin s die scheinbare Strahlungsdichte im Punkt P des Objektes ist. 
Fiir ein Objekt mit gleichmaBig verteilter Flachenintensitat gilt gemaB (8) und 
(11) die Beziehung: . J (14) 

1 = p. 

Die scheinbare visuelle Helligkeit in photometrischen (thee
retischen, absoluten) GroBen oder die scheinbare visuelle photometrischo 
GroBe M eines zolestischen Objektes wird durch den Ausdruck definiert: 

(T M = Mo - 2M ,S log JJ, (is) 

worin -2,5 die POGsoNsche Konstante, Mo die photometrische GroBe eines 
Normalobjektes, J/Jo das Verhaltnis der Intensitaten von Objekt und Normal
objekt ist. 

SchlieBlich wird die scheinbare visuelle FIachenhelligkeit m im 
Punkt P des Objektes durch den Ausdruck definiert: 

m = mo - 2m,5 log UJ, (16) 

worin mo die Flachenhelligkeit eines Normalobjektes und fifo das Verhaltnis 
der Flachenintensitaten von Objekt und Normalobjekt ist. 

Bemerkungen zu den vorstehenden Definitionen. Bis gegen Mitte 
des 19. Jahrhunderts, als man einerseits zwischen Strahlungsstarke (5) und 
Lichtstarke (5K), andererseits zwischen Lichtstarke (= Lichtreiz) und Hellig
keit (= Lichtempfindung) noch nicht klar zu unterscheiden wuBte, definierte 
man: Helligkeit 0 der Lichtstarke ist die ins Auge fallende Lichtmenge. "Licht
starke" und "Helligkeit" werden auch heute noch vielfach synonym gebraucht. 
Indessen soli im folgenden im Interesse der begrifflichen Klarheit unter "Licht
starke" stets die der Strahlungsstarke proportionale GroBe 5 K, unter "Hellig
keit" stets die Helligkeitsempfindungsstarke bzw. der Logarithmus der Licht
starke verstanden werden. 

Der aUs dem Altertum iiberlieferten Bezeichnung der Helligkeiten der 
Sterneals "GroBen" liegt vermutlich die schon friih gemachte Beobachtung 
zugrunde, daB die Fixsterne - wie wir heute wissen, infolge der Irradiation -
urn so groBer erscheinen, je lichtstarker sie sind. DaB die historischen GroBen 
der Sterne mit abnehmender Sternintensitat wachsen, ist darauf zuriickzufiihren, 
daB diese GroBen urspriinglich keine MaBe der Helligkeit, sondern die Nummern 
von Klassen waren, in die man die Sterne gemaB ihrer Helligkeit einordnete. 
Hiermit hangt auch der wechselnde Gebrauch der Bezeichnungen "GroBenklasse" 
und "GroBe" zusammen. . 

Jede photometrische Messung liefert das Verhaltnis Jl/J2 tbzw. flli2) von zwei 
Intensitaten und damit die photometrische GroBendifferenz 

Ml - M2 = -2M,510g(j:). (17) 

Wahrend die J selbst im allgemeinen unbestimmt bleiben, legt man den GroBen M 
der Sterne bestimmte Werte bei. 

GemaB (17) entsprechen gleichen Intensitatsverhaltnissen gleiche GroBen
differenzen. Es entspricht also einer geometrischen Reihe von Intensitaten stets 
eine arithmetische Reihe von GroBen. Insbesondere entspricht der geometrischen 

Reihe: J 2 10-1 10- 2 ••• Jo = ... 10 10 1 

die arithmetische Reihe: 
M - Mo = ... -5M _2M,5 OM + 2M,5 +SM ... 
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Eine Tafel, welche die GroBendifferenzen M - M 0 fiir beliebige Intensitiitsver
haltnisse J/Jo gibt, findet man unter den von E. SCHOENBERG gegebenen "Tafeln 
zur Photometrie der Gestirne"l. 

b) Entwicklung der grundlegenden Begriffe und Prinzipien 
der visuellen Photometrie auf Grund der Lehren 

der physiologischen Optik. 
5. Das Auge als optischer Apparat 2• Das Auge (Abb. 2) stellt ein zen

triertes optisches System mit der Achse FF' dar. Jeder auf die Vorderfliiche 
der Hornhaut fallende Lichtstrahl durchHiuft auf seinem Wege zur Netzhaut vier 
brechende Medien, niimlich die Horn
haut C, das Wasser der vorderen Augen
kammer A, die Kristallinse Lund den 
gallertartigen Glaskorper Q. Auf der 
Augenachse liegen die Hauptpunkte HI' 
H 2 , die Knotenpunkte K 1 , K2 und der 
Brennpunkt F' des Auges. LiiBt man 
Hauptpunkte sowie Knotenpunkte in 
je einen Punkt zusammenfallen, so er
halt man ein vereinfachtes, ffir die An
wendung sehr bequemes Schema des 
Auges, das nach J. B. LISTING als "redu
ziertes Auge" bezeichnet wird. Dieses 
Auge wirkt genau wie eine brechende 
Kugelfliiche, deren Scheitel im Haupt
punkt, deren Mittelpunkt im Knoten
punkt gelegen ist und hinter der sich 
Glaskorper als brechendes Medium be
findet. 

Abb. 2. Wagerechter Schnitt durch ein 
rechtes Auge in 7/4 natiirlicher GroBe. 

(Nach M. v. ROHR, CZAPSKI-EpPENSTEIN, 
Grundziige d. Theorie d. opt. Instrumente 

S.370.) 

Der Knotenpunkt, der von der Vorderfliiche der Hornhaut etwa 8, von der 
Netzhaut etwa 15 mm Abstand hat, ist nach Definition der Kreuzungspunkt 
der "Richtungslinien", d. h. der Verbindungslinien zwischen den Punkten des 
leuchtenden Objektes und den konjugierten Punkten des auf der Netzhaut 
entstehenden scharfen Bildes. Letzteres liiBt sich also sehr einfach mit Hille 
der Strahlen konstruieren, die von den Punkten des Objektes durch den Knoten
punkt gelegt werden. Ein leuchtender Punkt, der vom Auge fixiert wird, bildet 
sich in der Netzhautgrube (Fovea centralis) M, der Stelle des deutlichsten Sehens, 
abo Die durch M gehende, gegen die optische Achse FF' urn etwa 4 0 geneigte 
Richtungslinie GM wird als "Gesichtslinie" bezeichnet. 

Eintrittspupille des Auges. Zwischen der iiuBeren Sehnenhaut des 
Augapfels und seiner inneren Verkleidung, der Netzhaut, breitet sich die der 
Erniihrung des Auges dienende Aderhaut aus. Der von auBen sichtbare Teil 
derselben, die Regenbogenhaut oder Iris, bildet die Blende des Auges. Die 
Offnung dieser Blende, die Pupille, verengt oder erweitert sich unter der Ein
wirkung des Lichtes automatisch. Unter der "Eintrittspupille des Auges" ist 
das von Kammerwasser und Hornhaut entworfene virtuelle Bild der wirklichen 

1 Handb. der Astrophysik Bd. II, erste Halfte, S. 235; vgl. auch Mitt V A P 19, S. 8 
(1909) [J. PLASS MANN] und J B A A 28, S.226 (1918) [C. T. WHITMELLJ. 

2 Vgl. H. VON HELMHOLTZ, Handbuch der physiologischen Optik, 3. Aufl., 1909/10; 
S. CZAPSKI u. O. EpPENSTEIN, Grundziige der Theorie der optischen Instrumente, 3. Aufl., 
S.370ff. Leipzig 1924 (M. v. ROHR, Das Auge). 
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Pupille zu verstehen. Dieses Bild hat, verglichen mit der letzteren, einen im 
Verhaltnis 8: 7 vergr5J3erten Durchmesser und liegt der Hornhaut um etwa 
0,6 mm naher, also etwa 3 mm von deren Vorderflache entfernt. Die Bedeutung 
der Eintrittspupille besteht darin, daJ3 nur solche von auJ3en kommende Strahlen, 
die auf ihre Flache hinzielen, durch die wirkliche Pupille hindurchtreten und zur 
Netzhaut gelangen k5nnen. 1m folgenden ist unter "Pupille" stets die Ein
trittspupille zu verstehen, die fUr die vom Auge aufgenommenen Strahlenbundel 
allein maJ3gebend ist. 

Der Mittelpunkt A der Pupille ist der "Kreuzungspunkt der Visierlinien" , 
d. h. der Scheitel des raumlichen Sehwinkels, unter dem ein beliebig entfernter 
Gegenstand dem ruhenden Auge erscheint. Da indessen die Entfernung zwischen 
Pupille und Knotenpunkt nur 4 mm betragt, so ist es in der Praxis stets zulassig 
und fur unendlich entfernte Objekte auch streng richtig, den Sehwinkel vom 
Knotenpunkt aus zu rechnen. 

Der Durchmesser der Pupille nimmt bei zunehmender Starke der Bestrah
lung des Auges von ungefahr 8-9 mm auf etwa 2 mm abo Einen Einblick in 
das Gesetz, nach dem diese.Anderung erfolgt, gewahrt folgende, auf Beobachtungen 
von J. BLANCHARD 1 beruhende Tabelle, die den Durchmesser 1:5 der Pupille 

bzw. 10gII = log(: 1:52) als Funktion des Logarithmus der scheinbaren Inten

sit at J der Lichtquelle gibt. Die kleinsten bzw. gr5J3ten Lichtstarken der Tabelle 

logJ 

- 6,30 
- 3,82 
-2,00 
-0,22 
+0,80 
+2,10 
+2,55 
+ 3,30 

Tabelle 1. 

lJ(mm) 

7,5 
7,25 
7,2 
6,5 
5,7 
3,3 
2,9 
2,0 

loglJ 

+ 1,64 
1,62 
1,61 
1.52 
1,41 
0,93 
0,82 
0,50 

log (lJ,J) 

-4,66 
-2,20 
-0,39 
+ 1,30 
+ 2,21 
+ 3,03 
+ 3,37 
+ 3,80 

entsprechen eben erkenn
baren bzw. schon blenden
den Helligkeiten. 

log II bleibt hiernach zu
nachst innerhalb eines wei
ten, etwa dem Dammerungs
sehen entsprechenden Be
reiches von log J nahezu 
konstant, um dann bei wei
ter wachsender Lichtstarke J 
rasch abzunehmen. 

Bei der Betrachtung des mondlosen Nachthimmels hat die Pupille noch 
nahezu ihre gr5J3te Weite und erfahrt, ob das Auge nun schwache oder helle 
Sterne fixiert, keine merkliche .Anderung 2 . Bei Benutzung eines Refraktors 
mit kleiner Austrittspupille bleibt eine etwaige .Anderung der Pupille des Auges 
ganzlich ohne EinfluJ3. 

\Vas den Unterschied des Sehens mit einem bzw. mit beiden Augen anlangt, 
so besHitigt sich im allgemeinen die Erwartung, daJ3 ein zunachst mit einem 
Auge (Pupille IIo) betrachtetes Objekt seine Helligkeit nicht andert, wenn man 

unter Abblendung der Pupillen auf II = !~o_ zu beidaugiger Betrachtung uber

geht. Oder anders ausgedriickt: Sollen zwei in Spektrum und scheinbarer Flache 
ubereinstimmende Objekte, von denen man das eine mit einem Auge, das andere 
bei gleicher Pupillenweite mit beiden Augen betrachtet, gleich hell erscheinen, 
so mussen sich ihre Strahlungsstarken S1 und S2 wie 2: 1 verhalten. C. PIPER 3 

findet fur sehr geringe Strahlungsstarken, mit unserer Annahme ubereinstimmend, 

1 Phys Rev 11, S.81 (1918). 
2 Vgl. E. ZINNER, Helligkeitsverzeichnis von 2373 Stemen bis zur GroBe 5,50. Ver

offentlichungen der Sternwarte Bamberg, Bd. 2, S. 10 (1926). 
3 Vgl. H. VON HELMHOLTZ, Handbuch der physiologischen Optik, 3. Aufl.,Bd. 2, 

S.288. 
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5 1 :52 = 2, hingegen fiir mittlere StrahlungssUirken, von ihr abweichend, 5 1 :52 

= 1,6 bis 1,7. 
Akkommodation des Auges. Das Auge besitzt die Fahigkeit, Gegen

stande, die sich in sehr verschiedener Entfernung befinden, auf der Netzhaut 
scharf abzubilden oder "auf sie zu akkommodieren". Die Akkommodation kommt 
im wesentlichen durch eine Anderung der Kriimmung der Kristallinse zustande 
und ist, wie bereits eHR. SCHEINER (1619) festgestellt hat, stets von einer Gr6Ben
anderung der Pupille begleitet, deren Durchmesser sich beim Dbergang des Auges 
von einem fernen zu einem nahen Gegenstand verkleinert. 

Die Akkommodationsfahigkeit des Auges ist dUrch die Lage des "Nah
punktes" N und des "Fernpunktes" F der Akkommodation eindeutig bestimmt. 
Je nachdem der Fernpunkt des Auges in unendlicher Entfernung bzw. in endlicher 
Entfernung, sei es vor, sei es hinter dem Auge, liegt, bezeichnet man dieses als 
rechtsichtig (emmetropisch) bzw. als kurzsichtig (myopisch) oder iibersichtig 
(hypermetropisch). Der Abstand des Nahpunktes N nimmt in der Regel mit 
zunehmendem Alter zu und betragt fiir ein Alter von )0 bis 40 J ahren £iir ein 
rechtsichtiges Auge etwa 20 cm. Der Grad der Fehlsichtigkeit wird in Dioptrien 
angegeben, wobei unter einer Dioptrie der reziproke Wert der Brennweite der das 
fehlsichtige Auge korrigierenden Linse verstanden wird (z. B. 2dptr = 1: 1/2 m). 

Das auf seinen Fernpunkt akkommodierende Auge ist als entspannt zu be
trachten. Man solI daher bei Benutzung eines Fernrohres das Okular stets so 
einstellen, daB das Auge auf seinen Fernpunkt akkommodieren kann1 . Man 
hat dann zugleich den Vorteil, daB die Pupille ihre gr6Bte Weite hat. 

Reflexions-, Absorptions- und Durchlassigkeitsverm6gen der 
Medien des Auges. Nur ein relativ geringer Bruchteil der auf die Pupille 
fallenden Lichtstrahlung, etwa 21/ 2 %, geht durch Reflexion verloren. Dieser 
Verlust tritt in der Hauptsache infolge der Reflexion an der Vorderflache der 
Hornhaut ein. Betrachtlicher sind die dUrch Absorption der Strahlung in den 
Medien des Auges verursachten Verluste, was teilweise damit zusammenhangt, 
daB Hornhaut, Linse und Glask6rper ein geschichtetes, ziemlich inhomogenes 
Gefiige besitzen. Strahlen von verschiedener Wellenlange verhalten sich ver
schieden. Wahrend die ultraroten Strahlen von den Medien des Auges fast rest
los absorbiert werden, dringen die ultravioletten Strahlen in betrachtlicher 
Menge bis zur Netzhaut VOL Indessen ist die durch diese Strahlen hervorgerufene 
Helligkeitsempfindung infolge der auBerst geringen Empfindlichkeit der Netzhaut 
fiir die betreffenden Wellenlangen fast gleich Null. Auch die mittleren visuellen 
Wellenlangen werden in den Medien des Auges teilweise absorbiert; doch scheinen 
die quantitativen Verhaltnisse noch nicht v6llig geklart zu sein. 

6. Die Abbildungsfehler des Auges. EinfluB der Beugung. Betrachtet 
das Auge ein z61estisches Objekt, so k6nnen bei der Berechnung der schein
baren Dimensionen des auf der Netzhaut entstehenden Beugungsbildes dieselben 
Formeln Verwendung finden, die auch fiir die in der Fokalebene eines Objektives 
entstehende Beugungserscheinung gelten2 • Die gebeugten Strahlen verlaufen 
im Glask6rper des reduzierten Auges zwar anders, als sie es in Luft taten. Da 
aber der Scheitel des Sehwinkels, unter dem das auf der Netzhaut entstehende 
Beugungsbild dem Beobachter erscheint, nicht in den Mittelpunkt der Pupille, 
sondern in den Knotenpunkt zu legen ist, so erhellt, daB die im Auge entstehende 
Beugungserscheinung mit den £iir Luft geltenden WellenIangen berechnet werden 
muB3. 

1 Vgl. hierzu die Bemerkungen von A. GULL STRAND (HELMHOLTZ 1, S. 310). 
2 Siehe unten Ziff. 20. 
3 Vgl. hierzu die Bemerkungen von A. GULLSTRAND (HELMHOLTZ 1, S.375). 

Handbuch der Astrophysik. II. 34 
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Wird die von einem unendlich entfernten Lichtpunkt gestrahlte Wellen
Hinge mit A, der (in Millimeter gemessene) Durchmesser der Pupille mit ~ be
zeichnet, so ist der scheinbare Radius der zentraIen Beugungsscheibe durch den 
Ausdruck bestimmt: 

2',31 ;. 
e = -a- 0,00055 . 

Legt man, dem Maximum der Empfindlichkeit der Fovea entsprechend, A = 0,55 p 
zugrunde, so erhaIt man fur Werte des Durchmessers ~ zwischen 2 und 8 mm 
die foIgenden Werte von e: 

a = 2 I 3 I 4 I 5 I 6 I 7 18mm e = 1',16 0',77 0',58 0',46 0',39 0',33 0',29 

e gibt zugIeich das "AufIosungsvermogen" des Auges ffir die betreffenden 
Durchmesser ~ an. Konventionell definiert man namlich das Auflosungsvermogen 
eines optischen Systems durch den scheinbaren Halbmesser der zentralen Beu
gungsscheibe eines in Fixsternweite befindlichen Lichtpunktes. - Erfahrungs
gemaB wird bei dem (einer guten BeIeuchtung entsprechenden) Pupillendurch
messer ~ = 3 mm das theoretisch errechnete AUfIosungsvermogen von 0',8 von 
einem Auge von normaler Sehscharfe nahezu erreicht. Hingegen diirften bei 
der Auflosung von DoppeIsternen mit bIoBem Auge Distanzen von 2' die auBerste 
Grenze bilden. Denn der Vorteil der weiteren Prtpille und des dementsprechend 
kIeineren Wertes von e wird sowohI durch die Luftunruhe als besonders durch 
die AbbildungsfehIer des Auges wieder wettgemacht. 

EinflrtB der Aberrationen des Auges. Chromatische Aberration 
ist beim Auge in erhebIichem Grade vorhanden. Wenn trotzdem ein weiBer 
Lichtpunkt· im allgemeinen ohne farbige Saume gesehen wird, so beruht das 
auf foIgendem: Die geIben und grunen StrahIen, auf die das Auge akkommodiert, 
vereinigen sich auf der Netzhaut zu einem scharfen Bilde. Die dieses Bild um
gebenden roten und vioIetten Zerstreuungskreise konnen betrachtIiche Durch
messer bis zu 5' und daruber haben, werden aber wegen der geringen Empfind
Iichkeit der Netzhartt ffir die betreffenden Wellenlangen nicht wahrgenommen. 

Astigmatismus Iangs der Augenachse findet sich in geringem Grade auch 
bei dem normalen Auge. Dieser FehIer riihrt davon her, daB die brechenden 
FIachen des Auges, insbesondere die FIachen der Hornhaut, bisweilen auch die 
der Linse, keine zur Augenachse symmetrischen Umdrehungsflachen darstellen. 
Astigmatismus IaBt sich u. a. daran erkennen, daB ein unscharf gesehener Licht
punkt nicht als Kreis, sondern rus Ellipse erscheint. 1st der FehIer betrachtIich, 
so tut der Beobachter gut daran, ihn durch astigmatische (d. h. zyIindrisch 
geschliffene) Linsen auszugIeichen. 

Auch die ubrigen mono chroma tisch en Aberrationen des Auges sind 
nach A. GULLSTRAND, der sie eingehend studiert hat, erstaunlich groB. Sie sind 
zum groBen Teil darauf zuruckzufiihren, daB die Kristallinse aus einem heteroge
nen Medium besteht. Diesem Umstande ist nun aber gerade die hervorragende 
Akkommodationsfiihigkeit des Auges zu verdanken. Der Vorteil einer noch 
schiirferen StrahIenvereinigung ist also beim Auge einem wesentIich wichtigeren 
Zweck geopfert worden. Immerhin sind die monochromatischen Aberrationen 
noch nicht als storend zu bezeichnen. GipfeIn doch GULLSTRANDS Untersuchungen 
in der Feststellung, "daB die durch die Diffraktion gesetzte Grenze der Leistungs
fahigkeit des Auges, soweit dieseIbe berechnet werden kann, bei der einer guten 
BeIeuchtung entsprechenden PupillengroBe (3 mm) von der Sehscharfe des nor
malen Auges erreicht wird"l. 

1 HELMHOLTZ 1, S.376. 
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In diesem Zusammenhange lassen sich auch die wohlbekannten Erschei
nungen des strahligen Aus·sehens der Sterne sowie der Irradiation er
kHiren. Nach GULLSTRAND ist der einen hellen Stern umgebende Strahlenkranz 
der Ausdruck fiir eine OberfHichenspannung, der die Kristallinse infolge ihrer 
Aufhangung an einer endlichen Anzahl von Vorspriingen des sog. "Ziliarkorpers" 
unterworfen ist. 

Irradiation. Wahrend schwache Fixsterne stets nahezu punktformig 
erscheinen, zeigen helle Sterne, wenn man sie mit bloBem Auge betrachtet, 
merkliche Scheibchen, deren scheinbare Durchmesser bei den hellsten Sternen 
gegen 3' betragen konnen. Die Ursache dieser "Irradiationserscheinung" ist 
darin zu suchen, daB infolge der verschiedenen Abbildungsfehler des Auges 
das auf der Netzhaut entstehende Bild des Sternes auch bei schiirfster Akkommo
dation kein reines Beugungsbild, sondern ein Aberrationsbild mit zum Rande 
hin abfallender Strahlungsdichte ist. Je nach der Helligkeit des Sternes gelangt 
ein kleinerer oder groBerer Innenkreis des Zerstreuungsbildes zur Wahrnehmung. 
DaB die Irradiationsscheibchen heller Sterne keinen merklichen Helligkeitsabfall 
zum Rande hin aufweisen, diirfte sich dadurch erkliiren, daB infolge der Kleinheit 
des Sehwinkels eine Auflosung der Erscheinung nicht moglich ist. Man spricht 
in so1chem Falle von einer "Kontrasterscheinung", deren Wesen O. EpPENSTEIN1 

sehr treffend mit den Worten kennzeichnet: "In der Empfindung wird der 
Obergang von Hell zu Dunkel zusammengedrangt." Beim Zustandekommen der 
Irradiationserscheinung spielt iibrigens die Beugung keine irgendwie wesentliche 
Rolle. Denn da auch die hellen Fixsterne bei weit geoffneter Pupille gesehen 
werden, so bleibt der Durchmesser der zentralen Beugungsscheibe gemaB der 
obigen kleinen Tabelle noch unterhalb 1'. 

1m Gesichtsfeld eines optisch vollkommenen Fernrohres pflegen die Irradia
tionsscheibchen der Fixsterne weniger auffallig zu sein. Als Ursache ist neben 
der besseren Akkommodation des Auges vor allem der Umstand zu nennen, daB 
die aUs dem Fernrohr austretenden Biindel die Pupille des Auges nicht aus
fiillen. Beide Ursachen wirken verkleinernd auf die auf der Netzhaut entstehen
den Zerstreuungsbilder ein. Mit weiter abnehmender Austrittspupille des Fern
rohres nehmen freilich die scheinbaren Durchmesser der Fixsterne infolge des 
wachsenden Einflusses der Beugung wieder zu. 

7. Die Netzhaut als lichtempfindliche Schicht. Die den Lichtreiz auf
nehmende Schicht des Auges, die Netzhaut, erweist sich unter dem Mikroskop 
als ein auBerst kompliziert gebautes Gebilde. Unter den verschiedenen Teil
schichten, aus denen sie sich zusammensetzt, wird die der Aderhaut zunachst
liegende sog. "musivische Schicht" von den den Lichtreiz unmittelbar auf
nehmenden Elementen, den Zapfen und Stabchen, gebildet, wahrend die nach 
dem Innern des Augapfels zu vorgelagerten Schichten die zur Fortleitung des 
Reizes dienenden N ervenzellen enthalten, die mit dem Sehnerven in direkter Ver
bindung stehen. Die yom Glaskorper her einfallende Strahlung muB also zunachst 
die iibrigen Schichten der Netzhaut durchlaufen, ehe sie die musivische Schicht 
erreicht. 

Diese Schicht, deren Aufbau uns hier besonders interessiert, enthiilt in 
mosaikartiger Anordnung zwei Formen von reizaufnehmenden Gebilden, nam1ich 
die schlanken Stabchen einerseits und die gedrungenen flaschenformigen Zapfen 
andererseits. Bei dem normalen, farbentiichtigen Auge bilden die farbenempfind
lichen Zapfen den fiir die Aufnahme heller Lichteindriicke bestimmten "Hell-

1 CZAPSKI-EpPENSTEIN, Grundziige der Theorie der optischen Instrumente, 3. Aufl., 
S.187. Leipzig 1924. 
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apparat", die farbenblinden Stabchen den ffir schwache Lichtreize besonders 
empfindlichen "Dunkelapparat". 

Die Zapfen und Stabchen verhalten sich nach GroBe, Form und Haufigkeit 
an den verschiedenen Stellen der Netzhaut sehr verschieden. Die ffir das Sehen 
wichtigste Stelle der Netzhaut, die innerhalb des gelben Flecks (Macula lutea) 
gelegene Netzhautgrobe oder Fovea centralis, hat bis zu 2 mm Durchmesser und 
enthalt im Bereich ihrer zentralen Vertiefung nur Zapfen. Diese Vertiefung riihrt 
davon her, daB die der musivischen Schicht sonst vorgelagerten Schichten an 
dieser Stelle fehlen. Die Fovea ist die Stelle des deutlichsten Sehens. In ihr 
bildet sich ein .vom Auge fixierter Gegenstand abo 

Der Innenkreis der Fovea, innerhalb dessen sich nur Zapfen befinden, hat 
einen Durchmesser von etwa 0,5 mm, entsprechend einem Sehwinkel von 1 °40'. 
Die Zapfen haben hier einen besonders geringen Durchmesser - bis herab zu 
etwa 2,5 p, (= 0',5) - und stehen auBerst dicht gedriingt. Etwas weiter entfernt 
vom Zentrum Z der Fovea werden die Zapfen dicker, und es beginnen zwischen 
ihnen Stabchen aufzutreten, deren Zahl mit wachsendem Abstand von Z standig 
zunimmt, wahrend die Zapfen immer seltener werden. Schon in etwa 0,5 mm 
(= 1 °40') Entfernung von Z beginnen die Stabchen an Zahl zu iiberwiegen. 
In etwa 4 bis 5 mm (= 15°) Entfernung von Z treten die Zapfen nur noch ver
einzelt auf. 

Die Anzahl der Zapfen im zentralen Teil der Fovea wird mit 15000 pro mm 2 

angegeben. Die Gesamtzahl der Zapfen hat man auf Soder 10 Millionen, die der 
Stabchen auf 100 Millionen geschatzt. Jedem Zapfen - zum wenigsten jedem 
Zapfen der Fovea - scheint eine isolierte Leitung zum Gehirn zuzukommen, 
wahrend die Stabchen zu vielen gemeinschaftlich an einer Nervenfaser sitzen. 

Durch die gegenseitige Entfernung der fovealen Zapfen ist das "Auflosungs
vermogen des Auges" oder, wie man auch sagt, der "Grenzwinkel der Sehscharfe" 
bestimmt. Bei Annahme eines Minimalabstandes der fovealen Zapfen von 2,5 p, 
ergibt sich 0',5 als Grenzwinkel der Sehscharfe. Dieser Grenzwert wird bei der 
Trennung von Linien tatsachlich erreicht. Hingegen pflegt man ffir den Grenz
winkel der Trennung von Punkten auf Grund vielfacher Erfahrung - vgl. auch 
das in Ziff. 6 Gesagte - einen Durchschnittswert von l' anzunehmen. 

Adaptation der Netzhautl. Die Netzhaut hat die merkwiirdige Fahig
keit, zu adaptieren, d. h. sich der jeweils auf sie wirkenden Lichtstrahlung durch 
Anderung ihrer Empfindlichkeit anzupassen. Die in einer Verringerung bzw. in 
einer Steigerung der Empfindlichkeit sich ausdriickende Anpassung an helles 
bzw.an schwaches Licht unterscheidet man als Hell- und als Dunkeladaptation 
voneinander. Eine andere Art der Anpassung des Auges ist die mit der Adapta
tion der Netzhaut teilweise parallelgehende Anderung der Irisoffnung. Adapta
tion und Pupillenanderung wirken gemeinsam dahin, den Sehbereich des Auges 
zu erweitern. Indessen bedarf die Art, in der beide ineinander greifen, noch 
weiterer Klarung. Rein physiologisch betrachtet, ist die Adaptation als eine 
Strukturanderung der Netzhaut bzw. des Sehnerven aufzufassen. 

Wahrend sich die Pupillenanderung im allgemeinen innerhalb weniger 
Sekunden vollzieht, nimmt der AdaptationsprozeB stets eine bedeutend langere 
Zeit in Anspruch. Bringt man ein unter der Einwirkung sehr hellen Lichtes 
stehendes Auge plotzlich unter LichtabschluB, so braucht die Fovea 5 bis 10, 
die Peripherie der Netzhaut 30 bis 60 Minuten, urn ihre vollendeter Dunke1-
adaptation entsprechende Hochstempfindlichkeit zu erreichen. Der umgekehrte 
Vorgang der Helladaptation vollzieht sich im allgemeinen wesentlich schneller. 

1 Vgl. HELMHOLTZ 2, S.264ff. (Zusatz von W. NAGEL). 
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Die Zustande stationarer Empfindlichkeit, in denen sich die Netzhaut nach 
Hingerer Einwirkung unverandert starken bzw. schwachen Lichtes befindet, 
bezeichnet man als Zustande der Hell- bzw. Dunkeladaptation: Entsprechend 
bezeichnet man ein Auge, dessen Netzhaut sich in einem dieser Zustande 
befindet, als hell- bzw. als dunkeladaptiert. Als Grenze zwischen diesen bei
den Adaptationszustanden kann etwa der Zustand eines Auges angenommen 
werden, das bei einem mittleren Dammerungsgrad den klaren Himmel be
trachtet. 

Fovea und Peripherie bzw. Zapfen und Stabchen adaptieren nach wesentlich 
abweichenden Gesetzen. Bei einem mittleren Adaptationszustand des Auges 
sind Fovea und Peripherie bei 15 0 Exzentrizitat ungefahr gleich empfindlich. 
Ein bei einer mittleren Dammerungsstufe betrachteter Stern erscheint fixiert 
und extrafoveal abgebildet naherungsweise gleich hell. Setzt man als MaB der 
Empfindlichkeit der Netzhaut den reziproken Wert der Strahlungsstarke eines 
eben noch sichtbaren Objektes fest, so konnte man im vorliegenden Faile die 
Empfindlichkeit von Fovea und Peripherie gleich 1 setzen. Setzt man nun das 
Auge extrem hellem Lichte aus, so sinkt infolge der Helladaptation die Emp
findlichkeit der Fovea auf etwa 1/2°' die der Peripherie hingegen bedeutend tiefer 
auf ungefahr 1/100 , Bringt man andererseits das in jenem mittleren Adaptations
zustande befindliche Auge unter volligen LichtabschluB, so findet in der Fovea, 
deren Zapfen sich bereits im Zustande vollendeter Dunkeladaptation befinden, 
iiberhaupt keine Adaptation mehr statt; ihre Empfindlichkeit bleibt = 1. Hin
gegen steigert sich die Empfindlichkeit der Peripherie infolge der Dunkeladapta
tion der Stabchen auf rund 1000. Die hier gegebenen Zahlen sollen nur einen 
Begriff von der GroBenordnung geben. 

8. Helligkeitsempfindung. Empfindungsstarke. Photometrische Fahig
keiten des Auges. Wird dem Auge ein leuchtendes Objekt dargeboten, so wird 
durch den Reiz, den die auf die Netzhaut fallende Lichtstrahlung auf die licht
empfindlichen Elemente derselben ausiibt, der Sehnerv einschlieBlich des im 
GroBhirn lokalisierten Sehzentrums in einen Zustand der Erregung (Schwingung) 
versetzt, dessen eigentliche Natur noch ziemlich problematisch ist. Dieser Er
regungszustand auBert sich psychisch als Lichtempfindung. Letztere kann 
bewuBt (also eine Lichtwahrnehmung) oder auch unbewuBt sein. 

Wird durch die im reellen Bilde des Objektes konzentrierte Strahlung nur 
eine eng begrenzte Stelle der Netzhaut gereizt, so nimmt der Beobachter einen 
Lichtpunkt wahr. Betrachtet das Auge hingegen ein flachenhaft ausgedehntes 
Objekt, dessen Bild sich iiber einen groBeren Bezirk der Netzhaut ausbreitet, 
so nimmt der Beobachter ein mehr oder weniger kompliziertes Sehbild wahr, 
das sich aus einer Reihe von elementaren Lichtwahrnehmungen mosaikartig 
zusammensetzt. Lichtempfindung bzw. Sehbild andern sich mit der zum Sehen 
benutzten Netzhautstelle. 

Eine Lichtempfindung iststets zugleich Helligkeits- und Farbenempfindung. 
Indessen vermag der Beobachter diese beiden Empfindungen bis zu einem ge
wissen Grade voneinander zU trennen. Dns interessiert hier in erster Linie die 
Helligkeitsempfindung, wahrend die Farbenempfindung nur in solchen Fallen in 
Betracht gezogen wird, in denen sie bei den photometrischen Beobachtungen 
als Fehlerquelle auftritt. 

FaBt man eine einzelne Stelle einer leuchtenden Flache ins Auge, so ist 
die entstehende Helligkeitsempfindung sehr wesentlich von derjenigen Emp
findung verschieden, welche diese selbe Flache, als Ganzes auf das Auge wirkend, 
hervorruft. Man unterscheidet diese beiden Empfindungen als "Flachenhellig
keits-" und "Gesamthelligkeitsempfindung". Als ein besonderer Fall der letzteren 
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Empfindung ist die "Punkthelligkeitsempfindung" aufzufassen. 1m strengen 
Sinne gibt es Punktempfindungen natiirlich nicht, denn selbst so vollkommene 
Lichtpunkte wi'e die Fixsterne erscheinen infolge der Irradiation als Scheibchen 
von merklichem Durchmesser. Die Flachenhelligkeitsempfindung HiBt sich auf
fassen als Gesamthelligkeitsempfindung, hervorgerufen von einem endlichen 
Element der scheinbaren Flache des Objektes. 

Definition der Empfindungsstarke. Der Beobachter hat die Fahigkeit, 
seine Helligkeitsempfindungen miteinander zu vergleichen und nach ihrem 
Starkegrad zu reihen. Auf dieser Fiihigkeit des Auges beruht die Moglichkeit 
einer visuellen Photometrie. Die in einer willkiirlichen Starkeskala angegebene 
Helligkeitsempfindung bezeichnet man, je nachdem man sie vom Standpunkt 
des Beobachters oder von dem des Objektes aus betrachtet, als "Empfindungs
starke (FHi.chenempfindungsstarke)" bzw. als "scheinbare physiologische Hellig
keit (Flachenhelligkeit) des Objektes". 

Die photometrischen Fahigkeiten des Auges sind mannigfacher 
Natur. Der Beobachter vermag zunachst die physiologischen Helligkeiten der 
mit freiem oder bewaffnetem Auge betrachteten Sterne in eine rein subjek
tive "Gedachtnisskala" einzrtschatzen ("Methode der absoluten GroBenschatzung 
der Sterne"). Er vermag ferner anzugeben, ob ein Objekt an der Grenze der 
Sichtbarkeit steht oder, wie man sich auch ausdriickt, ob die Empfin
dungsstarke desselben gleich der "Empfindungsschwelle" ist ("Ausloschungs
methode "). 

Sicherer als die Helligkeiten selbst schatzt das Auge Helligkeitsunterschiede 
ein. Vor allem erkennt es mit groBer Feinheit, ob zwei sich ihm gleichzeitig 
darbietende Objekte von gleicher scheinbarer Flache gleiche Gesamthelligkeit 
haben, und entsprechend,. ob eine leuchtende FHiche an allen Stellen gleiche 
Flachenhelligkeit hat, also gleichmaBig hell erscheint ("Gleichheitsmethode"). 
Auch erkennt ein geiibter Beobachter mit Sicherheit, ob zwei Lichtpunkte einen 
eben wahrnehmbaren Helligkeitsunterschied aufweisen oder, anders ausgedriickt, 
ob ihre Empfindungsstarken sich urn eine "Empfindungsstufe" voneinander 
unterscheiden. Einen weiteren Schritt macht ARGELANDER, wenn er die Emp
findungsstufe als Einheit bei der Abschatzung kleiner Helligkeitsunterschiede 
von Fixsternen verwendet, diese Helligkeitsunterschiede also in "Stufen" angibt 
("Stufenschatzungsmethode"). SchlieBlich lassen sich auch die drei zwischen je 
drei Stemen bestehenden Helligkeitsunterschiede sehr genau gegeneinander 
abschatzen ("PICKERINGS Interpolationsschatzungsmethode"). 

Da sich Objekte von verschiedener Farbe in ein und dieselbe Helligkeits
skala einordnen lassen, so bleiben jene Fahigkeiten des Auges auch erhalten, 
falls die verglichenen Objekte ungleich gefarbt sind. Die Sicherheit des Urteils 
iiber die Gleichheit der Helligkeiten nimmt freilich mit zunehmendem Farben
unterschied rasch abo 

9. Die Empfindungsstarke als Funktion der "physiologischen Strahlungs
starke" des Objektes. Die scheinbare physiologische Helligkeit eines dem Auge 
sich darbietenden Objektes hangt in erster Linie von der von der Pupille auf
genommenen Strahlungsmenge abo Wir wollen daher die vom Objekt auf die 
Pupille geworfene Energiemenge 

0,8 

T= IT).dl 
0,4 

unter der Bezeichnung: "scheinbare physiologische Strahlungsstarke des Ob
jektes" als selbstandige Variable einfiihren. 
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Entsprechend werde die "scheinbare physiologische Strahlungsdichte im 
Punkte P des Objektes" durch den Grenzwert definiert: 

. L1T dT 
t = 11m L1F = dF' (18) 

AF=O 

worin LlF ein den Punkt P umgebendes Element der scheinbaren Flache des 
Objektes und LIT die physiologische Strahlungsstarke von LlF ist. Fiir ein 
gleiehmaBig dicht strahlendes Objekt ist 

T 
t = F ' (19) 

die Strahlungsdiehte also gleich der Strahlungsstarke der Flacheneinheit. 
Betrachtet man ein Objekt mit bloBem Auge und wird die Offnung der 

Iris bzw. des Augendiopters mit II bezeiehnet, so gelten die Beziehungen: 

T=IIS, t=IIs, (20) 

in denen man, falls beidaugig beobachtet wird, 2II an Stelle von II zu setzen 
batte. Die physiologische Strahlungsstarke T (Strahlungsdiehte t) ist also, voraus
gesetzt, daB II konstant bleibt, der Strahillngsstarke 5 (bzw. s) proportional. 

Diese Proportionalitat bleibt auch erhalten, falls das Objekt durch ein iiber
normal vergroBerndes Fernrohr betrachtet wird. 1st in diesem Falle T (bzw. t) 
die physiologische Strahlungsstarke des durch das Fernrohr erzeugten Bildes, 
5 (bzw. s) hingegen wieder die Strahlungsstarke des Objektes, so gelten die Be-
ziehungen: T=~.S, t=o.s, (21) 

worin die ProportionalitatsfaktorenE und (J durch die Eigenschaften des optischen 
Systems bestimmt sind und dementsprechend als "Systemfaktoren" bezeiehnet 
werden konnen. 

Die scheinbare physiologische Strahlungsstarke eines eben noch wahrnehm
baren Objektes, fiir das die Empfindungsstarke .also gleieh der Empfindungs
schwelle dE ist, werde "Schwellenwert der Strahlungsstarke" genannt und mit 
dT bezeiehnet. Strahlt das Objekt gleiehmaBig dieht, so ist die der Strahlungs
starke dT entsprechende Strahlungsdichte 

dt = dT·F-l 

als "Schwellenwert der Strahlungsdichte" zu bezeichnen. 
Empfindungsstarke E bzw. Flachenempfindungsstarke e eines gleiehmaBig 

dicht strahlenden Objektes lassen sieh als Funktionen der Bestimmungsdaten 
des Objektes einerseits, der Koordinaten x, y der abbildenden Netzhautstelle 
andererseits ganz allgemein in der Form ansetzen: 

E = (jj (x, y, F, A, T) , e = cp (x, y, F, A, t) . (22) 

Die Abhangigkeit von der scheinbaren Flache Fist in dem Sinne zu ver
stehen, daB zwei an der namlichen N etzhautstelle N (x, y) abgebildete Objekte 
von gleicher Spektralart und Strahlungsstarke im allgemeinen nur dann gleich 
hell erscheinen werden, wenn sie auch in den scheinbaren Flachen iibereinstim
men. Der Buchstabe A ist symbolisch fiir die das Spektrum bestimmenden 
Parameter gesetzt. Fiir Sterne, deren Spektren sich in eine stetig fortlaufende 
Reihe einordnen lassen, wiirde ein Parameter (z. B. der Farbenindex) geniigen. 

Die Funktionen (jj und cp gelten jeweils nur fiir einen bestimmten Adaptations
zustand der Netzhautstelle N. Wiirde die Strahlungsstarke des Objektes sich 
so schnell andern, daB das Auge nieht geniigend Zeit zur Adaptation hatte,' so 
wiirden sich vollig andere Empfindungsstarken E ergeben, also wenn .T sich nur 
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langsam anderte. 1m folgenden soll nun stets vorausgesetzt werden, daB die 
Netzhautstelle N sich im Zustande vollendeter Adaptation befindet. Steht das 
Objekt auf hellem Untergrunde, so hangt der Adaptationszustand und somit 
auch die Empfindungsstarke E auch von Strahlungsdichte, Spektrum und schein
barer Flache dieses Untl~rgrundes abo 

Die Untersuchung der Abhangigkeit der Empfindungsstarke von der Netz
hautstelle, von der scheinbaren Flache, vom Spektrum und von der Strahlungs
starke wird uns im folgenden beschaftigen. 

10. Ortliche Empfindlichkeit der Netzhaut. Erscheinen zwei Objekte von 
gleicher scheinbarer Flache (F = Fo) und Spektralart (A = Ao), von denen das 
eine an einer beliebigen Stelle N(x, y) der Netzhaut, das zweite, als Vergleichs
objekt dienende im Zentrurn Z (0,0) der Fovea abgebildet wird, gleich hell, so 
ist die Empfindlichkeit der Stelle N relativ zu der Stelle Z offenbar urn so groBer, 
je groBer das Verhaltnis T- I: To 1 der reziproken Strahlungsstarken der Objekte 
ist. Die relative Empfindlichkeit der Netzhautstelle N(x, y) kann also durch 
das Verhaltnis 

E = To:T = t(x, y) (23) 

definiert werden. Die Empfindlichkeit im Fixierpunkt Z wird dann gleich 1. 
Der Verlauf der Empfindlichkeitsfunktion E = t(x, y) ist je nach dem 

Adaptationszustande der Netzhaut ein sehr verschiedener. E hangt namlich 
auBer von x und yauch von den Bestimmungsdaten Fo, A o, To des foveal be
trachteten Vergleichsobjektes ab und ferner, falls fremde Lichtquellen (Himmels
grund!) wirksam sind, auch von den Daten der letzteren. Die ortliche Empfind
lichkeit E zeigt dementsprechend auch im hell- und im dunkeladaptierten Auge 
ein. vollig verschiedenes, ja geradezu entgegengesetztes Verhalten. 

Fiir die gut helladaptierte Netzhaut hat die Empfindlichkeit E im Fixier
punkt Z ihren Hochstwert 1 und nimmt zur Peripherie hin abo In 10° Abstand 
von Z betragt E nur noch etwa 1/4, in 20° Abstand nur noch etwa 1/]0' Die 
Schwierigkeit, Sterne am hellen Abendhimmel aufzufinden; erklart sich hiernach 
durch die relativ geringe Empfindlichkeit der helladaptierten Netzhautperipherie. 

Die relative Empfindlichkeit der dunkeladaptierten Netzhaut ist abhangig 
einerseits vom Adaptationszustande der Stabchen - die Zapfen haben namlich 
ihre Hochstempfindlichkeit bereits erreicht und adaptieren nicht mehr -, 
andererseits vom Spektrum der betrachteten Objekte. Bei Verwendung weiBen 
Lichtes hat die Funktion E im Fixierpunkt Z ihren Minimalwert 1 und nimmt zur 
Peripherie hin urn so rascher zu, je besser dunkeladaptiert die Netzhaut ist. 

Beschrankt man sich auf die Untersuchung der extrem dunkeladaptierten 
Netzhaut, so ist die relative Empfindlichkeit derselben durch den Quotienten 

gegeben: E' = (jTo: (jT, (24) 

worin (j To der foveale, (j T der extrafoveale Schwellenwert der Strahlungsstarke 
des Objektes ist. In Abb. 3 ist nach J. v. KRIESI E' als Funktion des temporalen 
bzw. nasalen Sehwinkelabstandes der Netzhautstelle N vom Zentrum Z dar
gestellt. Das Beobachtungsobjekt hatte einen Durchmesser von 0°,35 und blau
liche Farbe. Wie sich aus dem Verlauf der Kurve schlieBen laBt, hat die Empfind
l;chkeit E' innerhalb des etwas mehr als 2 ° haltenden fovealen Feldes ihr ziemlich 
konstantes Minimum, nimmt sodann mit wachsendem Abstand der Stelle N von Z 
nach allen Richtungen hin schnell zu und erreicht bei etwa 15 ° Exzentrizitat ein 
ziemlich flach verlaufendes Maximum. Fur die Hohe dieses Maximums findet 
W. NAGEL, der ein weiBes Objekt von 1/2 ° Durchmesser beobachtet, nach ein-

1 Vgl. HELMHOLTZ 2, S.279. 
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stiindiger Adaptation den Wert 1000 (- 7M , S). Abweichend hiervon finden 
W. HASSEN STEIN und F. LOHLE1, die das Verschwinden punktformiger Objekte 
(Durchmesser 2' bis 10') beobachten, fiir das Maximum der relativen Empfind
lichkeit nahe iibereinstimmend den Wert E' = 41 (_4M,03). DerWiderspruch 
zwischen diesem und dem von NAGEL 70 

bestimmten Werte diirfte sich durch 
den spektralen Unterschied der ver- 00 

wendeten Lichtquellen erkHiren. Die 
Stabchen sind niimlich relativ zu den 50 

Zapfen urn so empfindlicher, d. h. die 'IlJ 

Aste der Kurve der Abb. 3 verlaufen 
30 urn so steiler, je kfirzer die effektive 

Wellenlange der auf die Netzhaut wir- 20 

kenden Strahlung ist. 
GrenzgroBen der mit freiem 10 

Auge sichtbaren Sterne. Als 0 

/ 
1\ / 
\ / 

\ / 
\ J 

I'\. / 
flO .J 2 1 0 1 2 j ,,"' "GrenzgroBe", d. h. als GroBe eines 

unter normalen atmospharischen Be
dingungen eben noch sichtbaren Sternes 
Von mittlerem Spektraltyp, kann man 

Abb. 3. L>rtliche Empfindlichkeit der dunkel
adaptierten Netzhaut. (Nach HELMHOLTZ, 

Handb. d. physiol. Optik Bd. 2, S. 279). 

fUr beidaugiges foveales Sehen 3M ,S bis 4M , fiir beidaugiges extrafoveales Sehen 
SM,S bis 6M annehmen, wobei einAuge von mittlererSehscharfe vorausgesetzt ist. 

Prazisen Angaben iiber die foveale GrenzgroBe begegnet man in der Literatur 
auBerst selten. S. NEWCOMB 2 gibt seine GrenzgroJ3e mit 3M ,g an. 

Nach H. D. CURTIS 3 kommt den Stemen der letzten, mit 6 bezeichneten 
GroBenklasse der ARGELANDERschen Uranometria Nova im Durchschnitt nach 
der Harvardskala die GroBe SM,7 zu, wahrend der Endklasse 6'7 des Atlas 
Coelestis Novns von HEIS die GrenzgroBe 6M ,1 (Harvard) entspricht. Bedeutend 
tiefer liegt die Sichtbarkeitsgrenze ffir GOULDS Uranometria Argentina, indem 
namlich der EndgroBe 7,0 dieses Kataloges die GrenzgroBe 6M ,7 (Harvard) 
entspricht. Die Durchsichtigkeitsverhaltnisse an dem in 4So m Meereshohe 
gelegenen Observatorium von Cordoba sind also ungewohnlich giinstig. 

Wahrend die foveale GrenzgroBe wegen des stationaren Adaptationszustandes 
der Zapfen von der Helligkeit des Himmelsgrundes, sofern letztere eine gewisse 
obere Grenze nicht iiberschreitet, unabhangig ist, geht die extrafoveale Grenz
groBe mit abnehmender Helligkeit des Himmelsgrundes stetig herab. DaB die 
Sichtbarkeitsgrenze bei hellem Mondschein betrachtlich hoher liegt als in dunklen 
Nachten, ist bekannt. Andererseits hat H. D. CURTIS4 gezeigt, daB man durch 
vollige Abblendung des Himmelsgrundes die extrafoveale GrenzgroBe urn 
rund + 2M herabdriicken kann. CURTIS blendet aus dem Himmelsgrunde ein 
Feld von nur S' scheinbarem Durchmesser heraus und vermag dann noch Sterne 
bis gM,O (Harvard) zu erkennen. 

Die Beobachtungen am Himmel liefern also bei Elimination des Himmels
grundes 4M als foveale, gM als extrafoveale Grenzhelligkeit, und die Differenz 
dieser Werte stimmt mit dem obenerwahnten von HASSENSTEIN und LOHLE 
experiment ell gefundenen Unterschied der Schwellenwerte genau iiberein. 

E. ZINNERD hat die GrenzgroBen der Uranometrien von ARGELANDER und von 
HEIS ffir verschiedene Sternfarben bestimmt. Der erhohten Blauempfindlichkeit 

1 Z f Phys 54, S. 137 (1929) 2 Ap J 14. S.298 (1901). 3 Lick Bn1l2, S.67 (1901). 
4 Ebenda; vgl. auch die Bestimmungen von A. Ktl"HL, Inaug.-Dissert. Miinchen 1909, 

H. N. RUSSELL, Ap J 45, S.60 (1917) und P. REEVES, Ap J 46, S. 167 (1917). 
i Helligkeitsverzeichnis, S. 11. 



Kap.6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff.11. 

der Stabchen entsprechend, liegt die extrafoveale GrenzgroBe der weiBen Sterne 
im Durchschnitt fUr ARGELANDER urn +OM,3, fUr HEIS urn +oM,6 tiefer als die 
GrenzgroBe der roten Sterne. 

N etzhautstelle des deutlichsten Sehens. Die Deutlichkeit, mit der 
ein Objekt gesehen wird - bzw. der Grad der Sehschiirfe -, erweist sich als 
abhangig einerseits von der abbildenden Netzhautstelle, andererseits von der 
physiologischen Helligkeit des Objektes. Bekanntlich wird ein in einer ganz 
bestimmten Empfindungsstiirke erscheinendes Objekt urn. so deutlicher gesehen, 
je naher die abbildende Netzhautstelle N dem Zentrum Z der Fovea liegt. Die 
an dieser zentralen Stelle zustande kommenden Lichtempfindungen werden nach 
raumlicher Anordnung, Helligkeit und Farbe am feinsten unterschjeden. Schon 
in l/S 0 Abstand von Z ist die Sehschiirfe merklich verringert und nimmt mit 
zunehmendem Abstand der abbildenden Netzhautstelle von Z weiter abo Fiir 
ein und dieselbe Netzhautstelle ist die Deutlichkeit des Sehens bei einer mittleren, 
in der Regel im FECHNER-Bereich liegenden Helligkeit des Objektes am groBten 
und nimmt sowohl mit zunehmender als vor allem mit abnehmender Helligkeit 
zunachst langsam, dann rascher abo 

Der Beobachter bildet ein ihm sich darbietendes Objekt - bewuBt oder unbe
wuBt - stets an derh~nigen Stelle der Netzhaut ab, an der es ihm am deutlichsten 
erscheint. Diese Stelle des deutlichsten Sehens ist keineswegs immer der Fixier
punkt, und zwar auch dann nicht, wenn das Auge die ausgesprochene Tendenz 
zUr Fixation hat. Helle, d. h. foveal gut iiberschwellige Objekte werden freilich 
stets fixiert, da sie so am deutlichsten erscheinen. Handelt es sich hingegen 
urn die Beobachtung foveal -wenig iiberschwelliger Objekte, so verhiilt sich das 
Auge verschieden, je nachdem es hell- oder dunkeladaptiert ist. Ein auf hellem 
Himmelsgrunde stehender, also mit helladaptiertem Auge betrachteter Stern wird 
stets fixiert, denn er erscheint, wie oben nachgewiesen, fixiert am hellsten und 
daher notwendig auch am deutlichsten. Wird hingegen ein foveal wenig iiber
schwelliges Objekt mit dunkeladaptiertem Auge betrachtet, so erscheint dieses Ob
jekt extrafoveal abgebildet wesentlich heller als fixiert, und daher auch an einer 
extrafovealen Netzhautstelle N am deutlichsten. Nimmt die Helligkeit des Objektes 
weiter ab, so.riickt die Netzhautstelle Nimmer naher an die in 15 0 Exzentrizitat ge
legene Stelle der maximalen Empfindlichkeit heran. Dabei scheint bemerkenswerter
weise jedes Auge eine gewisse Richtung zu bevorzugen, in der es bei der Tendenz 
zum deutlichen Sehen abweicht, wahrend der Abstand der abbildenden Netzhaut
stelle von der zentralen Stelle Z durch die Helligkeit des Objektes bestimmt ist. 

11. Empfindlichkeit der Netzhaut in Abhangigkeit von der scheinbaren 
Flache des Objektes. Die Abhangigkeit der Empfindungsstarke von der schein
baren Flache des Objektes spielt sowohl in der Ausloschungs- als in der Gleich
heitsphotometrie eine gewisse Rolle. Da experimentelle Bestimmungen dieser 
Abhangigkeit nur fiir die vollig dunkeladaptierte Netzhaut vorliegen, so wollen 
wir uns hier auf die Untersuchung der letzteren beschranken. 

Der Einfachheit wegen werde vorausgesetzt, daB die beobachteten Objekte 
kreisformig (scheinbarer Durchmesser IX) und von gleichmaBiger Strahlungs
dichte seien. Wird mit tJT", bzw. mit tJTo die physiologische Strahlungsstarke 
eines auf schwarzem Untergrund eben noch sichtbaren Objektes vom Winkel
durchmesser IX bzw. IXo bezeichnet, so kann die Empfindlichkeit der abbildenden 
Netzhautstelle N gegen den dem Sehwinkel IX entsprechenden Reiz durch den 

Quotienten E = tJTo: tJT", (25) 

definiert werden. Je kleiner namlich der Schwellenwert tJT", ist, urn so groBer 
ist die Empfindlichkeit der N etzhautsteUe N gegeniiber dem betreffenden Reiz. 
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Abb. 4 ist einer neuerdings erschienenen Abhandlung von F. LOHLE1 ent
nommen und gibt den Logarithmus des Schwellenwertes <5TlX (= (jJ.) als Funktion 
von loga. Als Beobachtungsobjekt diente eine aus meBbaren Abstanden be
leuchtete Milchglasscheibe, aus der sich KreisfHi.chen mit scheinbaren Durch
messem zwischen 0',1 und 14 0 herausblenden IieBen. Uns interessiert hier in 
erster Linie die untere, extrafovealem Sehen (bei etwa 15 0 Exzentrizitat) ent
sprechende Kurve. 

FUr Werte von IX unterhalb 10' (log x < + 1) erweist sich 10g(<5TlX) als 
konstant. Diese unter dem Namen der Rlccoschen Regel bekannte Gesetz
maBigkeit laBt sich in der Form aussprechen: Fur Objekte mit scheinbaren 
Durchmessem unterhalb 10' ist der Schwellenwert der Strahlungsstarke konstant. 

/O!l~s (~ 
2 100 

. / 
(fovea/) .. 

/ 
/ 

, . 
(1) ~{o 

1 10 ,~ 

0" '0 
, 0 

.'0 
ext,.af'oveal 0,''' 

0 0° 0/° 

0 . 0 
o 0 , 

a 1 / , 
I 

0,1 l' 10' 100' fOOD' '" 
- 1 0 1 2 J 109 rx 

Abb. 4. Schwellenwert der Lichtstarke in Abhangigkeit vom Sehwinkel IX. 

{Nach F. LOHLE, Z f Phys 54, S.140.} 

Fur Werte von a zwischen 60' und 480' (bzw. logx zwischen 1,78 und 2,68) 
schmiegt sich die den Schwellenwert log (0 T a) darstellende Kurve einer unter 
45 0 gegen die loga-Achse geneigten Geraden an. In diesem Bereich geIten also 
die Gleichungen: 

10g(<5T,,:) = loga + logc, <5Tex = ac, 1 ° < x < 8°, (26) 

worin c eine Konstante ist. In Worten: Fur Objekte mit scheinbaren Durch
mess em zwischen 1 ° und 8 ° ist der Schwellenwert der Strahlungsstarke dem 
Sehwinkel tX proportional. Auch dieses Gesetz ist - unter dem N amen der 
PIPERschen Regel - seit langem bekannt. 
. Werden die scheinbaren Flachen von zwei kreisf6rmigen Objekten, deren 
scheinbare Durchmesser tXl und tX2 im PIPERschen Bereich liegen, mit Fl und F 2 , 

ihre Strahlungsstarken mit Tl und T2 bezeichnet, so kann man mit Riicksicht 
auf die Beziehungen 2: F :n; 9 F :n; 2 

1 = 4 tXi , 2 = 4 X 2 

die PIPERsche Regel auch in der Form schreiben: 

<5Tl:<5T2=tXl:a2=(Fl:F2)t, 1o <{tXl ,x2}<8°. (27) 

Fuhrt man femer die Schwellenwerte der Strahlungsdichte 

Ml = <5Tl • Fil, M2 = <5T2• Fi l 

ein, so laBt sich die PIPERsche Regel auch in der Form schreiben: 

<5tl :M2 = (tX l :a2)-1= (Fl:F2)-t, 1 o <{tXl ,a2}<8°. (28) 

1 lfPhys 54, S. 137 {1929}. 2 Vgl. Ziff. 3. Gleichung {1}. 
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In der folgenden kleinen Tabelle sind fiir die dem RIccoschen Bereich 
sowie den Grenzen des PIPERschen Bereiches entsprechenden Sehwinkel IX die 
Werte des Schwellenwertes {)T at, der Empfindlichkeit E, ferner des logarithmischen 
Schwellenwertes log (() Tat) und schlieBlich des Schwellenwertes in GroBen 
r = -2M ,5 log ({)T at) zusammengestellt: 

at 0'-1.0' 1° 8° 

~Tat 2,5 20 
E 1 0,4 0,05 

log(~T at) 0 0,40 1,30 
-2M,5log(~Tat) Ohl,OO -1M,00 -3M,25 

Man erkennt u. a., daB der Schwellenwert der Gesamthelligkeit einer Kreis
fHiche von 1 0 scheinbarem Durchmesser um -1M , der Schwellenwert einer 
KreisfHi.che Von 8 0 Durchmesser um - 3M ,2 hoher liegt als der Schwellenwert 
der Helligkeit eines Lichtpunktes. 

12. Die relative spektrale Empfindlichkeit der Fovea. Denken wir uns 
ein Gitterspektrum - also ein Spektrum, in dem der Abstand je zweier Spektral
linien der Differenz ihrer Wellenliingen proportional ist - von v6llig gleichmiiBiger 
Strahlungsdichte erzeugt, so erscheinen die Farben desselben dem foveal blicken
den Auge keineswegs gleich hell. Wiihrend das Gelbgriin der Wellenliinge 0,55 f-t 
am hellsten erscheint, fiillt die Helligkeit sowohl nach dem violetten als nach 
dem roten Ende des Spektrums ziemlich steil ab, urn bei den Wellenliingen 
0,4 bzw. 0,8 f-t in vollige Dunkelheit iiberzugehen. Man schlieBt hieraus, daB die 
Fovea fiir Strahlen von verschiedener Wellenliinge sehr ungleich empfindlich 
ist und bei A = 0,55 f-t ein Maximum ihrer Empfindlichkeit besitzt. Denkt 
man sich nun die den Wellenliingen beiderseits A. = 0,55 f-t entsprechenden 
Strahlungsdichten in solchem Verhiiltnis verstiirkt, daB nunmehr alle Teile des 
Spektrums dem Auge gleich hell erscheinen, so geben die reziproken Werte der 
Strahlungsdichten t;. dieses gleichmiiBig hell erscheinenden Spektrums offenbar 
ein MaB der fovealen Empfindlichkeit des Auges fiir die einzelnen Wellenliingen abo 

Setzt man die der Wellenliinge 0,55 f-t 
entsprechende maximale Empfindlich
keit gleich 1, so stellt der Quotient 

K). = to,fij: t;. = t (A.) (29) 

4!l den "relativen fovealen spektralen Emp-
findlichkeitskoeffizienten des Auges" dar. 

0,2 Die Funktion t(A.) bezeichnet man entspre-
chend als "spektrale Empfindlichkeits
funktion der Fovea bzw. der Zapfen". 
Zur Bestimmung derselben sind einer
seits Strahlungsmessungen, andererseits 
visuell-spektralphotometrische Messun

gen erforderlich. S. P. LANGLEY! war der erste, der auf Grund bolometrischer und 
photometrischer Messungen im Sonnenspektrum die Funktion t (A.) bestimmte. 

Die spektrale Empfindlichkeit der Fovea erweist sich als individuell ziemlich 
verschieden. In Abb. 5 (rechte Kurve) ist die fiir ein Durchschnittsauge geltende 
foveale Empfindlichkeitsfunktion graphisch dargestellt, wie sie sich durch 
Mittelung zahlreicher, von etwa 250 verschiedenen Beobachtern herriihrender 
Einzelbestimmungen ergeben hat2• 

1 American Journal of Science and Arts (3) 36, S. 359 (1888); vgl. LIEBENTHAL, S. 63. 
2 Vgl. Handb. der Physik Bd. XIX, S. 529 (1928). (E. BRODHUN.) 
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Die relative foveale Empfindlichkeit fiir gemischte Strahlung ist entsprechend 
zu definieren wie die Empfindlichkeit fiir homogenes Licht. Sind T A die Strah
lungsstarken (bzw. die Strahlungsdichten) von Objekten gleicher scheinbarer 
Flache, aber von verschiedenem Spektraltypus (z. B. Fixsternen), die dem Auge 
gleich hell erscheinen, so wird der dem Spektrum A entsprechende foveale 
Empfindlichkeitskoeffizient definiert durch den Quotienten 

(30) 

worin TAo die Strahlungsstarke eines das Normalspektrum Ao strahlenden Ver
gleichsobjektes ist. 

Erwiinscht ware die Kenntnis der KA fiir die verschiedenen bei Fixsternen 
vorkommenden Spektraltypen. Die Bestimmung dieser speziellen KA ist im 
Prinzip sehr einfach. Man bringt die betrachteten Fixsterne mit Hille einer neutral 
wirkenden Abschwachungsvorrichtung auf gleiche Helligkeit, isoliert den V'isu
ellen Tell der Strahlung und miBt mittels eines Energiemessers die Strahlungs
starken TA. Wenn zuverlassige Werte der KA noch nicht vorliegen, so liegt das 
an den Schwierigkeiten, die sich der praktischen Durchfiihrung des skizzierten 
Verfahrens, insbesondere hinsichtlich der Isolierung der V'isuellen Strahlung, in 
den Weg stellen. 

Nicht auf diesem empirischen, sondern auf theoretischem Wege hat]. WIL
SING1 - er berechnet, von der Beziehung 2 

0,8 

TAKA = f T;"K;"dl 
0,4 

ausgehend, die relativen Strahlungsstarken T;.:TA auf Grund der PLANcKschen 
Strahlungsgleichung und entnimmt die K). der fovealen Empfindlichkeitskurve 
des Auges - fiir die den Sternspektren B bis M entsprechenden Empfindlich
keitskoeffizienten KA Werte abgeleitet, die nur wenig von 1 abweichen. Die 
Fovea wiirde hiernach fiir aIle Arten der Sternstrahlung nahezll gleich emp
findlich sein. Dieses Ergebnis ist aber, als auf Voraussetzungen beruhend, die 
nur naherungsweise erfiillt sein diirften, nicht als unbedingt maBgebend anzu
sehen. 

Abhangigkeit der Empfindlichkeitskoeffizienten K von der 
Strahlungs- bzw. der Empfindungsstiirke. Von grundlegender Bedeutung 
fiir die heterochrome Photometrie ist die Beantwortung der Frage, ob und in
wieweit die KA bzw. die K). sich mit der Empfindungsstarke E andern, fiir we1che 
die "gleich hellen" Strahlungsstarken T A bzw. T). definiert sind. Oder anders 
ausgedriickt: Bleiben foveal betrachtete Objekte von gleicher Empfindungs
starke, aber ungleichem Spektrum gleich hell, wenn man ihre Strahlungsstarken 
in gleichem Verhiiltnis abschwacht oder verstarkt? J. MACE DE LEPINAY, E. BROD
HUNs und andere Forscher haben diese Frage in dem Sinne beantwortet, daB 
ein gewisser, sich von sehr geringen bis zu ziemlich hohen Empfindungsstarken 
erstreckender Bereich existiert, innerhalb dessen die Strahlungsstarken gleich 
heller Objekte in konstantem Verhiiltnis stehen, innerhalb dessen also die relative 
spektrale Empfindlichkeit der Fovea konstant bleibt. 

Die Giiltigkeit dieses Erfahrungssatzes wird indessen von mehreren Autoren 
bestritten, neuerdings - und zwar fiir punktformige Objekte - mit beson-

1 Potsd Pub124, Nr. 76, S. 17 (1920). 
2 Sieheunten Ziff. 17, Gleichung (66). 
3 Vgl. LIEBENTHAL. S.61 u. 230. 
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derem Nachdruck von CH. GALLlSSOT l und A. DANJON2, die sich dabei auf 
folgende Beobachtung stiitzen: 

Erscheinen zwei verschiedenfarbige Lichtpttnkte, z. B. ein blauer und ein 
roter, bei anfanglich geringer Empfindungsstarke foveal betrachtet gleich hell, 
so wird, wenn man ihre Strahlungsstarken in gleichem VerhaItnis neutral Ver
starkt, der blaue Stern relativ zum roten in zunehmendem MaBe heller. Dieses 
bei fovealem Sehen sich abspielende GALLlSSOTSche Phanomen verlauft also 
in entgegengesetztem Sinne wie das nur bei extrafovealem Sehen auftretende 
PURKINJEsche Phanomen. 

Die folgende Tabelle enthaIt die von zwei Beobachtern (DANJON und Rou
GIER) photometrisch bestimmte GroBendi£ferenz AM = M (blau) - M (rot) von 
zwei im Gesichtsfelde eines Fernrohres erzeugten kiinstlichen Stemen, deren 
Farben etwa denen eines B- und eines M-Sternes entsprachen. Die Sterne lieBen 

H 

-1M ,1 
o ,0 

+0 ,7 
+1 ,5 
+2 ,2 
+3 ,0 
+3 ,7 

Ta belle 2. 

LlM=M(bJau)-M(rot) 

+ 1M,81 (ROUGIER) 

1 ,89 
1 ,94 
2 ,07 
2 ,17 
2 ,32 
2 ,26 

+2M,21 
,29 
,43 
,37 
,39 
,35 
,39 

sich mit Hille eines rotieren
den Sektors gleichzeitig in be
kanntem gleichen VerhaItnis 

(DANJON) abschwachen und erschienen 
bei der Vergleichung in der 
Helligkeit H, d. h. so hell, wie 
ein Stern von der GroBe H 
mit bloBem Auge betrachtet 
erscheint 3• 

Nach Ausweis der Tabelle 
nimmt die gemessene GroBe 
des blauen Sternes, bezogen 

auf den roten, bei Zunahme der Empfindungsstarke von 3M ,7 auf -iM ,1 (also 
bei Aufhellung der Sterne) infolge des GALLlSsoT-Phanomens urn -OM,45 
(ROUGIER) bzw. -OM,iS (DANJON) abo Die beiden letzten nicht mehr foveal 
ausgefiihrten Messungen zeigen den dem PURKINJE-Phanomen entsprechenden 
entgegengesetzten Gang. Dbrigens ist flir DANJON AM im Bereich der Empfin
dungsstarken 3M,7 bis OM,7 konstant, also die spektrale Empfindlichkeit der Fovea 
in Dbereinstimmung mit dem oben ausgesprochenen Erfahrungssatze stationar. 

+4 ,5 
+5 ,2 

2 ,21 
2 ,11 

,28 
,27 

Beilaufig sei noch vermerkt, daB DANJON den blauen Stern relativ zum 
roten systematisch schwacher miBt als ROUGIER. Fiir DANJONS Auge ist also 
die relative Empfindlichkeit fiir blaues Licht merklich geringer als fiir ROUGIERS 
Auge. 

13. Einfiihrung der "physiologischen Lichtstarke" L. Die visuelle Licht
starke J als spezieller Fall derselben. MeBbarkeit der Verhaltnisse Ll : L2 bzw. 
J 1 : J 2 • Die Empfindungsstarke E (bzw. e) flir foveales Sehen ist gemaB Ziff. 9, 
Gleichung (22) eine Funktion von F, A und T. Fiihrt man nun an Stelle der 
Strahlungsstarke T die ihr proportionale GroBe TK als neue Variable ein, so 
laBt sich zeigen, daB die Empfindungsstarke E (bzw. e) innerhalb gewisser 
Grenzen E' und E" nur noch von Fund TK, aber nicht mehr von A abhangig, 
also in der Form darstellbar ist: 

E = X(F, TK) 

e = X(F, tK) 

E' <E <E", 
e' < e < e". 

} (31) 

1 La photometrie du point lumineux appliquee aux determinations des ec1ats stellaires 
(Theses presentees a la Faculte des sciences de Lyon, 1921). 

2 Recherches de photometrie astronomique [Ann de l'Obs de Strasbourg 2, S. 12 
(1928)]. 

3 Vgl. Ziff. 16. 
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Beweis. Zwei Objekte QI und Q2 von gleicher scheinbarer FHiche, aber 
verschiedenem Spektraltypus mogen gleiche Empfindungsstarke E haben. Wer
den die Strahlungsstarken dieser Objekte sowie die eines dritten gleich hellen 
Normalobjektes mit T1 , T'J, und To bezeichnet, so haben wir auf Grund der 
Definition des Empfindlichkeitskoeffizienten: 

also TIKI = T 2 K 2 , w. z. b. w. 
Besteht umgekehrt letztere Gleichung, so denke man sich das Normal

objekt nacheinander auf gleiche Empfindungsstarke EI und E2 mit den beiden 
Objekten QI und Q2 gebracht, dann sind laut Definition des Empfindlichkeits
koeffizienten TIKI und T2K2 die zugehorigen Strahlungsstarken des Normal
objektes. Da diese nun nach Voraussetzung gleich sind, so sind auch die Emp
findungsstarken El und E2 gleich, w. z. b. w. 

Wir wollen die Produkte TK und tK, die einerseitswegen ihrer Proportio
nalitat mit den T und t, andererseits auf Grund der Beziehungen (31) die wichtige 
Eigenschaft der MeBbarkeit besitzen, unter der Bezeichnung "physiologische 
Lichtstarke" bzw. "Leuchtdichte" als selbstandige Variable einflihren. 

Die scheinbare physiologische Lichtstarke L eines Objektes wirci 
definiert durch das Produkt 

L= TK, (32) 

worin T die physiologische Strahlungsstarke des Objektes und K der dem Spektral
typus A des Objektes entsprechende foV'eale Empfindlichkeitskoeffizient des 
beobachtenden Auges ist. 

Die, scheinbare physiologische Leuchtdichte l im Punkte P des 
Obj ektes wird definiert durch den Grenzwert 

. ilL dL 
l = lim ilF = dF = tK, (33) 

LfF=O 

worin LI Fein den Punkt P umgebendes Element der scheinbaren Flache des 
Objektes und LlL die physiologische Lichtstarke von LlF ist. 

Auf Grund der Definitionsgleichungen (32) bzw. (33) erkennen wir jetzt 
nachtraglich, daB die Empfindlichkeitskoeffizienten K die Lichtstarken (bzw. 
Leuchtdichten) von Objekten angeben, die bei beliebigem Spektraltypus die 
Strahlungsstarke T = 1 (bzw. Strahlungsdichte t =1) haben. 

Der in Ziff.4 vorlaufig definierte Begriff der visuellen Lichtstiirke ~] ist 
in dem allgemeineren Begriff der physiologischen Lichtstarke enthalten. Die 
Intensitat ] = 5 K (Flachenintensitat j = s K) eines Objektes ist namlich 
ersichtlich nichts anderes als die physiologische Lichtstarke (Leuchtdichte), die 
dieses Objekt hat, wenn es mit dem bloBen Auge durch ein Diopter von 
1 mm 2 Offnung betrachtet wird. Die Intensitat ] eines Sternes ist wegen des 
physiologischen Charakters des Empfindlichkeitsfaktors K jeweils nur ffir das 
Auge des Beobachters definiert. 

Die physiologischen Lichtstarken L der - sei es mit freiem, sei es mit 
bewaffnetem Auge - betrachteten Objekte sind den visuellen Intensitaten ] 
derselben im allgemeinen proportional. Werden die Objekte zunachst mit dem 
bloBen Auge betrachtet, so haben wir entsprechend den Gleichungen (20): 

L = (IJS)K = II], 1 = (IJs)K = IIj. (34) 

Die L sind also bei konstanter Offnung der Iris bzw. des Augendiopters den] 
proportional. Wird hingegen ein libernormal vergroBerndes Fernrohr benutzt 
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und unter L jetzt die Lichtstarke des durch dasselbe entworfenen virtuellen 
Bildes . verstanden, so haben wir entsprechend den Gleichungen (21) 

L=(Z·S)K=E·J, l=(a·s)K=a.j, (35) 

mithin wieder ProportionaliHit zwischen den Lund den J. LaBt sich also das 
Verhiiltnis Ll:L2 der Lichtstarken von zwei Objekten photometrisch bestimmen, 
so ist damit zugleich das Verhiiltnis J]: J 2 ihrer Intensitaten bestimmt. 

Die MeBbarkeit eines Verhiiltnisses L1 : L2 beruht einerseits auf der Moglich
keit, die den Strahlungsstarken T proportionalen L meBbar abzuschwachen, 
andererseits auf der Fiihigkeit des Auges, Gleichheit der Empfindungsstarken 
und dalnit zufolge (31) auch der Lichtstarken festzustellen. 

Die' Messung des Intensitatsverhiiltnisses J I: J 2 von zwei Fixsternen ge
staltet sich im Prinzip folgendermaBen: Die beiden zu messenden Sterne er
scheinen dem bewaffneten oder unbewaffneten Auge zunachst als zwei Licht
punkte von ungleicher Helligkeit und Farbe. Die physiologischen Lichtstarken 
dieser Lichtpunkte seien: 

LI = TIKI' L2 = T 2K 2 , 

und es werde vorausgesetzt, daB die Empfindungsstarke E des ersten schwacheren 
Lichtpunktes zwischen E' und E" liege. Der Beobachter schwacht nun mit 
Hilfe einer neutral wirkenden Abschwachungsvorrichtung die Strahlungsstarke T2 
des zweiten helleren Lichtpunktes so weit ab, bis seine Empfindungsstarke auf 
die Empfindungsstarke E des ersten Lichtpunktes reduziert ist. Dann sind ge
miiB (31) die Lichtstarken des ersten und des abgeschwachten zweiten Objektes 
einander gleich. Es gilt also, wenn der gemessene Abschwachungsfaktor der 
Strahlungsstarke mit A bezeichnet wird, die Gleichung 

LI = (AT2) K2 = AL2 , 

und es folgt schlieBlich mit Riicksicht auf die Proportionalitat der Lund der J 
als Ergebnis der Messung: 

(36) 

Sind beide Sterne von gleichem Spektraltypus, so kann die Empfindungs
starke, bei der die Vergleichung erfolgt, beliebig gewahlt werden. Denn gleichen 
Empfindungsstarken entsprechen zufolge (22) stets gleiche Lichtstarken. Die 
Genauigkeit der Vergleichung ist allerdings, wie sich unten zeigen wird, bei einer 
mittleren, dem Auge angenehmen Empfindungsstarke am hochsten. 

Aus der Beziehung 
(37) 

geht hervor, daB das Verhiiltnis der Intensitaten von zwei Sternen ungleichen 
Spektrums von dem Beobachter nach MaBgabe der spektralen Empfindlich
keit seiner Fovea gemessen wird. Hingegen wird das Intensitatsverhiiltnis von 
Sternen von gleichem Spektraltypus, das ja mit dem Verhiiltnis ihrer Strahlungs
starken identisch ist, von allen Beobachtern iibereinstimmend gemessen. 

14. Die relative spektrale Empfindlichkeit der Stabchen. Das PURKINJE
sche Phanomen. Schwacht man zwei Objekte von gleicher scheinbarer Flache, 
aber ungleichem Spektrum, die, foveal betrachtet, gleich hell erscheinen, in 
gleichem Verhiiltnis ab, bis sie foveal unterschwellig werden, so erscheinen sie, 
nunmehr auf die Stabchen der Netzhautstelle N wirkend, im allgemeinen nicht 
mehr gleich hell. Man kann wieder mit Hilfe eines gleichmaBig hell erscheinenden 
Gitterspektrums die Empfindlichkeitswerte 

K~) = to: t}. = tp (l) 
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ffir die verschiedenen WellenIangen bestimmen und in FonD. einer Kurv'e graphisch 
darstellen. Eine soIChe Empfindlichkeitskurve der Stabchen, wie sie von H. BEN
DERI u. a. bestimmt worden ist, zeigt Abb. 5 (linke Kurve). Diese Stabchen
kurve ist in ihrer Gestalt der Zapfenkurve sehr ahnlich, aber verglichen mit 
dieser entsprechend der starkereIi Blauempfindlichkeit der Stabchen nach den 
kurzen WellenIangen hin verschoben. Ihr Maximum liegt bei der WellenIange 
0,52 ft. Die individuellen Unterschiede pflegen bei den Stabchenkurven weniger 
ausgepragt zu sein als bei den Zapfenkurven. 

Bestimmt man die spektrale Empfindlichkeit der Stabchen ffir eben merk
liche Lichtreize, so ergeben sich die Empfindlichkeitskoeffizienten K{') als rezi
proke Werte der den verschiedenen Wellenlangen l bzw. Sternspektren A ent
sprechenden Schwellenwerte ~T, also: 

(38) 

Die Netzhautstelle N, auf die sich die ~T beziehen, wird im allgemeinen mit 
der etwa 15 0 von der Fovea entfernten Stelle der maximalen Empfindlichkeit 
identisch sein. 

Auf Grund der Empfindlichkeitskoeffizienten Kt·) laBt sich durch die Aus~ 
driicke 

]<~) = SK{B) bzw. (39) 

eine visuelle bzw. physiologische "Stabchenlichtstarke" definieren, die der 
fovealen Lichtstarke J bzw. L vollig analog ist. Die Lichtstarken DB) spielen 
als unmittelbar der Messung zugangliche Variable in der AuslOschungsphotometrie 
eine Rolle. Ihre MeBbarkeit beruht einerseits auf ihrer Proportionalitat mit den 
Strahlungsstarken T, andererseits auf der Giiltigkeit des Satzes: "Stehen zwei 
an der gleichen Netzhautstelle N abgebildete Objekte FI = F2 an der Emp
findungsschwelle, so sind ihre Stabchenlichtstarken einander gleich" (narnlich 
= ~TAo)' 

Das MeBverfahren ist im Prinzip folgendes: Die Strahlungsstarken TI 
und T2 der verglichenen Lichtpunkte werden unabhangig voneinander ab
geschwacht, bis jeweils die Empfindungsschwelle erreicht ist. Werden die 
Stabchenlichtstarken der Objekte mit L~)= TIK~) und L~) = T2K~), die Ab
schwachungsfaktoren mit Al und A2 bezeichnet, so haben die Lichtpunkte nach 
der AuslOschung die Lichtstarken 

und da diese ~ichtstarken gemaB obigem Satze einander gleich sind, so folgt 
als Ergebnis der Messung: 

(40) 

J. WILSING2 hat auf theoretischem Wege auf Grund der PLANcKschen 
Strahlungsgleichung - vgl. das in Ziff. 12 Gesagte - folgende Werte der K{') 

ffir die Sternspektren B bis M abgeleitet. Die gleichfalls von WILSING bestimm
ten fovealen Empfindlichkeitskoeffizienten K sind zum Vergleich daneben gesetzt: 

).=0,50", B A K ]\I 

logK(') 0,00 - 0,28 - 0,33 - 0,39 - 0,50 
K('l 1,00 +0,53 +0.47 +0.41 +0,32 

1)'=0,55", B bis]\l . 

log K 0,00 - 0,30 
K 1,00 +0,50 

1 Untersuchungen am LUMMER-PRINGSHEIMSchen Spektralflickerphotometer. lnaug.
Dissert. Breslau 1913. 

2 PotsdPubl24, Nr.76, S.17 (1920). 
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Diesen theoretisch abgeleiteten Werten waren empirisch bestimmte Werte 
der K(8) vorzuziehen. Sie lassen sich, falls die K bekannt sind, auf rein photo
.metrischem Wege bestimmen. Es liefert nfunlich gemaB den Beziehungen 

Jl:J2 -:- (SIK l): (S2 K 2) = A, n>:n> = (SIK~I): (S2K~» = B 

jedes sowohl durch foveale Vergleichung als durch Ausloschung an der extra
fovealen NetzhautsteIle N bestimmte IntensitatsverhaItnis von zwei Stemen 
verschiedenen Spektrums fiir das VerhaItnis der beiden K(8) den Wert: 

K~>:K~> = (Kl:K0·(B:A). (41) 

PURKINJEsches Phanomen.'Spektrale Empfindlichkeit fur Zapfen
Stabchen-Sehen. Zwei Objekte Fl ' F2 von verschiedener, z. B. roter und 
blauer Farbe mogen, foveal betrachtet, gleich hell erscheinen. Schwache ich 
'nun ihre Strahlungsstarken in gleichem VerhaItnis stetig fortschreitend ab, so 
bleiben die Objekte zunachst gleich hell, dann aber, sobald eine gewisse Strah~ 
lungsstarke unterschritten ist, nimmt die Helligkeit des blauen Objektes lang
samer ab als die des roten. Der Helligkeitsunterschied der Objekte erreicht ein 
,Maximum und wird dann allmiihlich wieder geringer (vgl. Abb. 6). Die Er
klarung dieser unter dem Namen "PURKINJEsches Phanomen" bekannten 
Erscheinung ist folgende: Mit abnehmender Strahlungsstarke der Objekte bildet 
das Auge, urn an Sehschade zu gewinnen, dieselben an mehr und mehr zur Peri
pherie hin ruckenden Stellen der Netzhaut abo Es nimmt aiso die Zahl der er
regten Stabchen gegenuber der Zahl der erregten Zapfen standig zu, und da 
gleichzeitig die Stabchen dunkeladaptieren, also gegenuber den im konstanten 
Adaptationszustande verharrenden Zapfen an Empfindlichkeit gewinnen, so 
wird die Empfindung in zunehmendem MaBe durch die Stabchen bestimmt, 
wahrend die Zapfen mehr und, mehr ausgeschaltet werden. Da nun das Ver
haItnis der Empfindlichkeitskoeffizienten fiir kleine und groBe Wellenlangen 
(vgl. in Abb. 5 Z. B. A. = 500 mit A. = 550) fiir die Stab chen weit groBer ist als 
fiir die Zapfen,so muBdas blaue Objekt gegenuber dem roten in demselben MaBe 
an Helligkeit zunehmen, als die Stabchen in ihrem Wettstreit mit den Zapfen 
allmiihlich die Oberhand gewinnen. Sind schlieBlich nur noch Stabchen wirksam, 
so beginnt der Helligkeitsunterschied infolge der abnehmenden Unterschieds
empfindlichkeit des Auges1 wieder kleiner zu werden. 

Spezielle und daher leichter zu ubersehende PURKINJEsche Phanomene, die 
entweder nur durch die Zunahme der Relativzahl der Stabchen oder nur durch 
deren einseitige Adaptation bedingt sind, lieBen sich ubrigens dadurch hervor
bringen, daB man entweder bei konstant gehaltener Strahlungsstarke der Objekte 
die abbildende Netzhautstelle zur Peripherie hin wandern laBt oder aber unter 
Festhaltung der extrafovealen Netzhautstelle N die Objekte in gleichem Ver
haItnis abschwacht. 

Das PURKINJEsche Phanomen laBt sich kurz kennzeichnen als Ausdruck 
einer stetigen Anderung derspektralen Empfindlichkeit des beobachtenden Auges 
oder, genauer gesagt, des allmahlichen tTbergehens der Zapfenkurve in die Stab
chenkurve (vgl. Abb. 5). Wiihrend dieses tTberganges wandert das Maximum 
K ' .. 1der Empfindlichkeitskurve parallel zur. il-Achse stetig yom Maximum 
derZapfenkurve zu dem der Stabchenkurve hin. Die einer dazwischen
liegenden Phase des PURKINJE-Phanomens entsprechende Kurve kann man sich 
so konstruiert denken, daB man die Ordinaten der beiden Kurven unter Bei
legung geeigneter Gewichte mittelt. 

1 Vgl. Ziff.15. 
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. 15. Die relative Unterschiedsschwelle des Auges. FECHNERsches und all
gemeines Reizempfindungsgesetz. Fuhren wir in den Funktionen (22) ffir E 
(bzw. e) an Stelle der Strahlungsstarke T (t) die Lichtstarke L = T K (l = tK) 
ein, so konnen wir schreiben: 

E = '1'(x, y, F, [A], L) , e = 1p(x, y, F, [A], l). (42) 

Wie die eckigen Klammern andeuten sollen, sind die Funktionen E und e im 
Falle fovealen Sehens (x = 0, y = 0) innerhalb gewisser Grenzen E' und E" 
von A unabhangig und auBerhalb dieser Grenzen von A nur in geringem Grade 
abhangig. GemaB (42) laBt sich L als "Reizstarke", d. h. alS Starke des auf das 
Sehzentrum wirkenden, die Helligkeitsempfindung auslosenden Reizes deuten 
und dementsprechend die Beziehung zwischen E nnd L als "Reizempfindungs
gesetz" bezeichnen. 

Zur Aufstellung einer Differenzengleichung ffir die Funktionen E, e gelangt 
man auf Grund der Untersuchung der "relativen Unterschiedsschwelle" ALIL. 
Nach G. TH. FEcHNERbezeichnet man als "Unterschiedsschwelle" AL (Al) den 
Unterschied der Lichtstarken (Leuchtdichten) von zwei Objekten gleicher schein
barer Flache, deren Empfindungsstarken sich in eben wahrnehmbarem Betrage, 
also um eine Empfindungsstufe AoE (Aoe), voneinander unterscheiden. Den ent-

sprechenden relativen Unterschied ilf (~0 bezeichnet m~n als "relative Unter

schiedsschwelle (Relativschwelle)" und schlieBlich das Verhhltnis L ~ ilL e ~ ill) 
als "VerhaItnisschwelle". 

A. KONIG und E. BRODHUN1 haben'durch Vergleichung von zwei aneinander
grenzenden, in weiBem Lichte leuchtenden Feldern die Relativschwelle A III als 
Funktion der Leuchtdichte festgelegt. Die verglichenen Felder erschienen unter 
Sehwinkeln von 30 X 41/ 2°. Die den Leuchtdichten l entsprechenden Empfindungs
starken e reichen von blendenden bis zu eben noch wahrnehmbaren. Die Anderung 
der Pupille war anscheinend durch Gebrauch eines Okulardiopters ausgeschaltet. 
Der Anschaulichkeit wegen stelle man sich unter der Leuchtdichte l die ihr 
proportionale Strahlungsdichte t, d. h. die von der Flacheneinheit (1')2 auf die 
Offnung des Diopters geworfene Strahlungsmenge vor. Die gemessenen Werte 
von AIIl sind: 

Tabelle 3. 

Z logl-4,OO 
Jl 

I 
l logl-4,OO 

Jl 
T e T e 

106 +2,00 0,036 + 1,70 102 -2,00 0,030 -1,86 
5.105 + 1,70 ,024 + 1.51 50 -2,30 ,032 -2,03 
2.105 + 1,30 ,027 +1,23 20 -2,70 ,040 -2,23 

105 + 1,00 ,020 + 1,01 10 -3,00 ,048 -2,36 
5·10' +0,70 ,017 +0,71 5 -3,30 ,059 -' 2,46 
2.104 +0,30 ,018 +0,30 2 -3,70 ,094 -2,56 

1O' 0,00 ,018 0,00 1 -4,00 ,123 -2,61 
5.103 -0,30 ,018 -0,30 0,5 -4,30 ,188 -2,65 
2.103 -0,70 ,018 -0~70 0,2 -4,70 ,283 -2,68 

103 -1,00 ,018 -1,00 0,1 -5,00 ,377 -2,70 
5.102 

I 
-1,30 ,019 

I 
-1,29 0,05 

I 
-5,30 ,484 -2,72 

2.102 -1,70 ,022 -1,65 0,02 ~ 5,70 ,695 -2,74 

Die Relativschwelle Alil hat ffir einen mittleren Bereich der Leuchtdichte 
(II = 50.103 bis 12 = 103) den konstanten Minimalwert 0,018, urn sowohl zu 
den groBen als vor allem zu den kleinen Leuchtdichten hin betrachtlich anzu-

1 Sitzber d Ber! Ak d Wiss 1888, S. 917; 1889, S. 641; vgl. auch die Bestimmungen 
von J. BLANCHARD, Phys Rev 11, S.81 (1918). 

35* 
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wachsen. Man darf annehmen, daB die· ungefahr der ersten HaIfte der Tabelle 
entsprechenden Vergleichungen foveal ausgefiihrt worden sind, wahrend die 
weiteren bei zunehmerid exzentrischem SehEm vorgenommen sein miissen. Der 
Bereich II bis l2' innerhalb dessen die Relativschwelle konstant ist, fiillt also in 
das Gebiet des fovealen Sehens. Das Anwachsen der Relativschwelle zu den 
starken und schwachen Helligkeiten hin steht, wie weiter unten noch naher 
begriindet werden wird, mit der Adaptation der Netzhaut in engem Zusammen
hange. Auf die Moglichkeit eines solchen Zusammenhanges hat bereits 
G. TH. FECHNER 1 hingewiesen. 

Rela ti vschwelle und zufalliger Einstell ungsfehler. Die Unter~ 
schiedsschwelle Al ist, wie unmittelbar aus ihrer Definition hervorgeht, dem 
·Durchschnittswert A'l des zufalligen Fehlers proportional, den man bei der Ein
stellung zweier Vergleichsfelder auf gleiche Empfindungsstarke begeht. Man 
kann also aus dem Verhalten der Relativschwelle Alil stets auf das Verhalten 
des relativen Einstellungsfehlers A'lll schlieBen. Insbesondere wird man folgern, 
daB letzterer Einstellungsfehler ffir eine gewisse mittIere Helligkeit der ver
glichenen Felder am geringsten ist, urn sowohl mit zunehmender als mit ab
nehmender Empfindungsstarke anzuwachsen. Wie aus dem Gesagten hervor
geht, kann man auch, wie dies z. B. C. A. STEINHEIL2 getan hat, den Ein
stellungsfehler als MaB ffir die Relativschwelle ansehen. 

Gesetz von der Konstanz der Relativschwelle. Dieses von FECHNER 
als "psychophysisches Grundgesetz" bezeichnete, fiir mittlere Lichtstarken bzw. 
Empfindungsstarken geltende Gesetz laBt sich in Form der Gleichung schreiben: 

Al 
T = C, II < 1 < l2' el < e < e2, (43) 

worin C eine Konstante ist. Die Empfindungsstarken e, e1 und e2 beziehen sich 
auf foveales Sehen. C gibt den Minimalwert der Relativschwelle und C-l den 
Maximalwert der "Unterschiedsempfindlichkeit des Auges(' an, falls man diese 
als reziproken Wert der relativen Unterschiedsschwelle definiert. 

Der Wert C des Minimums der Relativschwelle fallt um so kleiner aus, je 
leichter und sicherer das Auge des Beobachters kleine Helligkeitsunterschiede 
auffa.i3t, und andererseits, je giinstiger ffir die Vergleichung die Felder sich dem 
Auge darbieten. So laBt sich der von KONIG und BRODHUN gefundene Wert 
C = 0,018 auf etwa die HaIfte herabdriicken, wenn man zwei in einer scharfen 
Grenzlinie aneinanderstoBende Felder so anordnet, daB das eine das andere 
ringformig umschlieBt. 

Nach den Untersuchungen KONIGS und BRODHUNS ist die Relativschwelle 
Alil nurvon derEmpfindungsstarkee, nicht aber (oder nur in sehr geringemGrade) 
yom Spektrum bzw. der Farbe der verglichenen Felder abhangig. Es gilt also 
insbesondere das Gesetz (43) unabhangig yom Spektrum der Felder. 

Wfirde man hingegen Relativschwellenwerte ffir zwei Felder von ver
schiedener Farbe bestimmen, so wiirde sich Alil im Bereich des Farbensehens urn 
so groBer ergeben, je groBer der Farbenunterschied der Felder ware. Da sich 
nun letzterer mit der Helligkeit der Felder andern kann, so diirfte die Giiltigkeit 
des Gesetzes (43) nicht in allen Fiillen gewahrleistet sein. 

Relativschwelle und Stufenwert. Eine der KONIGSchen analoge 
systematische Untersuchung der Relativschwelle ALIL ffir Lichtpunkte scheint 

1 Dber em psychophysisches Grundgesetz und dessen Beziehung zur Schatzung der 
SterngroBen, S. 481 ff. [Abhandl d K Sachs Ges d Wiss 4, S. 455 (1859)]. 

2 Elemente der Helligkeitsmessungen am Sternenhimmel, S. 80 (1836); vgl. auch 
FECHNER, Grundgesetz, S.477. 
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nicht vorzuliegen. Es lassen sich aber aus den nach der ARGELANDERschen Stufen...; 
schiitzungsinethode ausgefiihrten Schatzungen, insbesondere den Bestimmungen 
des "Stufenwertes", gewisse Schliisse ziehen. Der Stufenwert, der als die der Ernp
findungsstufe Lfo E entsprechende photometrische GroBendifferenz LfM definiert 

wird; ist mit der Relativschwelle Af = Af durch die Gleichung verkniipftl: 

( AL) AL ( 1 AL ) AM = -2M ,510g 1 + T = -1M ,086 T 1 -"2L ± .... (44) 

Stufenwert und Relativschwelle sind also nur wenig voneinander verschieden. 
1m allgemeinen hat sich auch beziiglich des Stufenwertes gezeigt, daB dieser 

fiir mittlere Helligkeiten - das sind etwa die Empfindungsstiirken mit bloBem 
Auge gesehener Sterne zwischen 1 M und 3M - ein konstantes Minimum besitzt 
und bei der Schatzung heller oder schwacher erscheinender Sterne anwiichst. 
Dabei ist zu beachten, daB die geschiitzten Sterne auf hellem Himmelsgrunde 
stehen. Doch diirfte dieser Umstand angesichts des stationaren Adaptations
zustandes der Zapfen keinen merklichen Ein£luB auf die Schatzungen ausiiben, 
falls diese foveal ausgefiihrt werden. Kurzurn, der Satz von der Konstanz der 
Relativschwelle (bzw. des Stufenwertes) kann auch fiir Lichtpunkte als giltig an
genommen werden und laBt sich fiir diesen Fall, Gleichung (43) vollig analog, in 
der Form schreiben: 

L1f = G', L1 < L < L2, El < E < E2. (45) 

Um nun auch Zahlenwerte zu geben, so betragt der Stufenwert fiir mittlere 
Ernpfindungsstiirken im Durchschnitt der besten Beobachter etwa oM,08, wobei 
zu beachten ist, daB die verglichenen Sterne sich dem Auge meist ungiinstig 
darbie,ten. Unter besonders giinstigen Bedingungen kann der Stufenwert auf, 
OM,04 bis OM,035 herabsinken, einer relativen Unterschiedsschwelle von rund 
0,035 entsprechend. Dieser Wert diirfte das bei der Vergleichung von Licht
punkten erreichbare Minimum der Relativschwelle darstellen. 

FEcHNERsches Gesetz. In der das Gesetz von der Konstanzder Relativ
schwelle ausdriickenden Gleichung (43) ist Lfl als eben erkennbarer Unterschied 
der Leuchtdichten'von zwei Vom Auge verglichenen verschiedenen Feldern 
definiert. Wir wollen jetzt annehmen, daB das Gesetz (43) auch in dem Falle 
seine Giiltigkeit behalt, wenn Lfl als eben wahrnehmbare Anderung der Leucht
dichte ein und derselben leuchtenden Flache aufgefaBt wird, Entsprechend 
laBt sich die fiir Lichtpunkte geltende Gleichung (45) deuten, die wir im folgenden 
der Betrachtung zugrunde legen wollen. 

Diese Gleichung werde in Form der Differenzengleichung geschrieben: 

c LloE = log (1 + L1f) = A 10gL, Ll < L < L2, El < E < E2, (46) 

worin c eine Konstante und AoE die in einer willkiirlichen Einheit ausgedriickte 
Empfindungsstufe ist. Diese fiir jeden zwischen log Ll und log L2 liegenden 
Wert von log L geltende Gleichung hat, wie eine geometrische Betrachtung sofort 
erkennen laBt, die eindeutige Losung: 

c(E - Eo) = 10gL - 10gLo' El < E < E2 , Ll < L < L2, (47) 

worin Eo eine zwischen El und E2 liegende mittlere Empfindungsstiirke, Lo die 
ihr entsprechende Lichtstarke ist. Der,Inhalt der gewohnlich als "FEcHNERsches 
Gesetz" bezeichneten Gleichung (47) laSt sich in der Form aussprechen: "Die 

1 Vgl. Ziff.4. Gleichung (17). 
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foV'eale Empfindungsstarke E ist innerhalb der Grenzen E1 und E2 eine lineare 
Funktion des Logarithmus der physiologischen Lichtstarke ("Reizstarke") L. 

Da wir bei der Aufstellung der Beziehungen (43) bzw. (45) von der Voraus
setzung ausgingen, daB eine Anderung der Pupille entweder nicht stattfinde 
oder durch den Gebrauch eines Diopters unwirksam gemacht sei, so ist Glei
chung (47) zunachst nur fUr den Fall der Proportionalitat zwischen den Licht
starken Lund den Intensitaten J bewiesen. FaBt man indessen das logarith
mische Gesetz (47) als allgemeingiiltiges "psychophysisches Grundgesetz" auf, 
so wird es auch in dem Falle seine Giiltigkeit behalten, wenn das Objekt mit 
freier und veranderlicher Pupille betrachtet wird. Gleichung (47) lautet in diesem 
Falle: 

c(E - Eo) = log (II]) - log (IIoJo), 

und es ist klar, daB die Gtiltigkeit dieser Gleichung bzw. der aus ihr folgenden 
Differentialgleichung 

cdE = dJ + dII 
] II 

nur durch gleichzeitige Bestimmung der Relativschwelle /JJIl der Intensitat 
und der relativen Anderung /JIIjII der Pupille dargetan werden kann. 

FECHNERsches Gesetz und Spektraltypus. Da nach weiter oben 
Gesagtem der RelatiV'schwellenwert vom Spektrum im wesentlichen unabhangig 
ist, so kann man annehmen, daB das FECHNERsche Gesetz fUr Objekte von be
liebigem Spektraltypus innerhalb nahezu derselben Grenzen E1 und E2 gilt. 
Nimmt man ferner an, daB diese GrenzenE1 und E2 enger sind als die Grenzen E' 
und E" desjenigen Bereiches, innerhalb dessen gemaB Ziff. 13, Gleichung (31) 
die Empfindungsstarke nur von der Lichtstarke, nicht aber vom Spektrum 
abhangig ist, so folgt, daB die in (47) auftretende Konstante c nicht nur von der 
Empfindungsstarke, sondern auch vom Spektrum unabhangig sein muB. Hierauf 
beruht die Moglichkeit, eine dem FECHNERschen Gesetz entsprechende Beziehung 
zwischen den Empfindungsstarken und den Lichtstarken von zwei spektral un
gleichen Objekten von gleicher scheinbarer Flache aufzustellen. Werden die 
Empfindungsstarken bzw. die Lichtstarken der beiden Objekte mit E, E' bzw. 
L, L' bezeichnet, so erhalt man auf Grund von (47) die Beziehung: 

c(E - E') = 10gL - 10gL', E1 < {E, E'} < E2 , L1 < {L, L'} < L2 (49) 

und damit den Satz: Die Differenz der fovealen Empfindungsstarken zweier 
Lichtpunkte von beliebigem Spektraltypus ist dem Logarithmus des Verhalt
nisses ihrer Lichtstarken proportional. 

Anwendung des FECHNERschen Gesetzes bei der Mittelung pho
tometrischer Einstellungen1. Ein Lichtpunkt Q mit meBbar verander
licher Lichtstarke L (Empfindungsstarke E) werde nmal nacheinander auf die 
im FECHNER-Bereich liegende Empfindungsstarke E' eines zweiten unverander
lichen Lichtpunktes Q' gebracht, dessen Lichtstarke L' gesucht ist. Werden 
Empfindungsstarke und Lichtstarke des Lichtpunktes Q nach der Einstellung 
mit Ei und Li bezeichnet, so gentigen die Werte E =Ei und L = Li der FECHNER
schen Gleichung (49). Die kleinen urn Nullherumliegenden Empfindungsunter
schiede Ei - E' dtirfen nach H. SEELIGER 2 als zufallige Beobachtungsfehler auf
gefaBt werden. Nimmt man ferner an, daB die Ei - E' dem GAussschen Ex
ponentialgesetz folgen, so verschwindet ih~ arithmetisches Mittel und man erhalt 
den gesuchten Wert von log L' (L'), indem man die einzelnen beobachteten Werte 

1 Siehe auch Ziff. 33. 2 AN 132, S.209 (1893). 
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log Lf, (Li) arithmetisch (geometrisch) mittelt. Die bei der Mittehing· photo
metrischer Einstellungen anzuwendenden Formeln lauten also:". 

10gL' = M(logLf,}, L' = rLi • 

Das allgemeine Reizempfindungsgesetz. Un~er gewissen Voraus
set~ungen lassen sich auf Grund der KONIGSChen Werte der Relativschwelle Alil 
sehr genaherte Werte der Empfindungsstarke e als Funktion von logl ffir den 
ganzen Bereich der Leuchtdichte t berechnen. Die so berechneten e sind in der 
letzten Spalte von Tabelle 3 gegeben und in Abb. 6 graphisch dargestellt. Null~ 
punkt und Intervallwert der Empfindungsstarkenskala sind so gewahlt; daB sid-
im FECHNERschen Bereich e = log l - 4 -6 
ergibt. Die den Differenzen A' log l der . C" -----------------
zweiten Spalte entsprechenden Differen-
zen A e sind nach den Formeln berechnet: -5 

de = A'logl. tg~, 

Joe log 1,018 
tg ~ = J log l = ( J l\ ' 

log 1 + T) 

worin der Wert von tg ~ '. indem er ~ich 
auf A log lund nicht, wie erforderlich ware, 
auf A'logl bezieht, nur ein Behelfswert ist. 

Die so gewonnene Reizempfindungs
kurve (Abb. 6, mittlere Kurve) ist in vieler 
Beziehung aufschluBreich. Sie gilt ffir ein 
Auge, dessen Netzhaut auf die jeweilige 

-,3 

-2 

Leuchtdichte des Objektes adaptiert und _,J!:-'--+-_L-.--?k--....,.-JL-.--,-,..J-=-e 

+1 

8 

dessen Pupille abgeblendet ist. DieStrecke 
AB (= 7,7) gibt den dem Auge zugang
lichen Bereich von log l oder den "Sehbe
reich" an. Wird der N eigungswinkel der 
der Empfindungsstufe Joe (= log 1,018) 
ents~rechenden Kurvensehne gegen die 
log l-Achse mit ~ bezeichnet, so gibt tg IX log l 
sehr genahert die Unterschiedsempfindlich- Abb. 6. Allgemeine Reizempfindungs-
k 't d A . G"lt d F . h kurve (r Kurve fur rotes, b fur blatles el es uges an. a e as. ECHNERSC e Licht). 
Gesetz ffir den ganzenSehberelch des Auges, . 
so ware die Empfindungskurve eine Gerade, deren Projektion auf die logl-Achse 
den Sehbereich, deren Neigung (tgIX) gegen diese Achse "die konstante Unter
schiedsempfindlichkeit darstellen wfirde. Fiele diese Gerade mit CD zusammen, 
so ware der Sehbereich klein (= + 4,14), die Unterschiedsempfindlichkeit hoch 
(= 1). Fiele sie hingegen mit C'D' zusammen, so ware der Sehbereich auf seinen 
wirklichen Wert (+ 7,7) erhOht, dafiir aber die Unterschiedsempfindlichk~it im 
umgekehrten Verhaltnis herabgesetzt. Man erkennt so; daB die S-fOrmige Kriim
mung der Reizempfindungskurve in doppelter Hinsicht von Vorteil ist, nillnlich 
einerseits . der Erweiterung des Sehbereiches und andererseits der Steigerung der 
Unterschiedsempfindlichkeit bei mittleren Empfindungsstarkendient." Das 
Mittel, dessen sich die N atur zur Erreichung dieses Doppelzweckes bedient, ist 
die Adaptation. Diese vollzieht sich nur auBerhalb des FECHNERschen Bereiches 
und bewirkt eine Kriimmung der beiden Kurvenaste zu der logl-Achse hin. 
Die Adaptation darf indessen nicht als alleinige Ursache der Abweichung der Emp
finduJ;lgskurve von der FECHNERschen Geraden. angesehen werden. Denn. damit 
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ware u. a. vorausgesetzt, daB die Empfindungskurve der vollig dunkeladaptierten 
- alsojeweils nnr momentan gereizten - Fovea mit der Geraden CD zusammen
fallen wfude, was sicherlich nicht der Fall ist. 

Analytisch laBt sich die Reizempfindungsfunktion in der Form ansetzen: 

(50) 

worin aae3 das Hauptglied unter den Korrektionsgliedern ist. 
Wahrend sich die mittlere Kurve der Abb. 6 auf ein Objekt von weiBer 

Farbe bezieht, sollen die Knrven r und b den Gang der Empfindungsstarke ffir 
Objekte von roter bzw. blauer Farbe veranschaulichen. Der Verlauf dieser 
Kurven ist durch das PURKINJE-Phanomen vorgeschrieben. Haben die Objekte 
gleiche Leuchtdichte 1, so haben sie im FECHNERschen Bereich auch gleiche 
Empfindungsstarke e. Nimmt nun die Leuchtdichte ab, so wird, sob aId 1 den 
Wert 11 unterschritten hat, bei demdas Auge zu extrafovealer Betrachtung 
iibergeht, das blaue Objekt relativ zum rot en in zunehmendem MaBe heller 
werden. Erreicht 1 schlieBlich einen gewissen Wert 1~ - er entspricht etwa dem 
fovealen Schwellenwert der Leuchtdichte -, so nimmt der Empfindungsunter
schied wieder abo 

Die Empfindungskurvenr und b sind auf Grund des Ansatzes konstruiert: 

e + a2 e2 + aaea + ... = log 1 + a (I - 10) (logl' - logl;), a> O. (51) 

Hierin sind lund 10 die Farbenindizes fiir farbiges und ffir weiBes Licht, a der 
Koeffizient des PURKINJE-Gliedes; l' erhaIt je nach dem Bereich der Leucht
dichte verschiedene Werte, namlich: 

1::>-1~ 

11::>- 1::>-1~ 

l<lf 

l' = 11, 
l' = 1, 
l' = 12, 

Den Kurven r und b der Abbildung liegen die Zahlenwerte zugrunde: 

a (I - 10) = ±0,25 , logl! = -1,5 , logl~ = -3,5. 

Die Reizempfindungskurven der Abb.6 sind Kurven der FlachenheIligkeits
empfindung. Die der Betrachtung von Lichtpunkten entsprechenden Empfin
dungskurven diirften einen im wesentlichen analogen Verlauf nehmen. 

16. Geschatzte und photometrische GroBe. Theoretische Helligkeit. Die 
mit freiem Auge (meist beidaugig) in der historischen Skala geschatzten GraBen M 
der helleren Fixsterne sind physiologische Helligkeiten E im Sinne der FECHNER
schen Gleichung (47). Setzt man voraus, daB die Schiitzungen bei konstanter 
Pupillenweite ausgefiihrt und von Schatzungsfehlern frei seien, so geniigen die M 
der Gleichung: 

e(M - Mo) = log (J :10) , oM,5 < {M, Mo} <. 3M,5 , (52) 

worin die Konstante e, da die GraBen M mit wachsender Intensitat 1 abnehmen, 
negatives Vorzeichen hat. Als Grenzen der Giiltigkeit von (52) sind OM,S und 
3M,5 angenommen. Betrachtet man ferner den Fall, daB schwache Sterne im 
Gesichtsfelde eines Fernrohres bei einer im FECHNER-Bereich liegenden HeIligkeit 
geschatzt werden, so geniigen die geschatzten GraBen der Beziehung: 

c(M - Mo) = log(J:lo}, 3M,S <{M, Mo}< 7M , (53) 

die der Gleichung (52) analog, aber innerhalb anderer Grenzen giiltig ist. Versteht 
man nun unter Mo, 10 GroBe und Intensitat eines sowohl mit freiem Auge als 
im Fernrohr beobachteten Normalsternes, so erkennt man, daB die GraBen M 
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der samtlichen geschatzten Sterne naherungsweise der einheitlichen Beziehung 
geniigen: 

c(M - Mo) = log (]:Jo) , (54) 

worin c eine negative Konstante ist. Setzt man c = log (!, so gibt (! das Inten
sitatsverhaItnis von zwei Sternen an, deren geschatzte GroBendifferenz = 1 ist. 

GemaB dieser Gleichung lassen sich die geschatzten GroBen M der Sterne 
deuten als "scheinbare physiologische Empfindungsstarken eines fiktiven Auges 
mit konstanter Pupille, erweitertem Sehbereich und niiherungsweise konstanter 
Unterschiedsempfindlichkeit". Man bezeichnet die M als "scheinbare visuelle 
geschatzte Helligkeiten bzw. GroBen". 

Vergleichungen zwischen den geschatzten GroBen M und den photometrisch 
gemessenen IntensitatsverhaItnissen J: J 0 unter Verwendung verschiedener 
Beobachtungsreihen lehrten, daB c im Durchschnitt gleich - 0,4 sei. Die GroBen M 
und die Intensitaten J sind also durch die (genahert giiltige) Beziehung verkniipft: 

M - Mo = -2M,510g(fJ, (55) 

die sich insofern als sehr wertvoll erweist, als sie die Umrechnung der J in die M 
oder umgekehrt ermoglicht und es dadurch unnotig macht, zwei vollig heterogene 
Helligkeitsskalen nebeneinander zu fiihren. Da nun die M ein fiir die Praxis be
quemeres MaB darstellen als die J, auch eine Umrechnung des auBerst umfang
reichen Materiales an geschatzten GroBen nicht in Frage kam, so entschied man 
sich, die durch photometrische Messung erhaltenen Intensitaten J systematisch 
in GroBen umzurechnen und bezeichnete die sich so ergebenden GroBen zum 
Unterschiede von den geschatzten als "photometrische oder theoretische 
GroBen M", 

GemaB der Definitionsgleichung 

M - Mo = -2M,510g(fJ (56) 

lassen sich die photometrischen GroBen M als scheinbare physiologische Hellig
keiten eines idealen Auges deuten, dessen Pupille konstant, dessen Sehbereich 
beliebig weit und dessen Reizempfindungsgesetz das FECHNERsche mit der Kon
stanten c = -2,5 ist. DemgemaB sind die M als "scheinbare visuelle photo
met r i s c he (theoretische) Helligkeiten bzw. GroBen" zu bezeichnen, wahrend 
ihre durch die Konstante - 2,5 definierte Skala auch als "POGsoNsche" oder als 
"absolute" Skala bezeichnet wird. Die GroBe Mo des Normalsternes ist jeweils 
so zu wahlen, daB sich die photometrischen GroBen M den geschatzten M mog
lichst eng anschlieBen. 

Historisches zur Einfiihrung der photometrischen GroBe. 
Wahrend J. HERS~HELI bei der Untersuchung des Zusammenhanges zwischen 
den GroBen und den Intensitaten der Sterne zu dem irrtiimlichen Ergebnis 
gelangte, daB die Intensitaten der Sterne 1.,2.,3.,4., ... GroBe gemaB der 
Proportion 1: 2:3:4 ... abnahmen, stellte etwa um dieselbe Zeit (1836) C. A. STEIN
HEIL2 die logarithmische Beziehung (54) auf empirischem Wege auf. Er bestimmte 
durch Ausgleichung der geschatzten GroBen und gemessenen Intensitaten von 
30 Sternen den Wert der Konstante c zu 0,35. Zu ahnlichen Wert en gelangten 
auf Grund der Vergleichung verschiedener Beobachtungsreihen S. STAMPFER 3, 

1 Vgl. dariiber FECHNER,Grundgesetz, S. 492ff. 
2 Elemente, S. 21-
3 Sitzber d Wien Ak d Wiss Math-naturw Kl 7, S. 756 (1851). 
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M. J. JOHNSONl , N. POGSON2 und schlieBlich G.TH. FECHNER3 , der die Schat
zungen und Messungen J. HERSCHELS miteinander in Beziehung setzte. 

Gelegentlich der Darlegung des von ihm gefundenen logarithmischen Ge
setzes gab STEINHEIL die Anregung, die Ergebnisse der photometrischen Mes
sungen "mit dem bisherigenSprachgebrauch von GraBenklassen in Oberein
stimmung zu bringen", weil nfunlich sonst die Gefahr bestiinde, "daB alle bis
herigen GraBenschatzunge)1,' die, wie jede Beobachtung, einen reellen Wert und 
ich machte sagen, ein historisches Recht. haben, ungeniitzt blieben". In Er
ganzung dieser Anregung schlug POGSON (1857) vor, bei der Umrechnung der 
Intensitiiten in GraBen den runden Wert c = 0,40 Zl'l V'erwenden. Indessen fanden 
diese Vorschlage zuniichst nicht die ihnen gehiihrende Beachtung. . 

Die iiltesten auf photometrischen Messungen beruhenden Helligkeitsver
zeichnisse gaben naturgemaB Intensitaten ] an, so noch 'der 1847 erschienene 
Katalog von J. HERSCHEL. In den der STEINHEILschen Entdeckung und der 
FECHNERschen Begriindung des logarithmischen Gesetzes folgenden J ahrzehnten 
geben die photometrischen Verzeichnisse - z. B. die von A. SEIDEL (1850) und von 
F; ZOLLNER (1861) - meist log]. Das erste photometrische Sternverzeichnis, 
welches rechnerisch abgeleitete GraBen enthalt, scheint das 1878 erschienene von 
C. S. PEIRCE 4 zu sein. Diesem Verzeichnis liegt der Umrechnungswert c = 0,409 
zugrunde. Den entscheidenden Schritt tat E. C. PICKERING5, indem er in seinem 
1884 erschienenen, auf Messungen mit dem Meridianphotometer beruhenden Stern
kataloge theoretische GraBen angab, die auf Grund der POGsoNschen Konstante 
0,40 berechnet waren und die er als "photometrische GraBen" bezeichnet. Von 
da an wird die Angabe photometrischer GraBen in Helligkeitskatalogen zur all
gemeinen Regel. 

Definition der theoretischen Helligkeit H. In derselben Weise, wie 
den geschiitzten GraBen M die photometrischen GraBen M angeglichen wurden, 
lassen sich auch den physiologischen Helligkeiten E der Sterne theoretische 
Helligkeiten H zuordnen, die durch die aus dem FECHNERschen Gesetz (47) 
abstrahierte Gleichung 

(57) 

definiert sind. Die theoretischen Relligkeiten H bilden einen oft bequemen 
Ersatz der Empfindungsstiirken E. Der funktionelle Zusammenhang zwischen 
den H und den L entspricht vollkommen dem zwischen den M und den ] be
stehenden. 

Indem man Ho = Mo wiihlt, kann man erreichen, daB die Helligkeiten HA 
der mit freiem Auge betrachteten Sterne unmittelbar durch ihre GraBen an
gegeben werden. Aus der Gleichung 

HA - Mo = -2M ,5 10g(zfjJ (58) 

folgt niimlich, wenn II = IIo angenommen wird, HA = M. Betrcachtet man 
andererseits einen Stern der GraBe M im Fernrohr (Systemfaktor E), so ist 
seine Helligkeit durch ( 2] ) 

Hp - Mo = - 2M ,510g 11 ] (59) 
o 0 

bestimmt, und man erhiilt durch Kombination von (58) und (59) die wichtige 
Beziehung (2) 

Hp - HA = -2M:,510g II ' (60) 

1 Radcliffe Obs 12, App. (1853). 
2 RadcliffeObs 15, S.297 (1856).; MN 17, S.13 (1857). 
3 Grundgesetz, S.508. (1859). 4 Harv Ann 9 (1878). 
i Harv Ann 14, S.8 u. 88 (1884). 
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die den scheinbaren Helligkeitszuwachs' angibt, den ein Stern dadurch erfiihrt, 
daB man ihn im Fernrohr betrachtet. 

17. Additionstheorem dec Lichtstarken. Spezielle:s Theorem. Urn den 
Nachweis fiir die additive Zusammensetzung der Lichtstarkeri zunachst fiir einen 
speziellen Fall zu erbringen, gehen wir von dem folgenden Erfahrungssatze aus: 
Erscheinen vier Objekte Q1 bis Q40 Von gleicher scheinbarer Flache, aber un
gleichem Spektrum, foveal betrachtet,paarweise gleich hell (Q1 = Qa, Q2 = Q,) 
und bringtman die Bilder von Q1 und Q2 einerseits, die Bilder von Qa und Q40 
andererseits auf der Netzhaut zur Deckung, so erscheinen die neu entstandenen 
Objekte [Q1 + Q~ und [Qa + QJ gleich hell. 

Werden die Lichtstarken der utspriinglichen bzw. der zusammengesetzten 
Objekte mit L1 bis L40 bzw. mit L1, 2 und La" bezeichnet und wird vorausgesetzt, 
daB die Empfindungsstarken der samtlichen Objekte innerhalb der- Grenzen E' 
und E" liegen, innerhalb deren gemaB Ziff. 13, Gleichung (31) gleichen Empfin
dungsstarken gleiche Lichtstarken entsprechen, so laBt sich der InhaIt des obigen 
Erfahrungssatzes durch die Gleichungen ausdriicken: 

La = L1, L40 = L~, La,4o = L1, 2' (61) 

Nehmen wir nun im besonderen an, daB die Objekte Qa und Q40 gleiches Spektrum 
haben und ferner, daB der EinfluB einer etwaigen Anderung der Pupille durch 
Anwendung ein~s Diopters ausgeschaltet sei, so erhalten wir durch Addition der 
Strahlungsstarken die Beziehung: 

La,4o = La + L4 , (62) 

und es folgt mit Riicksicht auf die Gleichungen (61) die weitere Beziehung: 

L1,2 = L1 + L2· (63) 

Fiihrt man schlieBlich noch an Stelle der Lichtstarken L die Intensitaten 1 ein, 
die ja wegen der oben gemachten Voraussetzung der Konstanz der Pupille jenen 
proportional sind, so erhaIt man als Endgleichung: 

11,2 = 11 + 12' (64) 

Das in dieser Gleichung sich ausdriickende Additionstheorem laBt sich folgender
maBen aussprechen: Gelangen zwei Objekte von beliebigem Spektraltypus an 
der gleichen Netzhautstelle zur Abbildung, so ist die Intensitat des resultierenden 
Objektes gleich der Summe der Intensitaten der urspriinglichen Objekte. 

Anwendung. Auf Grund des Theorems (64) laBt sich die GroBe M eines 
Doppelsternes berechnen, wenn die GroBen M1 und M2 seiner Komponenten 
gegeben sind. Letztere konnen beliebigen SpektraItypus haben. Werden die 
Intensitaten der Einzelsterne bzw. des Doppelsternes mit 11' 12(J2 < 11) und 
1 = 11 + 12 bezeichnet, so geIten die Beziehungen: 

M - M1 = - 2M,5 Iog( 1 + i:), M2 - M1 = - 2M,510g~:). (65) 

Man entnimmt der in Zif£. 4 erwahnten Tafel zunachst 12/J1 mit Argument 
M2 - Mv sodann M - M1 mit Argument 1 + 12/J1' Sind andererseits ¥ und 
M1 gegeben und ist M2 gesucht, so entnimmt man umgekehrt der Tafel zunachst 
1 + 12/J1 mit Argument M - M1 und dann M2 - M1 mit Argument 12/J1' 
Noch schneller fiihrt die Benutzung einer Tafel zum Ziele, welche M - M1 
unmittelbar als Funktion von M2 - M1 gibtl. 

1 Handb. der Astrophysik Bd. II, erste Halfte, S. 245; siehe auch Harv Ann 33, S. 287 
(1900) (E. C. PICKERING); Mitt V A P 18, S.92 (1908) (J. PLASSMANN); J B A A 28, S,226-
(1918) (G. T, WHLTMELL), -



556 Kap.6. W. HASSEN-STEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 18. 

Verallgemeinertes Addi tionstheorem: Durch wiederholte Anwen
dung des speziellen Theoremes (64) und Grenziibergang beweist man leicht das 
allgemeinere Theorem: Die visuelle Lichtstarke ] eines ein Wellenlangengemisch 
ausstrahlenden Objektes ist gemiiB der Beziehung -

0,8 0,8 

] = f h.d)' = f S;.K;.d). (66) 
0,4 0,4 

gleich dem Integral der Lichtstarken h.d)' der homogenen Komponenten der 
Strahlung. Auf Grund dieser wichtigen, insbesondere bei theoretischen Unter
suchungen oft angewandten Beziehung laBt sich die Intensitat ] eines Ob
jektes in einfacher Weise berechnen, im Falle die Energieverteilungsfunktion 
S;.().) desselben sowie die foveale Empfindlichkeitsfunktion KJ.(l) des Auges 
gegeben sind. 

c) Der Refraktor als photometrisches Hilfsinstrument. 
18. Idealer Strahlengang. Austrittspupille. VergroBerung. Als Haupt

vorteile der Benutzung des Fernrohres sind anzusehen einmal der Gewinn an 
Lichtstarke, sodann die VergroBerung der scheinbaren Flache des Objektes. 
Photometrische Apparate werden meist in Verbindung mit Refraktoren gebraucht. 
Bei Schatzungsbeobachtungen bedient man sich auch haufig binokularer Opern
oder Prismenglaser. Gelegentlich hat auch der Reflektor zu photometrischen 
Zwecken Verwendung gefunden. 

Unter Beschrankung auf den Fall des Refraktors wird im folgenden die 
fokale sowie die extrafokale Abbildung eines zolestischen Objektes unter beson
derer Beriicksichtigung der photometrisch wichtigen Gesichtspunkte behandelt. 
Dabei geniigt es, die Abbildung in der Nahe der optischen Achse zu betrachten. 

_ 4 O2 

F' G 
1 1---__ -_= __ = __ ==_"'" __ ~/I.-rL.------~ 

---;... It, ~ d:------------::::~~&~~--iJI,; 1Ij:t-E:::=----=.e-' -a 
--------- -----~ 

Abb.7. Konstruktion der Austrittspupille des Refraktors. 

Das System Refraktor-Auge werde als ideal abbildend vorausgesetzt, und 
es werde zunachst auch von der Beugung abgesehen. Ein durch den Refraktor 
betrachteter Fixstern bildet sich dann auf der Netzhaut als geometrischer Punkt 
abo Der Gang der Strahlen ist durch die relative Lage der 6 Fundamentalpunkte 
des optischen Systems, namlich der Hauptpunkte HI, Hz und des Brennpunktes 
F des Objektives und der entsprechenden Punkte Hi, H2, F' des Okulares so
wie durch den Durchmesser d des ersteren bestimmt (Abb.7). 

Konstruktion und Berechnung der Austrittspupille. Die Projek
tion E I E z des meist nahe mit der zweiten Hauptebene zusammenfallenden vor
deren Objektivrandes auf die erste Hauptebene bezeichnet man als "Eintritts
pupille", das yom Okular (Hi, H2, F') erzeugte reelle Bild A I A z der Eintritts
pupille als "Austrittspupille" des Refraktors. Jeder durch einen Punkt des 
Kreises E I Ez gehende, ins Fernrohr eintretende Strahl geht nach seinem Aus
tritt aus dem Okular durch den konjugierten Punkt des Kreises Al Az hin,durch~ 
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Die Punkte Al und A2 der Austrittspupille sind mit Hille der durch F' und H~ 
gehenden Strahlen als Bildpunkte von EI und E2 konstruiett. Die KonstriIktion 
gilt fur jede beliebige Stellung des Okulares. Die Brennpunkte F' und F brauchen 
also nicht zusammenzufallen. 1st dieses jedoch der Fall, so treten aIle auf das 
Objektiv parallel auffallenden Strahlen aus der Austrittspupille auch parallel 
wieder aus (vgl. die in Abb. 7 gezeichneten Pfeile). Akkommodiert andererseits 
das in A befindliche Auge auf die nicht mit F'F' zusammenfallende Gesichtsfeld
ebene GG und faJlt F mit G zusammen, so entspricht der Strahlengang im Fern
rohr den in der Abbildung gestrichelt gezeichneten Linien. Handelt es sich 
schlieBlich'darum, das extrafokale Bild eines Sternes bzw. das Fokalbild eines 
nicht im Unendlichen gelegenen Objektes scharf zu sehen, so wird F im all
gemeinen weder mit F' noch mit G zusammenfallen. Obige Konstruktion der 
Austrittspupille AIA2 UlnfaBt alle diese FaIle. 

--:>0",______ 4 ____ ~------;::r 

P' 2 
X 

x 
A/ 

- ... ---

Abb.8. Konstruktion des fokalen (bzw. extrafokalen) Bildes QIQ2 . 

Durchmesser d' der Austrittspupille und Abstand e' derselben von H~ lassen 
sich durch den Durchmesser d, den Abstand H2Hl = e und die Okularbrenn
weite t' in sehr einfacher Weise ausdrucken. Aus den ahnlichen Dreiecken 
AIA2H~ und OI02H~ bzw. B1B2F' und 0102F' folgt die Doppelproportion: 

d' : d = e' : e = t' : (e - f') . (1 ) 

Definition und Berechnung der VergroBerung V. Von zwei Fix
sternen oQer von zwei Punkten eines flachenhaften Objektes herkommend, 
mogen zwei Bundel paralleler Strahlen auf das Objektiv des Refraktors auffallen 
(Abb.8). Den Winkel tx, den die beiden durch das Zentrum des Objektives 
gehenden Strahlen miteinander bilden und der gleich dem Winkel ist, unter dem 
die lineare Distanz der beiden Sterne dem freien Auge erscheint, bezeichnet man 
als "scheinbare Distanz" der Sterne bzw. Punkte des Objektes. Die beiden be
trachteten Strahlen schneiden sich nach Durchgang durch den Refraktor im 
Mittelpunkt A der Austrittspupille unter dem Winkel (3. Aus den Dreiecken 
ASIH~ und H2RIH~ folgt: 

tg.L : tg~ = e : e'. 
2 2 

(2) 

Welches auch die Lage des Brennpunktes F sein mag, stets wird das Bild 
QIQ2' mag es nun ein fokales oder ein extrafokales sein, dem in A befindlichen 
Auge unter dem Winkel' (3 erscheinen. FaJlt F mit F' zusammen, so erscheinen 
die reellen Bilder Ql und Q2 der Sterne dem auf unendlich eingestellten Auge 
scharf. Fiir die Praxis wichtiger ist'der Fall, daB das Auge auf G akkommodiert 
und daB F mit G zusammenfaJlt. Die von den reellen Bildern PI und P2 kommen
denStrahlen treten in diesem Falle aus der Austrittspupille divergent aus. 
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Man nennt das Verhaltnis V = fJ : eX die angulare oder line are VergroBe
rung (bzw., falls fJ < eX ist, Verkleinerung) des Refraktors. Sind fJ und eX so klein, 
daB man fJ ex. 

fJ : eX = tg -: tg-
2 2 

setzen kann, so folgt fiir V aus (1) und (2) der Ausdruck: 

V = fJ: eX = e : e' = d : d' = (e - I') : I' 

Steht das Okular zunachst in seiner Normalstellung, fallen also Fund F' 
zusammen, so ist e = / + /" und es besteht die Beziehung: 

V = fJ : eX = d : d' = / : I' . (4) 

Da der Winkel QIH~Q2 = fJ ist, so gilt die Regel: Das reelie Fokalbild QIQ2 
eines unendlich entfernten Objektes erscheint, aus der Entfernung / - d. h. 
von H2 aUs - betrachtet, so graB, wie das Objekt mit freiem Auge betrachtet, 
hingegen aus der Entfernung I' - d. h. von Hi aus - betrachtet, so graB, wie 
das Objekt durchs Fernrohr betrachtet. 

Die Beziehung (4) bleibt auch erhalten, wenn das reelie Bild vom Auge A 
direkt, d. h. ohne Okular, betrachtet wird. Nur ist dann unter f' der Abstand 
FAdes Fokus von der Pupille des Auges und unter d' der Durchmesser des 
Kreises zu verstehen, den der Mantel des von F ausgehenden Strahlenkegels 
aus der die Pupille enthaltenden Ebene herausschneidet. 

Akkommodiert das Auge A nicht auf unendlich, so muB das Okular ein wenig 
eingeschoben (kurzsichtiges Auge) oder ein wenig herausgezogen werden (uber
sichtiges Auge). Die Verschiebungsstrecke v erhalt im erst en Faile negatives, 
im zweiten FaIle positives Zeichen. In Abb. 8 falit F mit G zusammmen. Setzt 
man in F ormel (3) e = / + f' + v, so ergibt sich fUr die VergroBerung der all
gemeinere Ausdruck: 

V = fJ: ex = d: d' = (f + v) : /'. (5) 

Das reelle Bild PIP2 erscheint, von Hl aus gesehen, jetzt nicht mehr unter 
dem Winkel fJ, sondern unter dem etwas abweichenden Winkel fJ', und es gilt: 

P' : ex = /: (I' + v) • (6) 

Das Auge akkommodiert auf das dem reellen Bilde P1P 2 konjugierte virtuelle 
Bild P{P~ (vgl. Abb. 8). Wird die Entfernung dieses Bildes von H~ mit z' bezeich-
net, so hat man " (I' + v) 

z = -/ ~----
v 

und weiter fUr den Abstand z' + e' des Bildes PiP~ von A: 

oder genahert: 

" f /,2 
Z + e = - v (f + v) 

/ '2 
z'+e'=--. 

v 

Nimmt man z. B. z' + e' gleich der deutlichen Sehweite, d. h. = 200 mm. 
und I' = 20 mm an, so ergibt sich fUr die Okularverschiebung v der Wert: 

v = (-I'): 10 =-2mm. 

19. Lichtstarke, scheinbare Flache und Leuchtdichte des Bildes relativ 
zum Objekt. Falit ein elementares bzw. ein endliches Strahlenbundel auf das 
Objektiv auf, so laBt dieses nur einen gewissen Bruchteil Xe bzw. x der in dem 
Bundel enthaltenen Strahlungsmenge hindurch, 1st das elementare Durchlassig-
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keitsvermogen xe und damit auch das mittlere x. fiir jeden Auftreffpunkt und 
fiir jede spektrale Zusammensetzung des Biindels konstartt, so bezeichnet man 
das Objektiv als gleichmiiBig und neutral durchlassig. Wir setzen voraus, daB 
-Objektiv und Okular sowie die Medien des Auges gleichmaBig durchlassig, und 
ferner, daB Objektiv und Okular auch neutral durchlassig seien. Der spektrale 
Empfindlichkeitskoeffizient des Auges ist dann bei Betrachtung des Bildes der 
gleiche wie beLBetrachtimg des Objektes. 

Ais gegeben bzw. als gesucht sind die folgenden GroBen zu betrachten: 
Gegeben: Intensitat des Objektes . . . . . . . . . ] = S K 

Scheinbare Flache des Objektes .......... F in (1')2 

Mittlere Flachenintensitat des Objektes. . . . . . . j = JlF 
Inhalt der Pupille bzw. Offnung des Augendiopters bei :n; 

Betrachtung des Objektes ........... II = 4 d~ 

Lichtstarke des Objektes . . . . . L = II] = ~d2] 
4 

Mittlere Leuchtdichte des Objektes . = ~ =: d2 j 

Inhalt der Pupille bzw. Offnung des Okulardiopters bei :n; 
Betrachtung des Bildes. . . . . . . . . . . . . II' = 4 d'2 

Objektivoffnung . . . . . 

Inhalt der Austrittspupille 

.0=:dJ-
.0' = ~d'2 

4 
Durchlassigkeitskoeffizienten filr Objektiv u. Okular . ", ,,' 

Gesucht: Lichtstarke des Bildes ..... . L' 

cemare dce es es ......... . S h . b FlU h d Bild . F' = FV2 = F(_dd,)2 

Mittlere Leuchtdichte des Bildes. . . . . . . . . . [' = L'/F' 

Die Lichtstarke L' des Bildes ist nach Definition das Produkt aus der auf 
die Pupille II' fallenden Strahlungsmenge und dem Empfindlichkeitsfaktor K. 
Jenachdem die Austrittspupille O'des Refraktors kleiner oder groBer als die 
Pupille II' ist, je nachdem also die ganze aus 0' austretende Strahlungsmenge 

xx'.: d2 S odernur der Bruchteil g: = (~)2 derselben yom Auge aufgenommen 

wird, hat man zwei FaIle zu unterscheiden, denen die Formelsysteme entsprechen: 

L'= wx': d2 J I d'<ll L'= xx': ~'2(:,r J I d'> b' 
(7) 

1'=XX'~d'2J' V>!£ 1'=xx'~~'2J' V<!£ 
4 -d' 4 -d' 

Diese Formeln, welche Lichtstarke (Leuchtdichte) des Bildes durch Intensitat 
(Flachenintensitat) des Objektes ausdriicken, werden im folgenden vielfach An
wendung finden. Die durch die Eigenschaften des optischen Systems bedingt~n 
Proportionalitatsfaktoren haben wir in Ziff. 9 als "Systemfaktoren" bezeichnet. 
Will man die rechts stehenden Formeln auf den Fall der Betrachtung ohne Okular 
anwenden, so hat man x' = 1 zu setzen und d' gemaB der in Ziff. 18 gemachten 
Bemerkung zu interpretieren. 

Der Grenzfalld' = ~', V = d/~' zeichnet sich dadurch aus, daB sowohl 
Lichtstarke als Leuchtdichte ihre maximalen Werte haben. Das Okular, fiir wel
ches d' =~' wird, dessen Brennweite 1'0 also = (1Id)~' ist, nennt man "Normal
okular", die von ihm gegebene VergroBerung Vo = 111'0 "NormalvergroBerung". 
Man legt der Berechnung von Vo gewohnlich eine Pupille von 5 mm Durchmesser 
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zugrunde, setzt also Vo . d15. Nimmt man z. B. entsprechend dem durchschnitt~ 
lichen Offnungsverh1i.ltnis eines visuellen Refraktors d: t = 1 : 15 an, so erh1i.lt 
to den Wert 75 mm. Da bei Beobachtungen am Nachthimmel (1/ im allgemeinen 
groBer als 5 mm ist und sogar 8 bis 9 mm betragen kann, so hat man bei Be~ 
nutzung des Normalokulares die Gewahr, daB die gesamte aus dem Okular 
austretende Liehtstrahlung yom Auge aufgenommen wird, wahrend andererseits 
die Leuchtdichte nur in geringem Betrage abgeschwacht wird. 

Fiir photometrische Messungen eignet sieh am besten eine etwas oberhalb 
der normalen liegende VergroBerung. A. DANION! bezeichnet das einer Austritts~ 
pupille von 4 mm Durchmesser entsprechende Okular als "photometrisches 
Okular". Die Anwendung einerunternormalen VergroBerung bringt neben dem 
Nachteil, daB die Offnung des Objektives nieht voll ausgenutzt wird, noch den 
weiteren mit sieh, daB jede Anderung der Pupille eine Anderung der Liehtstarke 
verursacht. Ais maximale, d. h. bei bestem Luftzustande noch Nutzen bringende 
VergroBerung ist der 10fache Betrag der NormalvergroBerung, entsprechend 
einer Austrittspupille von 0,5 mm Durchmesser, anzusehen. 

Von Interesse sind die Formeln, welche Lichtstarke und Leuchtdichte des 
Bildes relativ zu Liehtstarke und Leuchtdichte des Objektes geben. Diese For~ 
meln lauten, je nachdem die angewandte VergroBerung iibernormal oder unter~ 
normal ist: ( d)2 . 

L':L = ",,' J I 
l'l , (d,\2 ,(d)2 1 d'~d', V>;, (8) 

: = "" J) = "" -;r V2 

L': L = "",(:y (~r = ",,'V2 (~y I d'> d' d 

(/Y)2 - , V S Il' (9) 
l': 1 = ",,' J 

GemaB Ziff. 16, Gleichung (57) ist 

bzw. (10) 

der scheinbare Helligkeitszuwachs, den das Objekt durch den Gebrauch des Fern
rohres erfahrt. Formel (10) ist ein Spezialfall der allgemeinen Formel (60), Ziff.16. 

1m Falle des Gebrauches einer iibernormalen VergroBerung (d' ~d') bezeichnet 
man L' : L (l': l) auch als "Lichtstarke" ("Leuchtdiehte"),' H' - H (11/ - h) auch 
als "Helligkeit (FHichenhelligkeit) des Refraktors". 

Will man letztere GroBen fiir einen gegebenen Refraktor berechnen, so 
mussen " und ,,' bekannt sein. Man erhalt Dberschlagswerte auf Grund der An
nahme, daB an jeder Linsenflache durchschnittlich 5 % der auffallenden Licht
strahlung durch Reflexion und bei jedem Durchtritt durch 1 cm Glasdieke 1,5 % 
durch Absorption verloren gehen. Fiir einen Refraktor mit 30 cm-Objektiv und 
Okulcir mit nur zwei spiegelnden Flachen kann man z. B. annehmen: " = 0,75, 
,,' = 0,9. Setzt man ferner d !nit Rucksicht auf beidaugiges Sehen gleieh 0,8 bis 
0,9cm an, so hat man genahert ",,' = d2 und kann in diesem wie in vielen ahn
lichen Fallen mit den vereinfachten Formeln rechnen: 

L':L=d2 

l': 1 = d'2 = (~ r H'- H = -5M logd I 
h'-h=-5m logd' d'<d', 

in denen man d und d' in Zentimetern auszudrucken hat. 

1 Recherches, S. 48 (1928). 

(11) 
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GrenzgroBe des Refraktors. Erscheint ein Stern (f', M'), im Fernrohr 
gesehen, in der gleichen Helligkeit wie ein Stern (f, M), mit freiem Auge ge
sehen, so geIten nach (7) fiir den Fall ubernormaler VergroBerung die Formeln: 

I. _ .[ ,(d)2] I _ M 1 [ ,(d)2] ] . ] - 1. uu T' M - M - +2 ,5 og uu T . (12) 

Deutet man hierin ]" M' und entsprechend J, M als "Grenzintensitat" bzw. 
"GrenzgroBe" fUr foveales Sehen, d. h. als Intensitat und GroBe eines an der 
Grenze der fovealen Sichtbarkeit stehenden Sternes, so gibt die zweite der Glei
chungen (12) unmittelbar die Differenz der GrenzgroBen fUr Fernrohr und freies 
Auge an. Wird hingegen extrafoveales Sehen vorausgesetzt, so muB der EinfluB 
der Helligkeit des Himmelgrundes berucksichtigt werden. Wird mit Normal
vergroBerung beobachtet, so genugen die. nunmehr extrafovealen GrenzgroBen 
M' und M wieder der Gleichung (12). Wird aber eine starkere VergroBerung 
angewendet, so liegt M' wegen des schwacheren Untergrundes tiefer, d. h., der 
Ausdruck (12) bedarf eines positiven Korrektionsgliedes und lautet jetzt: 

M' - M = +2M ,5log [uu/( ~r] + A'M. (13) 

Hierin wachst LI'M mit abnehmender Helligkeit des Untergrundes, d. h. mit 
zunehmender VergroBerung und erreicht bei volliger Dunkelheit des Feldes fiir 
weiBe Sterne einen Maximalwert von ungefahr + 2M. 

tiber die Abhangigkeit der GrenzgroBe von der FernrohrvergroBerung haben 
A. KUHLI , F. GOOS2 u. a. Untersuchungen angestellt. - A. A. NIJLAND 3 Ver
wendet die GrenzgtoBen, die er fUr verschiedene bei seinen Stufenschatzungen 
benutzte Refraktoren bestimmt, als Ersatz fiir die (gewohnIich nicht bekannten) 
photometrischen GroBen der schwachsten in dem betreffenden Instrument sicht
baren Sterne. 

20. Das fokale Beugungsbild eines Fixsternes. Es werde zunachst nur die 
beugende Wirkung des Refraktors in Betracht gezogen, hingegen von der Ein
wirkung der spharischen und chromatischen Aberration abgesehen. 1st der Re
fraktor auf einen Fixstern gerichtet, so entsteht in der Fokalebene durch Super
position der den verschiedenen WellenIangen der Sternstrahlung entsprechenden 
Beugungsbilder ein zusammengesetztes Beugungsbild, dessen Struktur im fol
genden naher untersucht werden solI. Mit starker VergroBerung betrachtet, 
erscheint dieses Bild als kleines, kreisformiges, far big umsaumtes, von ab
wechselnd dunkeln und hellen Ringen umgebenes Scheibchen. Die Helligkeit 
der Ringe nimmt mit wachsender Entfernung yom Zentrum des Bildes schnell abo 

Die Verteilung der Strahlungsdichte in dem der Wellenlange 1 entsprechen
den reellen Beugungsbilde ist durch die nachfolgend gegebenen, der bekannten, 
grundlegenden Abhandlung von E. LOMMEL4 entnommenen Formeln vollstandig 
bestimmt. 

Wir bezeichnen mit 
5;. d), die scheinbare Strahlungsstarke des Sternes fiir die WellenIange },; 
e den in spharischem MaB (Bogenminuten) gemessenen Radius -eines 

-----

unendlich schmalen Beugungsringes; e ist also entsprechend der Be
ziehung tge = elf der Winkel, unter dem der lineare Radius e 
des Ringes yom Mittelpunkt des Objektives aus gesehen erscheint; 

1 Dissertation. Munchen 1909; AN 190, S.321 (1912); 191, S. 185 (1912); Sirius 51, 
S. 101 (1918). 

2 AN 202, S. 109 (1915). 
3 AN205, S.233 (1917); vgL auch Utrecht Rech 8 (1), S.20 (1923). 
4 Abh d K Bayer Ak d Wiss 15, S. 229 (1884); vgL auch K. STREHL, Theorie des Fern

rohrs (1894) sowie G. MULLER, Photometrie der Gestirne, S.163ft. (1897). 

Handbuch der Astropbysik. II. 36 
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U,\(Q) die Strahlungsdichte im Abstand Q yom Zentrum des Beugungs
bildes; 

(! 

U,\ (Q) = f U;. (Q) 21l Q d Q die StrahlungssHirke des durch den Kreis mit 
o 
Radius Q begrenzten inneren Teiles der Beugungserscheinung. 

(Unter der Strahlungsstarke U,\ (Q) ist hier abweichend von der in Ziff. 3 
gegebenen Definition die gesamte, Yom Kreis mit Radius Q ausgehende Strah
lungsmenge zu verstehen.) 

Bezeichnen wir noch mit z die HilfsgroBe: 

X=_A_ 
:n:sin1" 1l sin l' = 0,000914, (14) 

sowie mit II (z) die BESsELsche Funktion ersten Grades, so lauten die Formeln 
fUr die Strahlungsdichte u(Q) und die Strahlungsstarke U(Q) des der WellenHinge A 
und dem Objektivdurchmesser d entsprechenden Beugungsbildes: 

z 

U(Q) =21l(~)lU(Q)zdz 
o 

z 

/' Z [2]2 ( Z )2 [ 1 (Z)2 5 (Z)4 ] =Uoo. 2z I 1 (z) dz=Uoo2 1- 22 +362 - ... 
(16) 

o 

Die Strahlungsdichte U o im Zentrum der Beugungsscheibe ist hiernach der 
4. Potenz des Objektivdurchmessers direkt, dem Quadrat der Wellenlange um

10 9 8 7 8 5 ¥ 3 2 1 0 1 2 J ¥ 5 6 7 8 9 10 

Abb. 9. Strahlungsdichte im fokalen Beugungsbild,e eines 
Fixsternes. (Abszisse: Abstand z vom Zentrum des Bildes. 
Ordinate: ujuo fur Zentralscheibchen, 10 ujuo fUr Ringe.) 

gekehrt proportional. Ge
maB der Beziehung 

U 00 = limU (Q) = limU(Q) 
e=oo z=oo 

bedeutet U 00 die Intensi
tat des gesamten, sich 
strenggenommen bis ins 
Unendliche erstreckenden 
Beugungsbildes. 

In Abb. 9 ist die 
Strahlungsdichte ujuo des 
Beugungsbildes fUr den 
speziellen Fall d = A', also 
z = Q graphisch darge
stellt. Diese Beugungs

erscheinung entspricht einem sehr kleinen Objektivdurchmesser, der z. B. fur 
A = 0,55 fl nur 0,61 mm betragt. Die Radien Zi der Beugungskreise, in denen 
die Strahlungsdichte ein Maximum erreicht bzw. durch ihr Minimum ° geht, 
ergeben sich als Wurzeln der Gleichung: dujdz = ° . 
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Die Theorie liefert fUr die Zi sowie fUr die ihnen entsprechenden Strahlungs
dichten und Strahlungsstiirken die folgenden Werte: 

Erstes Maximum} . 
" Minimum Zentralsche1bchen 

Zweites Maximum Erster heller Ring 
Minimum 

" 

Radius Strahlungsdichte I Strahlungsst1irke 

Zo = 0 Uo 
U 1 = 0 
U 2 = 0.017 Uo 
ua = 0 

Uo = 0 

Drittes Maximum Zweiter heller Ring 

Zl =:n;' 1'.220 
Z2 =:n;' 1'.635 
za = :n;' 2'.233 
Z4 =:n;' 2'.679 
Z5 =:n;' 3'.238 

U 4 = 0.004 tto 
U 5 = 0 

U1 = 0.84 U"", 
U2 = 0.86 Uoo 
Ua = 0.91 U"", 
U 4 = 0.92 U"", 
U5 = 0.94 Uoo " 

Minimum 
usf. 

Die maximale Strahlungsdichte U 2 des erst en hellen Ringes betriigt nur 1/60 von 
der Strahlungsdichte im Zentrum. 1m Zentralscheibchen sind 5/6 der gesamten 
Strahlungsstiirke konzentriert. 

Wie ist nun die Strahlungsdichte in dem allgemeinen, d. h. dem Durchmesser d 
entsprechenden Beugungsbilde verteilt? Nach Formel (14) und (15) ist die relative 
Strahlungsdichte uduo des speziellen Bildes im Abstand Zi vom Zentrum zugleich 
relative Strahlungsdichte des allgemeinen Beugungsbildes im Abstand 

(17) 

vom Zentrum. Hingegen wachsen die Ui selbst, wie der Ausdruck fur U o zeigt, 
beim Dbergang zum allgemeinen Bild im Verhaltnis (d/A')4. Man braucht also, 
urn das dem Durchmesser d entsprechende Beugungsbild zu erhalten, die MaB
stiibe des in Abb. 9 dargestellten "SCHWERDschen Lichtgebirges" nur in dem 
Sinne zu iindern, daB man einerseits die Abszissen der Kurve im Verhaltnis 
A': d verkleinert, andererseits die Ordinaten im Verhiiltnis d4 : }/4 vergroBert. 
Die Verteilung der Strahlungsdichte im Beugungsbilde bleibt somit fUr aIle 
Werte von A und d stets die gleiche. 

Dber die Abhangigkeit der Dimensionen des Beugungsbildes von der Wellen
liinge belehrt die folgende Tabelle, welche die nach Formel (17) berechneten Ra
dien (!i fur die ersten sechs Extreme der Strahlungsdichte sowie fUr drei Werte 
der Wellenliinge ), enthiilt. 

;'~O.45f' ;'~O,55f' ;.~o,65f' Strahlungsst1lrke 

Erstes Maximum ilo = 0 ilo = 0 ilo = 0 

Minimum ill = 1',89/d ill = 2'.31/d ill = 2',73/d U 1 
:n; 

= 0.84Y. 4 d 2S;.dJ. 

Zweites Maximum il2 = 2.53/d il2 = 3.09/d il2 = 3,65/d 

Minimum ila = 3.45/d ila = 4.22/d ila = 4.99/d U a - U 1 = 0.o7y.i d2S;.dJ. 

Drittes Maximum il4=4.14/d il4 = 5.06/d il4 = 5.98/d 

Minimum il5 = 5.01/d ils = 6.12/d il5 = 7.23/d Us - U a = 0.03y.i d2S;.dJ. 

usf. 

Abb. 10 veranschaulicht das Dbereinandergreifen der den drei Werten von 
A entsprechenden Zentralscheibchen und beiden ersten hellen Ringe. Wenn bei 
der Betrachtung des Beugungsbildes die farbigen Siiume der Ringe nur verhalt
nismiiBig wenig auffallig sind, so liegt das daran. daB der Empfindlichkeitskoeffi
zient des Auges fUr die Wellenliingen A = 0,45 ft bzw. A = 0;65 ft nur noch etwa 
1/10 des der Wellenlange A = 0,5 5 ft entsprechenden Koeffizienten betragt. 

GemaB Spalte 5 der obigen Tabelle betriigt die Strahlungsstarke des ersten 
bzw. des zweiten hellen Ringes 1/12 bzw. 1/28 von der des Zentralscheibchens, 

36* 
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Das virtuelle (sl1bjektive) Beugungsbild. Wie die Theorie der Beu
gung lehrtl, wird das reelle Beugungsbild, sofern die von seinen Punkten aus-

3 gehenden Strahlenbundel nicht von neuem abge-
beugt werden, durch das als ideal vorausgesetzte 
System Okular-Auge nach den gleichen geome
trisch-optischen Gesetzen auf die Netzhaut pro
jiziert, wie jedes andere fHi.chenhafte Fokalbild. 

Bei Gebrauch eines ubernormal vergroJ3ern
den Okulares (d':::; c5') findet zwischen Objektiv 
und Netzhaut keine weitere Abblendung des 
Strahlenkegels statt. Die Radien e' des virtuellen 
Beugungsbildes ergeben sich also aus den Ra
dien e des reellen Bildes einfach durch Multi
plikation mit der linearen VergroJ3erung V = did'. 
Man erhalt mithin die I?~ unmittelbar, wenn man 

Abb.l0. Beugungsringe fur ver- in den oben tabulierten Wert en von ei den Nen-
schiedene Wellenlangen A. ner d durch d' ersetzt. 

Bei der Ableitung der Lichtstarke und Leuchtdichte des sl1bjektiven Beu
gungsbildes beschranken wir uns auf das Zentralscheibchen. Fur die schein
bare Flache F' und die Lichtstarke L' desselben ergeben sich die Ausdrucke: 

F' = ne? = n (2'~lr (giiltig fiirA. = 0,55 fl) 1 
).=0,8 0,8 d' <: c5' . 

L' = x' J K). U1 = 0,84 xx' ~ d2J S).K). d), = 0,84xx' ~ d2] -
).=0,4 0,4 

Fiir die mittlere Leuchtdichte l' des Zentralscheibchens folgt also: 

l' = ( 0,84) , d2d'2] 
4.2,31 2 xx d' s c5'. 

Will man bei gegebenem Objektivdurchmesser ein moglichst kleines Bel1gungs
bild mit zugleich moglichst hoher Leuchtdichte haben, so muJ3 man df = c5' 
wahlen, also das Normalokular benutzen. 

Wird die Austrittspupille des Refraktors durch ein Okulardiopter (bzw. durch 
die Iris des Auges) abgeblendet, so ist das sUbjektive Beugungsbild mit dem
jenigen identisch, welches durch entsprechende Abblendung des Objektives ent
steht. Die Bedingungen dieses Falles sind gegeben, wenn man einen Fixstern 
mit unternormaler VergroBerung beobachtet. Der Abblendung der Austritts
pupille des Refraktors auf den Durchmesser c5' entspricht dann die Abblendung 
des Objektives auf den Durchmesser d(c5'ld'). Ersetzt man in den oben fur 
scheinbare Flache, Lichtstarke und mittlere Leuchtdichte des Zentralscheibchens 
abgeleiteten Ausdrucken d' durch c5' und d durch d Wid'), so ergeben sich die 
neuen Ausdriicke: 

F'= n(2'b~~r (fUr), = 0,55 fl) 

. L' = 0,84 x x' : c5'2 (~,r] d' > c5' . 

l'= (4~:;12)xx'c5'4(~,y] 
1 Vgl. K. STREHL, Theorie des Fernrohrs, S. 107f£. 
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Die scheinbaren Dimensionen des mit unternormaler bzw. normaler Ver
groBerung betrachteten Beugungsbildes hangen also nur von ~' ab und sind, 
wie man leicht erkennt, gleich den Dimensionen des Beugungsbildes eines mit 
freiem Auge betrachteten Fixsternes1 • 

DieBeugung als Fehlerquelle bei den photometrischenMessungen. 
Um den Nutzen der vorstehend gegebenen Entwicklungen an einem konkreten 
Beispiele zu zeigen, sind in der folgenden Tabelle fur vier verschiedene Offnungen 
eines 300 mm-Objektives wahre und scheinbare Radien der den beiden ersten 
Minima und dem zweiten MaximUm der Leuchtdichte entsprechenden Kreise 
gegeben, ferner scheinbare Flache, Lichtstarke und mittlere Leuchtdichte des 
Zentralscheibchens. Die Werte der Tabelle gelten fur die Wellenlange 0,55 /1. 

Offnungs- Vergr. d' 111 I e. II. II~ I II~ I II; F' I L' l' durchmesser 

d = 300 60 5,0 0",46 0",62 0",84 0',46 0',62 0',84 1 I t 1 
dla = 150 60 2,5 o ,92 1 ,24 1 ,69 0,92 1 ,24 1 ,69 4 

I 
1/4 1/16 

dis = 60 60 1,0 2 ,31 3 ,09 4,22 2,31 3 ,09 4,22 25 25-1 25- 2 

d/10 = 30 60 0,5 4 ,62 6 ,18 8 ,44 4,62 6,18 8,44 102 10- 2 10-4 

Fur d' = 0,5 mm hat das Zentralscheibchen rechnungsmaBig einen schein
baren Radius von 4',6, in Wirklichkeit wird es wegen des steilen Abfalls der 
Leuchtdichte yom Zentrum zum Rande hin wesentlich kleiner erscheinen, und 
zwar um so kleiner, je schwacher der Stern ist. Da bei der photometrischen 
Abblendungsmethode Beugungsbilder miteinander verglichen werden, die durch 
verschiedene Objektivoffnungen erzeugt worden sind, so kommt der Frage eine 
besondere Bedeutung zu, welcher Teil der Beugungserscheinung yom Beobachter 
als Bild aufgefaBt wird. Man darf annehmen, daB bei gut em Luftzustande sowie 
bei fovealem Sehen der innerhalb eines Kreises von 2-3' Radius gelegene Teil 
des Beugungsbildes als Bild des Sternes aufgefaBt wird. Erscheinen also zwei 
Sterne gleich hell, von denen der eine mit der voUen Offnung d, der andere mit 
der abgeblendeten Offnung diS abgebildet ist, so wird beim ersten Stern der 
erste helle Beugungsring, dessen auBerer Radius l?s = 0',8 betragt, in das Bild 
miteinbezogen, beim zweiten Stern wegen l?2 = 3',1 aber nicht mehr. Man darf 
also im vorliegenden Falle aus der Gleichheit der Empfindungsstarken nicht 
auf die Gleichheit der Lichtstarken schlieBen. 

Modifikation des Beugungsbildes durch spharische und chroma
tische Aberration. EinfluB ungleichmaBiger bzw. selektiver Durch
lassigkeit des Objektives. 1m allgemeinen tritt das Beugungsbild nur 
bei stark abgeblendeter Offnung rein hervor; bei voller Offnung wird es stets 
mehr oder weniger durch die spharische Aberration modifiziert sein. 1st diese 
in erheblichem Grade vorhanden, so erscheint das Bild des Fixsternes auch bei 
schwacher VergroBerung nicht punktformig, sondern in der Gestalt eines von 
Ringen umgebenen Scheibchens. Bei mangelhaft korrigierten Objektiven kann 
ein betrachtlicher Teil der Strahlung in den Aberrationsringen konzentriert sein. 
Da nun yom Auge das zentrale Aberrationsscheibchen als Bild des Sternes auf
gefaBt wird, so ist die Folge, daB sich bei allmahlicher Abblendung des Objektives 
die Strahlungsstarke des Bildes keineswegs proportional der freien Offnung 
andert. Einige Beispiele hierzu werden unten in Ziff. 26, fJ gegeben werden. 

Ein analoger Effekt muB eintreten, wenn die verschiedenen Zonen des Ob
jektives ungleiches Durchlassigkeitsvermogen haben. Da indessen der Lichtver
lust durch Reflexion von der Mitte zum Rande hin anwachst, wahrend fUr den 

1 V gl. Ziff. 6. 
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Verlust durch Absorption das Umgekehrte gilt, so dfirften die Unterschiede in 
der Durchlassigkeit der verschiedenen Zonen des Objektives in der Regel nur 
gering sein. Wenn dessen ungeachtet bei vielen Refraktoren die Randzone weniger 
als ihrer FHiche entsprechend zur Lichtstarke des Bildes beitdigt, so diirfte hier
ffir in den meisten Fiillen in erster Linie die mangelhafte spharische Korrektion 
des Objektives verantwortlich zu machen sein. 

Einen ahnlichen EinfluB wie die Zonenfehler des Objektives konnen auch 
die Abbildungsfehler des Auges sowie Durchlassigkeitsanomalien seiner brechen
den Medien haben; bei Abblendung des Objektives andert sich namIich der Durch
messer des ins Auge tretenden Strahlenbiindels. 

1st das abbildende Objektiv achromatisch, so fallen die den verschiedenen 
Wellenlangen der Sternstrahlung entsprechenden Aberrationsbilder in einer ge
meinsamen Fokalebene zusammen. Da sich indessen bei den zweilinsigen Ob
jektiven yom gewohnlichen Typus eine ausreichende Achromasie nur ffir die 
langen Wellen bis herab zu etwa 0,50 ft erreichen laBt, so erscheinen die durch 
ein solches Objektiv erzeugten Bilder heller Objekte stets von einem violetten 
Schimmer umgeben. Z. B. enthalt nach Angabe von A. DANJON l bei dem StraB
burger Refraktor (d = 486, t = 6920, V = 100) der yom Beobachter als Bild des 
Sternes aufgefaBte innere Teil des chromatischen Bildes nur die langwellige 
Strahlung > 530 ftft vollstandig, wahrend die den umgebenden Lichthof bildende 
Strahlung der Wellenlangen < 530 ftft fur das Auge verloren geht. Durch ein 
solches Fernrohr betrachtet, buBen also weiBe Sterne gegenuber roten an Licht
starke ein. 

In dem gleichen Sinne wirkt ein Objektiv, dessen Durchlassigkeit ffir die 
blauen Lichtstrahlen geringer ist als fur die roten. In der Tat ist die Durchlassig
keit vieler, insbesondere aIterer Objektive in merklichem Grade selektiv. Erscheint 
z. B. ein Objektiv bei der Durchsicht leicht griinlich gefarbt, so wird man in der 
Regel auf eine relativ geringe Durchlassigkeit ffir rote Strahlen schlieBen dfirfen. 

Bei den besten heutigen Objektiven pflegen spharische und chromatische 
Aberration bis auf geringe Reste beseitigt zu sein. Die Abbildungsfehler eines 
guten Okulares konnen bekanntlich stets vernachlassigt werden. 

- Die fokaleAbbildung flachenhafter Objekte soll hier nur beilaufig 
kurz gestreift werden. 1m ubrigen sei darauf hingewiesen, daB E. SCHOENBERG 
im ersten Kapitel des vorliegenden Bandes2 das Beugungsbild einer Planeten
scheibe ausfuhrlich behandelt hat. 

Da das Fokalbild eines flachenhaften Objektes durch Superposition der 
Beugungsbilder der einzelnen Objektpunkte zustande kommt, so werden, wenn 
man von den Randteilen des Bildes absieht, die Leuchtdichte des Bildes sowie 
deren Verteilung durch Beugung und Aberration nur in geringem MaBe be
einfluBt. Wird insbesondere ein gleichmaBig dicht leuchtendes Objekt fokal 
abgebildet, so ist, und zwar ohne Rucksicht auf die Eigenschaften des ab
bildenden Systems, auch die Leuchtdichte 1 im Innern des Bildes gleichmiiBig. 
1 laBt sich also stets durch die fur ideale Abbildung geltende FormeJ3: 

1 = x'x: d2 (fri V> :, (18) 

darstellen, und diese Forme! behaIt auch bei beliebiger Abblendung des Objek

tives ihre Giiltigkeit, wenn man ffir : d 2 den FHicheninhalt des Blendenaus

schnittes und fur x das zugehorige mittlere Durchlassigkeitsvermogen einsetzt. 

1 Ann de rObs de Strasbourg 2, S. 21 (1928). 
2 Handb. der Astrophysik II, 1. Halfte, S. 111 ff. 3 Vgl. Ziff. 19, Gleichung (7). 
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21. Das extrafokale Bild eines Fixsternes. Die Abbildung durch das System 
Refraktor-Auge werde wieder als ideal vorausgesetzt und zunachst auch von 
der Beugung abgesehen. In Abb. 8 ist Ql Q2 das extrafokale Bild eines im Brenn
punkt F" des Objektives abgebildeten Fixsternes. Durch Ql geht eigentlich nur 
der von O2, durch Q2 nur der von 0 1 kommende Strahl. Da aber aIle durch Ql 
hindurchgehend gedachten Strahlen sich in ein und demselben Punkte der Netz
haut des auf 00 eingestellten Auges schneiden und entsprechendes fiir Q2 gilt, 
so erkennt man, daB fJ der scheinbare Durchmesser des extrafokalen Bildes ist. 
Der Abstand F"F' = a des Bildes vom Fokus gibt zugleich die lineare - in 
der Richtung des Strahlenganges positiv zu zahlende - Verschiebung des Oku
lares gegen seine Nullstellung F' = F" an. 

Um zunachst die zur Berechnung des VerhaItnisses fJ: IX sowie der Be
stimmungsstiicke e~ und d~ der Austrittspupille erforderlichen Formeln zu er
halten, hat man in der Proportion (3) Ziff.i8 e = t + a + I' zu setzen und erhaIt 
fiir kleine IX und fJ streng: 

fJ: IX = (f + a + f'): e,. = d: d~ = (f + a): f. (19) 

Je nachdem die Austrittspupille des Refraktors kleiner oder groBer als die 
Pupille des Auges bzw. als die Offnung des Okulardiopters ist, je nachdem also 
d~ < 15' oder d~ > 15' ist, wird das extrafokale Bild vollstandig gesehen oder nur 

ein Innenkreis desselben vom scheinbaren Durchmesser fJ ~. Die Berechnung 

der Leuchtdichte des Bildes ist fiir diese beiden Fane getrennt vorzunehmen. 
e~ und d~ werden mit wachsendem a, also bei Herausziehen des Okulares, 

kleiner. Bei einer gewissen, kritischen, der Verschiebung a = ak entsprechenden 
Stellung des Okulares wird d~ = 15' werden. Man findet: 

d 
ak = ~f- t, d' = 15,1 + ak 

a 1+ a (20) 

und erkennt, daB den Bedingungen d~ < 15', d~ = 15', d~ > 15' die Bedingungen 
a> ak, a = ak, a < ak entsprechen. Was das Vorzeichen von ak anbetrifft, so 
erkennt man aus der Beziehung: 

(21) 

daB ak < 0, = 0 oder > 0 ist, je nachdem der Durchmesser 15' des Okular 
diopters >, = oder < d' genommen wird, wobei d' der Durchmesser der der 
Normalstellung des Okulares entsprechenden Austrittspupille ist. 

Scheinbare Flache und Lichtstarke des extrafokalen Bildes sind fiir die beiden 
Fane d~ < 15' und d~:> 15' durch die Ausdriicke bestimmt: 

(22) 

Durch Division erhaIt man fiir die Leuchtdichte des extrafokalen Bildes den fiir 
beliebige Werte der Okularverschiebung a giiltigen Ausdruck: 

l L '2' ,rr, = F = sm 1 xx # . (23) 
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Die Ausdrucke fiir Fund damit der Ausdruck fiir l besitzen nur dann strenge 

Giiltigkeit, wenn p so klein ist, daB ~ = tg ~ gesetzt werden dar£. Nun kann 

aber der Winkel {)(., und folglich auch der Winkel p, unbegrenzt wachsen. 1m FaIle p 
groB ist, berechne man die Leuchtdichte fiir einen sehr kleinen Innenkreis des 
extrafokalen Bildes vom Durchmesser Ql Q2. In den Ausdriicken fiir Fund L 

tritt dann der Faktor (g: g:r hinzu, wahrend der Ausdruck fiir l ungeiindert 

bleibt. Man erkennt so, daBder Ausdruck (23) strenge Gultigkeit fiir das Zentrum 
des extrafokalen Bildes besitzt. 

LaBt man einen kleinen konstanten Ausschnitt aus dem reellen Bilde, dessen 
scheinbarer Abstand vom Zentrum des Bildes gleich ,),/2 ist, vom Zentrum des 
Bildes zum Rande hin wandern, so andert sich die scheinbare Flache des Aus
schnittes proportional cos3(,),/2). Hieraus geht hervor, daB die Leuchtdichte des 
extrafokalen Bildes im Winkelabstand ,),/2 vom Zentrum gleich l sec3 (')' /2} ist. 
Der Faktor sec3 (,),/2} wachst sehr langsam und erreicht z. B. fiir ,),/2 = 5° erst 
den geringen Betrag1 ,012. . 

Fiir ein auf G (vgl. Abb. 8) akkommodierendes Auge lautet der Ausdruck 
fur die Leuchtdichte des extrafokalen Bildes abweichend von (23): 

(24) 

worin a der Abstand der Gesichtsfeldebene vom Objektivfokus, also die der Be
obachtung unmittelbar zugangliche Okularverschiebung ist. Der Korrektions-

faktor (, ~ ! ~ v r bleibt stets sehi: klein. 
Das extrafokale Bild, mit bloBemAuge betrachtet. Das vomAugeA 

aus der Entfernung t' (Abb.11) betrachtete reelle extrafokale Bild QI Qs wird voll-
o a standig oder auf einen 

--- ,A Innenkreis reduziertge-
122 sehen, je nachdem der 

------------------ Mittelpunkt A der Pu-
--- b cr pille sich innerhalb oder 

-------------------

--- 01 

Abb. 11. Extrafokales Bild Ql Q2 eines Fixsternes, ohne Okular 
betrachtet. 

auBerhalb des Abschnit
tes At A2 der optischen 
Achse befindet. Die 
scheinbare Flache des 
Bildes kann nicht, wie 
bei der Beobachtung mit 

Okular, unbegrenzt wachsen, sondern erreicht bei 
ihren Maximalwert, namlich: 

der Stellung Al des Auges 

F' = _3&_ (~ ~)2 
4 sin2 1' , + t' . 

Will man die Leuchtdichte im Zentrum des Bildes berechnen, so hat man fur 
einen kleinen Innenkreis mit dem Durchmesser q bei jeder beliebigen Stellung 
des Auges auf der optischen Achse: 

und hieraus, bis auf das Fehlen des Faktors x', mit (23) ubereinstimmend: 

l' = sin2 1' x rt;2 J. 
a (25) 
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Bei einer von G. GEHLHOFF und H. SCHERING angegebenen photometrischen 
Methode! wird der . Mittelpunkt der Pupille in den Brennpunkt F des Objektives 
gebracht. Man hat dann in (25) f' = a zu setzen und erhalt: 

(26) 

Abstand a des Bildes yom Fokus und Sehweite f' sind also aus der Formel ver
schwunden. Das Auge sieht bei jeder Akkommodation einen Kreis von der 
scheinbaren FHiche der Objektivoffnung in einer Leuchtdichte leuchten, die dem 
Quadrat der Brennweite und der Intensitat ] des Fixsternes proportional ist. 

Streng genommen ist die Leuchtdichte nicht in allen Zonen des Bildes die 
gleiche, sondern - bei gleichmaBiger Durchlassigkeit des Objektives - propor
tional sec3 (')1/2). Dieser Faktor erreicht am Rande des Bildes seinen Hochstwert, 
der aber, selbst wenn man das Offnungsverhaltnis d: t gleich 1: 10, also relativ 
hoch annimmt, nur 1,004 betragt (')1/2 = 2°,9). 

EinfluB der Abbildungsfehler. Die Ausdriicke (23) bzw. (25) geben 
die Leuchtdichte des extrafokalen Bildes bei idealer Abbildung. Wie wirken nun 
Beugung, Aberration, ungleichmaBige Durchlassigkeit des Objektives auf das 
Bild und seine Leuchtdichte ein? Das extrafokale Beugungsbild eines Fixsternes 
besteht ahnlich dem fokalen Beugungsbilde aus abwechselnd dunklen und hellen 
Ringen, deren Leuchtdichte auBerhalb der Grenze des geometrischen Bildes schnell 
auf nahezu Null herabsinkt. Symmetrisch zur Fokalebene liegende Beugungs
bilder haben gleiche Struktur. Mit zunehmendem Abstand des Bildes yom Brenn
punkt nimmt die Leuchtdichte im Innern des Bildes an GleichmaBigkeit zu, 
wahrend am Rande stets mehrere Beugungsringe auftreten. 

Das Vorhandensein spharischer Aberration macht sich dadurch bemerkbar, 
daB einzelne Zonen des extrafokalen Beugungsbildes verstarkt, andere ab
geschwacht erscheinen und daB diese Erscheinungen fiir das zur Brennebene 
symmetrisch liegende Bild im umgekehrten Sinne auftreten. Auch eine ungleiche 
Durchlassigkeit der verschiedenen Zonen des Objektives kann Unterschiede in der 
Leuchtdichte der entsprechenden Zonen des Bildes hervorrufen, doch sind jetzt 
die Erscheinungen zu beiden Seiten der Brennebene die gleichen. Bei der Messung 
extrafokaler Leuchtdichten laSt sich der EinfluB der genannten Anomalien der 
Bildstruktur dadurch herabdriicken, daB man 1. nur geniigend weit yom Brenn
punkt entfernte Bilder vergleicht, 2. stets nur auf die Mitte des Bildes einstellt 
und 3., wenn moglich, Parallelmessungen in den beiden zur Brennebene sym
metrisch liegenden Bildern ausfiihrt. 

Die chromatische Aberration bewirkt, daB die monochromatischen Bilder, 
die in gleichem Abstand zu beiden Seiten der mittleren Fokalebene liegen, um 
so verschiedenere Durchmesser haben, je weiter der monochromatische Fokus 
Yom mittleren absteht. Man eliminiert den Fehler wieder dadurch, daB man stets 
beide zur mittleren Brennebene symmetrisch liegende Bilder beobachtet. Der 
EinfluB einer etwa vorhandenen selektiven Durchlassigkeit des Objektives laBt 
sich natiirlich nicht fortschaffen. 

Wahrend die Abbildungsfehler des Okulares stets vernachlassigt werden 
konnen, konnen die des Auges in Betracht kommen. Werden die Leuchtdichten 
von zwei in verschiedenen Abstanden a yom Fokus liegenden Bildern miteinander 
verglichen, so entsprechen gleichen scheinbaren Flachen, d. h. gleichen gereizten 
N etzhautbezirken ungleiche Querschnitte der ins Auge fallenden Strahlenbiindel. 
Die Abbildungsfehler sowie die Durchlassigkeitsanomalien des Auges konnen also 
Von EinfluB sein. 

1 Siehe unten Ziff. 38, d. 
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Der schadliche EinfluB der unregelmaBigen Struktur des extrafokalen Bildes 
wird ubrigens bis zu einem gewissen Grade dadurch gemildert, daB das durch die 
Unruhe der Luft verursachte Wallen und Flackern des Bildes in der Regel aIle 
feineren Einzelheiten mehr oder weniger zu verwischen pflegt. Andererseits 
wird durch die Unruhe des Bildes natiirlich der Vergleich erschwert. 

22. Der Himmelsgrund und seine Abbildung. Man kann sich die Licht
strahlung (bzw. die Flachenintensitat j) des Himmelsgrundes aus drei Teilen zu
sammengesetzt denken, namlich erstens aus der in der Atmosphare diffus ge
streuten Strahlung der samtlichen Gestirne (jd), zweitens aus einer Lichtstrahlung 
(jp), deren Herkunft noch ungeklart ist und die nach L. YNTEMA1 vielleicht als 
ein permanentes Polarlicht zu betrachten ist, und drittens aus der von der Atmo
sphare regelmaBig durchgelassenen Strahlung der einzeln nicht mehr erkenn
baren Sterne (j,). Man kann also fUr die Flachenintensitat des Himmelsgrundes 

ansetzen: j=jd+jp+j,. (27) 

ja hat am Ort jedes hellen Gestirnes - z. B. des Mondes - ein lokales, sehr 
flach verlaufendes Maximum. In besonderen Fallen - z. B. bei der Messung 
der Flachenintensitat des aschgrauen Mondlichtes - muB auf den Abfall von jd 
in der Umgebung des betreffenden Gestirnes Rucksicht genommen werden 2. 

1'p ist von Hohe und Azimut der betrachteten Himmelsgegend abhangig. jT ist 
im Verhaltnis zu ja + jp stets sehr klein und verringert sich zudem mit zunehmen
der Lichtstarke des benutzten Fernrohres. 

Fur eine in MeereshOhe gelegene Station findet YNTEMA die Flachenintensitat 
j des Himmelsgrundes - d. h. die von (1°)2 scheinbarer Flache des Himmels 
auf (1 mm) 2 geworfene Strahlungsmenge multipliziert mit dem fovealen Empfind
lichkeitskoeffizienten K - am Pol der MilchstraBe gleich der Intensitat eines 
Sternes der GroBe 3M 3. 

Bei der Ableitung der Leuchtdichte l' des durch das Okular des Refraktors 
betrachteten Himmelsgrundes werde sogleich der allgemeine Fall ins Auge gefaBt, 
daB das Okular urn die Strecke a gegen das Objektiv verschoben ist. Ql Q2 (Abb. 12) 

.--------_____ Ez O2 

------:....-:--:..-;:.. 
£1 01 

Abb.12. Extrafokale Abbildung des Himmelsgrundes. 

sei das - aus dem Gesichtsfeld herausgeblendete - reelle Bild eines kleinen 
kreisformigen Himmelsareales. Die Leuchtdichte des yom Auge A betrachteten 
extrafokalen Bildes P1P~ ist im Innern konstant = 1', fallt aber in der Randzone 
nach auBen hin gleichmaBig abo Man erkennt leicht, daB ein fiktives, yom Kreise 
PIP2 umgrenztes Bild, auf das man die gesamte Lichtstarke des wahren Bildes 
P1P~ gleichmaBig verteilt, gleichfalls die Leuchtdichte l' haben muB. Werden 
scheinbare Flache und Flachenintensitat des kleinen Himmelsareales mit F 

1 On the Brightness of the Sky and Total Amount of Starlight. Groningen Publ 
Nr.22 (1909). 

2 Vgl. Handb. der Astrophysik II, erste HaUte, S. 92. 
3 Vgl. J. DUFAY, Recherches sur la lumiere du ciel nocturne, S.10. (1928.) 
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und i bezeichnet, so berechnen sich scheinbare Flache P' und Gesamtlichtstarke 
L' des fiktiven Bildes PIPS aus den Forme1n: 

P' = p(~)2 I P' = p(!:...)S I 
da d' < II d~ d' ::> ll. 

L ' ,3ld2·p a-' L' ,3l ds .p (fJ')2. a-
= uU"4 1 = uU"4 1 d~ 

Die Leuchtdichte l' im Innern des extrafokalen Bildes P~ P2 wird also: 

1, ,3ldl2· 
= uU"4 a 1 d~ < ~', l' , 3l ~'s . =uu"4 1 (28) 

Letztere Ausdriicke gehen fiir a = 0 in die Ausdriicke (7) Ziff. 19 iiber, stellen 
also eine Verallgemeinerung dieser letzteren dar. Es gilt der Satz: "Die Leucht
dichte des - sei es fokalen, sei es extrafokalen - Bildes des Himmelsgrundes 
ist der nicht abgeblendeten Flache der Austrittspupille proportional." 

Auf Grund der Beziehung (20) lassen sich die Ausdriicke (28) auch schreiben: 

l' _ ' 3l S's (I + ak)2 . -uu -u -- 1 
4 1 + a 

l' , 3l ~'2· =uu"4 1 (29) 

Hiernach ist die Leuchtdichte des Himmelsgrundes fiir den Fall a > ak dem Qua
drat des Abstandes t + a der Gesichtsfeldebene von der zweiten Hauptebene des 
Objektives umgekehrt proportional. Dieses Gesetz hat C. A. STEINHEIL1 auf 
einem wesentlich abweichenden Wege abgeleitet und durch Vergleich der ge
messenen und der berechneten Leuchtdichten des Himmelsgrundes verifiziert. 

Der Fall, daB das yom Objektiv entworfene extrafokale Bild des Himmels
grundes ohne Okular betrachtet wird, solI nur fiir diejenige spezielle Stellung des 
Auges behandelt werden, bei der der Mittelpunkt der Pupille mit dem Fokus des 
Objektives zusammenfallt (vgl. Abb.11). Akkommodiert das Auge auf die Haupt
ebene 010S' so entsteht auf der Netzhaut ein Bild Von 010S' und der Beobachter 
sieht das Objektiv erleuchtet. 

Scheinbare Flache P und Gesamtintensitat ] des kleinen Himmelsareales, 
dessen reelles Bild mit der Pupille des Auges zusammenfallt, sind durch die 
Formeln bestimmt: 

3l 3l fJ2 
P= -1X2 =----

4 4sin2 1' f ' (30} 

Urn die scheinbare Leuchtdichte l' im Zentrum des Objektives zu berechnen, 

denken wir uns dieses auf die kleine Offnung B = : bS abgeblendet. Scheinbare 

Flache F' und Lichtstarke L' dieser kleinen Offnung sind dann: 

Mithin: 

p, ___ 3l_~ 
- 4sin2 1' 12 , (31) 

(32) 

In diesem Ausdruck, der eine Verallgemeinerung des gleichlautenden Aus
druckes (26) darstellt, kann ] ganz allgemein als Summe der Intensitaten samt
licher in der Pupille sich abbildender Objekte aufgefaBt werden. 

Setzt man schlieBlich fiir ] den Ausdruck (30) ein, so folgt: 

l' - !!..- S2· - u 4 u 1· 

1 Elemente, S.73, 88, 129; siehe auch unten Ziff. 37, IX. 

(33) 
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Die Leuchtdichte im Zentrum des Objektives ist also gleich dem Produkt aus 

dem DurchHissigkeitsfaktor " und der Leuchtdichte : b2 j des direkt betrachteten 

Himmels. Stellt man sich das Objektiv als selbstleuchtend vor, so kann man auch 
sagen: Das auf den Himmelsgrund gerichtete Objektiv leuchtet mit der Flachen
intensitat "j. 

Fugt man auf der rechten Seite des Ausdruckes (33) den Faktor sec3 (y/2) 
hinzu, so erhiilt man die Leuchtdichte im scheinbaren Abstand y/2 yom Zentrum 
des Objektives. Ruckt man namlich den kleinen Objektivausschnitt B zum 
Rande hin, so tritt in den Gleichungen (31) in dem Ausdruck fUr F' der Faktor 
cos3 (y/2) hinzu, wahrend L' ungeandert bleibt. 

Der Ausdruck (33) fUr I' behalt seine Gultigkeit, wenn das Auge nicht auf 
die Entfernung I des Objektives, sondern auf die kurzere Entfernung f' akkommo-

diert. Der kleine Ausschnitt B = : b2 des Objektives erscheint dann zwar un

scharf begrenzt, doch bleiben die Ausdrucke (31) fur F' und L' ungeandert. 

d) Uberblick iiber die Methoden der Helligkeitsmessung. 
Lichtschwachungsmethoden. Vergleichsvorrichtungen. 
23. Kennzeichnung und Einteilung der photometrischen Methoden und 

Apparate. Eine photometrische Messung besteht im Prinzip darin, die Strahlungs
starke des einen von zwei dem Auge sich darbietenden leuchtenden Punkten oder 
Feldern bzw. die Strahlungsstarken beider Objekte mittels eines optischen Ver
fahrens meBbar abzuandern, bis letztere dem Auge gleich hell erscheinen. In der 
Regel werden dem Auge nicht die Lichtquellen selbst, sondern fokale oder extra
fokale Bilder derselben, bisweilen auch von den Lichtquellen beleuchtete Flachen 
dargeboten. 

FaBt man eine Klassifikation der photometrischen Methoden ins Auge, so 
hat man zunachst zwischen den Ausloschungs- und den Gleichheits
metho den und entsprechend zwischen A uslosch ungs- und G leichh ei ts
ph 0 tom et er n zu unterscheiden. Bei jenen werden Objekt und Vergleichsobjekt 
unabhangig voneinander abgeschwacht, bis die Empfindungsschwelle erreicht 
ist, bei diesen wird das hellere Objekt relativ zum schwacheren abgeschwacht, 
bis beide Objekte gleich hell erscheinen. 

Einen weiteren Gesichtspunkt fUr die Einteilung der Methoden liefert die 
s c he i n bar e G est a It, in der die zu vergleichenden Obj ekte dem Auge sich 
darbieten. Je nachdem letztere als Punkte oder als Flachen erscheinen, spricht 
man von punktphotometrischen oder von flach enph otometrischen 
Met hod e n und unterscheidet dementsprechend zwischen Pun k t - und 
Fliichenphotometern. MaBgebend fUr diese Unterscheidung sind ubrigens 
nicht die scheinbaren Flachen der zolestischen Objekte selbst, sondern die ihrer 
Bilder. Man kann namlich sehr wohl Fixsterne, also leuchtende Punkte, nach 
flachenphotometrischen Methoden und andererseits Sonne und Mond, also leuch
tende Flachen, nach punktphotometrischen Methoden messen, wozu nur erforder
lich ist, die Fixsterne extrafokal als Flachen, Sonne und Mond mit Hilfe von 
Verkleinerungssystemen als Punkte abzubilden. 

Als charakteristische Bestandteile eines Photometers, speziell 
eines Astrophotometers, sind anzusehen: 

1. das optische System zur Abbildung des Objektes, 
2. das optische System zur Abbildung des Vergleichsobjektes, 
3. die Abschwachungsvorrichtung (MeBvorrichtung), 
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4. die Vergleichsvorrichtung, d. h. die Vorrichtung, die den Vergleich der 
Bilder ermaglicht bzw. erleichtert, 

5. die kunstliche Lichtquelle. 
Nicht aIle Photometer enthalten diese flinf Teile. So besitzen die Aus16schungs

photometer in der Regel nur ein Abbildungssystem sowie die Abschwachungs
vorrichtung, wahrend die ubrigen Teile in Fortfall kommen. Zahlreiche Gleich
heitsphotometer entbehren der kunstlichen Lichtquelle. 

Schlechthin als "Photometer" bezeichnet man auch solche an sich unvoll
standige Apparate, die erst in Verbindung mit anderen Instrumenten oder Vor
richtungen - z. B. Fernrohr, kunstlicher Lichtquelle, Photometerbank usw. -
zu "vollstandigen Photometern" werden. Hierunter fallen insbesondere die 
zahlreichen Typen von "ansetzbaren Photometern", meist kleine Apparate, die 
sich an den Okulartubus jedes beliebigen Refraktors ansetzen lassen. 

Urn Wiederholungen zu vermeiden, werden im folgenden zunachst die wich
tigsten der zur Lichtschwachung dienenden Methoden, sodann die gebrauchlichen 
Vergleichsvorrichtungen im Zusammenhange besprochen. Es folgt dann die 
Behandlung der photometrischen Methoden, und zwar zunachst der Aus16schungs
dann der Gleichheitsmethoden. Die Gleichheitsphotometer werden unter Tren
nung von Punktphotometern (Ziff. 34 bis 36) und Flachenphotometern (Ziff.37 
bis 39) behandelt. 

Urn das Verstandnis der heute gebrauchlichen Methoden durch Aufzeigung 
der historischen Entwicklung zu vertiefen, sind auch zahlreiche altere, im 18. 
und 19. Jahrhundert konstruierte Photometer erwiihnt bzw. mehr oder weniger 
eingehend besprochen worden. Erganzende Angaben findet man in vielen Fallen in 
G. MULLERS 1897 erschienener "Photometrie der Gestirne". Bei der Besprechung 
der von MULLER noch nicht berucksichtigten neueren Photometertypen ist mag
lichste Vollstandigkeit erstrebt worden. 

24. Lichtschwachungsmethoden. Allgemeine Gesichtspunkte. Wird die 
Strahlungsstarke To bzw. Strahlungsdichte to eines vom Auge betrachteten 
Objektes durch Anwendung eines optischen Abschwachungsverfahrens auf 

T = ToA bzw. t = toA (1) 

herabgesetzt, so kannen die in diesen Gleichungen auftretenden Faktoren sinn
gemaB als "Abschwachungsfaktoren" bezeichnet werden. Wirkt die Vorrichtung 
neutral - d. h., schwacht sie aIle Wellenlangen in gleichem Verhaltnis ab - oder 
handelt es sich urn eine homogene Lichtstrahlung, so wird durch die Abschwachung 
die spektrale Zusammensetzung der Strahlung und damit auch der Empfindlich
keitskoeffizient K der Fovea nicht geandert. Lichtstarke L bzw. Leuchtdichte I 
des Objektes werden dann in gleichem Verhaltnis abgeschwacht wie Strahlungs
starke T bzw. Strahlungsdichte t, und es gelten demgemaB die Beziehungen: 

L = LoA, I = loA, 
H = Ho - 2M ,S log A, h = ho - 2m,S log A. 

(2) 

Der Betrag - 2,5 log A, urn den die theoretischen HeIligkeiten Ho bzw. ho 
abgeandert werden, werde als "Abschwachung in GraBen" bezeichnet. 

Wird dem allgemeinsten Fall entsprechend eine zusammengesetzte Licht
strahlung mittels eines selektiv wirkenden Verfahrens abgeschwacht, so gelten, 
wenn die Abschwachungsfaktoren der homogenen Komponenten der Strahlung 
mit A.l. bezeichnet werden, die Beziehungen: 

0,8 

To ~ (TAd)" 
v 

0,4 

0,8 

T = f T.l.A.l.d)' = ToA 
0,4 
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oder, wenn wir zu Lichtstarken ubergehen 1: 
0,8 0,8 

LO = f T;.K;. d)." L = f T;.A;.K2 dl = LOA'. 
0,4 0,4 

Der Abschwachungsfaktor A I der Lichtstarke ist im allgemeinen von dem der 
Strahlungsstarke A verschieden. Nur wenn alle A;. einander gleich sind, also 
die Abschwachungsvorrichtung neutral wirkt, wird A' = A = A2. 

Die in der Astrophotometrie vorzugsweise zur Anwendung kommenden 
Prinzipien der meBbaren Lichtschwachung sind folgende: 

1. Anderung des Abstandes zwischen Lichtquelle und Auffangflache, 
2. Abblendung 01:) der leuchtenden Flache, /3) der Auffangflache, 
3. Intermittierende Verdeckung der Lichtquelle (Prinzip des rotierenden 

Sektors), 
4. Durchgang des Lichtes durch ein absorbierendes Medium, 
5. Durchgang der polarisierten Lichtstrahlung durch einen Analysator. 
Die auf diesen Prinzipien beruhenden Abschwachungsmethoden werden in 

Zif£. 25 bis 29 behandelt. 
Der einer bestimmtenEinstellung des Abschwachungsapparates entsprechende 

Abschwiichungsfaktor A ist mit einem Parameter p, dessen Wert an der Skala 
des Apparates abgelesen wird - gewohnIich der Li.nge einer Verschiebungs
strecke oder der GroBe eines Drehungswinkels -, durch eine mehr oder weniger 
einfache Beziehung verknupft, die als "empirisches Abschwachungsgesetz" be
zeichnet werden kann. Dieses empirische Gesetz wird von dem unter idealen 
Bedingungen geItenden, durch eine einfache Formel darstellbaren "theoretischen 
Abschwachungsgesetz" stets bis zu einem gewissen Grade abweichen. Die
jenigen Methoden, bei deren praktischer Anwendung die Abweichungen des 
empirischen Gesetzes von dem theoretischen im allgemeinen vernachlassigt 
werden konnen, bezeichnet man als "N ormalmethoden". Hierunter fallen ins
besondere die oben unter 1, 2 ex), 3 und 5 angefUhrten Methoden. Hingegen laBt 
sich bei Anwendung der Methoden 2/3) und 4 eine hinreichende Dbereinstimmung 
des empirischen Gesetzes mit dem theoretischen in den meisten Fallen nicht er
reichen. Auch wirken diese Methoden meist nicht genugend neutral. Die auf 
ihrer Anwendung beruhenden Abschwachungsapparate bedurfen daher stets der 
Eichung. 

Die Eichung geschieht durch photometrische Messung von Objekten von 
bekannter Lichtstarke. Bringt man namlich die Lichtstarke eines erst en Objektes 
mittels der Abschwachungsvorrichtung auf die eines zweiten, so ist der der Ab
lesung p entsprechende empirische Abschwachungsfaktor A unmittelbar durch 
das VerhaItnis der ursprunglichen Lichtstarken gegeben. Trotz der Notwendig
keit der Eichung konnen gewisse Methoden, z. B. die Abschwachung durch den 
MeBkeil, in der Praxis groBe Vorteile bieten. 

Die Eichung wird zweckmaBig unter moglichst getreuer InnehaItung der 
Bedingungen vorgenommen, unter denen die photometrischen Messungen statt
finden. Das Photometer bleibt also am besten in situ, und die Eichung geschieht 
durch Beobachtung einer Sequenz von Normalsternen, fUr die einwandfreie 
photometrische GroBen und, wenn moglich, auch Spektren bzw. Farbenindizes 
vorliegen. Solche Sequenzen stehen an zahlreichen Stellen des Himmels, z. B. 
an den beiden Polen und in den Plejaden, zur Verfugung. Zur Kontrolle der 
Eichwerte sind auch Messungen an kunstIichen Sternen erwunscht, deren Licht-

1 Vgl. Ziff. 17, Gleichung (66). 
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starke mittels einer Normalmethode - z. B. Polarisationsvorrichtung oder ro
tierender Sektor - meBbar geandert werden kann. 

Empfindlichkeit des Abschwachungsverfahrens. Zu einer prazisen 
Definition derselben gelangt man auf Grund der Gleichung: 

Ll(-2M,51ogA) = -1M,086A-I~; ilP, (4) 

welche sehr genahert die der Anderung il P der Einstellung bzw. Ablesung ent
sprechende Anderung der Abschwachung in GroBen gibt. Setzt man fur il P 
die kleinste an der Skala ablesbare Einheit oder den "Ablesefehler" ein (z. B. 
0,1 mm oder 0°,1), so gibt (4) den "Abschwachungsfehler", der im allgemeinen 
eine Funktion von P ist. Je kleiner dieser Fehler fUr eine bestimmte Ablesung p 
ist, urn so empfindlicher ist bei der betreffenden Einstellung die Abschwachungs
vorrichtung. Die Empfindlichkeit kann also als reziproker Wert des Ab
schwachungsfehlers il definiert werden. Fur den MeBkeil ist, wie wir unten sehen 
werden, il von p unabhiingig, also die Empfindlichkeit bei jeder Stellung des 
Keiles konstant. 

Urn moglichst fein einstellen zu konnen, gibt man den Sternphotometern 
im allgemeinen eine hohe Empfindlichkeit. Man kann dann kleine Drehungen 
der Triebschraube ausfUhren, ohne daB die HelIigkeit des Objektes sich merklich 
andert. In diesem FaIle liegt indessen stets die Gefahr vor, daB unmittelbar 
nacheinander ausgefuhrte Einstellungen, insofern sie teilweise nur gedachtnis
maBige Wiederholungen der eben von der Hand ausgefuhrten Bewegungen sind, 
nicht genugend unabhangig voneinander sind. Urn letzteren Dbelstand zu ver
meiden, hat A. DAN]ONI seinem "Katzenaugenphotometer" eine Abschwachungs
vorrichtung gegeben, die so wenig empfindlich ist, daB schon die kleinste Ver
stellung eine merkliche HeIligkeitsanderung hervorruft. Die Einstellungen sind 
dann zwar grober, dafur aber, insofern fur jede Einstellung wirklich das Urteil 
des Auges uber die Gleichheit der HelIigkeiten maBgebend ist, voneinander un
abhiingig. 

Bezeichnet man die Grenzen des Parameters p, innerhalb deren der Ab
schwachungsfehler ILl (-2M,5 10gA) I unterhalb OM,01 bleibt - bzw. die Grenzen, 
innerhalb deren p uberhaupt variieren kann, falls diese enger sind als jene -
mit PI und P2' die entsprechenden Abschwachungsfaktoren mit Al und A2, so 
wird durch die Differenz der Abschwachungen: 

1-2M,510gAI + 2M,5 10gA 2 1 . (5) 

der "Abschwachungsbereich oder MeBbereich des Photometers" definiert. 
25. Lichtschwachung durch Abstandsanderung. Je nachdem dem Auge 

ein von der Lichtquelle bestrahIter Schirm, die Lichtquelle selbst, ein durch einen 
Refraktor erzeugtes· fokales bzw. extrafokales Bild des Objektes oder schlieBlich 
ein von einer spiegelnden Kugel entworfenes Bild desselben dargeboten wird, 
findet das Entfernungsgesetz in wesentIich verschiedener Form Anwendung. 

IX) Abschwachung der Leuchtdichte eines von der Lichtquelle 
bestrahlten Schirmes. Eine wenig ausgedehnte Strahiungsquelle moge einen 
diffus reflektierenden bzw. diffus durchlassenden Schirm aus der Entfernung ro 
unter dem Einfallswinkel i bestrahlen. Die Lichtquelle lasse sich - etwa auf der 
Photometerbank - langs eines MaBstabes verschieben, ohne daB der EinfaIls
winkel i sich andert. 

Werden die den Entfernungen ro und r entsprechenden Bestrahlungsstarken 
des Schirmes mit Bo und B bezeichnet, so ist gemaB Ziff. 3 Gleichung (10) 

1 Vgl. Recherches, 5.43. (1928.) 
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der Abschwachungsfaktor A der Bestrahlungsstarke durch den Ausdruck ge-
geben: A = E: Eo = r-2: r02. 

A ist also dem Quadrat des Abstandes der Lichtquelle vom Schirm umgekehrt 
proportional. 

Wird der Schirm von ein und derselben Lichtquelle Q aUs einer fest en Rich
tung bestrahlt und unter Anwendung eines Diopters von einem fest en Punkte 
aus betrachtet, so ist, wie leicht zu beweisen1, die Leuchtdichte t des Schirmes 
seiner Bestrahlungsstarke E proportional. Die urspriingliche Leuchtdichte to 
wird also bei Anderung des Abstandes der Lichtquelle vom Schirm im Verhaltnis: 

A = t: to = r-2: r02 (6) 

abgeschwacht, wahrend die Flachenhelligkeit ho des Schirmes die Abschwachung: 

erfahrt. 
- 2ID,S 10gA = h - ho = + SID logr - SID logro (7) 

Dber die Empfindlichkeit des Verfahrens gibt der 
Llr LI (-2 111,5logA) = -2111,17 r 

Abschwachungsfehler: 

(8) 

AufschluB. Setzt man den Ablesefehler LI r = 1 mm, so muB r mindestens 
217 mm betragen, falls der Abschwachungsfehler L1 unterhalb OID,01 bleiben soll. 

fJ) Abschwachung der mit freiem Auge betrachteten Lichtquelle. 
An Stelle des Auffangschirmes tritt die Pupille des Auges. Urn den EinfluB 
der mit der Akkommodation einhergehenden Anderung der Pupille auszuschalten, 
werde ein Diopter gebraucht. 

Werden die den Entfernungen ro und r des Objektes vom Auge entsprechen
den scheinbaren Flachen bzw. Lichtstarken mit Fo und F bzw. mit Lo und L 
bezeichnet, so gelten gemaB Ziff.3 Gleichung (3) und (4) die Beziehungen: 

Der Abschwachungsfaktor der Lichtstarke sowie die Abschwachung der 
Helligkeit sind also durch die Formeln bestimmt: 

A = L: Lo = r-2: r02 -2M ,SlogA = H - Ho = +SMlogr - SMlogro , (9) 

wahrend die scheinbare Leuchtdichte bei der Anderung des Abstandes konstant 
bleibt: 1 _ 1 _ L _ Lo 

b - bO - F - Fo . (10) 

Das Abschwachungsgesetz lautet in Worten: Die Lichtstarke eines flachen
haften Objektes wird bei Anderung seines Abstandes vom Auge im Verhaltnis 
A = r-2: r02 abgeschwacht, wahrend die Leuchtdichte konstant bleibt. 

y) Abschwachung fokaler Bilder durch Wechsel des Okulares. 
Die unter IX) und fJ) dargelegten Methoden sind naturgemaB nur auf irdische (kiinst
liche) Lichtquellen anwendbar. Das Entfernungsgesetz laBt sich aber auch auf 
zolestische Objekte anwenden, falls man nicht diese Objekte selbst, sondern ihre 
durch Linsen oder durch Spiegel erzeugten Bilder ins Auge faBt. 

Der Fall, daB ein Fokalbild mit bloBem Auge aus der Entfernung r be
trachtet wird, ist dem unter fJ) behandelten Falle vollig analog. Die Formeln (9) 
und (10) behalten ihre Giiltigkeit. 

Wird das Fokalbild hingegen durch ein Okular betrachtet, so tritt an Stelle 
des Abstandes r des Bildes vom Auge nunmehr der Abstand I' des Bildes von der 
vorderen Hauptebene des Okulares, d. h., die Brennweite des letzteren, und der 

1 Siehe z. B. LIEBENTHAL, S. 157; vgl. auch unten Ziff. 39. 
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A.nderung des Abstandes entspricht der Wechsel des Okulares. Wahrend bei 
Verwendung einer unternormalen VergroBerung, bei der nur ein Teil des Strahlen
kegels vom Auge aufgenommen wird, die Abschwachung nach einem Gesetz er-:
folgt, das dem bei der direkten Betrachtung des Objektes oder Bildes geltenden 
vollig analog ist, nimmt bei Gebrauch eines iibernormal vergroBernden Okulares 
das Abschwachungsgesetz eine wesentlich abweichende Form an. Natiirlich ist 
die durch Wechsel des Okulares bewirkte Abschwachung stets diskontinuierlich. 

Werden.Lichtstarke und Leuchtdichte des durch das Normalokular (d' = b', 
t' = (0) betrachteten Objektes mit Lo und 10 bezeichnet, so entsprechen dem 
Vbergang zu einem unternormal vergroBernden Okular [vgl. Ziff.19, Gleichung (7)] 
die Lichtschwachimgsformeln: 

A=L:Lo=t'-2:to-2....:...V2:~, 1=10' t'>1o,V<Vo. (11) 

Andererseits gelten fiir den Dbergang zu einem iibernormal vergroBernden 
Okulare die Lichtschwachungsgesetze: . 

L=Lo, A=I:10=f'2:to2=V-2:Vo2, t'<to,V>Vo. (12) 
1m letzteren Faile wird also die Leuchtdichte direkt proportional dem Quadrat 
der Okularbrennweite abgeschwacht, wahrend die Lichtstarke konstant bleibt. 

Die Formeln (11) und (12) gelten nur genahert, denn sie beruhen u. a. auf 
der Voraussetzung, daB Objektiv und Auge gleichmaBig durchlassig seien, und 
ferner, daB aIle Okulare gleiches Durchlassigkeitsvermogen ,,' haben. 

b) Abschwachung der Leuchtdichten extrafokaler Bilder durch 
relative Verschiebung von Objektiv und Okular. Das Verdienst, diese 
Abschwachungsmethode in die Photometrie eingefiihrt zu haben, gebiihrt 
C. A. STEINHEILI. 

Fallen die Brennebenen Von Objektiv und Okular nicht zusammen, sondern 
sind sie um die Strecken ao bzw. a gegeneinander verschoben, so haben die diesen 
Stellungen entsprechenden extrafokalen Bilder eines Fixsternes nach Ziff. 21, 
Gleichung (20) die Leuchtdichten: 

10=sin21/""'t2t'2~, l=sin21/""'t2f'2~. (13) 
~ a 

Der relativen Verschiebung des Okulares gegen das Objektiv um die Strecke 
a-ao entspricht also der Abschwachungsfaktor der Leuchtdichte bzw. die Ab
schwachung der Flachenhelligkeit in GroBen: 

A = I: lo = a-2: ao2, -2m,51ogA = h - ho = + sm loga - sm logao• (14) 

DaB die Abschwachung des Extrafokalbildes durch Verschiebung des Oku
lares als Abschwachung durch Abstandsanderung analog dem oben unter IX) 
behandelten Faile [vgl. Gleichung (6) und (7)J aufgefaBt werden kann, ist un
mittelbar einleuchtend, wenn man das Fokalbild des Fixsternes als punktformige 
Strahlungsquelle, die Ebene des extrafokalen Bildes als Auffangschirm betrachtet. 
Die Bestrahlungsstarke in der Ebene des Bildes und folglich die Leuchtdichte 
des letzteren sind dem Quadrat des Abstandes a, unter dem die Bestrahlung 
erfolgt, umgekehrt proportional. 

GemaB Gleichung (8) entspricht der Verschiebung Lla des Okulares die Ab-
schwachungsanderung: Aa 

LI (-2m,SlogA) = -2m,17 -. 
a 

Wird also der Ablesefehler LI a = 0,1 mm angenommen, so muB I a I mindestens 
22 mm betragen, fails der Abschwachungsfehler LI unterhalb om,01 bleiben soIl. 
Betragt andererseits die maximale Verschiebung des Okulares 220 mm, so um
faBt der Abschwachungsbereich (vgl. Ziff. 24, Ausdruck S) genau S GroBen. 

1 Elemente der Helligkeitsmessungen am Sternenhimmel. Miinchen 1836. 

Handbuch der Astrophysik. II. 37 
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Bei der praktischen Anwendung des Verfahrens hat man die Wahl, ob man 
die kritische Stellung des Okulares l negativ oder positiv (a" < 0 oder a" > 0) 
nehmen will. Hinsichtlich der scheinbaren Flache des Extrafokalbildes sowie 
der Helligkeit des Untergrundes haben beide FaIle ihre Vorteile und ihre Nach
teile. Aus der Beziehung: 

geht hervor, daB man bei gegebener Okularbrennweite f' den Durchmesser (j' 

des Okulardiopters (oder umgekehrt bei gegebenem Durchmesser 0' die Brenn
weite f') stets so wahlen kann, daB a,,11 einen vorgeschriebenen negativen oder 
positiven Wert erhalt. Benutzt man z. B. das Normalokular: 

I, d d' ak 5 T= =5mm, T=y-1, 

so hat man, um etwa die Werte a" = - 1/3 bzw. a" = +113 zu erhalten, (j' = 7,5 
bzw. (j' = 3,75 mm zu wahlen. 

Den Fallen a" < 0 und a" > 0 entsprechen folgende Ausdrucke fiir die 
Leuchtdichte 1, die scheinbare Flache Fund den scheinbaren Durchmesser fJ 
des extrafokalen Bildes sowie fUr die Leuchtdichte [" des Himmelsgrundes 2 : 

1=sin21'xx'/2t'2~ fJ=wljl 1 a,,<O 
1 J a>a 

- n -(I + a )2 -" 1 = XX' _(j'2j __ k d' < (j' 
4 f + a a 

fJ = w ~ f + a I a" > 0 
f 1 + ak a <: ak 

l- ,n S'2-=-= xx "4 u 1 d~ > (j' 

(15 ) 
F _ n ( d )2 ( a )2 

- 4sin2 1' T ,-

Hierin ist w der Offnungswinkel des Objektives, d. h. der Winkel, unter dem 
der Objektivdurchmesser d yom Brennpunkt F aus erscheint. Bei der Beobach
tung eines lichtschwachen Sternes wird man, um eine moglichst hohe Leucht
dichte 1 zu erzielen, die Verschiebung la I moglichst klein wahlen. Damit ist 
aber der Nachteil verbunden, daB auch fJ klein wird, und zwar ist fJ fUr einen 
gegebenen Wert von lal/t' im FaIle a,,<O merklich groBer als im FaIle a,,>O. 
Ersterer Fallliegt also bezuglich der scheinbaren Flache des Bildes, die nicht zu 
klein werden darf, gunstiger als der zweite Fall, hingegen ungunstiger hinsichtlich 
des Untergrundes, dessen Leuchtdichte sich bei der Verschiebung des Okulares 
andert, wahrend sie im zweiten FaIle konstant bleibt. 

Die Okularverschiebung a ergibt sich als Differenz der Skalenablesungen 1X 
und 1Xo bei verschobenem und bei normal stehendem Okular. Die Ablesung 1Xo 

muB also im allgemeinen bekannt sein, laBt sich aber in gewissen Fallen dadurch 
eliminieren, daB man das Okular in genau symmetrische Stellungen bringt. Steht 
z. B. ein Vergleichsobjekt von konstanter Leuchtdichte l' zur Verfugung, so kann 
man das extrafokale Bild sowohl bei eingeschobenem als bei herausgezogenem 
Okular auf gleiche Helligkeit mit jenem bringen. Sind 1XI und 1X2 die entsprechen
den Ablesungen der Skala, so ist: 

(Xz - (Xl 
a = 1Xo - 1XI = 1X2 - 1Xo = --2- ; 

es falIt also 1Xo heraus. Fur den Fall a" < 0 gilt diese Beziehung wegen der 
Veranderlichkeit der Leuchtdichte I des Himmelsgrundes freilich nur dann, 
wenn sich das Vergleichsobjekt auf den gleichen Untergrund projiziert wie der 
extrafokale Stern. . 

1 Siehe Ziff. 21. 2 Vgl. Ziff. 21, Gleichung (22) und (23); Ziff. 22, Gleichung (29). 
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Wegen des Einflusses von Beugung und Aberration, ungleichmaBiger Durch
lassigkeit des Objektives, unrichtiger Akkommodation des Auges l und anderer 
Fehlerquellen gilt das Abschwachungsgesetz (14) nur genahert. Es wird also 
selbst dann, wenn man die in Ziff. 21 gegebenen Beobachtungsregeln befolgt, 
eine Eichung der Vorrichtung erforderlich sein. C. A. STEIN HElL 2 findet fUr den 
von ihm benutzten kleinen Refraktor (d = 35, t = 360); H. J. GRAMATZKI3 fUr 
einen Reflektor (d = 150) das geometrische Abschwachungsgesetz (14) innerhalb 
zuHissiger Fehlergrenzen erfiillt. 

e) Abschwachung des durch eine spiegelnde Kugel erzeugten Bil
des. Das durch die spiegelnde Kugel K (Abb. 13) erzeugte virtuelle Bild FI der 

M~-,~--~~~----~------------~----~ 

Abb. 13. Abbildung des Lichtpunktes Q durch die spiegelnde Kugel K. 

relativ zur Entfernung PQ = l wenig ausgcdehnten Strahlungsquelle Q werde 
von A aus mit freiem Auge betrachtet. Dann sind scheinbare Lichtstarke L 
und scheinbare Flache F des Bildes durch die Ausdriicke gegeben: 

L = II] (~)2(~)2(1 + rcosi + rCOSi)-I(1 + rseci + rSeCi)-1 
e 0 I 2a 2a 21 , 2a 21 ' 

F = F (~)2(~)2(1 + ,,-cosi + rCOSi)-I(1 + rseci + rSeCi') -I. 
o 1 2a 2a 21 2a 21 

Hierin ist 
II die Pupillenweite bzw. die Offnung des Diopters, 

(16) 

(17) 

10 die scheinbare Intensitat } der aus dem Abstand to betrachteten Licht-
Fo die scheinbare Flache quelle, 
r 
t 
a 
i 

der Radius der Kugel, 
der Abstand der Lichtquelle} .. 
der Abstand der Pupille vom Punkte P der Kugeloberflache, 

der Einfalls- oder Reflexionswinkel, 
der Reflexionskoeffizient, d. h. das Verhaltnis der reflektierten zur auf
fallenden Strahlungsmenge. e ist eine Funktion des Einfallswinkels i. 

-----
1 Vgl. Ziff.21, Gleichung (24). 2 Elemente, S. 91; vgl. Ziff. 38. 
3 AN217, S.453 (1923); vgl. Ziff.38. 

37* 
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GemaB der Beziehung 
L IIJo -=e-F Fo 

Ziff.25. 

ist die mittlere Leuchtdichte des Bildes gleich der mittleren Leuchtdichte des 
Objektes, multipliziert mit e. 

Sind die Abstande a und 1, verglichen mit r, so groB, daB der Wert des 

Gliedes se~ i (: + ~) gegen 1 vernachlassigt werden kann, so nimmt der Aus

druck (16) die einfache Form an: 

L = eIIJo(l;y(;S. (18) 

Die relative Lichtstiirke des Bildes L: (II Jo) ist also dem Quadrat des Kugel
radius direkt, den Quadraten der Abstande 1 und a umgekehrt proportional 
und hangt vom Reflexionswinkel i nur indirekt ab, indem sich namlich der 
Reflexionskoeffizient e mit i andert. 

Beweis der Formel (16). Auf den Punkt P der Kugeloberflache falle 
ein von einer punktformigen Lichtquelle Q ausgehendes, unendlich dunnes Strah
lenbundel. Die beiden unbegrenzt benachbarten reflektierten Strahlen P A und 
P'B schneiden sich im Punkte F I , welcher auf der dem leuchtenden Punkte Q 
zugeordneten kaustischen Flache liegt. Andererseits schneiden sich alle Strahlen, 
die von den Punkten des durch P gehenden Parallelkreises reflektiert werden, 
in dem auf der Achse MQ liegenden Punkte F 2• Der Querschnitt [PRJ durch das 
auf [PP'] auffallende Bundel werde als quadratisch angenommen und habe den 
Flacheninhalt ,p. Der - wie sich zeigen wird, rechteckige - Querschnitt [AB] 
durch das reflektierte Bundel habe die Flache ,p'. 

Wird die auf P R2 = ,p auffallende Strahlungsmenge mit 5 bezeichnet, 
so ist die scheinbare Intensitat J der Lichtquelle Q fur den Punkt P durch 

J = Jo(~ot = S: 
und die scheinbare Intensitat ]' des Bildes fur den Punkt A durch 

gegeben. Es folgt also: 

J'- L _ SK 
- II - eifT 

~ = e J 0 (I; r ! . 
Wegen der Ahnlichkeit der Dreiecke FIPR und FlAB sowie der entsprechen

den, auf den Grundlinien F 2P und F2A normal zur Zeichnungsebene liegenden 
Dreiecke besteht die Beziehung: 

! = ;~~ . ;:~ = (1 + F~prl (1 + F:pr1
• 

Aus den Dreiecken F]PP' und F 2PM ergeben sich ferner die Proportionen: 

rdO(,: FIP = (di + dO(,): cosi, r: F 2 P = sin (i + 0(,): sino('. 

Formt man mit Hille der weiteren Beziehungen: 
sin(i-ex) r k di r. 

sini = MQ = onst., dex = 1 + TCos~, sin(i-ex) r 
sin ex = T 

urn, so erhiilt man: 
1 1 2 . 

F1P = T + r sec~ , 
1 1 + 2 . 

F 2 P = T r cos~ . 
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Es folgt also schlieBlich: 

W: W' = a- 2 (~seci + ~ + ~)-1(~ cosi + ~ + ~)-1. 
r a I r a I 

DaB Formel (16) nieht ausschlieBlich fUr ein punktformiges, sondern auch 
flir ein im Verhaltnis zu l wenig ausgedehntes Objekt gilt, beweist man leicht 
durch Integration uber die Flache des letzteren. 

Konstante Abschwachung eines zolestischen Objektes. Der Aus
druck (16) fur die Lichtstarke des Bildes vereinfacht sieh, wenn die Lichtquelle 
ein zolestisches Objekt mit der scheinbaren Lichtstarke IIJ ist. Man hat dann 

in (16) ~ = 0 zu setzen und erhalt: 

L = eIIJ(;S(1 + r ~O:irl(1 + r ~e~irl. (19) 

Man pflegt den Abstand a des Auges von der Kugel festzuhalten, also 
letztere nur zur konstanten Abschwachung des Gestirnes zu verwenden. 
Als Beispiel sei die Lichtstarke eines von einer in weitem Abstand befind-

lichen Kugel erzeugten Sonnenbildes berechnet. Wahlt man z. B. ;a = 10-4, 

so kann man in (19) die beiden Korrektionsfaktoren = 1 set zen und erhalt flir 
den Abschwachungsfaktor bzw. fiir die Abschwachung in GroBen die Werte: 

A = L: (II]) = e (;S = e 10- 8, -2M ,5logA = -2M ,5loge + 20M • (20) 

Die Gesamthelligkeit der Sonne wird also urn mehr als 20 GroBen, hingegen ihre 
Leuchtdichte ebenso wie die des umgebenden Himmelsgrundes nur im Verhaltnis 
e abgeschwacht. Der scheinbare Durchmesser der Sonne wird im Verhiiltnis 
1: 104, also von 30' auf 0",18 verkleinert, wahrend das Bild eines die Sonne 
umgebenden Himmelsareales von 20 0 Durchmesser unter einem Sehwinkel von 
rund 7" erscheint. Infolge ihrer weiten Entfernung vom Auge spiegelt die Kugel 
die ganze Sphiire wider, erscheint aber, da ihr scheinbarer Durchmesser nur 82" 
betragt, dem unbewaffneten Auge als leuchtender Punkt. 

Urn den EinfluB kleiner Abweichungen von der Kugelgestalt, d. h. un
gleicher Radien r sowie ungleichen Reflexionsvermogens e an verschiedenen Stellen 
der Kugeloberflache nach Moglichkeit zu eliminieren, empfiehlt es sich, das Bild 
des beobachteten Gestirnes nicht nur von ein und derselben, sondern abwechselnd 
von moglichst vielen verschiedenen Stellen der Oberflache reflektieren zU lassen. 

Abschwachung des Bildes einer kiinstlichen Lichtquelle durch 
Abstandsanderung. Das von dem fest en Punkt A aus gesehene Bild einer 
kiinstlichen Vergleichslichtquelle Q laBt sich dadurch meBbar abschwachen, daB 
man diese Lichtquelle auf dem Strahl PQ in meBbarem Betrage verschiebt. Wir 
wollen annehmen, daB der Kugelradius r so klein, die Abstande a und l so groB 
gewahlt seien, daB in dem Korrektionsfaktor des Ausdruckes (16) die Glieder 
zweiter und hoherer Ordnung vernachlassigt werden konnen. Dann wird die 
Lichtquelle Q (Lichtstarke Lo = IIJo fur den Abstand lo) durch die Reflexion 
an der Kugeloberflache in dem Verhaltnis abgeschwacht: 

( I )2 ( r )2 [ r . . (1 1 )] A = L: Lo = e --'f 2 a 1 - 2 (cos 2 + secz) a + T ' (21) 

worin i der Reflexionswinkel und e der demselben entsprechende Reflexions
koeffizient ist. 

26. Lichtschwachung durch Abblendung. Als Blende bezeichnet man 
einen mit einer oder mehreren Gffnungen versehenen lichtundurchHissigen 
Schirm. Mit der Blende verwandt ist das aus feinen Metalldrahten gewebte 
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Gitter, das, vor das Objektiv eines Aquatoreales oder eines Meridianfernrohres 
gesetzt, dazu dient, helle Sterne in konstantem Betrage abzuschwachen. 

Je nachdem aus der· Oberflache des Objektes ein Teilstiick herausgeblendet 
wird oder die von den Punkten des Objektes ausgehenden Strahlenbiindel ab
geblendet werden, ergeben sich zwei grundsatzlich verschiedene Methoden der 
Abblendung, von denen die erste auch als Methode der "Ausblendung" bezeich
net wird. 

~) Abschwachung der Lichtstarke eines flachenhaften Objektes 
durch Ausblendung. Bei dieser Methode handelt es sich in Analogie mit dem 
in Ziff. 25, fJ geschilderten Verfahren der Abstandsanderung, aber im Gegensatz 

Abb. 14. "Ausblen
dung" einer leuch

tenden Flache. 

zu den unten unter fJ), y), <5) darzulegenden eigentlichen 
Abblendungsmethoden urn eine Abschwachung der Licht
starke, wahrend die Leuchtdichte konstant bleibt. 

Das durch ein Diopter blickende Auge A (Abb. 14) 
moge eine gleichmaBig leuchtende Flache (z. B. den Him:" 
melsgrund) durch die Offnung der Blende Bl B2 betrachten. 
Zwischen der Lichtstarke L, der Leuchtdichte lund der 
scheinbaren Flache F des durch die Blende nicht V'er
deckten Teilstiickes HIH2 der leuchtenden Flache besteht 
nach Ziff.9, Gleichung (19) die Beziehung: 

L=lF. 

Angenommen nun, es wiirde an Stelle des Oberflachen
stiickes HIH2 der Blendenausschnitt BIB2 !nit der Leucht
dichte l leuchten, so wiirde sich das Aussehen des Ob

jektes in keiner Weise andern. Man bezeichnet demgemaB die Blendenoffnung 
BIB2 als eine "der leuchtenden Flache HIH2 aquivalente Leuchtflache". 

1st der Ausschnitt BIB2 ein Kreis !nit Durchmesser bo, und ist bo, verglichen 
mit dem Abstand r der Blende yom Auge, klein, so ist die Lichtstarke des leuch
tenden Kreises durch die Formel gegeben: 

L_l __ :n;_b~ 
- 4 sin2 1' y2 ' 

(22) 

und man kann L dadurch meBbar abschwachen, daB man den Durchmesser bo 
des Blendenausschnittes meBbar verkleinert. Das Abschwachungsgesetz 

A = L: Lo = b2 : b~, -2M ;510g A = H - Ho = - 5M log b + 5M log bo (23) 

besitzt bei gleichmaBiger Leuchtdichte der Flache HIH2 und geniigend weitem 
Abstand r strenge Giiltigkeit. 

Halt man iibrigens die Blendenoffnung bo fest und andert den Abstand r 
der Blende yom Auge, so wird das Objekt gemaB dem in Ziff. 25, fJ abgeleiteten 
Entfernungsgesetz abgeschwacht. 

C. A. STEINHEIL1 bedient sich des Verfahrens der Ausblendung, urn zwei 
kiinstliche Sterne von meBbar veranderlicher Lichtstarke herzustellen, mit deren 
Hille er sein Prismenphotometer eicht. Aus dem gleichmaBig leuchtenden 
Himmelsgrunde werden durch Kreisblenden von verschiedener Offnung zwei 
kleine Leuchtflachen herausgeblendet, deren Lichtstarkenverhaltnis sich nach 
(23) berechnen laBt. Diese Leuchtflachen werden durch Reflexion an zwei kleinen 
Stahlkugeln in Lichtpunkte verwandelt. Die auftretenden systematischen Fehler 
eliminiert STEINHEIL in vorbildlicher Weise durch Vertauschung der Blenden. 
Kugeln usw. 

1 Elemente. S. 51-64. 
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fJ) Abschwachung durch Abblendung des Objektives. Als einfach
ster Fall kann die Abblendung der Pupille durch ein vor das bloBe Auge gehal
tenes Diopter angesehen werden. Liehtstiirke und Leuchtdichte des Objektes, 
dessen scheinbare Flache ungeandert bleibt, werden in gleiehem VerhaItnis ab
geschwacht. Bei Anwendung eines Refraktors hat man verschiedene Moglich
keiten der Abblendung. Der fiir die Praxis wichtigste Fall ist die Abblendung 
der Eintrittspupille des Refraktors. Neben dieser Art der Abblendung kommt 
auch die Abblendung der Austrittspupille sowie die des Strahlenkegels zwischen 
Objektiv und Okular in Frage, Fane, die unter ,,) und c5) abgehandelt werden. 

Werden die Flacheninhalte der abgeblendeten und der vollen Objektiv
offnung mit B und Bo, die entsprechenden mittleren Durchlassigkeitskoeffi
zienten des Systems Refraktor-Auge mit x und Xo bezeiehnet, so gelten fiir 
die Abschwachung, sei es von Liehtstiirken, sei es von Leuchtdichten, die Formeln: 

A = (xB) : (xoBo), -2,5IogA = -2,5.(logx-Iog,,0) -2,5 (logB-IogBo). (24) 

Da die Durchlassigkeitskoeffizienten " und "0 in der Regel unbekannt sind, so 
verwendet man an Stelle dieser strengen Formeln gewohnlich die das "geome
trische Abschwachungsgesetz" darstellenden Naherungsformeln: 

A = B: Bo, -2,5 log A = -2,5 (log B -log Bo). (25) 

Schwacht man das Fokalbild eines Fixsternes durch Abblendung des Ob
jektives ab, so konnen bei Anwendung der geometrischen Formeln (25) nicht allein 
wegen der Vernachlassigung des Faktors x/"o (der im allgemeinen nur wenig von 
1 verschieden sein wird), sondern vor allem auch infolge der durch die Abblendung 
verursachten Strukturanderung des Beugungsbildes systematische Fehler ent
stehen. Die durch verschiedene Ausschnitte des Objektives erzeugten Bilder eines 
natiirlichen oder kiinstlichen Vergleiehssternes haben urn so groBere Beugungs
scheibchen, je kleiner die abbildende Offnung, je lichtschwacher also das Bild 
wird. Verwendet man nun diese verschieden gestalteten Beugungsscheibchen 
als Vergleichsobjekte fiir fokale Sternbilder, die durch eine konstante Offnung 
erzeugt sind, so miissen notwendig systematische Fehler entstenen, die als "Beu
gungsfehler" bezeiehnet werden konnen. Treibt man die Abblendung sehr weit, 
so kann es, wie bereits in Ziff. 20 des naheren gezeigt worden ist, sogar vor
kommen, daB lediglich das Zentralscheibchen als Bild des Sternes aufgefaBt 
wird, wahrend die in den Beugungsringen konzentrierte Strahlung fiir das Auge 
verloren geht. Noch ungiinstiger liegen diese VerhaItnisse, wenn die Abbildung 
in erheblichem Grade mit spharischer Aberration behaftet ist. Das Auge be
zieht dann die auBeren - etwa durch die Randteile des Objektives erzeugten -
Aberrationsringe nieht mehr in das Bild des Sternes mit ein, und es konnen in
folgedessen, wie unten an einigen Beispielen gezeigt werden wird, betrachtliche 
Abweichungen von der geometrischen Abschwachungsformel auftreten. 

Ein Photometer mit MeBblende bedarf also auf Grund des vorstehend Ge
sagten im allgemeinen der Eiehung. Diese ist stets in situ vorzunehmen, da ja 
der Betrag der Abschwachung in merkliehem Grade von der dem betreffenden ab
bildenden System eigentiimlichen Struktur der Bilder abhangt. Hat man iibrigens 
ein gut korrigiertes und gleichmaBig durchlassiges Objektiv zur Verfiigung, 
und treibt man die Abblendung nicht weiter als bis auf etwa 2fs des Durchmessers 
(entsprechend der Abschwachung + 2M ,Oi), so wird man auch bei Anwendung 
der geometrischen Formeln (25) keine wesentlichen Fehler zu befiirchten haben1. 

Die Ausdriicke (25) geben iibrigens, im FaIle es sieh urn die Abblendung 
eines gleiehmaBig dieht leuchtenden flachenhaften Objektes handelt, bei jeder 

1 Vgl. dazu die Bemerkungen von F. FLURY und A. DANJON, Bull Lyon 10, 5.159 (1928). 
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Beschaffenheit des abbildenden Systemes eine gute Naherung. Da namlich 
Beugung und Aberration auf die Leuchtdichte im Innern des Bildes keinen 
merkllchen EinfluB ausiiben, so ist letztere nach Ziff. 20, Gleichung (18) der mit" 
multiplizierten Blendenoffnung, d. h. "B, proportional, und es entsteht bei An
wendung der geometrischen Formeln (25) lediglich durch die Vernachlassigung 
des Faktors "/"0 ein geringer Fehler. 

Verschiedene Formen der Objektivblende. Nach der Figur des Blen
denausschnittes, die ein Vieleck, ein Kreis, ein Kreissektor bzw. eine aus mehreren 
Sektoren zusammengesetzte Figur, ein Kreissegment usw. sein kann, unterscheidet 
man Vielecks-, Kreis-, Sektor-, Segmentblenden u. a. m. 

Die am halifigsten angewandte Form der MeBblende mit geradlinig begrenz
tem Ausschnitt ist das sog. Katzenaugendiaphragma (Abb.1S) (auchAuBERT
. sche Blende genannt), dessen Erfin

dung W. J. S'GRAvESANDE (1688 bis 
1742) zugeschrieben wird. Zwei Platten 
mit gleich groBen quadratischen Aus
schnitten gleiten in Richtung von zwei 

Abb.15. Katzenaugendiaphragma (MttLLER, zusammenfaliendenDiagonalen so iiber-
Photometrie d. Gestirne, S. 170). einander hin, daB stets ein zum Mittel-

punkt des ObjektiV'es symmetrisch 
liegender quadratischer Ausschnitt frei bleibt. Die Lange der Diagonale des 
letzteren HiBt sich an einer Skala ablesen. 

Werden die Diagonalen eines beliebigen und des maximalen Ausschnittes 
mit b und bo bezeichnet, so lauten die geometrischen Abschwachungsformeln: 

-2M,S log A = - SM log b + SM log bo (26) 

Setzt man in der Empfindlichkeitsformel: 

LI (- 2M,S log A) = - 2M ,17 Llbb (27) 

den Ablesefehler LI b = 0,1 mm, so darf die Diagonale b nicht kleiner als 22 mm 
werden, falls der Abschwachungsfehler unterhalb oM,01 bleiben soli. 

Katzenaugendiaphragmen haben C. A. STEINHEIL1 , C. PULFRICH2, A. DAN
JON 3 U. a. beschrieben. 

A. DAN]ON bringt sein Diaphragma, dessen maximaler Ausschnitt eine Dia
gonale von 30 mm Lange hat, vor einem 7S mm-Objektiv an. Da die Zentral
zone des Objektives als gleichmaBig durchlassig, sowie als £rei von Zonenfehlern 
angesehen werden kann, so erfahrt'das Bild eines Fixsternes bei abnehmender 
Blendenoffnung nur infolge der Beugung eine Anderung seiner Struktur. N ach 
DAN]ON macht sich diese Anderung fiir Offnungen zwischen 30 und 8 bis 9 mm 
Diagonalenlange noch so wenig bemerkbar, daB die geometrische Abschwachungs
formel (26) innerhalb dieser Grenzen als giiltig angenommen werden darf. Hier
mit ist aber die Tatsache nicht recht' in Einklang zu bringen, daB das zentrale 
Beugungsscheibchen eines durch eine kreisformige Offnung von 30 bzw. 8 mm 
Durchmesser abgebildeten Fixsternes bei der von DAN]ON angewandten, etwa 
20fachen VergroBerung einen scheinbaren Radius von 1',S bzw. S',8 hat. 

Kreisblenden mit festem Ausschnitt sind sehr einfach herzustellen und 
finden zur konstanten Abschwachung der Gestirne ausgedehnte Anwendung. 

1 Elemente, S. 38; siehe Ziff. 37. iX. 

2 ZfInstrk45. S.37 (1925); siehe Ziff.37,iX. 
3 Recherches, S. 85; siehe Ziff. 34, t. 
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Eine kontinuierliche Abschwachung erzielt Irian durch Irisblenden1 . Eine 
solche von M. THURy 2 zu MeBzwecken konstruierte Blende ist in Abb. 16 dar
gestellt. Jede der 16 rechteckig geformten Lamellen greift mit einem Stift in 
den zugehorigen, nach Art einer Archime
dischen Spirale gekriimmten Einschnitt 
einer Metallscheibe ein. Wird die Scheibe 
gedreht, was sich von der Okularseite 
aus mittels eines Schliissels bewirken 
liiBt, so verschieben sich die Lamellen in 
ihrer L1ingsrichtung, und der Drehungs
winkel der Scheibe ist der linearen Ver
schiebung der Lamellen und folglich auch 
dem Durchmesser der freien Offnung 
proportional. An der mit dem Be
wegungsschliissel verbundenen Kreis
teilung kann der Durchmesser b unmittel
bar in Millimetern abgelesen werden. 

Sind b und d die Durchmesser der 
abgeblendeten und der freien Offnung 
des Objektives, so lauten die geometri- Abb.16. Irisblende von THURY (MULLER, 
schen Abschwachungsformeln: Photometrie d. Gestirne, S. 172). 

A=b 2 :d2 , -2M,5logA=-5Mlogb+5Mlogd. (28) 

Vergleichungen zwischen den nach dieser F ormel berechnetenAbschwachungs
faktoren A und den durch Eichung ermittelten Faktoren A I findet man u. a. 
bei W. CERASKI, G. MULLER und E. J. SPITTA. W. CERASKI 3 stellt flir ein Objektiv 
(d = 70), das durch 7 Kreisblenden (b = 50 bis 15) abgeblendet werden konnte, 
vollige Dbereinstimmung zwischen den A und den A I fest. Entsprechend findet 
G. MULLER 4 bei der Untersuchung eines Objektives (d = 135, t = 2160) nur 
geringfiigige Unterschiede zwischen den berechneten Faktoren A und den durch 
Eichung bestimmten A'. CERASKI sowie MULLER bestimmen den Helligkeits
unterschied (-2M ,S log A') zwischen den mit abgeblendeter bzw. mit voller Off
nung erzeugten Bildern des gleichen Sternes mit Hilfe des ZOLLNERschen Photo
meters. 1m Gegensatz zu den vorstehenden Ergebnissen findet E. J. SPITTA5 bei der 
Untersuchung von 6 verschiedenen Refraktoren zwischen 61/ 2 und 21/ 2 Zo11 Offnung 
gemaB der folgenden Zusammenstellung auffallend starke Unterschiede zwischen 
den berechneten und den durch Messung bestimmten Abschwachungswerten. 

d A=~ I d A=~ Refraktor d f b=z, 4 

I 
b=4' 16 

Nr (Zol1) (Zol1) -2M,S log A -2M,SlogA' I -2M,SlogA I -2M,SlogA' 

I 6,5 93 

I 
+ 1M,51 + 1AI,33 + 3M,01 

I 

+ 2!1{,93 
II 3,2 46 1 ,51 1 ,30 3 ,01 2 ,19 

III 2,6 42 1 ,51 1 ,04 3 ,01 2 ,67 
IV 2,8 41 

I 
1 ,51 ° ,81 3 ,01 3 ,00 

V 2,9 41 1 ,51 ° ,90 3 ,01 1 ,77 
VI 2,4 25 1 ,51 ° ,99 , 3 ,01 2 ,28 

Wie das starke Dberwiegen der berechneten Abschwachungswerte iiber die 
beobachteten erkennen laBt, tragen die Randzonen der Objektive durchweg be-

l Vgl. Z f Feinmech 36, Nr. 12 (1928). 
2 Archives des sciences phys et nat (Geneve) 51, S.209 (1874). 
3 Ann del'Obsde Moscou4, S.12 (1878); 5, S.114 (1879). 
4 Potsd Publ 3, S.237 (1883). 5 M N 52, S.48 (1891). 
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triichtlich weniger als ihrer Fliiche entsprechend zur Lichtstiirke des Bildes bei. 
Die Strahlenvereinigung scheint also (Objektiv I allenfalls ausgenommen) ziem
lich mangeIhaft gewesen zu sein. 

Die Anwendung von Sektorblenden hat bereits M. BOUGUERI unter 
Hinweis auf die groBen Vorziige dieses Abblendungsverfahrens empfohlen. Da 
die verschiedenen Sektoren eines guten Objektives hinsichtlich des Korrektions
zustandes sowie des mittleren DurchHissigkeitsvermogens als gleichwertig an
gesehen werden konnen, so ist die Lichtstiirke des abgeschwiichten Bildes dem 
FHi.cheninhalt der freien Sektoren proportional, d. h., es gilt, wenn die Summe der 
Winkel dieser Sektoren mit a bezeichnet wird, das Abschwiichungsgesetz: 

A = L: Lo = 1: 10 = a: 360, -2M,510gA = +6M,39 - 2M,510ga. (29) 

Setzt man in der zugehorigen Empfindlichkeitsformel: 

Ll(-2M,510gA) = _1M,086 Aa 
a (30) 

den Ablesefehler Lla = 0°,1, so erkennt man, daB die Winkelsumme mindestens 
11 ° betragen muB, falls der Abschwachungsfehler unterhalb OM,01 bleiben solI. 

Der sektorformigen bzw. aus mehreren Sektoren zusammengesetzten Off
nungsfigur des Refraktors entspricht ein sehr kompliziertes Beugungsbild2• Da 
sich mit abnehmender Offnung der Sektoren die Struktur desselben andert, so 
wird es sich, sofern man die geometrische Abschwachungsformel (29) anwenden 
will, im allgemeinen nicht empfehlen, die Abschwachung bis zu der durch die 
Empfindlichkeit gesetzten Grenze zu treiben. 

In ihrer einfachsten Form besteht die Sektorblende aus zwei mit sektor
fOrmigen Ausschnitten versehenen zentrierten Metallscheiben, von denen die eine 
gegen die andere drehbar ist. Besitzt jede Scheibe einen Ausschnitt von 180° 
bzw. zwei Ausschnitte von 90 ° bzw. drei Ausschnitte von 60 ° usf., so bleiben, wenn 
beide Scheib en sich decken, je 180° der Objektivoffnung frei. Dreht man nun die 
bewegliche Scheibe urn 180° bzw. 90° bzw. 60° nsf., so ist das Objektiv vollig 
abgeblendet. Die Winkelsumme der offenen Sektoren laBt sich an einer Kreis
teilung ablesen. - Will man den Nachteil, daB hochstens 180° der Objektiv
offnung frei bleiben, vermeiden, so laBt sich das nur mit Hilfe einer Blende er
reichen, die sich aus 3 oder 4 mit sehr wei ten Ausschnitten (Winkelsumme 240 ° 
oder 270°) versehenen Scheiben facherformig zusammensetzt. 

G. MULLER und P. KEMPF 3 haben bei der Bestimmung der Helligkeiten von 
96 Plejadensternen mit dem ZOLLNERschen Photometer Objektivblenden ange
wendet, die je zwei sektorformige Ausschnitte von n° Offnungswinkel besaBen, 

Abb. 17. Segmentblende. 

also das beobachtete Objekt urn den konstanten Betrag 
+ OM,995 abschwachten. 

Als Segmen tblende laJ3t sich schlieBlich eine recht
eckige Platte bezeichnen, die, in einer Schlittenfiihrung 
vor dem Objektiv hin und her gleitend, stets ein Segment 
desselben freilaBt. Wird mit b der zu der Blendenkante 
senkrecht stehende Durchmesser des freien Objektiv
segmentes, mit IX ein HiIfswinkel bezeichnet (Abb.17), 
so lautet die geometrische Abschwachungsformel: 

A =~ _sin()(. 
360 211:' 

. ()(. lib 
S1ll 4 = Vd' (31) 

1 Traite d'optique, S.36 (1760). 
H. BRUNS, Uber die 2 Vgl. z. B. K. STREHL, Theorie des Fernrohrs, S.82ff. (1894); 

Beugungsfigur des Heliometerobjektives. AN 104, S. 1 (1882). 
3 AN150, S.193 (1899). 
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die wegen der ungleichen mittleren DurchHissigkeit verschiedener Objektiv
segmente sowie wegen des Einflusses von Aberration und Beugung nur genaherte 
Giiltigkeit besitzt. 

y) Abblendung der Austrittspupille des Refraktors. Die Abblen
dung eines Teiles der Austrittspupille hat vollkommen die gleiche Wirkung wie 
die Abblendung des entsprechenden Teiles der Eintrittspupille. Okularblenden 
finden - wohl hauptsachlich wegen der Schwierigkeit, ihre engen Offnungen genau 
auszumessen - nur selten Anwendung. Sollen sie zur meB- d 02 
baren Abschwachung dienen, so ist eine photometrische 01r-_--"'--_--, 

Eichung, die moglichst in situ vorzunehmen ist, unerlaBlich. 
A. KUHL1 hat eine Diopterscheibe mit 20 kreisformigen 

Offnungen von 0,2 bis 3,0 mm Durchmesser, die durch 
Drehen der Scheibe einzeln vor das Okular gebracht wer
den konnten, zur meBbaren Abschwachung von Fixsternen 
benutzt. 

b) Abblendung des Strahlenkegels zwischen 
Objektiv und Okular. Der yom Objektiv 0 1 0 2 kom
mende Strahlenkegel (Abb.18) werde durch die Kreisblende 
Bl B2 abgeschirmt. Wird der Durchmesser der Blenden
Qffnung mit b, ihr Abstand yom Brennpunkt mit a be
zeichnet, so wird bei geometrischer Betrachtungsweise die 
Lichtstarke L (bzw. Leuchtdichte l) des Bildes in dem 
Verhaltnis abgeschwacht: 

F 

Abb.18. Abblendung 
des Strahlenkegels 
zwischen Objektiv 

und Brennpunkt. 

A - L . L - b2 . b2 _ (b 1\2 ~ 
- • 0 - • 0 - d) a2 ' a:j"2b:d. (32) 

GemaB dieser Formel hat man zur meBbaren Abschwachung des Bildes 
zwei Moglichkeiten. Entweder variiert man den Durchmesser b der Blende nach 
dem Irisprinzip, oder man halt b fest und verschiebt die Blende meBbar langs 
der optischen Achse. Eine auf dem letztgenannten Prinzip beruhende Ab
schwachungsvorrichtung hat A. HIRSCH 2 konstruiert und als Aus15schungs
photometer verwendet. Ruckt die Blende in die Stellung B~B; (a: j = b: d), so 
nimmt ihre Offnung den ganzen Strahlenkegel auf, und es findet eine Abschwa
chung des Bildes nicht mehr statt. 

Die geometrische Abschwachungsformel (32) hat wegen der Zonenfehler 
und DurchHissigkeitsanomalien des Objektives sowie wegen des Einflusses der 
Beugung nur genaherte Giiltigkeit. Bei aberrationsfreier Abbildung bleibt 
ubrigens das Beugungsbild ungeandert, wenn an Stelle des Strahlenkegels die 
Offnung des Objektives in entsprechendem Umfange abgeblendet wird. 

27. Lichtschwachung mittels des rotierenden Sektors. Der gewohnlich als 
"rotierender Sektor" bezeichnete Apparat (Abb. 19) besteht aus zwei konzen
trischen, wie bei der Sektorblende (vgl. Ziff. 26, fJ) ausgeschnittenen Kreisscheiben, 
die eng aneinander auf einer gemeinsamen Achse sitzen und urn dieselbe in schnelle 
Rotation versetzt werden konnen. Die Scheiben lassen sich gegeneinander ver
stellen, so daB man beliebig weite Ausschnitte mit Winkelsummen (J zwischen 
0° und 180° herstellen kann. Die Winkelsumme (J HiBt sich an einer auf der einen 
Scheibe angebrachten Teilung in Graden ablesen. Die Scheiben konnen entweder 
einen Ausschnitt von 180°, zwei Ausschnitte von 90°, drei Ausschnitte von 60° 
(wie in Abb. 19) usw. haben. Bei den neueren Sektorapparaten laBt sich die Ver
stellung der Scheiben sowie die Ablesung des Offnungswinkels wahrend der 
Rotation bewirken. 

1 Dissertation, S.34 (1909); AN 190, S.326 (1911). 2 Siehe unter Zifi. 32, IX. 
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Wird der rotierende Sektor in den Strahlengang einer auf das Auge wirkenden 
Lichtquelle eingeschaltet, also z. B. vor das bloBe Auge gehalten oder vor das 
Objektiv bzw. in die Fokalebene des abbildenden Refraktors gebracht, so ist bei 
langsamer Rotation des Sektors die Lichtquelle bzw. ihr Fokalbild abwechselnd 

Abb. 19. Rotierender Sektor 
(LIEBENTHAL, Prakt. Photo

metrie, S.207). 

sichtbar und unsichtbar. Steigert man die Ge
schwindigkeit allmahlich, so stellt sich die Empfin
dung des "Flimmerns" ein. Wird schlieBliGh eine 
sehr hohe Geschwindigkeit (etwa 20 bis 30 Um
drehungen in der Sekunde) erreicht, so hart das 
Flimmern auf, und es entsteht ein kontinuierlicher 
Lichteindruck, dessen Starke durch das TALBoTsche 
Gesetz bestimmt ist. Dieses Gesetz lautet in der 
Fassung, die ihm HELMHOLTZ 1 gegeben hat, folgen
dermaBen: "Wenn eine Stelle der Netzhaut von 
periodisch veranderlichem und regelmaBig in der
selben Weise wiederkehrendem Lichte getroffen 
wird, und die Dauer der Periode hinreichend kurz 
ist, so entsteht ein kontinuierlicher Lichteindruck, 
der dem gleich ist, welcher entstehen wiirde, wenn 

das wahrend einer jeden Periode eintreffende Licht gleichmaBig iiber die 
ganze Dauer der Periode verteilt wiirde." 

Auf Grund dieses Gesetzes ergeben sich, wenn mit Lo (lo) die urspriingliche, 
mit L (I) die abgeschwachte Lichtstarke (Leuchtdichte) des Objektes bezeichnet 
werden, fiir den Abschwachungsfaktor bzw. fiir die Abschwachung in GraBen 
die - iibrigens mit (29) genau iibereinstimmenden - Ausdriicke: 

A = L: Lo = I: 10 = a: 360, -2M ,SlogA = +6M ,39 - 2M ,Sloga. (33) 

GemaB der Empfindlichkeitsformel, Gleichung (30), muB bei einem Ablese
fehler von 0 0 ,1 die Winkelsumme a mindestens 11 0 betragen, falls der Ab
schwachungsfehler unterhalb OM,01 bleiben solI. 

Das TALBoTsche Gesetz bzw. das Abschwachungsgesetz (33) besitzen, wie 
zahlreiche experimentelle Priifungen 2 gezeigt haben, innerhalb beliebig eng ge
zogener Fehlergrenzen strenge Giiltigkeit. Als besondere Vorteile der Ab
schwachung durch den rotierenden Sektor sind hervorzuheben,· einmal daB die 
spektrale Zusammensetzung der Strahlung ungeandert bleibt, und ferner, daB 
der EinfluB der Beugung, solange die Offnung des Sektors nicht allzu klein ge
nommen wird, vallig unmerklich bleibt. 

Der rotierende Sektor bildet ein vorziigliches Mittel zur Herstellung kiinst
licher Sterne von genau definiertem Lichtstarkenverhaltnis und findet daher 
vielfach zum Zweck der Eichung von Sternphotometern Verwendung. Die aus
fiihrliche Beschreibung eines derartigen Apparates ("disc photometer") und seiner 
astrophotometrischen Anwendung findet man bei F. H. SEARES3. 

28. Lichtschwachnng mittels absorbierender Substanzen. Die in der 
Photometrie verwendeten absorbierenden Substanzen sind teils durchscheinende 
(bzw. halb durchscheinende) oder diffus durchlassige, teils durchsichtige oder 
regelmaBig durchHissige Substanzen. Beispiele durchscheinender, halbdurch
scheinender und durchsichtiger Substanzen bilden Milchglas, Mattglas und 
Rauchglas. 

1 Handbuch der physiolog. Optik 2, S.172. 
2 Vgl. z. B. O. LUMMER U. E. BRODHUN, Photometrische Untersuchungen. Z f Instrk 

16, S.299 (1896). 
3 Photometric Investigations. Laws Obs Bull 1, S. 91 (1905). 
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Platten von Milchglas oder Mattglas finden vielfach als Photometerschirme 
Verwendung. Von einer Lichtquelle durchleuchtet, verhalten sie sich wie Selbst
leuchter und geben wegen der gleichmaBigen Verteilung ihrer Leuchtdichte sehr 
geeignete Vergleichsobjekte abo 

Eine durchsichtige Substanz wird neutral durchlassig oder farblos genannt, 
wenn sie samtliche visuelle Strahlen in gleichem Verhaltnis hindurchlaBt, hlll
gegen selektiv durchlassig oder farbig, wenn sie gewisse Wellenlangen in starkerem 
MaBe hindurchlaBt als die ubrigen. Ein durchsichtiger Korper wird nach dem 
Grad seiner Durchsichtigkeit als hell oder dunkel und, wenn es sich um einen 
farblosen Korper handelt, auch als weiB oder grau bezeichnet. Selbst die besten 
von der Glastechnik hergestellten Glaser sind nur nahezu weiB oder grau. Das 
gilt insbesondere von den mehr oder weniger dunklen Rauchglasern. 

Den zu photometrischen Zwecken verwendeten durchsichtigen Substanzen 
gibt man fast ausschlieBlich die Form von Platten oder Keilen. Wahrend mit 
einer Platte stets nur eine konstante oder - bei Benutzung mehrerer Platten -
eine stufenweise fortschreitende Lichtschwachung erzielt werden kann, laBt sich 
mit Hille eines beweglichen Keiles eine stetig veranderliche Lichtschwachung 
hervorbringen. 

Berechnung der durch eine absorbierende Schicht hindurch
tretenden Strahlungsmenge. Ein von einer Lichtquelle ausgehendes Bundel 
paralleler Strahlen moge, bevor es auf die Pupille des Auges faUt, durch einen von 
glatten Flachen begrenzten durchsichtigen Korper hindurchtreten. Der Einfach
heit wegen werde vorausgesetzt, daB entweder die Lichtquelle homogenes Licht 
strahle oder der Korper neutral durchlassig sei. Dann behalt die Lichtstrahlung 
beim Durchgang durch den Korper ihre spektrale Zusammensetzung bei. Auf 
Grund der plausiblen Annahme, daB durch eine Schicht von bestimmter Dicke 
unabhangig von der Intensitat der eintretenden Strahlung stets der gleiche Bruch
teil der letzteren absorbiert wird, gelangt man zu folgendem Ansatz fur die relative 
Anderung der Strahlungsstarke bzw. Lichtstarke eines durch eine unendlich 
dunne Schicht hindurchtretenden Strahlenbundels: 

dT dL 
T = L = -O(,dz. (34) 

Hierin ist 0(, der Absorptionskoeffizient und dz die infinitesimale Dicke der ab
sorbierenden Schicht. Wird der durchsichtige Korper als vollig homogen ange
nommen, so ist 0(, eine Konstante, und die Differentialgleichung (34) wird inte
grabel. Fiihrt man die Integration aus, so erhalt man zur Bestimmung der 
Strahlungsstarke T bzw. der Lichtstarke L fUr das von einer Schicht der Dicke z 
hindurchgelassene Bundel die Gleichungen: 

IT - lTo = lL -lLo = -O(,z bzw. 
T L _____ e-C<z _ '[z 

To - Lo - -. (35) 

Der hindurchgelassene Bruchteil der Lichtstrahlung ist also eine Exponential
funktion der Schichtdicke z. Der "Transmissionskoeffizient" '[ = e-C< gibt den von 
einer Schicht der Dicke z = 1 mm hindurchgelassenen Bruchteil der Strahlung an. 

Berechnung der durch eine reflektierende Oberflache hindurch
tretenden Strahlung. Beim Durchtritt der Strahlung durch die Grenzflachen 
des durchsichtigen Korpers findet ein Strahlungsverlust durch Reflexion statt. 
Werden die von der Vorder- bzw. der Ruckflache des Korpers reflektierten Bruch
teile der Strahlung mit el und e2 bezeichnet, so wird die scheinbare Strahlungs
starke To (Lichtstarke Lo) der Lichtquelle beim Durchgang der Strahlung durch 
die Vorder- bzw. die Ruckflache des durchsichtigen Korpers in dem Verhaltnis 
reduziert: 

T: To = L : Lo = 1 - el , T: To = L : Lo = 1 - e2 . (36) 
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Berechnung des Abschwachungsfaktors bzw. der Abschwachung 
in GroBen. Auf Grund der Formeln (35) und (36) laBt sich das VerhaItnis der 
Lichtstarke L eines durch den durchsiehtigen Korper hindurch betrachteten 
Objektes zur urspriinglichen Lichtstarke Lo, d. h. der Durchl1i.ssigkeits- oder 
Abschwachungsfaktor A, in einfacher Weise berechnen. Die Rechnung wird fiir 
vier verschiedene Korper, namlich die pianparallele Platte, den eirifachen Keil 
und zwei Formen des zusammengesetzten Keiles durchgefiihrt. 

1. Pianparallele Platte von der Dicke z. Es ist: 
L1 = Lo (1 - (h) die Lichtstarke fur die durch die VorderfHiche hindurchtretende 

Strahlung, . 
L2 = Ll7:1 die Lichtstarke fur die auf die Ruckflache auftreffende Strahlung, 
L = L 2 (1 - (2) die Lichtstarke fur die aus der Platte austretende Strahlung. 

Wir erhalten also, wenn (1 - (1) (1 - (2) = 1 - e gesetzt wird, fur den Ab
schwachungsfaktor bzw. die Abschwachung in GroBen die Ausdrucke: 
A = L: Lo= (1-e)7:z , -2M,510gA =-2M,510g(1-e)-2M,510g7:. z. (37) 

2: Einfacher Keil. Wird der brechende Winkel des Keiles mit 0(" der Ab
stand der wirksamen Keilstelle von der brechenden Kante mit s bezeichnet, so 
kann man z = s tg 0(, setzen und erhaIt bei senkrechtem Einfall des Strahlen
biindels: 

A = (1 - e)7: Btg "" _2M,5 10gA = -2M,510g(1 - e) - 2M,510gt:tgo(" s. (38) 
Das Bundel erf1i.hrt beim Austritt aus dem Kei! eine Ablenkung. 

3. Der KAYSERSche Doppelkeil1 (Abb. 20) besteht aus einem Graukeil G 
und einem mit ihm mittels Kanadabalsams zu einer pianparallelen Glasplatte 

. verkitteten weiBen Keil W. An der Kittflache tritt weder 
Ablenkung noch Reflexion ein. Werden Reflexions- und 
Transmissionskoeffizient fiir Keil G mit e1 und 7:}, fiir 
Keil W mit e2 und 7:2 und ferner die Lange des Doppel
keiles mit l bezeichnet, so gelten gemaB (38) die Be
ziehungen: 

Abb. 20. KAYSERScher Keil G: L1 : Lo = (1 - el)r1Btg ", 

Doppelkeil. Keil W: L : Ll = (1- (2) r2(l-B) tg'" 

<und man erhaIt durch Elimination von L1 : 

1(9) 

A = L :Lo = (1 - e)7:1stg"'T2(l-B)tg", 
- 2M , 5 log A = AM =-2M,510g(1 - e) - 2M,510g7:l! tgo('·l 

-2M,5(log'f1 -log7:2) tgo(" s. 
Hierin ist 0(, als brechender Winkel des Keiles G zu betrachten. Da namIich 7:2 
nur wenig kleiner als 1 ist, so kann eine etwaige geringe Abweichung des brechen
den Winkels des Keiles W von 0(, stets vernachl1i.ssigt werden. Der Faktor von s 
wird gewohnlich als "Keilkonstante" bezeichnet. 

Als Beispiel werde die Abschwachung berechnet, die ein durch die folgenden 
Konstanten definierter DoppeIkeil gibt: 

Keil G {Reflexionskoeffizient: e1 = 0,05 
Transmissionskoeffizient: 7:1 = 0,10 fiir 1 mm Schichtdicke 

Keil W {ReflexiOnskoeffizient: e2 = 0,05 
Transmissionskoeffizient: 7:2 = 0,995 fiir 1 mm Schichtdicke. 
Lange des Doppelkeiles: l = 100 mm 
Keilwinkel: tg 0(, = 0,04. 

1 AN 57. S. 17 (1862) ;vgl. Ziff. 32. IX. 
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Die Rechnung ergibt: 

. LIM = + oM,112 + OM,022 + OM,100· s. 

Der erste Posten gibt den gesamten Reflexionsverlust 'an, der zweite den Ab
sorptionsverlust im weiBen Glase an der Stelle s = 0, der dritte im wesentlichen 
den Absorptionsverlust im grauen Glase an der Stelle s. 

4. Der SPITTAsche DoppelkeiP (Abb. 21) besteht aus zwei kongruenten, 
aber entgegengesetzt gelagerten Graukeilen, die sich Hings ihrer Hypotenusen
flachen gegeneinander verschieben lassen und die im Be
reich ihres Obereinandergreifens wie eine planparallele 
Glasplatte wirken. Durch doppelte Anwendung der 
Forme! (37) erhiilt man: 

A = (1 - ~?t) (1 - (2)7:{17:2Zo • 
Abb. 21. SpiTTAseher 

Nimmt man vollige Obereinstimmung der Keile an, Doppelkeil. 
setzt man also el = e~ = e, 7:1 = 7:2 = 7: und ferner 
Zl + Z2 = a SinlX, worin a den auf eine der Hypotenusenflachen projizierten Ab
stand der brechenden Kanten bezeichnet, so erhalten Abschwachungsfaktor 
und Abschwachung in GroBen die Werte: 

A = (1 - e)2r;asin<x, -2M,510gA = -5Mlog(1 - e) - 2M ,510g7:sinlX' a. (40) 

Der SPITTAsche Keil ist in allen Fillen unentbehrlich, in denen eine gleich
maBige Abschwachung eines weit geoffneten Strahlenbundels bzw. eines flachen
haften Bildes gefordert wird. Handelt es sich hingegen urn die Abschwachung 
sehr enger Bundel bzw. punktformiger Bilder, so ist wegen der Einfachheit der 
zugehorigen Bewegungsvorrichtung der KAYSERSche Keil vorzuziehen. Wir be
schranken uns im folgenden auf die Betrachtung des letzteren Keiles, der in der 
Astrophotometrie fast ausschlieBlich Anwendung findet. 

Der ideale MeBkeil. Bei der von KAYSER getroffenen AnordnungliiBt sich 
der Keil in der Fokalebene eines Refraktors mit Hille eines Triebes hin und her 
bewegen, wiihrend der Betrag der Verschiebung an einer Millimeterskala ab
gelesen wird. Der so angeordnete MeBkeil muBte, urn eine ideale Abschwachungs
vorrichtung darzustellen, folgende Bedingungen erfiillen. Die zur Herstellung 
der Keile G und W verwendeten Glaser miiBten vollig homogen, die brechenden 
Flachen der Keile vollkommen eben geschliffen sein. Die beiden Keile miiBten 
ferner genau kongruent sein, sowie in genau symmetrischer Lage miteinander 
verkittet sein. SchlieBlich miiBte der Verschiebungsapparat so fein gearbeitet 
und justiert sein, daB die Ablesungen a - 0'0 der Skala genau die Abstande s 
der Kante des Graukeiles von einer festen Marke in der Fokalebene geben. 

Denken wir uns den so beschaffenen idealen MeBkeil zur Abschwachung 
eines die Wellenlange A ausstrahlenden Lichtpunktes verwendet und schreiben 
wir den Ausdruck (39) fUr die Abschwachung in der Form: . 

-2M,510gA =LlM =ko+~ (a-ao) , 41) 
ko= _2M,5 [log(1-e) + log 7:2 tglX'l]}( 

kl = - 2M ,S (log7:1-log7:2) tglX , 

so sind die Koeffizienten ko und kl als Konstanten zu betrachten. Stellen wir an 
den Keil die weitere Forderung, daB er auch neutral durchlassig sei, d. h., daB 
die Reflexions- und Transmissionskoeffizienten e und 'l nicht nur von der Ver
schiebung s, sondern auch von der Wellenlange unabhangig seien, so gilt letzteres 
auch flir die Koeffizienten ko und k1 , die dann mit Rechfals "Keilkonstanten" 

1 London R S Proe 47, S. 15 (1889); vgl. Ziff. 32, IX. 
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bezeichnet werden konnen. Die genaue Bestirnmung dieser Konstanten ist nur 
auf Grund einer photometrischen Eichung moglich. 

Empfindlichkeit und MeBbereich. Setzt man den Ablesefehler 
LI G = 0,1 mm, so erkennt man, daB der entsprechende Abschwachungsfehler: 

LI (-2M,510gA) = kt LI G = kl • 0,1 (42) 

fiir jede Ste11ung des Keiles konstant ist. So11 LI den Betrag oM,01 nicht iiber
schreiten, so darf die Keilkonstante kl hochstens den Wert oM,1 haben. Bei 
den in der Praxis verwendeten Keilen liegt der Wert von kl gewohnlich zwischen 
oM,1 und OM,2. 

Der Bereich hinlanglicher Empfindlichkeit, d. h. der Abschwachungsbereich, 
erstreckt sich iiber die ganze Lange des Keiles von s = G - Go -. Obis 
S = G - Go = lund erhalt demgemaB den Wert: 

+2M,5 10gAl - 2M,5 logA2 = kIlo (43) 

Durch Verkleinerung des brechenden Winkels £X.laBt sich die Empfindlichkeit, 
durch Verlangerung des Keiles der MeBbereich beliebig steigern. Fiir den oben 
berechneten Keil (kl = OM,1, l = 100 mm) betragt der Abschwachungsfehler 
oM,01, der Abschwachungsbereich 10M. 

Empirisches Abschwachungsgesetz. In der Praxis lassen sich die an 
einen idealen MeBkeil zu ste11enden Anforderungen stets nur bis zu einer ge
wissen Grenze erfii11en. Wiihrend das Anschleifen absolut ebener Flachen von 
der Technik heute geleistet wird, bereitet die Herste11ung eines vollig homo
genen und vor allem vo11kommen neutralen Rauchglases stets groBe Schwierig
keiten. Die meisten Keile zeigen daher auch, gegen' eine weiBe Flache ge
halten, einen leicht griinlichen oder rotlichen Farbton, besitzen also eine relativ 
starkere Durchlassigkeit fiir den entsprechenden We11enlangenbereich. 

Durch Verallgemeinerung der linearen Beziehung (41) erhii.1t man fiir die 
Abschwachung LI M, die ein in der Praxis verwendeter MeBkeil hervorbringt, 
den Ausdruck: 

LIM = -2M,510gA = ko + kl (G - Go) + k2(G - GO)2 + ... = <P(a), (44) 

worin die Koeffizienten k bei Selektivitat des Keiles Funktionen der We11enlange 
bzw. des Spektraltypus des betrachteten Objektes sind - Funktionen, die iibrigens 
jeweils nur fiir das beobachtende Auge gelten. 

Man kann die durch den MeBkeil gegebene Abschwachung LI M = <P(a) 
auch graphisch darste11en und erhii.1t dann eine Kurve, die sich einer Geraden urn 
so enger anschmiegt, je vo11kommener der MeBkeil ist. Man pflegt diese Kurve 
als "Durchlassigkeitskurve (Absorptionskurve) des Keiles" oder auch kurz als 
"Keilkurve" zu bezeichnen. Abb. 22 gibt die-vonF.H.SEARESl bestimmten
Durchlassigkeitskurven eines Rauchglaskeiles und eines photographischen Keiles 
wieder. Abszisse ist die Skalenablesung, Ordinate die Abschwachung in GroBen. 

Fiir einen neutral durchlassigen Keil sind die Koeffizienten k von der We11en
lange bzw. dem Spektrum der zur Abschwachung gelangenden Strahlung un
abhangig. Entspricht der Keil auch sonst hohenAnforderungen, so sind die Koeffi
zienten k2 , ks usw. der hoheren Glieder, verglichen mit ko und kv auBerordentlich 
klein. ])ie Keilkurve verlauft dann sehr nahe linear. 1st hingegen der Keil aus
ges.prochen selektiv, weichen also die kl fiir die verschiedenen We11enlangen A 
erheblich voneinander ab, so konnen - wie sich auf Grund von Ziff. 24, Glei
chung (3) beweisen laBt - die Koeffizienten k der hOheren Glieder fiir eine zu-

1 Photometric Investigations. Laws Obs Bull 1, S.91 (1905). 
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sammengesetzte Strahlung betrachtliche Werte annehmen. Die Keilkurve ist 
also merklich gekriimmt, und zwar auch in dem Falle, wenn die den einzelnen 
Wellenlangen entsprechenden Keilkurven sehr nahe linear verlaufen sollten. 

Eichung des MeBkeiles. Die 
Funktion LIM = 4>(0") kann nur durch 0;1l 
photometrische Eichung festgelegt wer-
den. Hat man fiir eine Anzahl von Ab- ,f/l~--+--+---+--+-+--+I 
lesungen 0" die Funktionswerte 4>(a) be
stimmt, so kann man entweder die Keil
koeffizienten k durch Ausgleichung er- o/ll---+--+---+-----:;~-¥---I 
mitteln1 oder die Keillunktion (j) auf 
graphischem Wege festIegen. "" 

Das bei der Eichung einzuschlagende ~.!/lI---+--+-~'-----+-/--+---I 
Verfahren ist verschieden, je ·nachdem der ':5 
MeBkeil auf einen kiinstlichen oder auf 
die natiirlichen Sterne wirkt. Bei dem 2/1 

Vergleichskeilphotometer von E. C. PICKE
RING 2 ist der erste Fall gegeben. Werden 1,1l~--+--+-+---+--+----j 

ZIl .Ill 
SA-oiel7o/;/eSUI7!1 

physiologische Helligkeiten undvisuelle 
GroBen der natiirlichen Normalsterne mit 
H und M, Helligkeit lind fiktive GroBe 
des unabgeschwachten kiinstlichen Sternes 
mit H' und M' bezeichnet, so entspricht 
jeder Abschwachung des letzteren auf 
gleiche Helligkeit mit dem Normalstern 
die Gleichung: 

Abb. 22. Durchlassigkeitskurven eines 
Rauchglas- und eines photographischen 

Keiles. (Laws Obs Bull 1, S.102.) 

H'- 2M , 5 log A = H, (45) 

und es liefert gemaB der umgeformten Gleichung: 

(46) 

jede mit Ablesung der Skala verbundene Einstellung des Keiles einen Wert von 
(j>(a), der allerdings, da M' meist nicht bekannt ist, in der Regel nur bis auf eine 
additive Konstante bestimmt ist. . 

MiBt man grundsatzlich nur Sterne, deren physiologische Helligkeiten im 
FECHNERschen Bereiche, also etwa zwischen +OM,5 und +3M,5 liegen, so ist 
man auf die Kenntnis natiirlicher Normalsterne nicht angewiesen, sondern kanri 
die Eichung des MeBkeiles auch mit Hille eines meBbar veranderlichen kiinst
lichen Normalsternes vornehmen. Will man sich hingegen bei den photometrischen 
Messungen nicht auf den FECHNERschen Bereich beschranken, so ist' es durch
aus notwendig, den MeBkeil an natiirlichen Sternen, und zwar fiir jeden Spektral
typus gesondert, zu eichen. Die so erhaltenen Keilkurven sind mit systematischen 
PURKINJE-Fehlern behaftete, subjektive Kurven und werden daher von der auf 
Grund fovealer Vergleichungen bestimmten wahren Durchlassigkeitskurve stets 
mehr oder weniger abweichen. 

Bei dem MULLERschen Gleichheits- sowie dem PRITCHARDschen AuslOschungs
keilphotometer; bei denen jeweils der natiirliche Stern abgeschwacht wird, muB 
der Keil an natiirlichen Sternen von bekannter GroBe und Spektralklasse geeicht 
werden, wahrend die Eichung mit Hilfe eines kiinstlichen Normalsternes lediglich 

1 Vgl. z. B. J. WILSINGS Verfahren AN 112, S.265 (1885). 
2 Siehe unten Ziff. 35, Ii. 
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den Wert einerKontrolle hat. Die der Eichung entsprechenden Gleichungen 
lauten jetzt abweichend von (45) und (46): 

H - 2M,510gA = H', -2M,510gA = W(a) = H'- H = M'- M. (47) 

Hierin ist M' bei dem Gleichheitsphotometer die fiktive GroBe des konstanten 
kunstlichen Vergleichssternes, hingegen bei dem Ausloschungsphotometer die 
yom Spektraltypus des Sternes und von der Helligkeit des Untergrundes abhangige 
extrafoveale GrenzgroBe. 1m letzteren Falle liefert die Eichung nicht W(o), 
sondern W(a) - M ', also nicht die wahre Durchlassigkeitskurve, sondern eine 
mit den systematischen Fehlern des AuslOschungsverfahrens behaftete, rein em
pirische Keilkurve. 

Photographische Keile. Als Ersatz fiir die teuren Rauchglaskeile werden 
gelegentlich sog. "photographische Keile" verwendet, die sich ohne besondere 
Kosten mit einfachen Hilfsmitteln herstellen lassen. Eine auf einen Glasstreifen 
aufgetragene lichtempfindliche Schicht wird in so feiner Abstufung belichtet 
und entwickelt, daB Schwarzung und lichtdfunpfende Wirkung in der Langs
rich tung der Platte gleichmaBig zunehmen. Die Schichtseite der Platte wird 
durch ein Deckglas geschutzt. Eine genaue Beschreibung des Verfahrens der 
Herstellung findet man Z. B. bei E. S. KINGl . 

Da die Durchlassigkeitskurven photographischer Keile im allgemeinen 
weniger regelmaBig verlaufen als die von Rauchglaskeilen, so bedurfen die erst
genannten Keile stets einer besonders sorgfiiltigen Eichung. Siepflegen ubrigens 
das durchgehende Licht merklich zu streuen. Ein von F. H. SEARES 2 angestellter 
Vergleich zwischen einem photographischen und einem ZEIssschen Rauchglas
keil fiillt sehr zu ungunsten des ersteren aus. Die Durchlassigkeitskurve des photo
graphischen Keiles (vgl. Abb. 22) verlauft weniger regelmiiBig und weicht starker 
von einer Geraden ab als die Kurve des Rauchglaskeiles. 

29. Lichtsc hwac hung durch Drehung der Polarisationsebene. J ede mit po
larisiertem Licht arbeitende Abschwachungsvorrichtung besteht aus einem Po
larisator, der das auffallende Licht vollstandig polarisiert, und einem Analysator, 
durch den das polarisierte Licht in meBbarem Betrage abgeschwacht wird. 
Als Polarisatoren bzw. Analysatoren verwendet man neben spiegelnden Glas
platten vor allem die aus doppeltbrechenden einachsigen Kristallen geschnittenen 
Polarisationsprismen. 

Polarisation durch Spiegelung. LaBt man ein Bundel naturlichen Lich
tes unter einem beliebigen Winkel auf eine Glasplatte fallen, so erweisen sich 
sowohl das hindurchgehende als das reflektierte Bundel als teilweise geradlinig 
polarisiert. Wabrend der gebrochene Strahl in der auf der Einfallsebene senk
rechten Ebene schwingt und stets nur teilweise polarisiert ist, schwingt. der re
flektierte Strahl in der Einfallsebene und ist in dem Falle vollstandig polarisiert, 
wenn er auf dem gebrochenen Strahle senkrecht steht. 1m letzteren Falle be
steht zwischen dem Einfallswinkel io und dem Brechungsindex n die Beziehung: 

tgio = n, 
und man bezeichnet io als den "Polarisationswinkel" der reflektierenden Sub
stanz. Fiir Glas mit dem Brechungsindex n = 1,5 ergibt sich io = 56°,3. 

Polarisa tion d urch Doppel tbrech ung. Eine aus einem doppeltbrechen
den einachsigen Kristall - etwa Bergkristall oder Kalkspat - geschnittene 
Platte, deren planparallele Begrenzungsflachen auf der kristallographischen 
Hauptachse senkrecht stehen, laBt einen in Richtung der letzteren einfallenden 
Lichtstrahl unzerlegt und ungebrochen hindurchgehen. Andererseits wird jeder 

1 Harv Ann 41, Nr. 9 (1902). 2 Laws Obs Bull Nr.7 (1905). 
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in einen beliebig geschnittenen Kristall schief zur Hauptachse eintretende Strahl 
(selbst bei senkrechtem Einfall) in zwei Strahlen von sehr nahe gleicher Intensitat 
zerlegt, die in zwei aufeinander senkrecht stehenden Ebenen vollstandig polari
siert sind. Wiihrend der eine derselben, der "ordentliche Strahl", das SNELLIUS
sche Brechungsgesetz befolgt, wird der andere "auBerordentliche Strahl" nach 
einem weniger einfachen Gesetze gebrochen. Jede die Hauptachse enthaltende 
oder ihr parallel durch den Kristall gelegte Ebene heiBt ein "Hauptschnitt" 
des Kristalles. Der ordentliche Strahl ist stets in der Ebene des zu ihm geh6ri
gen (das heiBt ihn enthaltenden) Hauptschnittes, der auBerordentliche Strahl in 
der auf dem zugeh6rigen Hauptschnitt senkrecht stehenden Ebene polarisiert. 

Polarisationsprismen1• Man hat zu unterscheiden zwischen den "Dop
pelbildprismen", die sowohl den ordentlichen als den auBerordentlichen Strahl 
auf Grund einer moglichst weiten Trennung zur Wirksamkeit gelangen lassen, 
und den "eigentlichen Polarisationsprismen", bei denen der eine Strahl, und zwar 
meist der ordentliche, durch Totalreflexion fortgeschafft wird. 

Das ROCHoNsche Prisma 2 (Abb.23), das aIteste von allen Polarisations
prismen, besteht aus zwei kongruenten, rechtwinkligen Prismen P' und_ P aus 
Bergkristall (seltener aus Kalkspat), die mit ihren 8 C 

D 

HypotenusenfHichen aneinandergekittet sind. 
Wahrend die Hauptachse des Prismas P' auf der 
EintrittsfHiche AB senkrecht steht, liegt die 
Achse des Prismas P der brechenden Kante C 
parallel. Ein natiirlicher Lichtstrahl, der auf die 
Flache AB senkrecht auffallt, geht daher unab
gelenkt und unzerlegt durch das Prisma P' hin
durch und wird erst beim Eintritt in das Prisma P Abb.23. ROCHoNsches Doppel-

bildprisma. 
in zwei Strahlen zerlegt. Der unabgelenkt hin-
durchgehende ordentliche Strahl 00 ist in dem auf der Papierebene senkrecht 
stehenden Hauptschnitt, der auBerordentliche Strahl Oa hingegen in der Papier
ebene polarisiert. Der Ablenkungswinkel w wachst mit dem brechenden Winkel fJ 
der Prismen und betragt z. B. fiir ein Quarzprisma von 60 0 brechendem Winkel 58'. 
Wahrend der auBerordentliche Strahl achromatisch ist, erscheint der ordentliche 
infolgeder Dispersion, die er im Quarz erleidet, leicht gefarbt. 

Eine Modifikation des ROCHoNschen stellt das WOLLASToNsche Doppel
bildprisma3 dar, das entweder aus Quarz oder aus Kalkspat hergestellt wird. 
Bei dieser Form liegt die Hauptachse des ersten Prismas parallel zu der Ein
trittsflache und senkrecht zu der brechenden Kante, wahrend das zweite Prisma 
vollig dem zweiten Prisma des Rochons entspricht. Der das erste Prisma un
gebrochen passierende ordentliche Strahl wird im zweiten Prisma zum abgelenkten 
auBerordentlichen Strahl und umgekehrt. Die beiden aus dem Wollaston 
austretenden Strahlen sind von der urspriinglichen Richtung nach entgegen
gesetzten Seiten in gleichem Betrage abgelenkt, so daB die Gesamttrennung 
doppelt so groB ist wie bei dem Rochon, und sind in aufeinander senkrecht 
stehenden Ebenen polarisiert. Sowohl das ordentliche als das auBerordentliche 
Bild erscheinen infolge der Dispersion leicht gefarbt. 

Bei einer dritten Form des Doppelbildprismas, dem sog. achromatisierten 
Kalkspatprisma, besteht das eine Prisma - dessen' Kristallachse wie bei 

1 Vgl. W. GROSSE, Die gebrauchlichen Polarisationsprismen mit besonderer Beriick
sichtigung ihrer Anwendung in Photometern. Clausthal 1887; K. FEUSSNER, Ober die Pris
men zur Polarisation des Lichtes. Z f Instrk 4, S.41 {1884}. 

2 A. M. DE ROCHON, Recueil de memoires sur la mecanique et sur la physique. Paris 1783. 
3 Phil Trans 1820 I, S. 126. 

38* 
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dem ersten Prisma des Wollaston gelagert ist - aus Kalkspat, das andere aus 
einem Kronglas, dessen Brechungsindex mit dem ffir deli auBerordentlichen Strahl 
im Kalkspat geltenden nahe ubereinstimmen muB. Als Kittungsmittel ist Kanada
balsam verwendet. Wiilirend der auBerordentliche Strahl unabgelenkt und nur ein 
wenig seitlich versetzt aus demDoppelbildprisma heraustritt, erfiilirt der ordentliche 
Strahl eine ziemlich starke Totalablenkung. Durch passende Wahl des brechenden 
Winkels laBt sich eine fast vollkommene Achromasie der beiden Bilder erzielen. 
Die beiden austretenden Strahlenbundel sind - wie bei jedem Doppelbildprisma 
- senkrecht zueinander polarisiert. 

- Das aIteste der eigentlichen Polarisationsprismen ist das von 
W. NICOLl 1828 angegebene Kalkspatprisma mit schragen EndfIachen (Abb.24). 
Da AC und BD gegenuberliegende stumpfe Kanten eines langlichen Kalkspat-

/I 

£ kristalles darstellen, so ist das Parallelogramm ABCD ein Haupt
schnitt des Kristalles. Ein auf die passend geschnittene rhomben
fOrmige Endflache AB parallel zu den Seitenkanten auffallender 
Strahl EF wird in zwei in der Papierebene liegende Strahlen FG 
und FG' zerlegt. Schneidet man nun den Kristall in der Diago
nalen BC senkrecht zum Hauptschnitt (d. h. zur Papierebene) 
durch und kittet die rhombenformigen Schnittflachen mit Kanada
balsam zusammen, so kann man erreichen, daB der ordentliche 
Strahl FG', fur den der Brechungsindex des Kalkspates groBer ist 
als der des Balsams, durch Totalreflexion beseitigt wird. Hin
gegen durchlauft der auBerordentliche Strahl FH den Kristall un
gebrochen und tritt mit nur geringer seitlicher Versetzung in der. 

o Richtung HI parallel zu EF wieder aus. Der austretende Strahl 
ist senkrecht zum Hauptschnitt polarisiert. 

Optisch vollkommener als das ursprungliche NIcoLsche Prisma, 

Abb.24. 
insbesondere frei von seitlicher Versetzung des Strahles, ist der Nikol 
mit geraden Endflachen, der daher heute bei den Photometern fast 
ausschlieBlich in Anwendung kommt. Die sonstigen Formen des 
eigentlichen Polarisationsprismas unterscheiden sich hauptsachlich 

NICOLsches 
Polarisations-

prisrna. 
durch die Orientierung der verschiedenen Begrenzungsflachen zur 

Kristallachse und durch die Art der Zwischenschicht. So besteht z. B. bei den 
Prismen von L. FOUCAULT sowie von P. GLAN das Zwischenmedium in einer 
dunnen Luftschicht. 

Das Sinus-Kosinusquadratgesetz von MALUS. Die Moglichkeit, po
larisiertes Licht in meBbarem Betrage abzuschwachen, beruht auf den folgenden, 
in der Hauptsache schon v.on E. L. MALus 2 aufgestellten Satzen: 

Satz I. Fillt ein Bundel naturlichen Lichtes von der Strahlungsstarke T 
auf einen einachsigen doppeltbrechenden Kristall auf, so sind die Strahlungs
st§.rken der beiden austretenden, dem ordentlichen und dem auBerordentlichen 
Strahl entsprechenden Bundel: 

T 
T o =ft 2 , 

worin die Durchlassigkeitskoeffizienten ft 
schieden sind. 

T 
Ta = 'V. 2 , 

und 'V nur wenig 

(48 a, b) 

voneinander ver-

, Satz II. Wird ein geradlinig polarisiertes Strahlenbundel von der 
Strahlungsstarke T beim Auftreffen auf einen einachsigen Kristall in zwei senk
recht zueinander polarisierte Bundel zerlegt, so sind, wenn der Winkel zwischen 

1 Edinburgh New Philosoph Journ 6 (1828). 
2 TMorie de la double refraction. Paris 1813. 



Zifi.29. Lichtschwachung durch Drehung der Polarisationsebene. 597 

der Polarisationsebene des einfallenden Biinde1s und dem dem ordentlichen Strahl 
zugeordneten Hauptschnitt mit fP bezeichnet wird, die Strahlungsstarken der 
beiden austretenden Biinde1: 

(49 a, b) 

Denkt man sich das in Satz I erwlihnte natiirliche Biindel in zwei im Haupt
schnitt des Kristalles bzw; senkrecht zu ibm polarisierte Biindel von der Strah
lungsstarke T/2 zerlegt, so lassen sich die Beziehungen (48) aus (49) herleiten. 

Satz III. Filit eine teilweise polarisierte Lichtstrahlung auf den Kristall 
auf, so wird die natiirliche Komponente der Strahlung gemaB Satz I, die polari
sierte Komponente gemaB Satz II zerlegt. 

Die Werte der DurchHissigkeitskoeffizienten fL und 'II k6nnen bei den ge
brauchlichen Doppelbildprismen hauptsachlich wegen der Verschiedenheit der 
Reflexionsverluste, von denen der ordentliche bzw. der auBerordentliche Strahl 
betroffen werden, urn einige Hundertstel voneinander abweichen. Fiir ein Kalk
spatrhomboeder bestimmte H. WILD1 bei senkrechtem Einfall des Lichtstrahls 
das Verhaltnis fL: v gleich 0,97 und fand diesen Wert mit dem auf theoretischem 
Wege berechneten iibereinstimmend. Fiir ein Bergkristallprisma ist wegen des 
kleinen' Winkels der Doppeltbrechung das Verhaltnis fL: 'II nahezu gleich 1. 

J. WILSING 2 hat das Sinusquadratgesetz (49, b) unter Anwendung eines 
photographisch-photometrischen Verfahrens einer experimentellen Priifung 
unterzogen. Die zu eichende Polarisationsvorrichtung bestand aus zwei hinter
einander geschalteten Nikols, wahrend eine aus verschiedenen Abstanden beleuch
tete Kreideflache als meBbar veranderliches Vergleichsobjekt diente. Das Er
gebnis der Untersuchung faBt WILSING in folgendem Satze zusammen: "Das 
Verhaltnis der Intensitat des aus dem System von Nikolprismen austretenden 
Lichtbiindels zur Intensitat des einfallenden Lichtbiindels ist (zwischen A 0,425 fL 
und A 0,630 fL) von der Wellenliinge unabhangig und wird innerhalb eines Inter
valles von 3m,S (fP = 11 °,5 bis fP = 90°,0) durch das Sinusquadratgesetz dar
gestellt." Die Genauigkeit der Darstellung erreicht 0,5 %. 

Photometrische Anwendung der Satze von MALUS. 1m folgenden 
solI stets vorausgesetzt werden, daB die Strahlung beim Durchgang durch das 
Polarisationsprisma keine Anderung ihrer spektnilen Zusammensetzung erfahrt. 
Dann bleibt auch der spektrale Empfindlichkeitskoeffizient K des Auges un
geandert, und es k6nnen in die Gleichungen (48) und (49) an Stelle der Strahlungs
starken T die Lichtstarken L eingefiihrt werden. 

Die Abschwachungsvorrichtung des E. C. PICKERINGSchen Po
larisationsphotometers3 besteht aus einem festen Doppelbildprisma und 
einem urn die Richtung der optischen Achse drehbaren analysierenden Nikol. 
Der Drehungswinkel kann an einem geteilten Kreise, dem "Intensitatskreise", 
abgelesen werden. 

Filit auf den Polarisator ein natiirliches Strahlenbiindel von der Licht
starke L auf, so haben die aus dem Doppelbildprisma austretenden, senkrecht 
zueinander polarisierten Strahlenbiindel nach (48) die Lichtstarken: 

La = !'IIL. 

Ferner haben die aus dem analysierenden Nikol austretenden Biinde1 nach 
Gleichung (49b) die Lichtstarken: 

1 Pogg Ann 118, S. 193 (1863). 
3 Siehe unten Ziff. 34,,t. 

L" = La V cos2 fP = ! Vy' L cos2 fP ' (50) 

2 AN 197, S.257 (1913). 
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worin v' der Durchliissigkeitskoeffizient des Nikols und cp der Winkel ist, den 
sein Hauptschnitt mit der Polarisationsebene des auffallenden ordentlichen Strah
les (d. h. mit dem Hauptschnitt des Polarisators) bildet. Vorausgesetzt ist dabei, 
daB die aus dem Doppelbildprisma austretenden Bundel in der Richtung der 
Rotationsachse auf den Nikol fallen. 

Berechnung des Winkels cp aus den Ablesungen des Intensitiits
kreises. Den vier Stellungen des Nikols, bei denen die Hauptschnitte von 
Polarisator und Analysator den gleichen Winkel cp miteinander bilden, bei denen 
also das austretende Bundel ein und dieselhe Lichtstiirke hat, entsprechen die 
vier in den verschiedenen Quadranten. des Intensitiitskreises liegenden Ab
lesungen Oi.I, tXII, (XIII, (XIV (Abb. 25). Der einen der beiden Stellungen des Nikols, 
bei denen die Hauptschnitte parallel stehen, also cp = 0 ist, entspreche die Ab-

(XI 

rxl!I 

Abb. 25. Die vier symmetri
schen Stellungen des dreh-

baren Nikols. 

lesung tXu , und der Index sei so berichtigt, daB tXu 
niiherungsweise gleich 0 0 ist. Die Ablesungen tX sind 
noch wegen des Exzentrizitatsfehlers e zu korri
gieren. Dieser Fehler ruhrt in erster Linie davon 
her, daB die optische Achse des einfallenden Bun
dels weder mit dem Hauptschnitt noch mit der Ro
tationsachse des Nikols genau zusammenfiillt, in 
zweiter Linie von den Teilungsfehlern des Intensi-
tiitskreises, die ubrigens meist zu vernachliissigen 

sein diirften. Untersuchungen liber Herkunft und GroBenordnung des Exzen
trizitiitsfehlers hat W. DE SITTER 1 angestellt. 

NachAnbringung der Exzentrizitiitskorrektionen ergeben sich folgende vier 
Werte des N eigungswinkels cp: 

tXr + er - (Xu = + cp , 
tXII + err - (Xu = 180'? - cp, 
tXIIr + erII - tXu = 180 0 + q?, 

(Xrv + erv - (Xu = 360 0 
- cp. 

Nimmt man nun an, daB die e sich gemiiB den Beziehungen: 

er + eIIr = eII + erv = 0 , 

paarweise gegeneinander aufheben, so ist der gesuchte Winkel cp durch den Mittel
wert gegeben: 

(51) 

Die Berechnung des Indexfehlers, d. h. der cp = 0 entsprechenden Ablesung: 

(Xu = !(tXI + tXII + tXIII + tXIV) - 180 0 

ist also entbehrlich. 
Die Messung nach dem PICKERINGSchen Verfahren gestaltet sich im Prinzip 

folgendermaBen: Werden zwei punktformige Fokalbilder mit den ursprunglichen 
Lichtstarken Ll und L2 durch den Prismensatz abgeschwiicht, so treten aus dem 
analysierenden Nikol gemiiB (50) zwei Paare von Lichtbundeln heraus mit den 
Lichtstarken: 

Lichtquelle I: 
Lichtquelle II: 

Ll = i ,uv' Ll sin2cp, 
L2 = i ,uv' L2 sin2cp , 

L'{ = t vv' Ll cos2cp, 
L'2 = t vv' L2 cos2cp. 

(52) 

Stellt man das erste Bild der Lichtquelle I neben das zweite Bild der Licht
quelle II, so lassen sich diese beiden Bilder durch Drehen des Nikols auf gleiche 

1 Groningen Publ Nr. 12, S.6 (1904). 
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Helligkeit bringen. 1st cp der nach (51) berechnete Neigungswinkel der Haupt
schnitte, so folgt aus L~ = L~: 

(53) 

Der Faktor fllv kann entweder dadurch bestimmtwerden, daB man die beiden 
Bilder ein und derselben Lichtquelle rniteinander vergleicht, oder auf die Weise 
eliminiert werden, daB man das zweite Bild der Lichtquelle 1 mit dem ersten 
Bilde der Lichtquelle II vergleicht. Diese Vergleichung liefert den neuen Wert: 

L . L - v t2 I 
2' !--co cp, 

fl 
(53 a) 

und man kann fllv aus (53) und (53 a) eliminieren. Da fllv nur wenig von 1 ver
schieden ist, so erganzen sich cp und cp' naherungsweise zu 90°. 

Deutet man in Gleichung (53) den Faktor tg2cp als Abschwachungsfaktor, 
so kann man schreiben: 

(54) 

Eine von E. C. PICKERING! gegebene Tabelle liefert Ll M mit dem Argu
ment 4<p. 

Empfindlichkeit lind MeBbereich. Abschwachung in GroBen sowie 
Abschwachungsfehler sind fUr verschiedene Werte des Winkels <p in nachfolgender 
Tabelle zusammengestellt. Der Abschwachungsfehler ist aus der Formel: 

LI( -2M,510gA) = -OM,076 cosec2<p Ll <p, (55) 

unter Annahme eines Ablesefehlers Ll <p = 0°,1 berechnet. Die Empfindlich
keit 1/Ll ist fur cp = 45 ° am hOchsten und nimmt sowohl mit zunehmendem 

Tabelle 4. 

'f' - 5"flog tg 'P -J - 5"lJog sin 'P -J 'P 

5° + 5M ,29 OM,044 + 5ill,30 0'f,043 5° 
10 +3 ,77 ,022 3 ,80 ,022 10 
15 +2 ,86 ,015 2 ,94 ,014 15 
30 +1 ,19 ,0088 1 ,51 ,0066 30 
45 ° ,00 ,0076 0, 75 ,0038 45 
60 -1 ,19 ,0088 ° ,31 ,0022 60 
75 -2 ,86 ,015 ° ,08 ,0010 75 
80 -3 ,77 ,022 ° ,03 ,0007 80 
85 -5 ,29 ,044 ° ,01 ,0003 85 

als mit abnehmendem Winkel cp langsam abo Bei 10° und SOo betragt der Ab
schwachungsfehler rund OM,02. Begnugt man sich mit dieser Genauigkeit, so 
erstreckt sich der Abschwachungsbereich von cp = 10° bis cp = SOo und umfaBt 
7,5 GroBen. 

Die Abschwachungsvorrichtung des ZOLLNERschen Astrophoto
meters besteht in zwei hintereinander geschalteten zentrierten Nikols, von denen 
der erste, als Polarisator dienende, drehbar, der zweite, als Analysator dienende, 
fest ist. Abgeschwacht wird ein kunstlicher Vergleichsstern. 

Das aus dem ersten Nikol austretende, im "Nebenschnitt" desselben, d. h. 
in der zum Hauptschnitt normalen Ebene polarisierte Strahlenbundel hat nach 
(4Sb) die Lichtstarke 

1 Harv Ann 33, S.279 (1900). - Vgl. auch die in Bd. I des Handbuches enthaltene 
Tafelsammlung. 
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und ferner nach dem Austritt aus dem zweiten Nikol gemaB (49 b) die Licht
starke: 

(56) 

worin q; der Winkel zwischen dem Nebenschnitt des drehbaren und dem Haupt
schnitt des festen Nikols ist. 

Sind die Hauptschnitte der Nikols gekreuzt, so ist if! = 0, und die Lichtstarke 
L~ des Vergleichssternes wird = 0; liegen die Hauptschnitte parallel, so ist 
q; = 90 0, und L~ hat einen Maximalwert. Zwecks Vereinfachung der Reduktion 
pflegt man jeden Quadranten des Intensitatskreises fur sich von 0 ° bis 90 ° zu 
teilen, und zwar Quadrant I und III in entgegengesetztem Sinne wie Quadrant II 
und IV, und ferner den Index bzw. Nonius so anzuordnen, daB er bei gekreuz
ten Nikols (q; = 0 0 ), d. h. bei verfinstertem Vergleichsstern, naherungsweise 0 0 

zeigt. Entsprechen den vier Stellungen des drehbaren Nikols, bei denen gleiche 
Werte von q; und damit auch von L~ eintreten, die Ablesungen IX'!, (X,II, (XIII, (XIV. 

so hat man, wenn mit B die Exzentrizitatskorrektion und mit (xo die dem Ver
schwinden des Lichtpunktes, also die dem Wert q; = 0 entsprechende Ablesung 
bezeichnet wird: 

(XIII + BIll - (XO = q; , 
(57) 

(XII + BII+ (Xo = q;, (XIV + BZV + (Xo = q;, 

worin (Xo, je nachdem die AuslOschung in Quadrant Ioder IV erfolgt, positives 
oder negatives Vorzeichen erhalt. Nimmt man wieder an, daB sich die B. paar
weise gegeneinander aufheben, so erhalt man durch Mittelbildung die Werte: 

q; = i ((XI + (XII + (XIII + (XIV) , 

(X,o = i ((XI - (XII + (XIII - (XIV) • 
(58) 

Bezeichnet man die bei paralleler Stellung der Nikols (q; = 90 0 ) eintretende 
maximale Lichtstarke des kunstlichen Sternes mit Lo, die einer beliebigen Stellung 
entsprechende abgeschwachte Lichtstarke mit L, so kann man an Stelle von (56) 
einfacher schreiben: 

(59) 

und erhalt fur den Abschwachungsfaktor sowie fur die Abschwachung in Gri:i£en 
die Ausdrucke: 

A = L: Lo = sin2 q;, L1M = -2111,5logA = - 5111 log sinq;. (60) 

Der Wert von q; ist durch (58) gegeben. Streng genommen, muBte man freilich 
an Stelle der vier Einzelwerte (57) von q; die vier Werte von log sinq; mitteln. 
Denn letztere, nicht die q; selbst, sind mit den zufalligen Fehlern der Einstellung 
auf gleiche Helligkeit behaftetl. 

Die Abschwachung L1 M kann mit dem Argumentq; einer von P. GUTH~ICK2 
gegebenen Tafel entnommen werden. 

Empfindlichkei t und MeBbereich. Wird der Ablesefehler mit L1q; (=L1(X) 
bezeichnet und gleich 0 0 ,1 gesetzt, so ist der dem Neigungswinkel q; (bzw. der Ab
lesung (X) entsprechende Abschwachungsfehler durch die Formel gegeben: 

L1 (- 2111,5 logA) = -0111,038 cotq;L1 q; = - 0111,0038 cotq;. (61) 

In Tabelle 4 sind Abschwachung - 5111 log sinq; und Abschwachungsfehler L1 fUr 
9 verschiedene Werte von q; gegeben. Letzterer Fehler bleibt fUr Werte von q; 

1 Vgl. hierzu Potsd Publ Nr. 81 (1925) S. 4. 
2 Beob.-Erg. d. K. Sternw. zu Berlin, Nr.14, S. 64 (1910). - Vgl. auch Handbuch der 

Astrophysik Bd. II, S.243 sowie die im Bd. I enthaltene Tafelsammlung. 
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zwischen 90° und 10° unterhalb OM,02. Diesem Bereich des Winkels t:p entspricht 
ein Abschwachungsbereich von 3M ,8, der also nur halb so weit wie der bei An
wendung des tg2 t:p-Gesetzes zur Verfiigung stehende Abschwachungsbereich ist. 

30. Vergleichsvorrichtungen. Die im folgenden unter 01.) und fJ) behandelten 
Vergleichsvorrichtungen finden bei so1chen Photometern Anwendung, bei denen 
Objekt und Vergleichsobjekt durch ein und dasselbe Objektiv zur Abbildung 
gelangen. Hingegen dienen die unter y) bis C) behandelten Vorrichtungen dazu, 
das durch das seitlich angeordnete Hilfssystem erzeugte Vergleichsobjekt ins 
Gesichtsfeld zu spiegeln. 

01.) Der Objektivspiegel-gewohnlich einvor dem Objektiv angebrachter, 
urn zwei Achsen drehbarer Planspiegel (bzw .. total reflektierendes Prisma) - hat 
die Aufgabe, das zolestische Vergleichsobjekt in die seiner Abbildung dienende 
Teiloffnung des Objektives hineinzuspiegeln. Stehen Objekt und Vergleichsobjekt 
in weitem Abstand (z. B. 90 0 )voneinander, so geniigt ein Spiegel, solien indessen 
zwei nahe beieinander stehende Objekte verglichen werden, so sind zwei Spiegel 
erforderlich (vgl. Abb. 32 a). Mit Hilfe derartiger Vorrichtungen lassen sich sowohl 
punktformige als flachenhafte Bilder im Gesichts
felde nebeneinander stelien. 

fJ) Die ROCHoNsche Vergleichsvorrich
tung findet bei den Polarisationsphotometern von 
F. ARAGO sowie von E. C. PICKERING1 Anwendung. 
1m Okularrohr eines Refraktors ist ein ROCHON
sches Doppelbildprisma (vgl. Abb. 23) derart ange-
ordnet, daB es sich in Richtung der optischen 
Achse innerhalb gewisser Grenzen verschieben laBt. 
Der Abstand a des im Prisma liegenden Divergenz
punktes 0 Von der Fokalebene FF kann an einer 
Skala abgelesen werden. Der Rochon ist urn die 

H 

f 

R optische Achse des Fernrohres drehbar. Der be
schriebene Apparat wird gewohnlich als ROCHON-
sches Mikrometer2, ein mit einem solchenMikro- ; i 
meter ausgestattetes Fernrohr als ROCHoNsches ;'w r 
Prismenfernrohr bezeichnet. / a i 

f f 

R 

Wird ein so1ches Prismenfernrohr auf einen / .s' : 6 

Doppelstern (Distanz a) gerichtet (Abb. 26), so ent- F--A"::'1L...;;.o.::-1-'-::42:"-!02~---·F 
stehen in der Fokalebene vier Bilder, von denen Abb. 26. ROCHoNsche Ver-
bei Drehen des Rochons die beiden - den unab- gleichsvorrichtung. 
gelenkten Strahlen entsprechenden - ordentlichen 
Bilder feststehen, wahrend sich jedes der beiden auBerordentlichen Bilder urn 
das konjugierte ordentliche Bild dreht. Die vier Bilder lassen sich also im be
sonderen stets in eine gerade Linie stelien. 

Wird der lineare Abstand der ordentlichen Bilder mit s, der - fiir beide 
Sterne iibereinstimmende - Abstand des auBerordentlichen Bildes yom ordent
lichen mit s' bezeichnet, so gelten die Beziehungen: 

s = jtga, S' = atgw, 

worin w der Ablenkungswinkel des Rochons und a die an der Skala abgelesene 
Verschiebung ist. Stehen die vier Bilder in einer geraden Linie, so kann man 
durch Verschieben des Rochons stets erreichen, daB das auBerordentliche Bild A z 

1 Siehe unten Ziff. 34, J.. 
2 Vgl. L. AMBRONN, Handb. der astronomischen Instrumentenkunde, S. 599ff. (1899). 
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des zweiten Sternes mit dem ordentlichen 0 1 des ersten Sternes zusammenfaJlt, 
d. h. Sf = s wird. Zwischen a und a besteht dann sehr genahert die Beziehung: 

!a=wa. (62) 

Man kann also, je nachdem eine Verwendung des Apparates als Mikrometer oder 
als Vergleichsvorrichtung in Frage kommt, entweder bei gegebener Verschiebung 
a die Distanz (J oder bei gegebener Distanz (J die Verschiebung a berechnen, 
die notig ist, urn die zu vergleichenden Bilder 0 1 und A~ in Koinzidenz zu bringen. 
Naturlich lassen sich nur die Bilder solcher Sterne zur Deckung bringen, deren 

Distanz die Bedingung erfilllt: a <:: w 7"'c, wenn unter am der Maximalwert 
,der Verschiebung verstanden wird. 

Die vorstehenden Darlegungen bleiben im wesentlichen ungeandert, wenn 
an Stelle des Rochons ein Wollaston verwendet wird. 

y) Der FRAUNHOFERsche Spiegel (vgl. Abb. 39 oder 48) (entweder Plan
spiegel oder Prisma) ist im Okularrohr gegenuber der Einmundung des seitlichen 
Photometerrohres befestigt. Er ist gegen die optische Achse urn 45 0 geneigt 
und halbiert gewohnlich mit seiner Kante das Gesichtsfeld. Der so angeordnete 
Spiegel findet sowohl bei Punkt- als bei Flachenphotometern Anwendung. Nach 
C. A. STEINHEIL1 tritt er zum erstenmal bei dem 1817 von]. FRAUNHOFER 2 kon
struierten, altesten Spektralphotometer auf. 

0) Die ZOLLNERsche Planglasplatte (vgl. Abb. 40) stellt die ideale Ver
gleichsvorrichtung fUr ein Punktphotometer dar. Wie der FRAUNHOFERsche 
Spiegel ist sie am Kreuzungspunkt von Okular- und Seitenrohr unter 45 0 Neigung 
angebracht, nimmt aber die ganze Weite des Okularrohres ein. In der Brenn
ebene des Hauptobjektives, die in der Regel in einige Entfernung hinter die Glas
platte gelegt wird, entstehen von einem im seitlichen Photometerrohr erzeugten 
kunstlichen Vergleichsstern zwei Bilder, deren Abstand durch die meist 2 bis 
4 mm betragende Dicke der Glasplatte bestimmt ist. Diese Bilder projizieren 
sich auf das Bild des Himmelsgrundes. 

Bei dem ZOLLNERschen Astrophotometer ist das auf die Glasplatte auffallende 
kunstliche Licht in der Einfallsebene polarisiert. GemaB den FRESNELschen 
Formeln 3 sind in diesem FaIle die Lichtstarken der von der Ruck- bzw. der 
Vorderflache der Platte reflektierten Bundel, wenn man den Absorptionsverlust 
unberucksichtigt laBt, relativ zum auffallenden Bundel urn + 2M,59 bzw. + 2M,80 
abgeschwacht. In der Tat pflegt sich das von der hinteren (d. h. dem Beobachter 
zugekehrten) Flache der Glasplatte reflektierte Bild urn rund OM,3 heller zu 
ergeben als das von der V orderflache zuruckgeworfene Bild. 

e) Die CERAsKIsche G laspla tte kommt ebenso wie der unter~) beschriebene 
LUMMER-BRODHuNsche \Vurfel nur als Vergleichsvorrichtung fUr Flachenphoto
meter in Frage. W. CERASKI 4 versilbert die ZOLLNERsche Glasplatte auf der dem 
- direkten oder seitlichen - Okular zugekehrten Seite bis auf kleine, unbelegt 
bleibende Offnungen von 1/2 oder 1/4 mm Durchmesser. Diese Offnungen werden 
in die Fokalebene des Hauptobjektives gebracht und leuchten im Kontrast zu 
ihrer reflektiertes Licht aussendenden Umgebung in durchgehendem Lichte. 
Man kann auch umgekehrt eng begrenzte Stellen der Glasplatte versilbern und 
die ubrige Flache unbelegt lassen. 

~) DerLuMMER-BRoDHuNsche Photometerwurfe1 5 wird in verschiedenen 
Formen hergestellt, von denen die beiden gebrauchlichsten in Abb. 27 schematisch 

1 Elemente, S. 37. 
2 Gilb Ann 26, S.297 (1817); Abbildung siehe MULLER, Photo d. Gest., S.267. 
3 V gl. z. B. LIEBENTHAL, S. 396. 4 A N 172, S. 23 (1906). 
5 Z f Instrk 9, S.23, 41, 461 (1889) und 12, S.41 (1892). 
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dargestellt sirid. Der Wtirfel besteht aus zwei rechtwinkligen Prismen, deren 
HypotenusenfHi.chen vollkommen eben geschliffen und so innig aneinander gepreBt 
sind, daB an den (gestrichelt gezeichneten) Beriihrungsstellen keine Reflexion und 
foiglich auch kein Lichtverlust stattfindet. Da von der HypotenusenfHiche des 
Prismas A bestimmte Teile durch Schlei
fen oder Sandstrahlgeblase fortgenommen 
-sind, so beriihren sich die Prismen bei 
dem Wtirfel I nur in einetn kleinen Kreise 
und bei dem Wiirfel II nur in der Um
gebung eines solchen. Wahrend die von 
-.cben kommenden, durch Pfeile ange
deuteten Strahlen ungebrochen hindurch
;gehen, werden die von rechts einfailen
den Strahlen total reflektiert. Das von 
unten her auf den Wiirfel I blickende 

Abb. 27. Photometerwilrfel nach 
O. LUMMERU. E. BRODHUN. 

und auf seine HypoteriilsenfHiche akkommodierende Auge sieht folglich ein 
inneres elliptisches Feid im durchgehenden, das umgebende Feld im refIek
iierten Lichte Ieuchten, wahrendsich ftir Wiitfel II diese Verhiiltnisse um
kehren. 

Andere Formen des Photometerwtirfels sind von H. ROSENBERG sowie von 
E. SCHONBERG bei ihren unten in Ziff. 37, fJ beschriebenen Flachenphotometern 
-verwendet wordeu. 

e) Die Methoden der Aus16schungsphotometrie. 
31. Allgemeine Gesichtspunkte. An Hand der gewohnlich sich darbietenden 

Aufgabe, die GroBendifferenz zweier Objekte, die auf gleich hellem Himmels
;grunde stehen, zu bestimmen, sei die Ausloschungsmethode zunachst im Prinzip 
erlautert. Die Methoden der AuslOschung punktformiger und flachenhafter Ob
jekte werden getrennt behandelt. 

IX) Ausloschung punktformiger Objekte. Die Messung besteht darin, 
zuerst den einen, dann den andern der zu vergleichenden Sterne mittels der 
Abscbwachungsvorrichtung meBbar abzuschwachen, bis er auf seinem Unter
grunde verschwindet - genauer gesagt - bis seine Helligkeit auf eine eben 
noch wahrnehmbare Grenzhelligkeit herabsinkt. Der Himmelsgrund, auf dem 
der Stern steht, wird bei den meisten Photometern in gleichem Verhiiltnis ab
geschwacht wie der Stern und erscheint daher bei der Ausloschung des letzteren 
,entweder vollig oder doch nahezu dunkel. Wird hingegen - wie z. B. bei dem 
Deflektionsphotometer von H. M. P ARKHURST I - nur der Stern abgeschwacht, 
wahrend der Himmelsgrund ungeschwacht bleibt, so verschwindet der Stern 
auf hellem Grunde. 

Werden die Schwellenwerte der Lichtstarke L bzw. der Helligkeit H des 
Sternes mit A und r, die gemessenen Abschwachungsfaktoren mit A bezeichnet, 
so entsprechen den Ausloschungen der beiden Sterne die Gieichungen: 

LIAI=AI} L2A2=A2} 
HI - 2M,510gAI = r l H2 - 2M,510gA2 = r 2 

(1 ) 

Setzt man nun voraus, daB die Schwellenwerte Al und A2 und folglich auch 
r l = _2M,510gAI und r2 = _2M,510gA2 einander gleich seien - inwieweit 
diese Voraussetzung gerechtfertigt ist, bedarf in jedem Faile einer besonderen 

1 Siehe unten Ziff. 32, p. 
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Untersuchung -, so erhalt man zur Bestimmung des Intensitatsverhaltnisses 
bzw. der GraBendifferenz der beiden Sterne die Gleichungen: 

L1: L2 = J1: J2 = All: Ail, 

HI - H2 = Jl!I1 - Jl!I2 = +2M ,5logA1 - 2M ,5logA 2 • 
(2) 

Foveale und extrafoV'eale Aus15schung. Steht ein sehr schwacher 
Stern auf einem durch Dammerung oder Mondschein stark erhellten Himmels
grunde, so kann es vorkommen, daB der zur Abschwachung gelangende Stern 
bei peripherem Sehen frillier verschwindet als bei fovealem. Dann ist ein foveales 
Beobachten angebracht. 1m allgemeinen ist indessen das Gesichtsfeld so schwach 
erhellt, daB die periphere Netzhaut von vornherein empfindlicher ist als die Fovea. 
Dann sinkt das foveale Bild des Sternes fruher unter die Schwelle als das extra
foveale, und die Beobachtung muB extrafoveal erfolgen. Wollte man namlich auch 
in dieselll FaIle foveal auslaschen, so wurde der Stern beim geringsten Abschweifen 
des Blickes sofort wieder auftauchen, und die Messung wurde infolgedessen sehr 
unsicher werden. In der Tat weichen erfahrungsgemaB die Werte der Grenz
helligkeit r, welche man durch nacheinander ausgefuhrte foveale Auslaschungen 
ein und desselben Sternes erhiilt, sehr betrachtlich - nach R. L. WATERFIELD1 

bis zu 1M - voneinander abo 
Wird, dem reguHtren Fall entsprechend, extrafoveal beobachtet, so beziehen 

sich in den Gleichungen (1) und (2) die Lichtstarken LundA, Helligkeiten H und r, 
Intensitaten J und GraBen M auf die spektrale Empfindlichkeit der Stabchen. 
Wird der foveale Empfindlichkeitskoeffizient mit K, der der spektralen Empfind
lichkeit der Stabchen entsprechende mit K(s) bezeichnet, so bestehen zwischen den 
fovealen und den extrafovealen Intensitaten J und ]<s) bzw. GraBen M und M(s) 
die Beziehungen: 

J = ]<s) ffrsl' M = M(8) - 2M ,5 (logK - 10gK(s)) . 
K(sl 

Setzt man also III den Gleichungen (2) fur J: J K und fUr M: 

M +2M ,5 (logK -logK(s)) ein, so erhalt man die korrigierten Gleichungen: 

J1 : J2 = (A;l : Ail) (KKI : K;::) , 
2 K2 

M1 - M2 = +231,; (10gA1 - 10gA 2) -2M ,S (10gK1 - 10gK2) 

+2M ,S (logK~1 -logKifl) . 

Sind die verglichenen Sterne von gleichem Spektraltypus, so verschwinden die 
Korrektionsglieder, und die Gleichungen (2) geben unmittelbar die fovealen In
tensitaten bzw. GraBen der Sterne. 

Systematische Fehlerquellen. Da die Empfindlichkeit der peripheren 
Netzhaut ortlich sehr verschieden ist, so hat der Beobachter sorgfiiltig darauf 
zu achten, daB er jeden Stern an moglichst derselben Stelle der Netzhaut, und 
zwar an der Stelle ihrer maximalen Empfindlichkeit, zum Verschwinden bringt. 
Bei vollig dunklem Untergrunde liegt diese Stelle in etwa 15 0 Abstand von der 
Fovea. R. L. WATERFIELD 2 empfiehlt die Verwendung eines Fixationszeichens. 
An einer exzentrisch gelegenen Stelle des Gesichtsfeldes wird ein roter Lichtpunkt 
erzeugt und yom Auge fixiert. Der zu messende Stern, der im Zentrum des Feldes 
steht, projiziert sich dann stets auf die gleiche Stelle der peripheren Netzhaut. 

Eine unvermeidliche Fehlerquelle bei allen Auslaschungsmessungen bilden 
die Schwankungen der Empfindlichkeit der Netzhaut, die teils zufalliger, tells 

1 J B A A 31, S.75 (1920). 2 J B A A 36, S.260 (1926). 
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systematischer Natur sind. Ausgesprochen systematischer Natur sind einerseits 
die durch die fortschreitende Dunkeladaptation der Stabchen, andererseits die 
durch die Ermiidling des Auges verursachten Empfindlichkeitsanderungen. Nach 
G. MULLER 1 pflegt sich wahrend einerlangeren Ausloschungsreihe bei den meisten 
Beobachtern der Schwellenwert in der folgenden typischen Weise zu andern: 1m 
Anfang der Reihe, wenn das Auge noch nicht vollig dunkeladaptiert ist, ist der 
Schwellenwert A relativ groB, sinkt aber ziemlich bald auf einen Minimalwert 
herab, der, abgesehen von kleinen zufalligen Schwankungen, langere Zeit hin
durch erhalten bleibt. SchlieBlich gegen Ende derReihe, wenn das Auge infolge 
der bedeutenden Anstrengung, die ihm zugemutet wird, allmahlich zu ermiiden 
beginnt, nimmt der Schwellenwert langsam wieder zu. 

Eine weitere, sehr storendeFehlerquelle bildet dieAbhangigkeit desSchwellen
wertes von der Helligkeit des Grundes, auf welchem die Ausloschung erfolgt. 
Abb. 28, welche auf Ausloschungen eines im Gesichtsfeld eines Refraktors erzeugten 
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Abb. 28. Fovealer (Kurve r') und extrafovealer Schwellenwert (Kurve r) der Helligkeit 
eines Lichtpunktes als Funktion der Flachenhelligkeit It des Untergrundes. 

kiinstlichen Sternes von gelblicher Farbe beruht2, gibt eine Vorstellung davon, 
in welcher Weise die Grenzhelligkeit r eines Lichtpunktes von der FHichenhellig
keit h seines Untergrundes abhangt. Dabei entsprechen positive Werte von h 
einem vollig schwarz erscheinenden Grunde, wahrend die Helligkeit des mond
losen Nachthimmels mit ungefahr - sm zu bezeichnen ware. 

Die obere Kurve stellt den fovealen Schwellenwert r ', die untere Kurve den 
extrafovealen r dar. Die Konstanz des Schwellenwertes r' fiir kleine Hellig
keiten des Grundes (r' = ro') erklart sich durch den stationaren Adaptations
zustand der dunkeladaptierten Zapfen. Erst wenn h einen Wert von ungefahr 
- 8m erreicht hat, beginnt -r' zu wachsen. . 

Der Schwellenwert T (untere Kurve) bezieht sich auf diejenige Stelle der 
extrafovealen Netzhaut, welche bei der betreffenden Helligkeit des Untergrundes 
jeweils die hOchste Empfindlichkeit fUr punktformige Objekte besitzt. Man er
kennt, daB der Schwellenwert -r um so kleiner, die Empfindlichkeit der Stab
chen also um so groBer ist, je schwacher der Untergrund ist. Fiir vollig schwarz 
erscheinenden Untergrund (h> 0) ist r konstant = roo Der Verlauf der beiden 
Kurven, insbesondere die Differe'nz To - To, ist natiirlich yom Spektrum des 
Sternes abhangig. Fiir ein mittleres Sternspektrum betragt To - To rund + 4M 

(vgl. Ziff. 10). 

1 Potsd Publ11. S. 228 (1898). 
2 Die betreffenden Beobachtungen wurden im Sommer 1928 yom Verfasser zu Pots

dam angestellt. 
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An Hand von Abb. 28 HiBt sich nun leicht der EinfluB der Helligkeit des 
Himmelsgrundes auf die Messungen nach der AuslOschungsmethode erkennen. 
HI und H2 seien die auf die spektrale Empfindlichkeit der Stabchen bezogenen 
scheinbaren Helligkeiten der beiden zu vergleichenden Lichtpunkte, die auf einem 
Untergrunde von der Flachenhelligkeit h stehen. Wir betrachten zunachst den 
Fall, daB nur die Sterne bis zur Grenzhelligkeit abgeschwacht werden, wahrend 
der Untergrund ungeschwacht bleibt. Der fortschreitenden Abschwachung del' 
Sterne entspricht dann die Bewegung der Punkte HI und H2 in vertikaler Rich
tung bis zum Schnittpunkt G mit der unteren Kurve. Die Grenzhelligkeit, auf 
welche abgeschwacht wird, ist also fiir beide Sterne dieselbe: wir haben r l = r 2 , 

d. h. die Bedingung, unter der die Gleichungen (2) gelten, ist erfullt. 
Etwas schwieriger liegt der Fall bei denjenigen Photometern, bei denen Stern 

und Grund in gleichem Verhaltnis abgeschwacht werden. Dieser Art der Ab
schwachung entspricht die Bewegung der Punkte HI bzw. H2 auf einer urn 45 0 

gegen die Koordinatenachsen geneigten Geraden bis zum Schnittpunkt der 
letzteren mit der Kurve. Die Ordinaten dieser beiden Schnittpunkte sind er
sichtlich nur dann einander gleich, wenn beide Punkte H oberhalb der durch Go 
unter 45 0 Neigung gelegten Geraden liegen. Die Aus16schung beider Sterne 
erfolgt dann bei der gleichen, volliger Schwarze des Grundes entsprechenden 
Grenzhelligkeit r = roo 

Fur diesen letzteren Fall ergibt sich als Regel, daB man bei gegebener Hellig
keit des Untergrundes nicht beliebig schwache Sterne auslOschen darf. Vielmehr 
mussen die Helligkeiten der Sterne oberhalb einer gewissen Grenze liegen, die 
ihrerseits urn so hoher liegt, je heller der Grund ist, auf dem die Sterne stehen. 
Sollen ganz schwache Sterne gemessen werden, so ist es ratsam, vor Beginn der 
Messung den Untergrund abzuschwachen, was sich durch Anwendung einer 
starkeren VergroBerung leicht erzielen laBt. Messungen in heller Dammerung 
oder in der Nahe des Mondes sind indessen moglichst zu vermeiden. 

Erreichbare Genauigkeit. Sind bei der Aus16schung eines Lichtpunktes 
mehrere Einstellungen gemacht worden, so hat man gemaB Gleichung (1) bei 
der Mittelbildung zwei Moglichkeiten: man kann entweder die Schwellenwerte A, 
d. h. die gemessenen Abschwachungsfaktoren A oder aber die Schwellenwerte r, 
d. h. die Abschwachungen _2M,5logA, in Mittelwerte vereinigen. DaB beide 
Verfahren gleichberechtigt sind, erkennt man auf Grund der in Ziff. 15 gegebenen 
KONIGSchen Tabelle. Laut derselben laBt sich namlich die EmpfindungssHirke e 
in der Nahe der Empfindungsschwelle fast ebensogut als lineare Funktion der 
Leuchtdichte l als - gemaB dem FEcHNERschen Gesetz - als lineare Funktion 
von log l darstellen. 

In der betreffenden Tabelle erreicht der Stufenwert - 2m ,5 log (Ll/) fUr 

die kleinste Leuchtdichte den Wert om,57. Die Sicherheit der Einstellung durfte 
demgemaB in der Nahe des Schwellenwertes sehr gering sein. Man wird nicht 
allzusehr fehlgehen, wenn man den mittleren zufilligen Fehler der einzelnen Ein
stellung bzw. Bestimmung von runter normalen Bedingungen auf etwa ±OM,25 
veranschlagt. Nach Angabe verschiedener Beobachter stimmen zwar sehr rasch 
nacheinander ausgefiihrte AuslOschungen oft innerhalb weniger Hundertstel 
GroBen uberein; doch durften in solchen Fallen die einzelnen Einstellungen 
nicht unabhangig voneinander sein. 1st namlich die Abschwachungsvorrichtung 
sehr empfindlich, so kann es vorkommen, daB fur die auf die erste Einstellung 
sehr rasch folgende zweite nicht, wie erforderlich, das Urteil des Auges maBgebend 
ist, sondern daB letztere Einstellung im wesentlichen eine gedachtnismaBige Wie
derholung der bei der erst en Einstellung ausgefUhrten Handbewegung darstellt. 
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Gesetzt den Fall, es sei die Gro.Bendifferenz von· zwei Fixsternen an ver
schiedenen Abenden gemessen, so diirfte sich gemaB den Erfahrungen der besten 
Beobachter der mittlere Fehler der einzelnen Messung, auch wenn letztere auf 
zahlreichen Einstellungen beruht, im Durchschnitt nicht kleiner als ±OM,1 er
geben. Die Ausloschungsmethode ist also nur einer maBigen Genauigkeit fahig. 

(3) Die Ausloschung flachenhafter Objekte. Wir betrachten zunachst 
den Fall, daB Objekt und Untergrund in gleichem Verhhltnis abgeschwacht 
werden, so daB die Ausloschung auf vollig oder doch nahezu dunklem Grunde 
erfolgt. Die Messung liefert dann stets die Summe der Intensitaten bzw. Flachen
intensitaten von Objekt und dariiberlagerndem diffusen Himmelslicht. Die In
tensitat des Himmelsgrundes muB daher in jedem Falle gesondert bestimmt und 
von der gemessenen zusammengesetzten Intensitat des Objektes in Abzug ge
bracht werden 1. 

Die Schwellenwerte A der Gesamtlichtstarke bzw. r der Gesamthelligkeit 
des Objektes :i}angen wieder von d.er Helligkeit h des Untergrundes ab, auf dem 
die AuslOschung erfolgt, auBerdem· aber auch von der scheinbaren Flache F des 
Objektes. Wiirde man die einem bestimmten Wert von F entsprechende Be
ziehung zwischen r und h fiir geringe Leuchtdichten des Untergrundes durch 
eine Kurve darstellen, so wiirde letztere einen ahnlichen Verlauf nehmen wie die 
fiir Lichtpunkte geltende Kurve der Abb. 28. Indessen wiirden verschiedenen 
Werten von F verschiedene Kurven entsprechen. Die Abhangigkeit des fiir 
schwarzen Untergrund geltenden Schwellenwertes r von der scheinbaren Fliiche F 
des Objektes ist in Ziff. 11 naher untersucht worden. 

Die beiden verglichenen Objekte mogen gleichmaBig dicht strahlen und auf 
gleich hellem Himmelsgrunde stehen. Wird mit L die ("regelmaBige") Lichtstarke, 
mit F die scheinbare Flache des Objektes, mit I die Lichtstarke des letztere 
iiberlagernden Himmelslichtes bezeichnet, so entsprechen den AuslOschungen der 
beiden Objekte auf dem bis zu volliger Schwarze abgeschwachten Untergrunde 
die Gleichungen: 

(Ll + II)AI = AI' (L2 + I 2)A2 = A 2 • (4) 

Zur Bestimmung der diffusen Lichtstarken II und I2 blende man nun mit Hilfe 
einer Gesichtsfeld-Irisblende nacheinander zwei Areale mit den scheinbaren 
Flachen FI und F2 aus dem Himmelsgrunde heraus und bringe sie auf dem um
gebenden schwarzen Grunde zur Ausloschung. Diesem Verfahren entsprechen 
die Gleichungen: 

(5} 

Durch Elimination der diffusen Lichtstarken LI und L2 aus (4) und (5) erhhlt 
man die weiteren Gleichungen: 

LI =AIU~ - dJ, L2 = A 2 U2 - ~J (6)-

und schlieBlich mit Riicksicht auf die Beziehung: 

II: I2 = FI : F2 = (AI: A2) (dl : dJ 
fiir das gesuchte VerhaItnis der Intensitaten bzw. Flachenintensitaten der Ob
jekte die Ausdriicke: 

II: 12 = (FI: F 2) G: - 1) : (~: - 1), (7) 

1 Vgl. auch Ziff. 33, fl. 
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1m Falle gleicher FHichen FI = F2 hat man II = L2 = Lund A] = A2 = A. 
Da dann nur eine Messung des Himmelsgrundes erforderlich ist, so treten an 
Stelle von (4), (5) und (6) die Gleichungen: 

(L1 + L)A1 = A, (L2 + L) A2 = A, LA = A; 

L1 = AUI - ~), L2 = A U2 - ~-), 
und es folgt als Ergebnis der Messung: 

11: 12 = j1: j2 = Ul - ~): U2 - ~). (8) 

Der Fall, daB die verglichenen zolestischen Objekte gleiche scheinbare 
FHiche haben, ist ein Ausnahmefall. Gleichung (8) kann aber auch dann An
wendung finden, wenn es sich urn die Aufgabe handelt, die FHichenintensiHiten 
an verschiedenen Stellen einer ungleichmaBig dicht leuchtenden Oberflache, wie 
etwa der des Mondes, zu messen. Man blendet dann, wie W. R. DAWES1 u. a. 
vorgeschlagen haben, mit Hilfe einer konstanten engen Gesichtsfeldblende die zu 
vergleichenden Stellen aus dem Fokalbilde der Oberflache heraus. Da die kleinen 
hellen Kreise auf schwarzem Untergrunde stehen, so ist die Anwendung des Aus
lOschungsverfahrens vollig einwandfrei, und der Ausdruck (8) besitzt strenge 
Giiltigkeit. 

SchlieBlich sei noch der Fall betrachtet, daB die Flachen F1 und F2 zwar 
nicht gleich, aber so klein sind, daB ihre scheinbaren Durchmesser unter
halb 10' liegen. Dann kann man gemaB der Rrccoschen RegeP Al =A2 setzen 
und gewinnt den Ausdruck: 

11:12 = (+ - _1_): (~- - _~). (9) 
1 Al 2 A2 

Insbesondere ist so auch die Moglichkeit gegeben, ein sehr kleines, flachenhaftes 
Objekt nach dem Ausloschungsverfahren an einen Fixstern anzuschlieBen. Man 
hat dann F2 = 0, L2 = 0 und hat folglich in (9) 1: A~ = 0 zu setzen. E. J. SPITTA3 

hat mit einem AuslOschungsphotometer die Lichtstarken der Jupitersatelliten an 
die Gesamtlichtstarke der Planetenscheibe angeschlossen, wobei er sich auf das 
experiment ell gefundene Ergebnis stutzt, daB die Grenzhelligkeit eines scheiben
formigen Objektes bis zu einem scheinbaren Durchmesser von nicht weniger als 
40' (!) konstant bleibt. 

Wird dem zweiten Hauptfall entsprechend nur das Objekt, nicht aber 
der Untergrund abgeschwacht, so daB jenes auf hellem Grunde verschwindet, 
so sind besondere Messungen des Himmelsgrundes in der Regel nicht erforderlich. 
Dies gilt insbesondere fUr den Fall, daB das extrafokale Bild eines Fixsternes 
durch Verschieben des Okulares auf dem Bilde des Himmelsgrundes zum Ver
lOschen gebracht wird. 

Die Untergrunde, auf denen die auszulOschenden Objekte stehen, seien be
liebig hell, aber gleich hell. Werden die regelmaBigen Leuchtdichten der Ob
jekte mit II und l2' die Schwellenwerte von II und l2 mit }'1 und 11.2 bezeichnet. 
so entsprechen den Ausloschungen die Gleichungen: 

llA1 = }'1' l2A2 = 11.2, ll: l2 = j1: j2 = (AI: A 2)-1 (11.1: 12)' (10) 

Sind die scheinbaren Flachen F1 undF2 der Objekte im Augenblick der Aus
lOschung einander gleich, so kann man stets 11 = 12 setzen und erhalt als Er
gebnis der Messung: 

(11) 

1 M N 25, S.229 (1865). 2 Vgl. Ziff.11. 3 M N 48, S. 32 (1887); 51. S. 32 (1890). 



Ziff.32. Die Aus16schungsphotometer. 609 

Sind hingegen Fl und F2 voneinander verschieden, so ist das Verhiiltnis Al :22 

nicht nur von Fl und F2, sondern auch von der Helligkeit It des Grundes, auf dem 
die Aus15schungen erfolgen, abhiingig. 1st der Untergrund (z. B. Tageshimmel) 
so hell, daB die Unterschiedsempfindlichkeit (Sehschiirfe) der Fovea groBer ist 
als die der Peripherie, so stellt das Auge das Verloschen oder - genauer gesagt -
die Grenze der Sichtbarkeit des Objektes dadurch fest, daB es den Rand des 
letzteren Punkt fUr Punkt fixiert. Der Schwellenwert A der Leuchtdichte durfte 
dann im wesentlichen von F unabhiingig sein, d. h., wir konnen wieder Al = A2 
setzen, und Gleichung (11) behiilt ihre Gilltigkeit. 

Bei Beobachtungen am Nachthimmel erfolgt hingegen das Verschwinden des 
Objektes in der Regel auf sehr schwach erhelltem Untergrunde, wird also bei 
extrafovealem Sehen festgestellt. In dem besonderen Faile, daB die scheinbaren 
Flachen Fl und F2 von einer gewissen mittleren Ausdehnung sind, kanri man 
einen brauchb.aren Niiherungswert von Al : A2 auf Grund der Annahme erhalten, 
daB die PIPERsche Regel1, die nur fur die Schwellenwerte auf schwarzem Grunde 
stehender Objekte bewiesen ist, ihre Gilltigkeit auch fUr Objekte behiilt, die sich 
von einem schwach erhellten Grunde abheben. Liegen also die scheinbaren Durch
messer der Fliichen F 1 und F 2 etwa zvvischen den Werten 1 0 und 8 0 , so gilt gemiiB 
der PIPERschen Regel die Proportion: 

AI: A2 = (Fl: F2)-t, (12) 

und es folgt aus (10) als Ergebnis der Messung: 

fl:f2= (A 1 :A2)-I(Fl: F2)-t. (13 ) 

Eine Sonderstellung unter den Methoden, bei denen die Ausloschung auf 
hellem Grunde erfolgt, nimmt schlieBlich eine Methode ein, bei der das Verhaltnis 
der Leuchtdichten zweier zi:ilestischer Objekte dadurch gemessen wird, daB man 
auf ihren Fliichen ein meBbar veriinderliches punktformiges oder fliichenhaftes 
Hilfsobjekt zur Ausloschung bringt. Werden die zusarnmengesetzten Leucht
dichten der beiden Objekte mit II + lund l2 + l, die Lichtstiirken [Leucht
dichten] des unabgeschwiichten, bzw. des auf den Schwellenwert gebrachten 
Hilfsobjektes mit L' [l'] bzw. A [A] bezeichnet, so entsprechen den beiden Aus
li:ischungen die Gleichungen: 

L'Al=Al' 

[l'A 1 = }'1' 

L'A2 = A2 , 

l'A z = 22], 
} (14) 

worin Al und A2 die gemessenen Abschwiichungsfaktoren sind. Setzen wir nun 
voraus, daB die Leuchtdichten der Objekte im Gultigkeitsbereich des Satzes 
von der Konstanz der Relativschwelle liegen, und ferner, daB dieser Satz auch 
fUr Lichtpunkte gilt, die sich von leuchtenden Fliichen abheben, so bestehen 
die Proportionen: 

Al : (ll + l) = A2 : (72 + l) , 
[AI: (ll + l) = A2 : (l2 + l)], 

und das gesuchte Verhiiltnis der Fliichenintensitiiten der Objekte ist durch die 
Formel gegeben: ( _) ( _) (. -:-) (. -:) 

II + t : l2 + t = 11 + 1 : 12 + 1= AI: A z • (15 ) 

32. Die Ausloschungsphotometer. Je nachdem bei ihnen die Aus15schung 
des Objektes auf dunklem (bzw. fast dunklem) oder auf hellem Untergrunde 
erfolgt, lassen sich zwei Typen von Aus15schungsphotometern unterscheiden. 

1 V gl. Zif£' 11. 

Handbucb der Astrophysik. II. 39 
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Die Photometer der ersten Art, deren bekanntester Vertreter das KAYSER-PRIT
CHARDsche Keilphotometer ist, haben vor den Gleichheitsphotometern den Vor
zug der einfacheren Bauart voraus, indem niimlich bei ihnen einetseits die Ver
gleichsvorrichtung, andererseits die kiinstliche Lichtquelle in Fortfall kommt. 
Eine an beliebiger Stelle in den Lichtweg eines Fernrohres gebrachte Ab
schwachungsvorrichtung geniigt, urn dies'es in ein AuslOschungsphotometer zu 
verwandeln. Die Photometer zweiter Art, unter denen auch solche von weniger 
einfacher Bauart vorkommen, hat man bisher nicht klar von denen der ersten 
Art unterschieden. 

a.) Photometer, bei denen Obj ekt und Himmelsgrund in gleichem 
Verhaltnis abgeschwacht werden, so daB die Ausloschung des Ob
jektes im aUgemeinen auf vollig dunklem Grunde erfolgt. Die Ab
schwachung wird bei diesen Photometern entweder durch Zwischenschaltung ab
sorbierender Medien oder durch Abblendung bewirkt. Urn das Aug~ des Beobach
ters vor der Einwirkung fremden Lichtes zu schiitzen, muB die Ablesung der 
Abschwachungsskala von einem Hilfsbeobachter vorgenommen werden, bzw. 
d'as Photometer muB mit einer Registriervorrichtung versehen sein. Wir be
handeln Absorptions- und Abblendungsphotometer gesondert. 

Absorptionsphotometer. Bei der aIteren Form, die sich als "Saulen
photometer" bezeichnen HiBt, erfolgt die AuslOschung derart, daB man eine 
passende Anzahl von durchsichtigen oder durchscheinenden Platten in den 
Lichtweg einschaltet. Das MeBverfahren ist sehr primitiv: Man legt so viele 
Platten iibereinander, als zur Ausloschung des Objektes notwendig sind, und 
notiert dann ihre Anzahl. Bezeichnet ~ den Durchlassigkeitskoeffizienten der 
Einzelplatte, n die Anzahl der Platten, so ist A = ~n der Lichtschwachungs
faktor, und die GroBendifferenz von zwei nacheinander gemessenen Stemen ist 
nach Formel (2) durch den Ausdruck bestimmt: 

Ml - M2 = +2M ,5Iogc5. (nl - 1t2 ) • 

Mit Saulenphotometern haben vornehmlich die folgenden Forscher ge
arbeitet: 

FRAN<;OIS MARIE (1700)1, Erfinder des Saulenphotometers. Glasplatten
saule. 

A. CELSIUS und A. TULENIUS (urn 1740)2. Glasplattensaule. Messung von 
64 Stemen. 

W. A. LAMPADIUS (1814)3. Hornscheibensaule. AnschluB des Tageshimmels, 
der Sonne und des Mondes an eine kiinstliche Lichtquelle. 

J. K. HORNER (1817)4. Papierscheibensaule. Messung einiger heller Sterne. 
Heute kommt die Methode nur noch fiir Liebhaberastronomen in Betracht. 

So hat neuerdings (1926) G. D. REYNOLDS5 mit einer Saule aus diinnen Grau
glasplatten, die er vor das bloBe Auge haIt, brauchbare Messungen erhalten. 

Erheblich jiingeren Datums als das Saulenphotometer ist das K e il p hot 0 -

met e r, bei dem die AuslOschung der Lichtquelle durch Vorschieben eines Keiles 
aus grauem Glase erfolgt. Vor der Saule hat der Keil u. a. den Vorzug, daB er 
eine kontinuierlich sich andernde Lichtschwachung gestattet. Urn die Entwick-

1 Vgl. BOUGUER, TraiM d'optique, S.46 sowie MULLER, Photo d. Gest., S. 180. 
B Vgl. E. ZINNER, Helligkeitsverzeichnis, S. 36. 
3 Beitrage zur Atmospharologie. II. Freiberg 1817; vgl. MULLEE, Photo d. Gest., 

S.180. 
4 Bibl. univ. des sciences 6. Geneve 1817; vgl. MULLER, Photo d. Gest., S. 181 sowie 

E. ZINNER, Helligkeitsverzeichnis, S. 45. 
5 J B A A 36, S.247 (1926). 
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lung des Keilphotometers haben sich zahlreiche Forscl,ler Verdienste erworben, 
unter denen in erster Linie die folgenden zu nennen sind: 

X. DE MAISTREl, der als Erfinder des Keilphotometers anzusehen ist, be
festigte im Jahre 1832 zwischen Auge und Okular eines Fernrohres einen Keil 
aus weiBem Glase und lieB langs der Hypotenusenflache desselben einen zweiten 
entgegengesetzt gerichteten Keil aus dunkelm Glase gleiten, der mit einer Teilung 
versehen war. 

C. D. V. SCHUMACHER 2 verwendet zwei symmetrisch gelagerte dunkle Keile, 
die er mittels einer Schraube mit Doppelgewinde gleichmaBig gegeneinander he
wegt. AuBerdem verlegt er die Keile in die Fokalebene. 

Diese fiir die Abschwachung flachenhafter Objekte besonders vorteilhafte 
Anordnung wird gewohnlich E. J. SPITTA 3 zugeschrieben, der sie, offenbar ohne 
die Arbeit seines Vorgangers zu kennen, fast 40 Jahre spater ausfiihrlieh be
schrieben hat. 

E. KAYSER4 benutzt wie DE MAISTRE einen weiBen und einen dunklen 
Keil, kittet die Keile aber zu einer planparallelen Glasplatte zusammen. Diese 
ist in der Fokalebene angebracht und laBt sich in b 
meBbarem Betrage hin und her schieben. KA YSERS 
bereits sehr vollkommenes Photometer ist fiir viele ~~~~~~~e~~~l1 
spatere Konstruktionen vorbildlich gewesen. \ 

Das 1881 von C. PRITCHARD 5 konstruierte 
Keilphotometer (Abb. 29) verdankt seinen Ruf 
weniger den Vorzugen seiner Konstruktion, als 
den mit ihm ausgefiihrten Arbeiten. Die Drano
metria Oxoniensis (D.O.), eine Durchmuste
rung aller mit freiem Auge sichtbaren Sterne 
zwischen dem Nordpol und 10° sudl. Dekl., ist 
mit zwei Photometern PRITCHARDScher Konstruk
tion ausgefuhrt worden. 

Wie aus Abb. 29 hervorgeht, ist der Photo
meterkeil zwischen Okular und Auge angebracht 
und laBt sich mittels eines Scharniers zuruckklap
pen. In dem Rahmen a bewegt sich der aus zwei 
Keilen aus weiBem bzw. grauem Glase zusammen
gekittete Doppelkeil nebst der Teilung c, zu deren 

Abb.29. PRITCHARDsches Keil
photometer (MULLER, Photo d. 

Gest., S. 183). 

Ablesung ein fester Index dient. Nachteile dieser Konstruktion sind, daB der 
Keil dem Hauch des Beobachters ausgesetzt ist, und ferner, daB im Augen
blick der AuslOschung das ganze Gesichtsfeld verdunkelt und infolgedessen eine 
Orientierung in demselben nicht moglich ist. 

Die Messungen fur die D. O. sind 1881 bis 1885 unter Leitung von PRITCHARD 
von PLUMMER und JENKINS mit einem Refraktor (d = 100) ausgefiihrt worden. 
Meist wurde ein Keil von 160 mm Lange (Abschwachung +OM,07 pro 1 mm 
Verschiebung) benutzt. In jeder Nacht wurden 10 Sterne mit je 20 Aus
loschungen, dazu Polaris als Vergleichsstern am Anfang, in der Mitte und am 
SchluB der Reihe gemessen. Die Einstellungen fanden teils bei voller, teils bei 
halb abgeblendeter Offnung unter Wechsel der Beobachter statt. 

Die Durchlassigkeit des Keiles bestimmt PRITCHARD nach zwei Methoden, 
namlich mit Hilfe von Blendvorrichtungen und unter Benutzung polarisierender 

1 Bibl. univ. des sciences 51, S. 323. Geneve 1832. 
2 Ofversigt af K. Svenska Vetensk. Akad. F6rh. 9, S.236 (1852). 
3 London RSProc47, S.15 (1889). 4 AN 57, S.17 (1862). 
5 Uranometria Nova Oxoniensis. Oxford 1885. 

39* 
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Medien. Nach G. MULqml sind beide Bestimmungen nicht einwandfrei. Der 
Keilkoeffizient kl iindert sich ein wenig mit der benutzten Keilstelle und auch 
in geringem Grade mit der Farbe der Sterne. 

Die Lichtschwachung in GroBen betragt nach Ziff.28, Gleichung (41): 

-2M,5IbgA = ko + kl(O - (10)' 

Betrachtet man die k als Konstanten, so erhalt man gemaB Ziff. 31, Gleichung (2) 
fUr die GroBendifferenz zweier beobachteter Sterne: 

Ml - M2 = -kt(Ol - ( 2), (16) 

worin (11- (12 die Differenz der Skalenablesungen ist. 
Die Ausloschungen von Polaris lieBen weder einen EinfluB der Ermiidung 

des Beobachters, noch einen EinfluB der Helligkeit des Himmelsgrundes, ins
besondere des Mondscheines, erkennen. Ffir den mittleren Fehler einer auf 
10 + 10 Einstellungen beruhenden GroBendifferenz leitet PRITCHARD2 im Durch
schnitt aus 16 in zahlreichen Nachten gemessenen Sternen den Wert ±oM,08 abo 
Ein sehr viel ungiinstigeres Bild der Genauigkeit ergibt sich, wenn man die GroBen 
der U. O. mit den GroBen der P. D. vergleicht: durchschnittlicher Wert des mittle
ren Fehlers nach ZINNER3 : ±OM,21. Bezeichnend ffir den geringen Genauigkeits
grad der U. O. ist auch G. MULLERS 4 Feststellung, daB die GroBen derselben ffir 
nicht weniger als 3 % (= 66) alier verglichenen Sterne urn mehr als OM,S von den 
GroBen der P. D. abweichen. 

E. C. PICKERING5, G. MULLER 6, A. PANNEKOEK 7 U. a. haben das systema
tische Verhalten Q-er GroBen der U. O. untersucht. Eine von MULLER abgeleitete 
Tabelle 6, welche die Reduktion dieser GroBen auf das Potsdamer System' ffir 
Sterne von verschiedener Helligkeit und Farbe gibt, lautet in etwas zusammen
gezogener Form: 

Tabelle 5. LlM(P.D.-U.O.) 

~ roBe WeiB I Gelblich-weiB WeiBlich-gelb I Gelb bis Rot 

< 4.i1/,0 +OM,26 

I 
+oM,26 +OM,17 

I 

+ OM,12 
4.11,0 - 5 ,5 +0 ,19 +0 ,16 +0 ,05 -0 ,08 
5 ,5 - 7 ,0 +0 ,26 +0 ,23 +0 ,06 -0 ,10 

AIle Sterne. . .1 +0 ,23 +0 ,20 +0 ,06 -0 ,07 

GemaB dieser Zusammenstellung sind in der U. O. die roten Sterne relativ zu 
den weiBen durchschnittlich urn +OM,3 schwacher gemessen als in der P. D. 
Dieses ungleiche Verhalten erklart sich dadurch, daB sich die GroBen der U. O. 
auf die spektrale Empfindlichkeit der Stabchen beziehen, wahrend es sich bei 
den GroBen der P. D. urn foveale Helligkeiten handelt. 

Das "transit wedge photometer" von E. C. PICKERING, mit dem A. SEARLES 
1882 bis 1886 Zonenbeobachtungen von schwachen Sternen ausgefUhrt hat, be
sitzt einen in der Brennebene des benutzten Refraktors (d = 380, I = 6800) fest
stehenden Doppelkeil, dessen Langsrichtung mit der Richtung der taglichen 
Bewegung zusammenfallt. Das MeBverfahren stimmt mit dem schon friiher von 
E. KAYSER 9 angegebenen iiberein. Wahrend der zu bestimmende Stern durch 
das Gesichtsfeld lauft, wird die Zeit gemessen, die vom Antritt desselben an die 

1 Photo d. Gest., S. 187. 2 M N 46, S. 12 (1885). 
3 Helligkeitsverzeichnis, S.74. 4 Potsd Publ1'6, S.267 (1906). 
~ Harv Ann 18, S.15 (1890). 6 Potsd Pub116, S.269 (1906). 
7 Untersuchungen fiber den Lichtwechsel Algols, S. 159ff. (1902). 
8 Harv Ann 13 II (1888). 9 AN 57, S. 17 (1862). 



ZifL32. Die Ausloschungsphotometer. 613 

Kante des dunklen Keiles bis zum Augenblick der Ausloschung vergeht. Fur 
zwei Sterne von gleicher Deklination ist die Differenz der gemessenen Zeitinter
valle dem Abstand der Keilstellen, an denen die Ausloschung erfolgt, und damit 
der GroBendifferenz der Sterne proportional. Die Zeitpunkte des Antritts an 
den Keil bzw. der Ausloschung wurden unter Benutzung eiiles Chronographen 
registriert. 

J. WILSINGl hat mit einem Photometer, bei dem der Rauchglaskeil zwischen 
zwei Keile aus weiBem Glase eingebettet war, Veranderliche gemessen und Unter
suchungen uber die zufiilligen und systematischen Fehler der Messungen an
gestellt. Die innere Genauigkeit einer Ausloschung desselben Sternes ist hoch, 
indem der mittlere Fehler einer Einstellung nur wenige Hundertstel GroBen 
betragt. Indessen entstehen dadurch systematische Fehler, daB die Empfind
lichkeit des Auges beim "Obergang zum nachsten Stern nicht konstant bleibt. 
Auch macht sich Lei der Ausloschung schwacher Sterne ein EinfluB der Helligkeit 
des Himmelsgrundes bemerkbar. 

E. J. SPITTA2 bestimmt mit dem schon mehrfach3 erwabnten Photometer 
die Lichtstarken der Jupitersatelliten relativ zu der Gesamtlichtstarke der 
Planetenscheibe. Zur Aufklarung der systematischen Fehler macht er Versuche 
im Laboratorium. 

E. v. GOTHARp 4 hat seinem Photometer 
einen Typendruckregistrierapparat (vgl. 
Abb. 30) beigegeben .. Durch Andrucken eines 
Hebels laBt sich die jeweilige Stellung des 
Keiles auf einem Papierstreifen markieren. 

a 

Das um 1892 von G. MULLER 5 kon
struierte, mit einer GOTHARPschen Regi
striervorrichtung ausgerustete Keilphoto
meter (Abb. 30) stellt eine der vollkommen- b 
sten Formen des Ausloschungsphotometers 
dar. Der mittels des Schraubenkopfes a ver
schiebbare Rahmen b, an den bei c der Keil 
geschraubt ist, tragt zwei Millimeterskalen, 
von denen die eine (in der Abbildung nicht 
sichtbare) erhaben gearbeitet ist. Durch die 

Abb.30. MtJLLERsches Keilphotometer 
(MtJLLER, Photo d. Gest. S. 184). 

Mitte des Gesichtsfeldes geht ein aus zwei schmalen Lamellen gebildeter Steg, 
den man bei der Beobachtung in die Richtung der taglichen Bewegung stellt. An 
Stelle des Steges lassen sich auch Blenden einschieben, entweder solche, die nur 
einen schmalen Spalt offen lassen, oder aber Kreisblenden mit kleiner Offnung, 
die, wie schon in Ziff. 31, fJ hervorgehoben, mit Vorteil bei der Messung von 
Flachenintensitaten, etwa der Mondscheibe oder des Himmelsgrundes, An
wendung finden. 

G. MULLER und P. KEMPF6 haben mit dem beschriebenen Photometer, das 
an ein nach Art des Equatorial coude montiertes Fernrohr (d = 55) angesetzt 
war7, Extinktionsmessungen auf dem Atna und in Catania ausgefiihrt. Die Ab
sorption der beiden benutzten Keile bestimmten die Beobachter einmal durch 
Messungen an 68 Sternpaaren von bekannter Helligkeitsdifferenz, andererseits zur 
Kontrolle durch Messung des kunstlichen Sternes eines ZOLLNERschen Photometers. 
Die Keilkoeffizienten ergaben sich fUr beide Keile sehr nahe konstant und auch 

1 AN 112, S.265 (1885); siehe auch PotsdPub111, S.155 (1897). 
2 M N 48, S.32 (1887); 51, S.32 (1890). 3 Vgl. Ziff. 28 und Ziff. 31, /1. 
4 Z f Instrk 7, S.347 (1887). 5 Photo d. Gest., S. 184. 
6 Potsd Pub111, S.209 (1898). 7 Abbildung daselbst S.231. 



614 Kap. 6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 32. 

yom Spektrum der Sterne nur in geringem Ma13e abhangig. Da nicht relative, 
sondern absolute, d. h. auf den Reizschwellenwert des Beobachters bezogene 
Sternhelligkeiten zu messen waren, so mli13ten MULLER und KEMPF die Differenz 
ihrer Schwellenwerte bestimmen. Fiir diese Differenz ergab sich aus zahlreichen 
Messungen vor, wahrend und nach der Expedition nahe iibereinstimmend der 
Wert: M - K = -OM,60. 

Mit AuslOschungsphotometern MULLERscher Konstruktion haben u. a. die 
Forscher S. AURIN01 und M. MEROLA2 gearbeitet. Letzterer hat die Helligkeits
differenzen von 92 Sternpaaren gemessen lind die systematischen Fehler der 
Messungen eingehend untersucht. 

Abblendungsphotometer. Die zahlreichen, seit Mitte des 18. Jahr
hunderts konstruierten Photometer haben heute ein vorwiegend historisches 
Interesse. Die Abblendungsvorrichtung hat ihren Sitz meist vor dem Objek
tiv, seltener zwischen Objektiv und Okular. Der besseren "Obersicht wegen seien 
die einzelnen Photometer nach der Gestalt der Blendenoffnung, die ein regel
mal3iges Vieleck, em Kreis oder ein Kreisausschnitt sein kann, in drei verschiedene 
Gruppen eingeteilt. 

Objektivblenden mit Offnung in Gestalt eines regelma13igen Viel
ecks. Der Mittelpunkt des Ausschnittes deckt sich bei jeder Einstellung der 
Blende mit dem Zentrum des Objektives. Die Ablesung der Skala gibt meist 
unmittelbar die Lange einer Seite bzw. einer Diagonale des Vieleckes an. 

Quadratische Blendenoffnungen haben die Photometer von J. G. KOHLER 3 

und von REISSIG 4. Wahrend KOHLERS Objektivblende ein sog. "Katzenaugen
diaphragma" (vgl. Abb. 15) ist, benutzt REISSIG eine Scheibe mit etwa 40 quadra
tischen Ausschnitten, die sich durch Drehen der Scheibe einzeln vor das Objektiv 
bringen lassen. Die durch letztere Einrichtung bewirkte Abschwachung ist 
diskontinuierlich. 

Eine Objektivblende mit verstellbarem sechseckigen Ausschnitt verwendet 
A. CARRINGTON5, der sein Photometer geeicht und bei der Messung zahlreicher 
Sterne erprobt hat. 

Endlich hat die Objektivblende des Photometers von E. B. KNOBEL6 einen 
Ausschnitt von der Form eines gleichseitigen Dreiecks. Bei dieser Form der 
Offnung zeichnet sich die zentrale Beugungsfigur durch besondere Scharfe aus, 
wahrend die sechs yom Zentrum ausgehenden Strahlen nur wenig storen. 

Photometer mit kreisformiger Blendenoffnung. Bei den alteren 
Photometern von J. S. BAILLy7, H. FLAUGERGUES 8, J. VIDAL9 , W. R. DAWES lO, 

N. POGSON 11 und anderen handelt es sich gewohnlich urn eine mehr oder weniger 
primitive Einrichtung zur Abblendung des Objektives. Kreisblenden von ver
schieden gro13er Offnung werden versuchsweise vor das Objektiv gesetzt oder 
geschoben, bis die AuslOschung des Sternes erfolgt ist. Eine kontinuierlich fort
schreitende Lichtschwachung laBt sich mit einer solchen Einrichtung natiirlich 
nicht erzielen. 

1 R. Oss. Astr. di Capodimonte. Contributi astronomici Nr.31 (1926). 
2 Ebenda Nr.42 (1927). 3 Berl Astr Jahrb f 1792, S.233. 
4 Berl Astr Jahrb f 1811, S.250. 
5 A Catalogue of 3735 Circumpolar Stars observed at Redhill in the Years 1854, 1855 

and 1856. 
6 M N 35, S.100, 381 (1875). 
7 Mem. de l'Acad. R. des sciences de Paris 1771, S.580. 
8 Conn. des temps pour l'an X, S.400 (1801); XI, S.352 (1802). 
9 Conn. des temps pour l'an XV, S.383. Paris 1804; vgl. E. ZINNER, Helligkeitsver

zeichnis, S. 45. 
10 M N ii, S. 187 (1851). 11 Radel Obs 15, S.281 (1856). 
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Von letzterer Unvollkommenheit frei ist das photometrische Fernrohr von 
M. THURy1, dessen Objektiv mit einer prazis gearbeiteten lrisblende (vgl.Abb.16) 
versehen ist. Die Verstellung der letzteren geschieht YOm Okular aus mittels 
eines Schlussels, dessen Umdrehungswinkel an einer Teilung abgelesen oder im 
Dunkeln auf einer Porzel1anscheibe registriert werden kann. Der Durchmesser 
der Blendenoffnung ist dem abgelesenen Drehungswinkel proportional. 

Mit Rucksicht auf den bei zu kleiner Offnung auftretenden Beugungseffekt 
benutzt THURY die lrisblende nur zur letzten feinen Ausloschung der Sterne, 
wiihrend der Hauptteil der Abschwachung durch die unter 45 0 geneigten Glas
platten m und n des eigenartig konstruierten Okularkopfes (Abb.31) bewirkt 
wird. Diese· in Schlittenfiihrungen gleitenden Glasplatten konnen entfernt oder 
durch Silberspiegel ersetzt werden. Das Okular HiBt sich nach ~elieben in eine 
der Hiilsen a, b oder c einschieben. 
Von a aus erfolgt die Beobachtung 
der Sterne direkt, von b aus nach ein
maliger Spiegelung an m, von c aus 
nach doppelter Spiegelung an m und 
n. Da eine unter 45 0 geneigte, ebene 
Glasplatte nur etwa 6 % des auffallen
den Lichtes reflektiert, so wird ein 
Stern bei einmaliger Reflexion urn 
rl1nd 3M , bei doppelter urn rund 6M 

geschwacht. 
Loscht man zwei Sterne unter 

Benutzung der gleichen Okularhiilse 
nacheinander aus, so braucht das Abb.31. Okularkopf des THURYSchen Photo-
Reflexionsvermogen der Glasplatten meters (MULLER, Photo d. Gest., S.173). 
nicht bekannt zu sein. Bezeichnen 
dann bi und b2 die an der Teilung abgelesenen Durchmesser der Blendenoffnung, 
so erhalt man auf Grund von Ziff. 26 Gleichung (28) und Ziff. 31 Gleichung (2) 
fur die gesuchte GroBendifferenz der Sterne den Ausdruck: 

MI - M2 = + 5M logb1 - 5M logb2 • (17) 

Voraussetzung ffir die strenge Giiltigkeit dieser Formel ist erstens, daB der Ab
schwachungsfaktor genau proportional b2 ist, und zweitens, daB die Schwellen
werte r l und r 2 trotz der Verschiedenheit der Beugungsbilder einander gleich sind. 

An Stelle der Irisblende mit meBbar veranderlichem Ausschnitt, deren exakte 
Herstellung besonders hohe Anforderungen an den Mechaniker stellt, kann man 
zur Abschwachung der Sterne auch eine zwischen Obj ekti v und Okular 
angeordnete Kreisblende mit festem A usschnitt verwenden, die 
sich in Richtung der optischen Achse verschieben laBt. Eine 
soIehe Einrichtung besitzt das Photometer von A. HIRSCH2• Eine Metallscheibe 
mit zentraler, kreisformiger Offnung von 5 mm Durchmesser laBt sich im Tubus 
eines Refraktors (d = 160, t = 2600) innerhalb der Abstande 80 und 480 mm 
yom Brennpunkt hin und her schieben. Der Betrag der Verschiebung wird an 
einer auBen am Rohr angebrachten Skala abgelesen. 

Wird der Durchmesser der Blendenoffnung mit b, ihr Abstand Von der 
Brennebene mit a bezeichnet, so ist nach Ziff.26 Gleichung (32) 

1 Bib!. univ. et Rev. Suisse. Arch d sciences phys et nat 51, S.209 (1874). 
2 Bull soc des sciences nat de Neuchatel 6, S.94 (1861/64). 
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der Lichtschwachungsfaktor. Fur den geringsten Abstand der Blende a = 80 mm 
wird A sehr nahe gleich 1. Der Strahlenkegel fiillt dann gerade die Offnung der 
Blende aus. Fur den groBten Abstand der Blende a = 480 mm wird A = 1 : ]6. 
Die Lichtschwachung ist dann maximal und betragt fast 4M • Sind a1 und a2 

die nach bewirkter Aus15schung der Sterne an der Skala abgelesenen Abstande 
der Blende yom Fokus, so ist die GroBendifferenz der Sterne gemaB Ziff. 31 
Formel (2) durch den Ausdruck bestimmt: 

( 18) 

der noch wegen der dem Abblendungsverfahren anhaftenden systematischen 
Fehler zu korrigieren ist. 

Die Von A. HIRSCH angegebene Abblendungsvorrichtung finden wir bei den 
Photometern von W. R. DAWES l , W. HUGGINS2 und M. LOEWy3 wieder. 

HUGGINS hat sein Photometer, das hier kurz beschrieben sei, zur Messung 
von Nebeln, also zur Ausloschung flachenhafter Objekte, benutzt. Das Photo
meter besitzt eine doppelte Abschwachungsvorrichtung, namIich einmal eine 
im Tubus gleitende Diaphragmenscheibe, deren verschieden groBe kreisformige 
Offnungen nach Wahl in die optische Achse gebracht werden konnen, und ferner 
zwei mit Teilung versehene Rauchglaskeile, die sich zwischen Okular und Auge 
seitlich hin und her schieben lassen. HUGGINS 15scht zunachst den zu messenden 
Nebel bei unabgeblendetem Strahlenkegel mit den Keilen aus und bringt sodann 
durch Verschieben der Rohrblende eine in weiter Entfernung aufgestellte Normal
kerze, die als Vergleichslichtquelle dient, bei unveranderter Stellung der Keile 
zum Verschwinden. 

Mit einer Objektivsektorblende ist das Photometer von F. DEICH
lVIULLER 4 ausgerustet. Dieses zur Messung der Gesamt- bzw. Flacheninten
sitaten von Kometen und Nebelflecken bestimmte Photometer solI vornehmlich 
der Aufgabe dienen, samtliche Helligkeitsabstufungen eines Kometen von den 
hellsten Kopfpartien bis zu den lichtschwachsten Schweifspuren photometrisch 
zu erfassen. Die Methode besteht darin, das Objekt zunachst durch Anwendung 
starker VergroBerungen moglichst weitgehend abzuschwachen und dann durch 
Abblendung mittels einer rotierenden Sektorblende zur volligen Ausloschung zu 
bringen. 

Das Normalokular (d' = 6) des benutzten Refraktors (d = 160, f = 1930) 
vergroBert 26fach, wahrend 5 weitere Okulare die VergroBerungen 48, 77, 96, 
144 und 200 geben. GemaB der Abschwachungsformel: 

A = l: lo = V-2: V02 , -2m,510gA = + 5m (logV -logVo), L = Lo 

[vgl. Ziff. 25 Gleichung ('12)J laBt sich durch Einsetzen des starksten Okulares 
die Flachenhelligkeit des Objektes urn + 4m ,43 abschwachen, wahrend die Ge
samthelligkeit konstant bleibt. Was den Untergrund anlangt, so wird wegen 
der Einengung des Feldes auch die Gesamtlichtstarke desselben in ungefahr 
gleichem Verhaltnis abgeschwacht wie die Leuchtdichte. DEICHlVIULLERS Aus
fiihrungen zur Frage der Sichtbarkeit schwacher Objekte auf dem Himmels
grunde sind nicht in allen Punkten stichhaltig. 

Die der endgiiItigen Abschwachung bis zur Aus15schung dienende Objektiv
bIen de besteht aus vier sektorformigen Platten aus geschwarztem Blech, die sich 
durch Drehen eines auf. der Okularseite des Fernrohres befindlichen Handgriffes 

1 M N 25, S.229 (1865). 2 Phil Trans 156, S.381 (1866). 
3 M N 42, S.91 (1882). 
4 Neue Methode zur Helligkeitsmessung von Kometen und Nebelflecken. Sitzber 

Niederrhein Ges Natur- u Heilk zu Bonn. 1901. 
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facherformig vor dem Objektiv ausbreiten lassen. Da der Sektorwinkel bei drei 
von den Platten 90°, bei der vierten n° betragt, so HiBt siCh die Offnung des Ob
jektives von 270 ° auf 18 0 Sektorwinkel abblenden. Der Abschwachungsfaktor A 
variiert also von 0,75 bis 0,05 und entsprechend die Abschwachung in' GroG en 
von +OID,31 bis +3 ID,25. 

Die facherformige Blende laGt sich urn eine in der Verlangerung der optischen 
Achse liegende mechanische Achse in sehr schnelle Rotation versetzen. Der 
sinnreiche Mechanismus erha1t den Antrieb durch einen klein en Spiralfedermotor. 
Da infolge der Rotation der Blende aIle Sektoren des Objektives gleichmaGig 
an der Abbildung beteiligt sind, so ist die Gesamtlichtstarke des Beugungs
bildes lediglich durch den Offnungswinkel der Blende bestimmt, also nicht 
mehr yom Durchlassigkeitsvermogen bzw.dem Korrektionszustande eines be
stimmten Objektivsektors abh~ngig. Das Beugungsbild eines mittelpunktsym
metrischen Objektes (z. B. eines Fixsternes) ist gleichfalls nahezu mittelpunkt
symmetrisch. 

Will man die relative Flachenintensitat an den verschiedenen Stellen der 
Oberflache eines Kometen oder Nebelflecks bestimmen, so besteht nach DEICH
MULLER das MeGverfahren darin, "die verschieden hellen Teile ... der Reihe 
nach bis an die Grenze der Reizschwelle zu schwachen und die vorgenommene 
Lichtschwachung abzulesen". Hiergegen ist indessen einzuwenden, daG die ver
schiedenen Objekte im Augenblick der Aus16schung im allgemeinen weder gleiche 
scheinbare FHi.che haben, noch auf gleich hellem Untergrunde stehen und daG 
infolgedessen die Konstanz des Schwellenwertes in der Regel nicht gewahrleistet 
sein wird. Das Verfahren lieGe sich aber durch Anwendung einer Gesichtsfeld
blende verbessern, mit deren Hilfe man die jeweils zu messende Stelle aus dem 
Fokalbilde herausblendet. Die Aus16schung findet dann stets auf vollig schwarzem 
Grunde und bei konstanter scheinbarer Flache des Objektes statt. 

In gewissen Fallen, namlich wenn es sich urn ein Objekt von gleichmaJ3iger 
und nicht zu geringer FlachenintensiUit handelt, kame auch eine Ausloschung 
des Kometen oder Nebelfleckes auf dem Himmelsgrunde in Betracht. Nur hatte 
man dann, wie in Ziff. 31, fJ bereits dargetan, die Messung jedes Objektes durch 
eine Aus16schung des Himmelsgrundes zu erganzen. Zur Reduktion dient die 
dort abgeleitete Gleichung (7). 

fJ) Photometrische Methoden, bei denen die Ausloschung des Ob
jektes auf hellem Untergrunde erfolgt. Bei der Mehrzahl dieser Methoden 
wird das auf hellem Grunde stehende Objekt meGbar bis zur Sichtbarkeitsgrenze 
abgeschwacht, wahrend der Untergrund konstant bleibt. Nur bei den beiden 
an letzter Stelle behandelten Methoden ist das Umgekehrte der Fall: der Unter
grund wird meGbar erhellt, bis das Objekt, das selbst ungeschwacht bleibt, ver
schwindet. 

F. ARAG0 1 hat mit einem RocHoNschen Prismenfernrohr, vor dessen Ob
jektiv ein drehbarer Nikol angebracht war, Aus16schungsmessungen an Fix
sternen ausgefiihrt. Durch Drehen des Nikols laGtsich das auGerordentliche Bild 
des Fixsternes auf dem Himmelsgrunde, dessen Helligkeit ungeandert bleibt, 
zum Verschwinden bringen. 1st L die dem Drehungswinkel i = 90° des Nikols 
entsprechende maximale Lichtstarke des Bildes, i der der Aus16schung des 
Sternes entsprechende Drehungswinkel, so hat der Stern im Augenblick des 
Verschwindens die Lichtstarke L sin2 i. Seine Intensitat ist also sin 2 i umgekehrt 
proportional. Die MeGgenauigkeit ist sehr gering. 

1 Sechste Abhandlung fiber Photometrie. Samtliche \Verke (deutsche Ausgabe) 10, 
S.212ff. (1859); vgl. auch Ziff. 34, l. 
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ARAG01 hat ferner unter Anwendung des Ausloschungsverfahrens die rela
tiven FHichenintensitaten auf den Scheiben der Sonne und des Mondes gemessen, 
·ohne dabei aber eine nennenswerte Genauigkeit erzielen zu konnen. 

Bei H. M. PARKHURSTS 2 "deflecting photometer", mit dem dieser Forscher 
zahlreiche Helligkeitsmessungen an kleinen Planeten ausgefiihrt hat, wird ein 
fokal abgebildeter Stern auf dem hellen Himmelsgrunde zur Ausloschung ge
bracht. Zwischen Objektiv und Okular eines parallaktisch montierten Refraktors 
(d = 230, 1= 2850) ist eine diinne, leicht keillormig geschliffene Glasplatte, 410mm 
yon der Fokalebene entfernt, so befestigt, daB sie mit ihrer schmalen Kante bis 
in die Mitte des Rohres hineinragt. 1st das Fernrohr auf einen Stern gerichtet, 
so wird ein Teil des Strahlenkegels durch den Glaskeil abgelenkt, und es entsteht 
in der Fokalebene neben dem regularen Bilde ein in der Richtung der taglichen 
Bewegung verschobenes zweites Bild. Der Ablenkungswinkel des Glaskeiles bzw. 
die spharische Distanz der beiden Bilder betragt nur 75" (= 58 fiir einen ..i\quator
stern). Anstatt nun durch Verschieben der Glasplatte, die wie eine Blende mit 
kreissegmentformigem Ausschnitt wirkt, das regulare Bild des Sternes zum Ver
schwinden zu bringen, schlagt PARKHURST einen anderen Weg ein. Er l1iBt den 
:Stern bei fes~stehendem Glaskeil durch das Gesichtsfeld laufen und legt den Ort 
in der Brennebene, an dem das regulare Bild verschwindet, durch Registrierung 
der Zeit fest, die yom Antritt dieses Bildes an einen. festen Faden bis zum Augen
blick seines Verloschens verstreicht. Aus dem gemessenen Zeitintervall laUt 
sich der Yom Keil nicht abgelenkte Bruchteil der Strahlung, d. h. der Ab
schwachungsfaktor, mit Hille einer einfachen Formel berechnen. 

Um sich letztere Umrechnung zu ersparen, wendet PARKHURST den folgenden 
Kunstgriff an. Er versieht das Objektiv mit einer Blendkappe, deren Offnungs
figur durch zwei logarithmische Kurven und eine gerade Linie begrenzt wird3 , 

und erreicht damit, daB das beobachtete Zeitintervall in Sekunden, multipliziert 
mit dem Faktor OM,015 cos C), unmittelbar die Abschwachung in GroBen gibt. Dazu 
ist kritisch zu bemerken, daB die Verwendung der Blendkappe, zumal wenn diese 
nicht mit a,uBerster Prazision gearbeitet ist, leicht das Auftreten systematischer 
Fehler verursachen kann. 

Als ein groBer Vorzug der P ARKHURsTschen Methode ist der Umstand zu 
werten, daB die Ausloschung der Sterne auf einem konstant hellen Untergrunde 
erfolgt. Denn damit ist auch die Konstanz des Schwellenwertes, soweit die Ab
hangigkeit desselben von der Helligkeit des Untergrundes in Frage kommt, ge
sichert. Andererseits konnen freilich dadurch systematische Fehler entstehen, 
daB einmal der rein geometrisch abgeleitete Abschwachungsfaktor infolge der 
ungleichen Durchlassigkeit verschiedener Objektivsegmente von dem wahren ab
weicht, und ferner, daB sich der Schwellenwert mit der Struktur des Beugungs
bildes andert. Das Photometer bedarf daher der Eichung an Stemen bekannter 
Lichtstarke. 

Die gemessenen GroBen der Sterne beziehen sich iibrigens auf die spektrale 
Empfindlichkeit der Stabchen. Denn wenn letztere auch wegen des hellen Unter
grundes sich nicht im Zustande ihrer maximalen Empfindlichkeit befinden, so 
sind sie doch immerhin empfindlicher als die Zapfen. 

Bei C. A. STEINHEILS 4 ebenso einfacher wie sinnreicher Methode gelangt 
nicht wie bei PARKHURSTS Methode das fokale, sondern vielmehr das extrafokale 
Bild eines Fixsternes auf dem konstant hellen Himmelsgrunde zur Ausloschung. 

1 Vierte bzw. siebente Abhandlung fiber Photometrie. Samtliche Werke (deutsche 
Ausgabe) 10, S. 187, 237ff. (1859). 

2 Harv Ann 18, S.29 (1890); 29, S. 65 (1893). 
3 Abbildung siehe MtjLLER, Photo d. Gest., S. 178. 'Elemente, S. 71 ff. (1836). 
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nas Okular des Refraktors wird in positiver bzw. in negativer Richtung meBbar 
verschoben, bis das extrafokale Bild verschwindet. 

Der Einfachheit wegen werde vorausgesetzt, es sei ein so· schwaches Okular 
bzw. ein so enges Okulardiopter gewahlt, daB alle in Betracht kommenden Ver
schiebungen a unterhalb der kritischen Verschiebung ak bleiben: 

f a <: ak = d (j' - I . 

nann bleibt gemaB Ziff. 25, lJ die Helligkeit des Grundes bei der Verschiebung 
des Okulares ungeandert. 

Bezeichnen wir mit 11 und 12 die Intensitaten der zu messenden Sterne, 
mit Al und A2 bzw. mit FI und F2 die Leuchtdichten bzw. die scheinbaren Flachen 
ihrer extrafokalen Bilder im Augenblick der Ausloschung und schlieBlich mit 
.al und a2 die gemessenen Okularverschiebungen, so gelten nach Ziff. 25 Glei
·chung (15) die Beziehungen: 

A2 = sin2:n;1' '''('':2)~'(2~)22~~2~ a2)2J al < ak, 

F2 = 4 sin2 l' t 7 \.T+li,; a2 < ak' 

Setzen wir nun mit STEINHEIL die Schwellenwerte Al und A2 einander gleich, 
so folgt als Ergebnis der Messung: 

11:12 = ai:aL MI - M~ = -5M logal + 5M loga2 • ( 19) 

Die diesen Gleichungen zugrunde liegende Annahme, daB der Schwellenwert A 
von der scheinbaren Flache des Extrafokalbildes unabhangig sei, ist bei geringer 
Helligkeit des Himmelsgrundes nicht zutreffend. Sind die scheinbaren Flachen 
der Bilder von mittlerer Ausdehnung (Durchmesser zwischen 1 0 und 8 0 ) und ist 
der Untergrund sehr schwach erleuchtet, so kann man gemaB der PIPERschen 
Regel [vgl. Ziff.31 Gleichung (12)J 

AI :).2 = (PI: F 2)-! 

annehmen und gelangt dann zu den von (19) abweichenden Ausdriicken: 

11: 12 = (al : a2 ) (~! ::) -1, 

Ml - M2 = -2M,510gal + 2M ,5loga2 + 2M,5log G! ::). 1(20) 

STEIN HElLS Methode diirfte sich dadurch verbessern lassen, daB man eine 
Gesichtsfeldblende zu Hille nimmt. Das extrafokale Bild wird so gestellt, daB 
sein Rand den kreisformigen Ausschnitt der Blende naherungsweise halbiert. 
Damit ware namlich Gleichheit der scheinbaren Flachen hergestellt, und man 
diirfte Al = il2 setzen. 

F. PASCHEN 1 hat sich bei der Vergleichung der Gesamtlichtstarken der beiden 
Komponenten des BIELAschen Kometen der STEINHEILschen Methode bedient. 
Die Anwendung dieser Methode auf die Messung flachenhafter Objekte erscheint 
indessen nicht ohne Bedenken. 

Die Methode von T. E. ESPIN2 unterscheidet sich von der STEINHEILschen 
nur dadurch, daB das Verschwinden der Zerstreuungskreise auf kiinstlich er
helltem Untergrunde erfolgt. Zur Beleuchtung des Gesichtsfeldes dient eine 
kleine, konstant brennende Ollampe. Da das Auge den Rand des von dem hellen 
Untergrunde sich abhebenden Bildes fixiert, so diirfte der Schwellenwert als 

1 AN 24, S.149 (1846). 2 M N 43, S.431 (1883). 
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unabhangig von der scheinbaren FHiche zu betrachten sein. Setzt man dem
entsprechend Al = 12 , so gelangt man wieder zu den Gleichungen (19). - ESPIN 
schlieBt einen Veranderlichen (GroBe M) an zwei Vergleichssterne, einen helleren 
und einen schwacheren von wenig verschiedener Helligkeit (GroBen Ml und M 2), 

an und bedient sich bei der Reduktion der Niiherungsformel: 

(M -, M1) : (M2 - M) = (a - a j ) : (a2 - a) . 

Auch bei der Methode, nach der E. LIAISI 1859 die Fliichenintensitaten ver
schiedener Stellen der Sonnenoberflache bestimmt hat, wird ein Zerstreuungs
kreis auf hellem Untergrunde zum Verschwinden gebracht. LIAIS blendet aus 
dem Fokalbilde der Sonne ein kreisformiges Stiick heraus und projiziert es durch 
die Linsen des Okulares in vergroBertem MaBstabe auf einen durch direkte 
Sonnenstrahlung gleichmaBig erleuchteten Schirm: Das Okular wird dann so 
weit verschoben, bis der Zerstreuungskreis sich nicht mehr vom hellen Unter
grunde abhebt. 

Werden die Flachenintensitaten an zwei Stellen der Sonnenoberflache mit 
il und i2' die Flacheninhalte der Zerstreuungskreise im Augenblick der Aus
loschung mit Fl und F2 bezeichnet, so erhiilt man, wenn man die Schwellenwerte 
der Leuchtdichte einander gleich setzt, die leicht zu beweisende Beziehung: 

il : i2 = FI : F2 . 
Die FIacheninhalte Fl und F2 lassen sich aus den gemessenen Okularverschie

bungen leicht berechnen. Nach G. MULLER 2 sind LIAIS' Messungen mit systema
tischen Fehlern behaftet. 

Fiir die im folgenden zu besprechenden Methoden von C. A. STEINHEIL und 
F. ZOLLNER ist charakteristisch, daB bei ihnen ein auf die zu messenden flachen
haften Objekte sich projizierendes - zolestisches oder kiinstliches - Hilfsobjekt 
zum Verschwinden gebracht wird. 

C. A. STEINHEIL3 vergleicht die Flachenintensitaten am Pol des Himmels bei 
Tage und bei Nacht nach folgendem Verfahren: Er bringt durch Herausziehen 
des mit Teilung versehenen Okularauszuges das extrafokale Bild von Polaris (In
tensitat ]) zum Verschwinden auf dem Himmelsgrunde (Flachenintensitat i). 
Angenommen, es habe das Verhaltnis der Leuchtdichten von eben sichtbarem 
Zerstreuungsbild und HimmeIsgrund 4 : 

1:l=4sin21'! (L)2(t+a)2 a>ak 
:rt J d . a ' 

bei der Tages- und der Nachtbeobachtung gemaB dem Satz von der Konstanz 
der Relativschwelle den gleichen Wert, so ist das gesuchte Verhiiltnis der Flachen
intensitaten il und 12 durch die Formel bestimmt: 

il : i2 = (~1 + ; r: (~2 + ; r-
Aus STEIN HElLS Zahlenangaben geht hervor, daB die Leuchtdichten der extra
fokalen Bilder von Polaris im Verhiiltnis a~: a~ = 1 : 672, die scheinbaren Flachen 
also im umgekehrten Verhiiltnis standen. Da nun bei solcher Verschiedenheit 
der Leuchtdichten sowie der scheinbaren Flachen die Relativschwellen keinesfalls 
als gleich angenommen werden diirfen, so ist das Ergebnis der STEINHEILschen 
Messung als illusorisch zu betrachten. Es darf eben bei Anwendung der an sich 
einwandfreien Methode der FECHNERsche Helligkeitsbereich nicht iiberschritten 
werden. 

1 Mem Soc des sciences de Cherbourg 12, S.277 (1866). 2 Photo d. Gest., S.320. 
3 Elemente, S.32 (1836). 4 Vgl. Ziff.25 Gleichung (15). 
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F. ZOLLNER I empfiehlt zur Messung der FHi.chenintensitat 1 einer Planeten
scheibe oder eines Nebelfleckes die Aus16schung eines auf diese hellen Flachen 
gebrachten, meBbar veranderlichen kiinstlichen Sternes. Wird fiir die in Frage 
kommenden Helligkeiten der Satz von der Konstanz der Relativschwelle als 
giiltig angenommen - der allerdings fiir Lichtpunkte, die sich vOn hellen Flachen 
abheben, streng genommen noch des Erweises bedarf - und bezeichnet man die 
scheinbaren Leuchtdichten der zu vergleichenden Flachen mit II + 1 und l2 + I, 
die Schwellenwerte der Lichtstarke des kiinstlichen Sternes mit Al und A2 , so 
bestehen die Proportionen: 

AI: (ll + 7,) = A 2: (l2 + 7,), (ll + l): (12 + l) = A 1 :A2· 

Das Verhiiltnis der Flachenintensitaten ist also durch die Gleichung: 

(i1 + n: U2 + n = AI: A2 = AI: A2 

bestimmt, in der die A die gemessenen Abschwachungsfaktoren des kiinstlichen 
Sternes sind. 

Nach einer mit der ZOLLNERschen im wesentlichen iibereinstimmenden 
Methode hat W. F. WISLICENUS 2 1893 bis 1895 mit einem Refraktor von 6 Zoll 
Offnung und Z6LLNER-Photometer 300 Messungen der Flachenhelligkeit des Mon
des ausgefiihrt, die sich auf 20 verschiedene Mondgegenden verteilen. Das kiinst
liche Sternscheibchen, das auf der zu messenden Stelle der Mondoberflache zur 
Ausloschung gebracht wurde, hatte einen Winkeldurchmesser von 22", erschien 
also bei 52facherVergroBerung unter einem Sehwinkel von 19'. Der kiinstliche 
Stern wurde zur Kontrolle an Polaris angeschlossen. Da die Messungen vermut
lich bei einer physiologisch bequemen Helligkeit erfolgten - es wurde mit Vor
schaltung eines Blendglases beobachtet -, und da ferner die gemessenen Flachen
helligkeiten mit wenigen Ausnahmen innerhalb eines Bereiches von 3m lagen, 
so diirfte die der Reduktion der Messungen zugrunde liegende Annahme der 
Konstanz der Relativschwelle im wesentlichen zutreffend sein. 

In gewissem Sinne eine Umkehrung der ZOLLNERschen Methode ist das Ver
fahren von C. V. ZENGER 8• Dieser notiert die Zeiten, zu denen die hellen Tra
banten des Jupiter in der Morgendammerung auftauchen, und setzt fUr diese 
Zeiten die Flachenintensitaten 1 des Himmelsgrundes, die er auf Grund einer 
einfachen Formel aus der Zenitdistanz der Sonne herleitet, als bekannt voraus. 
Wird die Relativschwelle als konstant angenommen, so berechnen sich die In
tensitaten der Satelliten auf Grund der Proportion: 

11: 12 = 11: 12 . 
Nur in losem Zusammenhange mit den vorstehend dargelegten Aus16schungs

methoden steht die auf dem Prinzip der Sehscharfe beruhende Methode von 
G. J. BURNS 4 zur Bestimmung der relativen Flachenintensitat verschiedener 
Stellen des Himmels. Indessen laBt sich diese Methode, wie hier gezeigt werden 
soIl, mit Hille eines einfachen Kunstgriffes in eine echte Aus16schungsmethode 
verwandeln. BURNS schwacht mit Hille einer Objektiv-Irisblende den Himmels
grund meBbar ab, bis die das Gesichtsfeld kreuzenden Faden unsichtbar werden. 
Ersetzt man ·nun das Fadenkreuz durch einen kiinstlichen Stern von konstanter 
Lichtstiirke, so wird aus dem BURNsschen Photometer ein Ausloschungsphoto
meter. Man schwacht den Himmelsgrund meBbar ab bzw. hellt ihn auf, bis der 

1 Grundzuge, S. 47. 1861, 
2 W. F. WISLICENUS' selenophotometrische Beobachtungen. Bearbeitet von C. WIRTZ, 

AN 201, S.289 (1915). 
3 M N 38, S.65 (1878). 4 J B A A 15. S.202 (1905), 



622 Kap. 6. \V. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 33. 

Stern auftaucht bzw. verschwindet. Zur Reduktion k5nnen die Gleichungen 
(10) und (11) in Ziff. 31 Anwendung finden. Da die Leuchtdichte A des Grundes, 
bei der der Stern eben noch sichtbar ist, konstant ist, so ist die Methode ein
wandfrei. 

f) Die Methoden der Gleichheitsphotometrie. 
33. Allgemeine Gesichtspunkte. Die Messung des Verhaltnisses L 1 : L z 

(bzw. II: I2) der physiologischen Lichtstarken (bzw. Leuchtdichten) von zwei 
Objekten geht so vor sich, daB zunachst die Abschwachungsvorrichtung auf 
gleiche Helligkeit der Objekte eingestellt und hierauf die Skala abgelesen wird. 
Liegt die Empfindungsstarke E (bzw. e) der auf gleiche Helligkeit gebrachten 
Objekte im FECHNER-Bereich und ist A der der Skalenablesung .x entsprechende 
Abschwachungsfaktor, so kann man die Lichtstarke Ll (Leuchtdichte ll) des 
schwacheren Objektes gleich der abgeschwachten Lichtstarke L2A (Leucht
dichte I2A) des helleren Objektes set zen und erhalt die Gleichungen: 

Ll = L 2 A, H] = H2 - 2M ,S log A 

bzw. 

Diese Gleichungen sind wegen des Auftretens systematisch~r und zufalliger 
Fehler stets nur naherungsweise erfiillt. Wird nur im Bereich ausreichender 
Empfindlichkeit des Abschwachungsapparates eingestellt, so kann der einer
seits von der Unsicherheit der Hand, andererseits von der Ungenauigkeit der 
Ablesung herriihrende Abschwachungsfehler gegeniiber dem zufalligen Schatzungs
fehler, den das Auge bei der Vergleichung der Objekte begeht, im allgemeinen 
vernachlassigt werden, und zwar insbesondere dann, wenn es sich urn die Ver
gleichung von Lichtpunkten handelt. Ais zufalliger Fehler der Messung ist dann 
die;; Differenz E - E' der Empfindungsstarken der Objekte nach vollzogener Ein
stellung zu betrachten. Da die Vergleichungen nach Voraussetzung im FECHNER
Bereich ausgefiihrt werden, so kann man fiir die Empfindungsstarken E auch 
die theoretischen Helligkeiten H einsetzen und gelangt dann, wenn man den 
systematischen Messungsfehler mit L1, den zufalligen mit e bezeichnet, zu der 

Gleichung: H] = H2 - 2M ,S log A + L1 + e. (2) 

Nimmt man schlieBlich noch an, daB die zufalligen Fehler e das GAusssche 
Fehlergesetz befolgen, so hat man, urn den wahrscheinlichsten Wert von HI - Hz 
zu erhalten, die den verschiedenen Einstellungen entsprechenden Einzelwerte 
von HI - H2 arithmetisch zu mitteln und erhalt: 

HI - H2 = M (-2M ,S log A) + L1. (3) 

In der Praxis pflegt man vielfach, anstatt die Abschwachungen - 2itI,S log A 
zu mitteln, die Mittelwerte der Ablesungen .x oder der Abschwachungsfaktoren 
A zu bilden. Nennenswerte Fehler entstehen hierdurch in den meisten Fallen 
nichtl. 

Zur Bestimmung des Verhaltnisses 11: 12 der Intensitaten bzw. jl: 12 der 
Flachenintensitaten Von zwei zolestischen Objekten sind in der Regel zwei 
Messungen Von Verhaltnissen L]: L2 bzw. II: l2 erforderlich. Das gilt sowohl 
fill das direkte MeBverfahren, bei dem die Lichtstarken bzw. Leuchtdichten 
der beiden zolestischen Objekte direkt miteinander verglichen werden, als auch 
fUr das indirekte oder Substitutionsverfahren, bei dem jedes Objekt fUr 
sich mit einem dritten "Zwischenobjekt" verglichen wird. 

1 Vgl. hierzu H. SEELIGER, Bemerkung liber das arithmetische Mittel [A N 132, S. 209 
(1893)]; ferner Potsd Publ. Nr. 81, S.4 (1925). 
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Punkt- und fHichenphotometrische Methode werden im folgenden getrennt 
behandelt. 

<X) Die Messung punktformiger Obj ekte. 
Direktes MeBverfahren. Die beiden zu vergleichenden natfulichen 

Sterne werden durch zwei verschiedene optische Systeme abgebildet. Da die 
Bilder der Himmelsgriinde, auf denen die Sterne stehen, sich decken, so pro
jizieren sich die verglichenen Lichtpunkte auf einen gleichmaBig hellen Unter
grund. 

Werden die Systemfaktoren der beiden abbildenden Systeme mit X und };', 
die Intensitaten der zu vergleichenden Sterne mit J 1 und· J 2 (J 1 : J 2 < 1) be
zeichnet, so sind bei ausgeschalteter Abschwachungsvorrichtung die Lichtstarken 
der beiden Sterne im ersten bzw. im zweiten System: 

bzw. 

Angenommen, die Abschwachungsvorrichtung befinde sich im zweiten 
System, so entsprechen der Messung des Verhaltnisses L 1 : L~ die Gleichungen: 

HI = H~ - 2M,SlogA', I Jl:J2< 1 

MI-M2=-2M,Slog(~)-2ilf,5logA' Jl:J2< ~. (5) 

Offenbar ist nur dann eine Messung moglich, wenn J 1 : J 2 <};' : X ist. Das Ver

haltnis };':}; bzw. den Logarithmus - 2M ,S log(~) bezeichnet E. C. PICKERING1 

als "Konstante des Photometers". Zur Bestimmung bzw. Elimination dieser 
Konstante ist stets eine zweite Messung erforderlich. Bestimmen laBt sich die 
Konstante auf die Weise, daB man die Bilder Yon zwei Sternen von gegebener 
GroBendifferenz Ml - M2 auf gleiche Helligkeit bringt. Bei manchen Photo
metern lassen sich auch die Bilder desselben Sternes auf gleiche Helligkeit 
bringen. Notwendige Bedingung hierfiir ist: };' >};, d. h., das mit Ab
schwachungsyorrichtung versehene System muB das lichtstarkere sein. 

Besitzt auch das erste System eine Abschwachungsvorrichtung (bzw. laBt 
sich die Abschwachungsvorrichtung Yom zweiten auf das erste System iiber
tragen), so laBt sich die Konstante X': X dadurch eliminieren, daB man nach 
vVechsel der Sterne eine zweite Messung ausfiihrt. Bildet man namlich den ersten 
Stern im zweiten System, den zweiten im ersten ab, so entsprechen der Messung 
des Verhaltnisses L2 : Ll die Gleichungen: 

L2A = L{, H2-2M,SlogA = Hi, 

Jl: J2 = (~)A, M} - M2 = - 2M, Slog(~) - 2M,5logA 
(6) 

Eliminiert man nunmehr X/X' aus (5) und (6), so folgt: 

(7) 

1st eine der Bedingungen Jl :J2 <};': 2' oder Jl: J2 <X: X' nicht erfiillt, so 
laBt sich die Konstante des Photometers nur durch Anwendung des Substitu
tionsverfahrens (siehe un ten) eliminieren. 

Die Elimination der Konstante };:};' durch Wechsel der Sterne ist stets 
moglich, wenn die Abschwachungsvorrichtung in beiden Systemen zugleich, 
und zwar in dem Sinne wirkt, daB gleichzeitig der in dem einen System abgebil-

1 Harv Ann ii, S. 195 (1879). 



624 . Kap. 6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. ~iff. 33. 

dete Stern heller, der in dem anderen abgebildete schwacher wird. Den beiden 
Messungen entsprechen die Gleichungen: 

LIAI =L2A 2, 
1:. II Al = };'. I2 A2' 

L2A2 = LIA\, 

1:·12 A 2 =1:'. IIAi, 
und man erhalt durch Elimination von 1:: 1:' als Endergebnis: 

11: 12 = (~:)t (~~)t, 
2(M] - M 2) = -2M,510g(~:) - 2M,51og(~~). 

l (8) 

. ) (9) 

1ndirektes MeBverfahren (Substitutionsverfahren). Die Messung 
besteht darin, zuerst den einen, dann den andern der im Hauptsystem abgebil
deten Sterne mit einem im Vergleichssystem erzeugten "Zwischenstern" zu ver
gleichen. 1st letzterer ein natiirlicher Stern, so decken sich in der Regel die beiden 
Himmelsgrunde, ist er ein kunstlicher Stern, so steht er auf dem Himmelsgrunde 
des Hauptsternes. Die Abschwachungsvorrichtung ist bei den meisten Photo
metern in den Strahlengang des Vergleichssystems, bei einigen in den Strahlen
gang des Hauptsystems eingeschaltet. 

Werden die unabgeschwachten Lichtstarken von Stern und Zwischenstern 
mit Lund L' bezeichnet, so entsprechen dem ersten dieser beiden Falle die 
Gleichungen: 

LI = L'Al' 

HI = H' - 2M , 5 log Al , 

L2 = L' A 2 , 

H", = H' - 2M,510gA2 • 
} (10) 

Wird mit]' die fiktive 1ntensitat, mit M' die fiktive GroBe des Zwischensternes 
bezeichnet, d. h. die 1ntensitat bzw. die GroBe, die er hatte, falls er ein durch das 
Hauptsystem abgebildeter natiirlicher Stern ware, so erhalt man die weiteren 
Gleichungen: . 

11: J' = AI' 
} (11) 

und schlieBlich durch Elimination von]' und M' die Ausdrucke: 

11: 12 = AI: A 2,MI - M2 = _2M,510gAI + 2M,510gA 2 • (12) 

Werden, dem seltener vorkommenden Falle entsprechend, die im Haupt
system abgebildeten natiirlichen Sterne abgeschwacht, so lauten die zugehorigen 
Formeln abweichend von den vorigen: 

LIAI = L', 

HI - 2M,510gAl = H', 

L2A2 = L', 

H2 - 2M,510gA2 = H', 
} (13) 

und man gelangt durch Elimination von L' bzw. H' zu den Endgleichungen: 

11: 12 = All :Ai\ MI - M2 = +2M ,510gAI - 2M,510gA 2 • (14) 

Systematische Messungsfehler. Aus der Gleichheit der Empfindungs
sHirken E darf man nur dann auf Gleichheit der Lichtstarken L bzw. der Hellig
keiten H schlieBen, wenn einerseits die Objekte bestimmte Bedingungen erfullen, 
andererseits der Beobachter bei ihrer Vergleichung gewisse Regeln beachtet. 
Die punktformigen Bilder mussen vor allem gleiche Struktur, insbesondere gleiche 
scheinbare FHiche, haben sowie auf gleich hellem Untergrunde stehen. Der 
Beobachter soll grundsatzlich die Lichtpunkte einzeln unter Verwendung der 
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gleichen Netzhautstelle ins Auge £assen. Sind diese und weitere Bedingungen 
nicht oder nur zum Teil erfiillt, so treten systematische Fehler auf, denen wir 
durch Einfiihrung der Korrektion A in Gleichung (2) Rechnung getragen haben. 

Bevor wir in die Diskussion der wichtigsten systematischen Fehler (Positions
winkel£ehler, Flachenfehler, PURKINJE-Fehler) eintreten, geben wir einige bei 
den Vergleichungen zu beachtende allgemeine Regeln, die tells zur Verhiitung 
systematischer Fehler, teils zur Herabdriickung der zufalligen Fehler dienen. 

Es werde zunachst vorausgesetzt, daB die verglichenen Lichtpunkte von 
gleichem Spektraltypus seien. Da das Urteil iiber die Gleichheit der Hellig
keiten um so sicherer ausfiillt, je leichter das Auge bei der Vergleichung zwischen 
den Lichtplinkten hin und her gehen kann, so bringe man die Bilder vor der 
Vergleichung in eine moglichst vorteilha£te Stellung zueinander. Gewohnlich 
stellt man sie entweder horizontal neben- oder vertikal iibereinander und gibt 
ihnen eine scheinbare Distanz von etwa 1/20 bis 10. 

Die physiologische Helligkeit E bzw. H, bei welcher die Vergleichung der 
Bilder stattiindet, solI von einer in der Mitte des FEcHNER-Bereiches liegenden 
Helligkeit Eo bzw. Ho moglichst wenig abweichen. Ho liegt fUr Lichtpunkte auf 
schwach erleuchtetem Untergrunde etwa - 2M oberhalb der £ovealen Schwelle, 
also bei etwa + 2M. Man kann indessen ohne EinbuBe an Genauigkeit noch 
etwa 11/2 GroBen oberhalb oder unterhalb Ho vergleichen. trberschreitet man 
diese Grenzen, so nimmt die Sicherheit der Vergleichung allmiihlich ab, wiihrend 
systematische Fehler nicht entstehen. 

Den EinfluB der lingleichen Empfindlichkeit verschiedener Netzhautstellen 
vermeidet man dadurch, daB man beide Lichtpunkte an genau der gleichen 
Stelle der Netzhaut abbildet. Ausreichend helle Bilder fixiert man, sehr schwache 
Objekte bildet man notgedrungen extrafoveal an moglichst der gleichen Netz
hautstelle abo Man solI also die Objekte stets einzeln nacheinander, niemals 
simultan ins Alige fassen. Das simultane - in der Regel extrafoveale - Sehen 
kann zwar die Vergleichung erleichtern, fiihrt aber notwendig zum Entstehen 
systematischer, von der relativen Stellung der Bilder abhangiger Fehler, der sog. 
"Positionswinkel£ehler" . 

Positionswinkelfehler. Dieser Fehler ist in erster Linie Yom "schein
baren Positionswinkel"l der yom Vergleichsstern zum Stern hinzielenden Rich
tung abhangig, daneben aber auch von der scheinbaren Distanz der Lichtpunkte. 
Die Abhiingigkeit yom Positionswinkel tritt nicht our bei simultaner Vergleichung, 
sondern iiberraschenderweise auch bei abwechselndem Fixieren der Lichtpunkte 
in Erscheinung lind bildet eine besonders lastige Fehlerquelle bei den photo
metrischen Messungen. Der bei den Stufenschatzungen auftretende analoge 
Fehler wird in Ziff. 52 unter wesentlich allgemeineren Gesichtspunkten be
handelt. 

Wird der Hauptstern nacheinander in die 4 paarweise symmetrischen 
Stellungen: "rechts, links, oben, unten" relativ zum Vergleichsstern gebracht 
und wird jedesmal durch Abschwachung des letzteren Sternes gleiche Helligkeit 
hergestellt, so erhiilt man fiir die Differenz der Helligkeiten H und H'des Haupt
und des Vergleichssternes gemaB (1) und (2) die 4 Werte: 

H - H' = _2M,510g Ar + AT reI. 
H - H' = - 2M,5 log A z + Az 

H - H' = -2M ,5 log Ao + .10 
H - H' = - 2M ,5 log Au + Au 

Stellung des Haliptsternes: rechts I 
links (15) 
oben 
unten 

1 Vgl. ZifI. 52. 

Handbuch der Astrophysik. 11. 40 
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Hierin ist A die Positionswinkelkorrektion. Setzt man nun voraus, daB die ver"' 
glichenen Bilder ein vollig gleiches Aussehenhaben, und ferner, daB sich der 
Fehler A mit der Helligkeit nicht andert, so miissen die A paarweise entgegen
gesetzt gleich sein, d. h. der Bedingung geniigen: 

Ar + Az = ,10 + Au = o. (16) 

Man erhaIt also durch Mittelung sei es der beiden ersten sei es der beiden letzten 
Werte (15) einen yom Positionswinkelfehler freien Wert von H- H'. Man 
mache sich demnach zur Regel, bei der Messung einer Helligkeitsdifferenz stets 
eine gleiche Anzahl von Einstellungen in zwei symmetrischen Lagen der Bilder 
auszufiihren. G. MULLER und P. KEMPFl haben bei den Messungen fiir die 
P. D. sogar regelmaBig in den 4 Lagen "rechts, links, oben, unten" verglichen, 
und zwar in der Absicht, nicht nur den Positionswinkelfehler zu eliminieren, 
sondern daneben auch die durch das ungleiche Aussehen des natiirlichen und 
des kiinstlichen Sternes bedingten Fehler herabzudriicken. 

Der Positionswinkelfehler pflegt sich nach Betrag und Vorzeichen fiir jeden 
Beobachter anders zu verhalten und auch bei demselben Beobachter starken 
Schwankungen unterworfen zu sein. Hierfiir seien folgende Beispiele ange
fiihrt. Schon J. HERSCHEL 2 stellte um 1836 bei seinen photometrischen Mes
sung en fest, daB er den zu bestimmenden Stern schwacher oder heller maB, 
je naehdem letzterer links oder rechts vom punktformigen Mondbild stand. 
40 Jahre spater untersucht E. C. PICKERING3 den Positionswinkelfehler und teilt 
auch fiir drei Beobachter Zahlenwerte mit. W. CERASKI4 sehatzt von zwei ob
jektiv gleich hellen Stemen stets den reehts stehenden betrachtlieh schwaeher 
ein, und zwar sowohl bei abwechselndem Fixieren, als bei simultanem Ansehauen 
der Sterne. Dberdies findet er den Fehler von der Helligkeit der Bilder abhangig. 
G. MULLER und P. KEMPF5 stellen auf Grund einer Messungsreihe an 300 Stemen 
fest, daB der Fehler Az fiir MULLER im Mittel +OM,07 betragt und sich innerhalb 
eines Helligkeitsbereiches von 2M,4 nicht merklich andert, w1ihrend er fiir KEMPF 
praktisch verschwindet. SchlieBlich findet W. HASSENSTEIN 6 den Fehler bei 
extrafoveal-simultaner Vergleichung einerseits erheblich groBer, andererseits 
wesentlich schwankender als bei abwechselndem. Fixieren. Bei gleicher Licht
starke der Lichtpunkte wird- gleichviel, ob mit dem rechten oder mit dem 
linken Auge beobachtet wird - der rechte Stern systematisch heller als der linke, 
der obere in etwa demselben Betrage heller als der untere eingeschatzL Die 
gemessenen Untersehiede betragen im Durchschnitt: 

Fur indirektes Sehen (rechtes Auge): A, - AI = +oM,47 
FUr direktes Sehen (rechtes Auge): A, - AI = +OM,25 A. - Au = +oM,26 
FUr direktes Sehen (linkes Auge): A, - AI = +oM,42 A. - Au = +oM,37 . 

Ursprung des Positionswinkelfehlers. W1ihrend sich das Auftreten 
des Fehlers bei simultaner Betrachtung der Bilder im wesentlichen durch die 
ungleiche Empfindlichkeit der gereizten Stellen der Netzhaut erklaren diirfte, 
stoBt man bei der Erklarung seines Auftretens bei abweehselndem Fixieren der 
Sterne auf Schwierigkeiten. DaB die Empfindlichkeit im Zentrum der Fovea 
jeweils durch den anderen, nicht fixierten Stern, und zwar je nach dessen relativer 
Stellung in verschiedenem Grade, beeinfluBt wird, ist wenig wahrscheinlich. 
Plausibler diirfte eine Erklarung sein, zu der man auf Grund der Annahme ge
langt, daB die Empfindungsstarke nicht ausschlieBlieh von der Intensitat, sondern 

1 Vgl. Ziff. 35, a. . 2 Vgl. Zift 34, r. 
'Anndel'ObsdeMoscou 2, S.175 (1890). 
6 Potsd Publ Nr. 83, S. 11 (1926). 

3Harv Ann 11, S. 166 (1879). 
i Potsd Publ13. S. 11 (1899). 
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aui::h von der Dauer der Einwirkung der auf die Netzhaut fallehden Strahlung 
abhangig ist. Nimmt man z.B. an, daB der Beobachter, ohne sich dessen bewuBt 
zu sein, den rechts stehenden Stern stets Hinger fixiert als den links stehenden, 
so wird er die Helligkeit des ersten Sternes systematisch anders als die des zweiten 
- und zwar vermutlich zu hell - einschatzen. Auch Unterschiede in der Art 
des "Oberganges yom rechten Stern zum linken und umgekehrt k6nnen vielleich t 
eine Rolle spielen. Der Beobachter vergleicht stets ein gegenwiirtig empfundenes 
Blld mit einem Erinnerungsbllde. Nimmt man nun z. B. an, der "Obergang yom 
rechten zum linken Stern erfordere jeweils weniger Zeit als umgekehrt, und es 
sei demgemaB das Erinnerungsbild des rechten Sternes stets frischer als das 
des linken, so muB notwendig eine "Oberschatzung der Helligkeit jenes rechten 
Sternes eintreten. 

Bildstruktur- oder Fliichenfehler. Sind die zu vergleichenden punkt
formigen Bilder in ihrer Struktur merklich verschieden, haben insbesondere die 
Scheibchen der Lichtpunkte sehr verschiedene Durchmesser, so wird bei der 
Vergleichung einerseits der zufii1lige Fehler erhoht, andererseits entsteht, falls 
die Lichtstarken gleich hell erscheinender Lichtpunkte einander gleich gesetzt 
werden, ein systematischer Fehler, der als ;,Bildstrukturfehler" oder auch als 
"Flachenfehler" bezeichnet werden kann. DemgemaB muB von einem guten 
Photometer verlangt werden, daB die auf gleiche Helligkeit gebrachten Bilder 
in ihrer Struktur einander moglichst gleich sind. Dieser Forderung konnen natur
gemaB nur solche Photometer genugen, bei denen zwei natiirliche Sterne zur Ver
gleichung gelangen, deren Bilder durch Systeme von gleicher Offnung und Brenn
weite (oder wenigstens durch solche von gleichem Offnungsverhaltnis) erzeugt 
sind. Aber auch bei diesen Photometern tritt, falls die Abschwachung des Ver
gleichssternes durch Abblendung des Objektives erfolgt, eine Strukturanderung 
des abgeschwachten Bildes und infolgedessen ein von der Helligkeit der ver
glichenen Sterne abhangiger Bildstrukturfehler auf. 

Bei denjenigen Photometern, bei denen ein naturlicher Stern mit einem 
kunstlichen verglichen wird, konnen die Unterschiede im Aussehen der Bilder 
sehr auffallend werden. Dem jeweiligen Luftzustande entsprechend, pflegt das 
Bild des naturlichen Sternes bald wesentlich kleiner und scharfer, bald wesentlich 
groBer und verwaschener zu erscheinen als das Bild des kunstlichen Sternes. 
Bei jedem mit kunstlichem Steni arbeitenden Punktphotometer mussen somit 
Flachenfehler auftreten, die insbesondere bei den Messungen mit dem ZOLLNER
schen Photometer seit langem Beachtung gefunden haben. Diese Fehler andern 
sich im allgemeinen mit der Helligkeit der Bilder und werden dadurch besonders 
schadlich. Sie wirken nach G. MULLER! stets in einem bestimmten Sinne: Ein 
heller Stern wird im Verhaltnis zum kunstlichen Stern zu schwach, ein schwacher 
Stern zu hell eingeschatzt und dementsprechend das gemessene GroBenintervall 
systematisch zu klein gefunden. Dies Ergebnis bezieht sich aber vermutlich 
nur auf den Fall, daB die natiirlichen Bilder kleiner und schiirfer erscheinen als 
die kiinstlichen. Wurde namlich umgekehrt das kunstliche Bild scharfer er
scheinen, so muBte der Fehler notwendig mit umgekehrten Vorzeichen auftreten. 
Der Flachenfehler laBt sich erfahrungsgemaB dadurch stark herabdrucken, daB 
man vor Beginn der Messungsreihe durch geeigneteWahl des Lampendia
phragmas das kunstliche Sternscheibchen dem je nach dem Luftzustande ver
schieden ausgedehnten natiirlichen Sternscheibchen anpaBt. - MULLER und 
KEMPF 2 haben die Unterschiede, die sich bei den Messungen der P. D. zwischen 
den mit verschiedenen Instrumenten erhaltenen GroBen zeigten, mit Recht dem 

1 Potsd Pub19, S.14 (1894); vgl. auch MULLER, Photo d. Gest., S.253. 
2 Potsd Publ 13, S.448 (1899); 14, S.432 (1903); 16, S.259 (1906); 17, S.XV (1907). 

40* 
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EinfluB des FHichenfehlers zugeschrieben und zur Bestimmung und Elimination 
dieses Fehlers besondere Messungsreihen angestellt. 

Yom Spektrum bzw. von der Farbe abhangige Fehler. Vergleicht 
man spektral ungleichartige Lichtpunkte von mittlerer, d. h. im FEcRNER-Gebiet 
liegender Helligkeit bei fovealem Sehen, so tritt ein yom Farbenunterschied 
abhangiger systematischer Messungsfehler in der Regel nicht auf; hingegen wird 
der zufallige Fehler der Vergleichung mit zunehmendem Farbenunterschied 
groBer. Man solI daher nach Moglichkeit nur Objekte von wenig verschiedener 
Farbe miteinander vergleichen bzw. den Farbenunterschied gegebener Objekte 
herabzudriicken such en. Handelt es sich urn die Messung natiirlicher Sterne, 
so vergleiche man tunlichst nur Sterne von ahnlichem Spektraltypus mitein
ander, schlieBe also z. B. rote Veranderliche nur an rotliche oder gelbe Ver
gleichssterne an. Steht ein kiinstlicher Zwischenstern von regulierbarer Farbe 
zur Verfiigung, so passe man seine Farbe moglichst der mittleren Farbe der 
aneinander anzuschlieBenden natiirlichen Sterne an. 

Eine sehr weitgehende Obereinstimmung der Farben laBt sich durch Vor
schalten selektiv absorbierender Filter erzielen, mit deren Anwendung C. NORD
MANNI, A. DANJON 2 und andere Forscher gute Erfahrungen gemacht haben. 
Dabei muB man freilich den notwendig eintretenden Verlust an Lichtstarke 
in Kauf nehmen. Auch ist zu bedenken, daB bei Gebrauch eines Filters nicht 
mehr die ganze Lichtstrahlung des Sternes, sondern nur ein Ausschnitt aus ihr 
auf das Auge wirkt, und daB demgemaB die gemessenen Intensitaten nicht mehr 
visuelle Intensitaten im Sinne der eingangs gegebenen Definition sind. 

Handelt es sich urn den AnschluB von Lichtpunkten von sehr verschiedenem 
Spektraltypus, so empfiehlt es sich, den Bereich der fovealen Empfindungs
starke, innerhalb dessen die Vergleichungen vorgenommen werden, moglichst 
eng zu ziehen. Andert sich namlich, wie CR. GALLISSOT und A. DANJON 3 an
nehmen, die spektrale Empfindlichkeit der Fovea mit der Empfindungsstarke, 
so muB, wenn man innerhalb eines zu weiten Bereiches der letzteren Ver
gleichungen anstellt, ein systematischer "GALLIssoT-Fehler" entstehen. 

Der Beobachter wird bisweilen versucht sein, sich dem storenden EinfluB 
der Ungleichheit der Farben dadurch zu entziehen, daB er zu extrafovealer 
Vergleichung iibergeht. Dieses Verfahren ist aber aus dem Grunde sehr be
denklich, weil sich die so gemessenen Lichtstarken auf die spektrale Empfind
lichkeit der jeweils gereizten extrafovealen Netzhautstelle N beziehen, d. h. mit 
einem PURKINJE-Fehler behaftet sind. Anders, wenn die Empfindungsstarken 
der zu messenden Lichtpunkte nur wenig oberhalb oder sogar unterhalb der 
fovealen Schwelle liegen; dann laBt sich die Abbildung an einer mehr oder 
weniger exzentrisch liegenden Stelle der Netzhaut und damit das Auftreten 
eines PURKINJE-Fehlers natiirlich nicht vermeiden. 

Urn zu einer analytischen Darstellung des letzteren Fehlers zu gelangen, 
werde vorausgesetzt, daB die Lichtpunkte bei der Vergleichung abwechselnd 
an der gleichen extrafovealen Netzhautstelle N abgebildet werden. Der dieser 
Netzhautstelle sowie der Empfindungsstarke E, bei der die Vergleichung erfolgt, 
entsprechende spektrale Empfindlichkeitskoeffizient werde fiir den Hauptstern 
mit K., fiir den Vergleichsstern mit K~ bezeichnet. Werden ferner die physio
logischen Strahlungsstarken von Haupt- und Vergleichsstern mit T und T' be
zeichnet, so entspricht der Einstellung auf gleiche extrafoveale Empfindungs
starke die Gleichung: 

T· K. = T' A . K~ 

1 Vgl. Ziff. 35, ~. 2 Vgl. Ziff. 34,).. 3 Vgl. Ziff. 12. 
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oder, wenn man die fovealen Empfindlichkeitskoeffizienten K, K', Lichtstiirken 
L, L' und Helligkeiten H, H' einfiihrt: 

L ~ = L' A ~~ , H = H' - 2M , S log A + LI , (17) 

LI = +2M ,S (logKe - 10gK;) - 2M ,S (logK - 10gK'). (18) 

Die PURKINJE-Korrektion I Lli wachst einerseits mit zunehmender Differenz 
I I - 1'1 der Farbenindizes, andererseits mit abnehmender Lichtstiirke der 
Lichtpunkte, d. h. mit algebraisch zunehmenden Wert en von H. LI verschwindet, 
wenn die Objekte gleichen Spektraltypus haben, also I = l' ist, und ferner, 
wenn foveal verglichen wird, also die physiologische Helligkeit H oberhalb einer 
gewissen Helligkeit Ho liegt (d. h. H s H o), bei der das Auge yom fovealen zum 
extrafovealen Sehen iibergeht. Der PURKINJE-Fehler laBt sich mithin, falls man 
sich auf das Hauptglied beschriinkt, in der Form darstellen: 

LI = - a(I - 1') (H - HoL H> Ho, (19) 

worin der Koeffizient a, wie leicht nachzuweisen, positives Vorzeichen hat. Der 
Ausdruck (19) liiBt sich auch unmittelbar aus der allgemeinen Beziehung 1 

zwischen extrafovealer Empfindungsstarke und logarithmischer Leuchtdichte 
herleiten. 

Anwendung. Wird ein schwacher natiirlicher Stern (Farbenindex I, 
GroBe M) bei extrafovealem Sehen mit einem natiirlichen oder kiinstlichen 
Zwischenstern (Farbenindex 1', fiktive GroBe M') verglichen, so ist die mit 
dem PURKINJE-Fehler behaftete gemessene GroBe M nach (17) und (19) in der 
Form darstellbar: 

M = M' -2M ,S log A - a(I - I')(H - Ho). (20) 

Eine Darstellung des PURKINJE-Fehlers der GroBen der R. H. P. auf Grund 
dieser Formel wird unten in Zif£' 34,1 gegeben werden. 

Fiir die GroBendifferenz von zwei nacheinander gemessenen natiirlichen 
Sternen (Farbenindizes: II und 12 , GroBen: Ml und M 2) ergibt sich ferner auf 
Grund von (20) der Ausdruck: 

Ml - M2 = -2M ,SlogA1 + 2M ,SlogA 2 

- a (II - I')(HI - Ho) + a(I2 - 1')(H2 - Ho)· 
} (21) 

Sind die Farbenindizes der natiirlichen Sterne einander gleich (II = 12 = I), 
so nimmt die PURKINJE-Korrektion die einfache Form an: 

LI = -a(I - 1') (Ml - M 2). 

Erreichbare Genauigkeit. Angenommen, es sei die GroBendifferenz 
zweier Sterne an einer Reihe von Abenden gemessen worden. Dann kann der auf 
Grund des GAussschen Fehlergesetzes berechnete mittlere Fehler der auf einer 
Messung beruhenden GroBendifferenz als MaB der mit dem betreffenden Photo
meter erreichbaren Genauigkeit betrachtet werden. Diese "auBere" Genauigkeit 
ist naturgemaB stets geringer als die "innere" Genauigkeit, die man erhalt, 
wenn man den mittleren Fehler einer einmalig gem essen en GroBendifferenz 
auf Grund der Ubereinstimmung der den einzelnen Einstellungen entsprechenden 
Werte berechnet. Hinsichtlich der inneren Genauigkeit ist iibrigens ein Photo
meter, bei dem die natiirlichen Sterne, deren GroBendifferenz gemessen wird, 
direkt miteinander verglichen werden, stets im Vorteil gegeniiber einem Photo
meter, bei dem beide Sterne einzeln mit einem kiinstIichen oder natiirlichen 

1 Siehe Ziff. 15 Gl. (51). 
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Zwischenstern verglichen werden. Wird namlich der mittlere zufillige Fehler 
der einzelnen Einstellung mit e, die Anzahl der - als unabhangig voneinander 
vorausgesetzten - Einstellungen mit 2n bezeichnet, so ist im ersten Falle der 
mittlere Fehler des Einstellungsmittels: ftl = e: V211, im zweiten Falle hingegen: 
ftz = i2 (e : yn) = 2 ftl' Bei dem indirekten Verfahren bedarf es also, falls man 
die gleiche innere Genauigkeit erzielen will wie bei dem direkten Verfahren, 
der vierfachen Anzahl von Einstellungen. Der mittlere zufallige Fehler einer 
Einstellung auf ein zolestisches Objekt £ant je nach den Umstanden sehr ver
schieden aus. Als Durchschnittswert wird man fUr Punktvergleichungen etwa 
e = ±OM,10, fUr Flachenvergleichungen etwa ±om,03 annehmen konnen. 

Unter den Punktphotometern stehen hinsichtlich der erreichbaren Genauig
keit einerseits das ZOLLNERsche Photometer bzw. das ZOLLNER-PICKERINGsche 
Keilphotometer (indirekte Methode), andererseits die PICKERINGSchen Polari
sationsphotometer sowie das DANJoNsche Katzenaugenphotometer (direkte 
Methode) an erster Stelle. Das letztgenannte Photometer liefert die GroBen
differenz. nicht rein, sondern urn die Konstante des Photometers vermehrt. 
In der folgenden Tabelle sind die von verschiedenen Beobachtern erzielten 
mittleren Fehler einer Messung zusammengestellt. Diese Fehler sind in den 
beiden letzten Spaltenauf die einer Prazisionsmessung angemessene Anzahl 
von 16 Einstellungen reduziert worden. 

Tabelle 6. 

Photometertypus I Beobachter m.F. Zahl d. Einst. m.F. I Zahl d. Einst. 

ZOLLNER-MuLLER I MULLER U. KEMPFl ± OM,116 4+ 4 ± OM,082 i 8+8 
ZOLLNER -MULLER MULLER U. KEMPF2 ±o ,061 20 + 20 ±O ,096 8+8 
ZOLLNER-MuLLER HASSENSTEIN3 ±o ,070 4+ 4 ±O ,050 8+8 

PICKERING (Phot. T) WENDELL4 ±o ,050 16 ±O ,050 16 
PICKERING (Phot. H) DAN]ON4 ±O ,032 40 ±o ,051 16 
DAN]ON DAN]ON5 ±O ,008 100 [± 0 ,020J 16 

Die von M tiLLER und KEMPF in den beiden hier verwerteten Messungsreihen 
- Fundamentalsterne der P. D. (Komponenten der Sternpaare Z. T. auBerordent
lich weit, bis zu 75 0, voneinander abstehend) einerseits und Plejadensterne anderer
seits - erreichte Genauigkeit ist ungefahr die gleiche. Fur HASSENSTEIN, dessen 
Messungen sich auf eng benachbarte Sterne beziehen, fallt der m. F. einer Messung 
erheblich geringer aus. Die Erwartung, daB das mit Zwischenstern arbeitende 
ZOLLNERsche Photometer bei gleicher Anzahl von Einstellungen den PICKERING
schen Photometern an Genauigkeit wesentlich unterlegen sei, bestatigt sich nicht. 
Man erkennt vielmehr, daB sich mit dem ZOLLNERschen Photometer bei gleicher 
Anzahl (16) von Einstellungen ungefahr dieselbe MeBgenauigkeit erzielen laBt 
wie mit den PICKERINGSchen Photometern (m. F. ± OM,05). Die von DANJON 
mit dem Katzenaugenphotometer erreichte Genauigkeit ist auBergewohnlich 
hoch und kann daher nicht als typisch angesehen werden. Nimmt man den 
Wert ±OM,05 des m. F. einer Messung als Norm fUr die mit einem guten Photo
meter bei 16 Einstellungen erreichbare Genauigkeit an, so dad man sagen, daB 
4 Messungen des gleichen Sternpaares (m. F. des Mittelwertes: ± OM,025) eine 
im allgemeinen ausreichende Bestimmung der GroBendifferenz geben werden. 
Denn selbst bei dem best en Photometer wird man mit dem Auftreten system a-

1 Potsd Pub19, S. 109 (1894); vgl. Ziff. 35, ~. 
2 Bestimmung der Helligkeit von 96 Plejadensternen [A N 150, S. 193 (1899)]. 
3 Potsd Publ Nr. 83, S. 12 (1926). 4 Vgl. Ziff. 34, J" 
5 V gl. Ziff. 34, l. 
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tischer Fehler zu rechnen haben, die auch bei kleinem GroBen- und Farben
unterschiede der verglichenen Sterne einige hundertstel GroBen erreichen konnen. 

fJ) Die Messung fHichenhafter Objekte. Die FHichenintensWit eines 
zolestischen Objektes setzt sich additiv zusammen aus der "regelmaBigen Flachen
intensitat" i-d. h. der Flachenintensitat der von der Erdatmosphare regel
maBig durchgelassenen Lichtstrahlung des Objektes - und der "diffusen Flachen
intensitat" 1, d. h. der Flachenintensitat des diffusen Himmelslichtes am Ort 
des Objektes. Der Messung allein zuganglich ist die zusammengesetzte Fliichen
intensitat i + 1 bzw. Leuchtdichte l + l. Urn also zu der gesuchten Leucht
dichte l zu gelangen, muB man die Leuchtdichte I des Himmelgrundes entweder 
eliminieren oder durch eine besondere Messung bestimmen. 

Direktes MeBverfahren. Die durch getrennte Abbildungssysteme er
zeugten Bilder von zwei zolestischen Objekten werden direkt miteinander ver
glichen. Setzt man voraus, daB die durch die Systeme I und II abgebildeten 
Himmelsareale sich im Gesichtsfelde des gemeinsamen Okulares iiberlagern, so 
ist es in der Regel1 nicht moglich, die zu vergleichenden Bilder in einer gemein
samen Grenzlinie aneinander stoBen zu lassen. Man muB sich dann damit be
gniigen, die beiden Bilder, durch einen geeigneten Zwischenraum getrennt, neben
einander zu stellen.Wegen dieses Nachteiles findet das direkte MeBverfahren bei 
der Messung von Flachenintensitaten heute nur noch selten Anwendung. 

Werden die Flachenintensitaten der zu vergleichenden Objekte bzw. der sie 
umgebenden Himmelsgriinde mit iI' i2 bzw. mit 11,12 bezeichnet, und ferner die 
den Systemen I und II entsprechenden "flachenhaften Systemfaktoren" mit a 
und a', so sind die regelmaBigen sowie die diffusen Leuchtdichten der beiden 
Objekte durch die Ausdriicke gegeben: 

l{ = a'11] 
l~ = 0'12 
I' ,7 System II. 
I = a11 

l~' ,-;- J 
2= CJ 12 

Es werde das im System I abgebildete erste Objekt mit dem im System II 
abgebildeten zweiten Objekt verglichen. Die Abschwachungsvorrichtung gehore 
dem System II an. Da die Bilder der Himmelsgriinde sich iiberlagern, so besteht 
die Gleichung: 

(ll -I- l~) + l~A' = (l~ + l~) A' + Zr ' 

aus der sich die diffusen Leuchtdichten II und l1A' offenbar 
Riicksicht hierauf gelangt man zu den Beziehungen: 

II = I~A', hI = h~ -2m ,5 10gA', 

(22) 

herausheben. Mit 

il: 12 = (a'/a)A', 1nl - 1n2 = - 2m,5 log (a/a) - 2m ,S log A', 
} (23) 

die den Gleichungen (5) vollig analog sind. Die GroBe - 2m ,S log (a'ia) stellt die 
"Konstante" des Flachenphotometers dar. In betreff der weiteren Behandlung 
dieses Falles sowie der Behandlung des weiteren Falles, daB die Abschwachungs
vorrichtung auf beide Objekte zugleich wirkt, sei auf die oben ffir den Fall der 
Punktvergleichung gegebenen Entwicklungen als Muster verwiesen. 

Indirektes MeBverfahren (Substitutionsverfahren). Erfolgt die 
Vergleichung der beiden zOlestischen Objekte indirekt unter Substitution eines 
- meist kiinstlichen - Zwischenobjektes, so heben sich die Leuchtdichten der 

1 Eine Ausnahme hierin bildet das STEINHEILsche Prismenphotometer (s. Ziff. 38, ex). 
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beiden Himmelsgriinde in del' Regel nicht heraus, sondern miissen durch eine 
bzw. zwei Zusatzmessungen bestimmt werden. Es werde angenommen, daB 
die durch die beiden Systeme erzeugten Bilder sich nicht iiberlagern, sondern 
getrennte Teile des Gesichtsfeldes einnehmen. Die beiden Vergleichsfelder mogen 
entweder in einer geraden Linie aneinander grenzen oder ein inneres Feld werde 
von einem auBeren umschlossen. 

Werden die Leuchtdichten del' im Hauptsystem abgebildeten zolestischen 
Objekte mit 11 + ~ und 12 + l~, die Leuchtdichte des im Vergleichssystem ab
gebildeten Zwischenobjektes mit l' bezeichnet, und nehmen wir dem gewohnlich 
vorkommenden Fall entsprechend zunachst an, daB sich die Abschwachungs
vorrichtung im Vergleichssystem befindet, also auf das Zwischenobjekt wirkt, 
so entsprechen den vier erforderlichen Messungen die Gleichungen: 

11 + l~ = I' AI' 

12 + 72 = I' A2 , 

II = I' AI' 

72 = l' A 2 , 
} (24) 

aus denen man durch Elimination von 11' 12 und I' die Proportion erhalt: 

(25) 

Befindet sich die Abschwachungsvorrichtung hingegen im Hauptsystem, so gelten 
die Gleichungen: 

(71 + ~)A1 = 1', 

(12 + 1~)A2 = I', 

lIA1=1', 

lzA 2 = I', 

1 '1 - l' '1' - (A-I -A-I). (A-l A- -1) l' 2 - l' 2 - 1 - 1 . 2 - 2 • 

} (26) 

(27) 

Stehen die zolestischen Objekte, wie es meist der Fall ist, auf gleich hellem 
Himmelsgrunde (II = [,2)' so £alIt in (24) und (26) jeweils die vierte Messung 
fort, und man hat in den Formeln (25) und (27) Al = ff2 = A zu setzen. 

Die vorstehenden Entwicklungen finden ohne wesentIiche Anderung auch 
in dem FaIle Anwendung, wenn die zu messenden Objekte extrafokale Bilder von 
Fixsternen sind. Wird dann unter I die (regelmaBige) Leuchtdichte des im festen 
Abstande ao Vom Brennpunkte des abbildenden Objektives entstehenden extra
fokalen Bildes verstanden, so ist gemaB Ziff. 25 Gleichung (13) I der Intensitat 
] des Sternes proportional. Man hat also in den vorstehenden Formeln lediglich j 
durch ] zu ersetzen. . 

Als Beispiele von Extrafokalphotometern, bei denen das direkte bzw. das 
indirekte MeBverfahren zur Anwendung gelangen, seien das STEINHEILsche 
Prismenphotometer bzw. das Photometer von H. J. GRAMATZKl l angefiihrt. Bei 
dem erstgenannten Photometer lassen sich die Schnittdurchmesser del' halb
kreisformigen Bilder der beiden zu vergleichenden Fixsterne in unmittelbare 
Beriihrung miteinander bringen, wodurch eine sehr genaue Vergleichung er
moglicht wird. - Bei dem GRAMATzKIschen Photometer werden die extrafokalen 
Bilder der Sterne durch meBbare Verschiebung des Okulares auf die Helligkeit 
eines konstanten kiinstIichen Zwischenobjektes gebracht. Setzen wir voraus, 
daB die Sterne auf gleich hellem Himmelsgrunde stehen ([1 = J2)' und ferner, 
daB die Leuchtdichten 71 und .72 bei der Verschiebung des Okulares ungeandert 
bleiben (Bedingung: a < ak) 2, so braucht die Leuchtdichte 71 = 12 = 1 des 
Himmelsgrundes nicht bestimmt zu werden, sondern gelangt zugleich mit der 

1 Siehe Ziff. 38, IX bzw. y. 2 Vgl. Ziff.25, Gleichung (15). 



Ziff.33. Gleichheitsphotometrie. Allgemeine Gesichtspunkte. 

Leuchtdichte I' des Hilfsobjektes zur Elimination. An Stelle der Gleichungen 
(26) und (27) treten dann die vereinfachten: 

1IA 1 +l=I', 
12A2 + l = I', 

11: 12 = II: 12 = All: Ail, 

1111 - 1112 =+2M ,Slog Al - 2M ,SlogA2 • 
} (28) 

Systematische und zuHillige Fehler der Vergleichung. Erscheinen 
zwei gleichmaBig dicht leuchtende Flachen dem Auge gleich hell, so ist der Fehler 
der Vergleichung durch die Differenz h - /1/ ihrer theoretischen Flachenhellig
keiten gegeben. 

Stehen die verglichenen Objekte in einem gewissen Abstand von einander und 
weichen sie auBerdem evtl. in Gestalt, scheinbarer Flache und Farbe voneinander 
ab - ein Fall, der insbesondere bei der direkten Vergleichung Von zwei zolestischen 
Objekten vorkommen kann -, so ist einerseits die Genauigkeit der Vergleichung 
gering, andererseits treten systematische Fehler auf, die den bei der Vergleichung 
von Lichtpunkten auftretenden Fehlern (Positionswinkel-, Flachen-, PURKINJE
Fehler) vollig analog sind. Ein naheres Eingehen auf diesen besonders ungunstig 
liegenden, ubrigens in der Praxis selten vorkommenden Fall erubrigt sich. 

Grenzen hingegen die Vergleichsfelder in einer geraden Linie aneinander oder 
wird ein inneres, meist kreis- oder ellipsenformiges Vergleichsfeld von einem 
auBeren umschlossen, so ist die Genauigkeit der Vergleichung weit hoher. 1m 
erst en FaIle sollen die Vergleichsfelder symmetrisch liegende kongruente Figuren 
bilden und sich zu einem Kreis, Quadrat oder einer sonstigen einfachen Figur 
erganzen. Nach E. BRODHUN u. a. ist die Vergleichung am genauesten (relative 
Unterschiedsschwelle < 0,01), wenn der Durchmesser des Gesamtfeldes bei 
gleicher Farbe der Vergleichsfelder etwa So, bei ungleicher Farbe derselben 
im Hinblick auf die Moglichkeit fovealer Abbildung etwa 11/ 2 0 betragt. Bei 
der Vergleichung zOlestischer Objekte wird man sich oft mit sehr viel kleineren 
Feldern begnugen mussen, doch wahle man den scheinbaren Durchmesser des 
inneren Vergleichsfeldes, wenn moglich, nicht unter 20'. 

Die Flachenhelligkeit der Felder soIl moglichst im FECHNER-Bereich liegen, 
innerhalb dessen der zufallige Fehler der Vergleichung am geringsten ist. Auch 
diese Vorschrift wird sich wegen der Lichtschwache der meisten zolestischen 
Objekte oft nicht innehalten lassen. Einen auffalligen Farbenunterschied der 
Felder, durch den die Genauigkeit der Vergleichung stets wesentlich beein
trachtigt wird, suche man durch Anwendung der oben fUr den Fall der Punkt
vergleichung gegebenen Regeln herabzudrucken. 

Als Kriterium der Gleichheit der Flachenhelligkeiten der Vergleichsfelder 
ist - ein beugungsfreies Aneinandergrenzen der letzteren (LUMMER-BRODHUN
\Vurfel!) vorausgesetzt - bei gleicher Farbe der Felder das Verschwinden, bei 
ungleicher Farbe das maximale Undeutlichwerden der Grenzlinie zu betrachten. 
Bei weniger vollkommener Abgrenzung der Felder laBt sich auch bei gleicher 
Farbe derselben nur ein Unscharfwerden der Grenzlinie erreichen. 

Bei ausreichender Helligkeit der Vergleichsfelder soIl das Auge die Grenz
linie fixieren. Liegt die Helligkeit hingegen in der Nahe der fovealen Empfin
dungsschwelle - und dieser Fall wird verhaltnismaBig oft eintreten -, so laBt 
sich ein extrafoveal-simultanes Vergleichen nicht vermeiden. Als Kriterium 
der gleichen Helligkeit der Felder gilt dann wieder, daB letztere als eine einzige 
gleichmaBig leuchtende Flache erscheinen, Von der sich die Grenzlinie in der 
Regel nicht mehr abhebt. Bei der extrafovealen Vergleichung ist stets mit dem 
Auftreten von Positionswinkelfehlern zu rechnen, die sich durch Vertauschung 
der Felder bzw. durch Drehung des Gesichtsfeldes urn 180 0 eliminieren lassen. 
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Bei Ungleichheit des Spektraltypus tritt ferner ein PURKINJE-Fehler auf,dem 
man evtl. ~urch Einfiihrung eines Korrektionsgliedes der Form: 

A = - a (I - 1') (h - ho) , a > 0, h > ho 
;Re,chnung tragen kann. 

34. Punktphotometer, bei denen die Abbildung der verglichenen Sterne ent
weder durch zwei Objektive von wenig verschiedener Brennweite oder durch 
ein und dasselbe Objektiv bewirkt wird. Die in Frage kommenden Photometer 
sind in erster Linie zur Messung punktformiger Objekte bestimmt. Es besteht 
aber bei den meisten Von ihnen die Moglichkeit, sie auch als FHichenphotometer 
zu verwenden. Das Vergleichsobjekt ist stets zolestisch. Die meBbare Ab
schwachung erfolgt - abgesehen von dem Photometer von J. HERSCHEL, das 
auch in anderer Hinsicht eine Ausnahme bildet - entweder durch Abblendung 
des Objektives oder durch Drehung eines Nikols. 

IX) Der Gedanke, ein Doppelfernrohr als Photometer zu verwenden, geht 
auf P. BOUGUER1 zuriick. Das BOUGUERSche "Heliometer" besitzt zwei Ob
jektive von gleicher Offnung und Brennweite undein gemeinsames Okular. 
Zur 'Abschwachung dient eine Sektorblende, die abwechselnd vor das eine oder 
Vor das andere Objektiv gesetzt werden kann. Die Bilder von zwei in den Fern
rohren eingestellten Stemen lassen sich in eine beliebige Lage zueinander bringen. 
Stellt man mittels der Sektorblende Helligkeitsgleichheit her und wiederholt 
die Messung nach Dbertragung der Blende unter Vertauschung der Sterne, so 
bestehen nach Ziff. 26 Gleichung (29) und Ziff. 33 Gleichung (7) die Beziehungen: 

11: 12 = 360-1 (aa')!, Ml - M2 = +6M ,39 - 1M ,25 logo - 1M ,25 logo', 

worin a und (1' die gemessenen Winkelsummen der offenen Sektoren sind. 
Um mit diesem Instrument auch Leuchtdichten messen zu konnen, bringt 

BOUGUER in den Brennebenen der Objektive Blenden mit sehr kleinen kreis
formigen Offnungen an, die zur Abschwachung allzu heller Bilder mit Papier 
oder Mattglas bedeckt werden konnen. Obige Gleichung gibt jetzt das Ver
haltnis der Flachenintensitaten bzw. die Differenz der Flachenhelligkeiten an. 
BOUGUER hat mit seinem Photometer Flachenintensitaten auf der Sonnenscheibe 
sowie an verschiedenen Stellen des Himmels gemessen. 

fJ) Das Photometer Von W. HERSCHEL2 ist dem BOUGUERSchen verwandt, 
besitzt aber an Stelle der Objektive zwei Spiegel von gleicher Offnung und Brenn
weite. Einer von diesen Spiegeln laBt sich mit Hilfe von Kreisblenden abblenden. 
Die Okulare liegen so nahe beieinander, daB das Auge innerhalb einer Sekunde 
Von dem einen zum anderen iibergehen kann. HERSCHEL hat mit diesem In
strument Intensitaten von Fixsternen gemessen und bei der Reduktion den Ein
fluB der Beugung sowie den des Himmelsgrundes beriicksichtigt. 

r) Das von J. HERSCHEL3 um 1836 konstruierte "Astrometer" besitzt in
sofern historische Bedeutung, als dasselbe zur Herstellung des erst en auf exakten 
Messungen beruhenden, 69 helle, meist siidliche Sterne enthaltenden Helligkeits
kataloges gedient hat. Das Abbildungsprinzip des HERSCHELschen Photometers 
besteht darin, daB ein direkt gesehener FixsteJ;"n mit dem gleichfalls direkt, d. h. 
ohne Okular, betrachteten, durch eine kleine Konvexlinse (d = 3, t = 5,7 mm) 
entworfenen punktformigen Bilde des Mondes verglichen wird. Das eine der 
beiden optischen Systeme ist also das bloBe Auge. Vor der Linse ist ein total
reflektierendes Prisma angebracht, durch welches das in 60° bis 100° seitlichem 

1 Traite d'optique (1760), S.35. 2 Phil Trans 1817, S.309. 
8 Results of Astr. Obs. made during the Years 1834, 5, 6, 7,8 at the Cape of Good Hope. 

London 1847'. 
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Abstand befindliche Vergleichsobjekt in das kleine Objektiv hineingespiegelt 
wird. Durch meBbare Verschiebung des aus Prisma und Linse bestehenden 
Systems in Richtung der optischen Achse wird das punktformige Mondbild 
auf die Helligkeit des Fixsternes gebracht. Die Anderung der Pupille mit der 
Akkommodation bleibt bei Gebrauch eines Diopters ohne EinfluB. 

Das Intensitatsverhaltnis bzw. die GroBendifferenz von zwei nacheinander 
gemessenen Sternen ist nach Ziff. 25 Gleichung (9) und Ziff.33 Gleichung (12) 
durch die Ausdriicke: 

gegeben, worin rl und 1'2 die gemessenen Abstande des Mondbildes vom Auge sind. 
De~ EinfluB des Himmelsgrundes sowie anderer systematischer Fehlerquellen 
hat HERSCHEL nach Moglichkeit zu eliminieren gesucht. F. ZOLLNERl leitet fiir 
den wahrscheinlichen Fehler einer gemessenen Helligkeitsdifferenz von zwei 
Sternen den iiberraschend geringen Wert ±oM,06 abo 

0) Gleich dem BOUGUERSchen Heliometer hat auch das FRAUNHOFERsche 
Heliometer, wie die Arbeiten von M. J. JOHNSON 2, W. SCHUR 3 u. a. zeigen, als 
Photometer Verwendung gefunden. Die beiden Methoden entsprechen sich voll
kommen. Durch Drehen des Objektivkopfes und Verschieben der Objektiv
half ten lassen sich die Bilder der zu vergleichenden Sterne nebeneinander stellen. 
Zur Abblendung der Halbobjektive verwendet JOHNSON Blenden mit halbkreis" 
formigen oder mit sektorfOrmigen Ausschnitten. Er findet die Objektivhalften 
ungleich lichtstark und die Zentralzone des Objektives lichtdurchlassiger als die 
Randpartien. Der EinfluB des erstgenannten Unterschiedes laBt sich durch Ver
tauschung der Sterne eliminieren. 

Das hierher gehorige, als Doppelfernrohr ausgebildete Meridianphotometer 
von E. C. PICKERING solI erst weiter unten zugleich mit den iibrigen PICKERING
schen Polarisationsphotometern besprochen werden. 

Photometertypen c) bis l). Als Gleichheitsphotometer mit nur einem, 
sowohl Stern als Vergleichsstern abbildenden Objektiv kann jedes mit einer Ab
schwachungsvorrichtung versehene Fernrohr betrachtet werden, insofern man 
- freilich linter Verzicht auf eine gleichzeitige Abbildung - das hellere Objekt 
stets mittels der Abschwachungsvorrichtung auf gleiche Helligkeit mit dem 
schwacheren bringen kann. Ein besonders einfaches Beispiel bietet das Verfahren 
von A. SECCHI 4 , der zwei Sterne mit unbewaffnetem Auge vergleicht und den 
helleren mit Hilfe einer rotierenden Sektorenscheibe auf die Helligkeit des 
schwacheren bringt. 

Sollen Objekt und abgeschwachtes Vergleichsobjekt gleichzeitig nebenein
ander sichtbar sein, so laBt sich dies am einfachsten dadurch erreichen, daB man 
die beiden Objekte durch verschiedene Teile des Objektives abbildet. Der hierauf 
beruhende Photometertypus ist auBerlich durch den Objektivspiegel gekenn
zeichnet, der das Licht des Vergleichssternes ins Obj ektiv wirH. 

c) Das alteste der hierher gehorigen Photometer ist der Spiegelsextant in 
der Form, wie ihn A. V. HUMBOLDT5 urn 1800 zur Messung der Lichtstarken 
einiger heller Sterne verwendet hat. Bekanntlieh ist das an dem einen Schenkel 
des Sextanten befestigte kleine Fernrohr auf die Mitte des starr mit ihm Ver
bundenen, halb belegten, halb unbelegten Spiegels gerichtet. Die zunachst 

1 Photometrische Untersuchungen, S. 176 (1865); vgl. auch ZINNER, Helligkeitsver-
zeichnis, S. 49. 

2 RadclObs 12, App. (1851). s AN94, S. 199 (1879). 
4 Atti dell' Accad. Pontificia dei Nuovi Lincei 4, S. 10(1850/51). 
5 AN 16, S.225 (1803) ;vgl. auch ZINNER, Helligkeitsverzeichnis, S.45. 
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fehlende Abschwachungsvorrichtung laBt sich leicht in der Weise einfiigen, daB 
man eine meBbare Verschiebung des Fernrohres senkrecht zu der Ebene des 
Sextanten vorsieht. Hat man durch Heben oder Senken des Fernrohres Hellig
keitsgleichheit .der Sterne hergestellt, so ist das VerhaItnis der beiden Segmente 
des Objektives, die von dem belegten bzw. dem unbelegten Teil des festen Spiegels 
Licht empfangen, naherungsweise gleich dem VerhaItnis II: (eJ2)' worin Jl 
die Intensitat des direkt gesehenen und e J 2 die infolge der doppelten Reflexion 
am drehbaren und am festen Spiegel reduzierte Intensitat des anderen Sternes ist. 

C) Ein von einem unbekannten Erfinder konstruiertes, in einer der Ge
sellschaft der Wissenschaften zu Gottingen eingereichten Bewerbungsschrift be
schriebenes Photometer! verdient wegen der ZweckmaBigkeit des der Konstruk
tion zugrunde liegenden Prinzips Erwahnung. Vor dem Objektiv eines' paral
laktisch montierten Refraktors ist ein Planspiegel angebracht, der einerseits urn 
die Achse des Tubus, andererseits urn eine zu dieser senkrechte Achse drehbar ist 
und in jeder Stellung die eine Halfte des Objektives frei laBt, die andere verdeckt. 
Die Abschwachungsvorrichtung besteht in einer gleichfalls urn die optische Achse 
drehbaren, genau eine Hillte des Objektives verdeckenden Blende, deren 
Drehungswinkel an einer Teilung abgelesen werden kann. Vergleicht man die 
Bilder eines direkt und eines reflektiert eingestellten Sternes miteinander, so 
wird bei Drehen der alsSektorblende wirkenden Objektivblende stets der eine 
Stern heller, der andere schwacher, so daB man in jedem FaIle Helligkeits
gleichheit herstellen kann. Der in das Resultat der Messung eingehende 
Reftexionskoeffizient des Objektivspiegels laBt sich durch Vertauschung der 
Sterne eliminieren. 

1]) Das "Zonenphotometer" von C. H. HORNSTEIN 2 ist dem vorstehend be
schriebenen Photometer im Prinzip sehr ahnlich. Vor dem Objektiv ist seitlich 
ein kurzes, urn die Achse des Hauptrohres drehbares Hilfsrohr angebracht, das 
sich iiber die auBere Zone des Objektives hinwegfiihren laBt. In dieses Rohr 
wirft ein kleiner verstellbarer Spiegel das Licht des Hilfssternes, der neben dem 
zu messenden Stern zur Abbildung gelangt. Ein Sucher erleichtert die Einstellung 
des Hilfssternes. Das Instrument ist zur Messung zonenweise angeordneter 
Sterne Von wenig verschiedener Helligkeit bestimmt, die mit ein und demselben, 
am Objektivspiegel eingestellten Hilfsstern verglichen werden. Die auf den Zonen
stern wirkende Abblendungsvorrichtung besteht aus zwei sich gegeneinander 
bewegenden Objektivschiebern mit symmetrisch angeordneten hyperbelformigen 
Ausschnitten. AuBer den Mangeln dieses Abblendungsverfahrens haftet dem 
Photometer noch der weitere Nachteil an, daB bei der Reduktion der Messungen 
etwas weiter voneinander entfernter Sterne auch die Anderung des Reflexions
winkels am Hilfsspiegel in Rechnung gezogen werden muB. PlanmaBig durch
gefiihrte Messungsreihen liegen nicht Vor. 

1f) Bei dem Sternphotometer von J. CHACORNAC 3 besteht die Vergleichs
vorrichtung - wie bei dem unter C) beschriebenen Photometer - in einem 
urn zwei Achsen drehbaren Objektivspiegel, der in jeder Lage genau die eine 
Hillte des Objektives fiir direkte Sicht abblendet. Die Abschwachungs
vorrichtung setzt sich aus einem in der Fokalebene angebrachten, urn die op
tische Achse drehbaren Doppelbildprisma und einem zwischen Okular und Auge 
befindlichen Nikol zusammen. Der Umstand, daB das Licht des Hilfssternes 
infolge der Reflexion am Objektivspiegel teilweise polarisiert ist, fiihrt insofern 

1 Vgl. Gottingische gelehrte Anzeigen 1835, S. 330. - Mit dem Preise gekront wurde 
seinerzeit C. A. STEINHEILS Abhandlung fiber das Prismenphotometer. 

2 Sitzber. der K. Akad. der Wiss. zu Wien. Math.-naturw. Kl. 41, S.261 (1860). 
3 CR58, S.657 (1864); vgl. MULLER, Phot.d.Gest., S.257ff. 
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zu einer Komplikation des MeBverfahrens, als neben der Vergleichung zwischen 
dem direkt eingestellten und dem reflektierten Stern noch eine besondere Ver
gleichung der beiden Bilder des letzteren Sternes notwendig wird. Zwecks 
Elimination des Reflexionskoeffizienten des Spiegels miissen ferner diese beiden 
Messungen nach Vertauschung der Sterne wiederholt werden. Zur Messung einer 
einzelnen Helligkeitsdifferenz sind also nicht weniger als vier Vergleichungen not
wendig, zwischen denen noch zweimal der Hauptschnitt des Doppelbildprismas 
zu der Einfallsebene der auf den Objektivspiegel auffallenden Sternstrahlung 
parallel gestellt werden muB. Wenn CHACORNAC mit seinem Photometer nur 
wenige Versuchsmessungen ausgefiihrt hat, so diirfte dies unter anderem der 
Umstandlichkeit des MeBverfahrens zuzuschreiben'sein. 

t) Den Typus des mit Objektivspiegel ausgeriisteten Photometers hat neuer
dings A. DAN}ONI wesentlich vervollkommnet, dessen "photometre differentiel a 
ceil de chat" in Abb. 32a schematisch, in Abb. 32b in Gesamtansicht dargestellt 
ist. Es handelt sich urn einen azimutal 
aufgestellten Refraktor, bei dem die 
wesentlichen Teile der Vergleichs- so
wie der Abschwachungsvorrichtung vor 
dem Objektiv angebracht sind. 

~12 
Abb.32a. Katzenaugenphotometer von 
A. DANJON. Schematisch. (Ann. de l'Obs. 

de Strasbourg 2, S.83.) 

Abb.32b. Dasselbe Photometer. Gesamtansicht. 
(Ann. de l'Obs. de Strasbourg 2, S.87.) 

Vor dem Objektiv des Refraktors (d = 75, t =600, d' = 4) sind zwei total
reflektierende Prismen A und B Von je 25 mm Kantenlange befestigt. In der 
Fokalebene entsteht so neben dem Bilde 11 des von der auBeren Zone des 
Objektives direkt abgebildeten Sternes das Bild 12 eines zweiten Sternes, dessen 
Licht durch die Prismen A und Bins Objektiv reflektiert wird. Da das 
Prisma A eine kleine Drehung urn die Achse AB, das Prisma Beine eben
soIche urn eine zur Zeichnungsebene senkrechte Achse zulaBt, so lassen sich 
die Bilder von Sternen, die urn mehrere Grad voneinander entfernt sind, im 
Gesichtsfelde nebeneinander stellen. 

Zwischen den beiden Prism en ist das Katzenaugendiaphragma C befestigt. 
Die eine der beiden rechtwinklig ausgeschnittenen Blendplatten tragt eine Milli-

1 Ann de l'Obs de Strasbourg 2, S.82, 148 (1928); vgl. auch Lyon Bull 10, S. 77 (1928). 
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meterteilung auf Glas, die andere den Index. Einstellung des Katzenauges sowie 
Ablesung der Teilung lassen sich Vom Okular aus bewirken. In die Fokalebene 
lassen sich zwecks Verdeckung der sekundaren Bilder Blenden einschieben. Die 
zu vergleichenden Bilder lassen sich in ihrer gegenseitigen Stellung mit Hilfe 
der Bewegungsschraube fur das Prisma B leicht vertauschen. Ein zwischen 
Tubus und Okular eingeschaltetes totalreflektierendes Prisma ermoglicht eine 
bequeme Kopfhaltung des Beobachters. 

Messung und Reduktion. Bezeichnen x, Xm, Xo die Ablesungen der 
Zentirneterskala bei teilweise geoffnetem, maximal geoffnetem und vollig ge
schlossenem Katzenauge, sind also b = x - Xo bzw. bm = Xm - Xo Diagonale 
und groBte Diagonale des quadratischen Ausschnittes in em, so lassen sich die 
Lichtstarken der Bilder eines direkt und eines reflektiert eingestellten Sternes 
durch die Ausdrucke darstellen: 

worin 1: und 1:' die Systemfaktoren sind. Aus L = L' folgt: 

] : J' = (1:' : 1:) (b: bm) 2, M - M' = C - 5 log b. (29) 

Es muB also die Bedingung: J: J' < 1:': 1: erfullt sein. 
Die Konstante C des Photometers - d. h. die GroBendifferenz Von zwei 

Sternen, die bei der Offnungsdiagonalen b = 1 em gleich hell erscheinen -
bestimmt DANJON auf die Weise, daB er Fernrohr und Prismensatz auf einen 
in weitem Abstand befindlichen kunstIichen Stern richtet und die auBeren Teile 
des Objektives durch einen vor das Prisma B gesetzten rotierenden Sektor von 
gegebener Winke16ffnung a abblendet. Die beiden Bilder gehoren so gewisser
maBen zwei verschiedenen Sternen Von der bekannten GroBendifferenz 

M - M' = +6M ,39 - 2M ,50 log (J 

[vgl. Ziff. 27 Gleichung (33)] an. Die Einstellung mit dem Katzenauge auf gleiche 
Helligkeit liefert b und damit gemaB (29) die Konstante C, fur die DANJON den 
Wert + 4M ,83 ableitet. 

Der Wert der Konstante C braucht ubrigens nicht bekannt zu sein, falls 
man den reflektiert (oder auch umgekehrt den direkt) eingestellten Stern nur 
als Zwischenstern bei der Messung der GroBendifferenz zweier direkt (reflektiert) 
eingestellter Sterne benutzt. Man hat namlich, wenn MI und M2 die GroBen 
der Sterne, bi und b2 die gemessenen Diagonalen sind: 

MI - M2 = - 5M logb1 + 5M logb2· (30) 

Nach DANJON darf die Diagonale des Katzenauges, die im Maximum 30 mm 
betragt, bis auf 8 oder 9 mm reduziert werden, ohne daB storende Beugungs
erscheinungen auftreten. Es lassen sich also GroBendifferenzen von 2il'1 noch 
bequem messen. 

Messungsergebnisse und Genauigkeit. DANJON hat mit seinem Photo
meter die Lichtkurve von Algol mit einer Genauigkeit festgelegt, die die bisher 
mit visuellen Punktphotometern erreichte Genauigkeit weit ubertrifft. Er 
vergleicht das doppelt reflektierte Bild von Algol (2M,1 bis 3M,2, Spektrum B 8) 
mit dem direkten Bilde des in 35' Distanz stehenden Sternes BD + 40° 663 
(7M ,}, Sp. AO). Jede gemessene GroBendifferenz beruht auf 100 Einstellungen, 
die ohne Hast in 20 Minuten erledigt werden konnen. Nach je 10 Einstellungen 
werden die Bilder in die symmetrische Stelhmg gebracht. Die durchschnittIiche 
Abweichung der gemessenen GroBe von der auf 150 Messungen beruhenden mitt
leren Lichtkurve betragt nur ±OM,006. Diesem Werte entsprechen die Werte 
±OM,0075 bzw. ±OM,005 des mittleren bzw. des wahrscheinlichen Fehlers. 
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Die fUr ein punktphotometrisches Verfahren ungewohnlich hohe Genauig
keit ist einesteils den Vorziigen des Photometers, andernteils den besonderen 
Fahigkeiten des Beobachters zu verdanken. Alie instrument ell bedingten Fehler
quellen sind weitgehend ausgeschaltet. Ausschlaggebend aber ist die besondere 
Eigenschaft des Abschwachungsapparates, fiir kleine Drehungen des Bewegungs
schliissels relativ groBe Anderungen der Offnung des Katzenauges Zu geben. 
Das bedeutet eine vollige Ausschaltung des motorischen Gedachtnisses bei den 
Einstellungen, die infolgedessen vollig unabhangig voneinander sind. Zu diesen 
Vorziigen des Instrumentes tritt eine ungewohnliche Ausdauer des Beobachters, 
die ihn befahigt, ohne Erlahmen der Aufmerksamkeit, des Auges und der Hand, 
also mit gleichbleibender Sicherheit unmittelbar nacheinander 100 Einstellungen 
auszufiihren. Aus einer bei DAN JON sich findenden Diskussion 1 der zufalligen 
Einstellungsfehler scheint hervorzugehen, daB sein Stufenwert keineswegs un
gewohnlich klein ist. Die zufallige Abweichung einer Einstellung yom Mittel 
betragt im Durchschnitt ±OM,097 (m. F. einer Einstellung: ±OM,12). 

DANJON 2 hat mit seinem Photometer auch Flachenintensitaten gemessen. 
Er vergleicht das aschfarbene Mondlicht mit der Helligkeit der Mondsichel, 
wobei er das direkte Bild des grauen Mondrandes mit dem reflektierten Bilde 
des hellen Randes in Beriihrung bringt. Eine ausreichende Abschwachung dieses 
letzteren Bildes HiBt sich dadurch erzielen, daB man das Prisma B oder auch 
beide Prismen A und B (vgl. Abb. 32a) urn eine zu der Papierebene senkrechte 
Achse urn 180 0 dreht, also die tot ale Reflexion in Glas durch die partielle in 
Luft ersetzt. Die nunmehr wenig verschiedenen Flachenhelligkeiten lassen sich 
durch Verst ellen des Katzenauges einander gleich machen. 

u) Bei dem Photometer Von G. SEARLE 3 wird die Zweiteilung des Objektives 
nicht durch einen Spiegel, sondern durch ein Prisma bewirkt. Eine leicht 
keilf6rmig geschliffene Glasplatte, deren brechender Winkel cp nur wenige 
Bogenminuten betragt, HiBt sich Vor dem dreizolligen Objektive meBbar hin 
und her bewegen. 1st das Fernrohr auf einen Stern gerichtet, so erscheint im 
Gesichtsfelde neben dem reguHiren Bilde ein zweites urn die Distanz cp abgelenktes 
Bild. Bei Verschiebung des Prismas, das als Segmentblende wirkt, .wird gleich
zeitig das eine Bild heller, das andere schwacher. Bei der Messung der GroBen
differenz Von zwei Sternen verfahrt man nun so, daB man das regulare Bild 
des einen Sternes mit dem abgelenkten des anderen vergleicht und durch 
Verschieben des Prismas die beiden Bilder auf gleiche Helligkeit bringt. Nach
teilig ist der Umstand, daB sich die relative Stellung der Bilder nicht willkiirlich 
andern laBt. 

Bezeichnen wir den Durchlassigkeitskoeffizienten des Prismas mit <5, die 
Abschwachungsfaktoren fiir regulares und abgelenktes Bild mit A und 1 - A 
[vgl. Ziff.26 Formel (31)J, so sind die Lichtstarken der verglichenen Bilder 
durch die Ausdriicke gegeben: 

und das Verhaltnis der Intensitaten der Sterne ist durch die Gleichung bestimmt: 

11:12=<5(1-A):A. 

Hierin laBt sich <5 entweder durch Vergleichung der konjugierten Bilder der 
beiden Sterne eliminieren, oder aber durch Vergleichung der beiden Bilder ein 
und desselben Sternes bestimmen. 

1 Recherches, 8. 41. 2 Recherches, 8.165. 3 AN 57, 8. 141 (1862). 
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Ersetzt man nach einem Vorschlage von A. CORNU l das einfache Prisma 
durch zwei in Material und Schliff vollig iibereinstimmende Prismen, die mit 
ihren schmalen Kanten aneinanderstoBen, so liefert jeder Stern zwei abgelenkte 
Bilder, und man erhalt, da sich nunmehr der DurchHissigkeitskoeffizient b bei 
der Vergleichung heraushebt, das Verhaltnis der Intensitaten bereits durch eine 
Messung. 

Wird bei groBer Objektivoffnung das Doppelprisma zu kostspielig, so emp
fiehlt CORNU die Anwendung eines vollig entsprechend geschnittenen Okular
doppelprismas. Dieses wird hinter der ersten Linse eines terrestrischen Okulares, 
an der Stelle, wo das reelle Bild des Objektives liegt, eingeschoben. 

l) Die PICKERINGSchen Polarisationsphotometer. Das Verdienst, das 
erste auf dem Polarisationsprinzipberuhende Himmelsphotometer konstruiert 
zu haben, gebiihrt F. ARAG0 2 Dieser bildet das ROCHoNsche Prismenfernrohr3 

dadurch zu einem Gleichheitsphotometer aus, daB er Vor dem Objektiv einen 
drehbaren Nikol nebst Intensitatskreis anbringt. ARAG04 hat im Jahre 1850 mit 
diesem Apparat Messungen der relativen Flachenhelligkeit auf den Scheiben des 
Mondes und des Jupiter ausgefiihrt, die indessen nur eine verhaltnismaBig ge
ringe Genauigkeit besitzen. J. CHACORNAC - dessen Photometer wir schon 
oben behandelt haben - und E. C. PICKERING haben die Von ARAGO angegebene 
Polarisationsvorrichtung insofern abgeandert, als sie den drehbaren Nikol 
zwischen Okular und Auge verlegten. Die verschiedenen Typen der Von PICKE
RING konstruierten und zum Teil in umfangreichen Messungsreihen erprobten 

E 

A 

Abb. 33. Polarisationsphotometer H von 
E. C. PICKERING (MULLER. Photo d. Gest. 

S.260). 

Polarisationsphotometer werden im fol
genden eingehend besprochen. 

Ansetzbare Photometer. Ab
gesehen von einigen alteren, noch un
vollkommenen Apparaten (Photometer 
A, B, C) hat E. C. PICKERING vier Photo
meter von wesentlich verschiedenem Ty
pus (H, R, W, T) konstruiert und unter 
Assistenz Von A. SEARLE, O. C. WENDELL 
u. a. Beobachtern eingehend am Him
mel erprobt. Photometer H 5 (Abb. 33) 
hat in den Jahren 1877-1880 in Ver
bindung mit einem Refraktor (d = 380, 
t = 6800) zur Messung der Hellig

keiten von Doppelsternen und Jupitersatelliten gedient. Das Photometer ist 
urn die Achse des Hauptrohres drehbar. Die Polarisationsvorrichtung besteht 
aus dem ROCHoNschen Bergkristallprisma P, das sich in Richtung der optischen 
Achse verschieben laBt, und dem zwischen Okular und Auge angeordneten ana
lysierenden Nikol. Die Winkeltrennung der aus dem Rochon austretenden Strah
len betragt nicht ganz 1°. Die beiden Bilder sind nahezu achromatisch und lassen 
sich durch Verschieben des Rochons in 64" maximale Distanz bringen. Es konnen 
also nur Nachbarsterne mit Distanzen bis zu 60" miteinander verglichen werden. 

Die vollstandige Messung einer GroBendifferenz besteht aus 4 Satzen zu 
je 4 Einstellungen. Zur Elimination des Stellungsfehlers werden die Bilder nach 

1 C R 103. S.1227 (1886). 
2 Vierte Abhandlung iiber Photometrie. [Sll.mtliche Werke. Deutsche Ausgabe, Bd. 10. 

S. 190 (1859).] 
3 Vgl. Ziff. 30. p. 
" SiebenteAbhandlungiiberPhotometrie. [Sll.mtlicheWerke, Bd.10, S.237-243 (1859).] 
6 Harv Ann 11(1879); 52 I (1907). 
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jedem Satz vertauscht. Nach dem ersten und dritten (bzw. nach dem zweiten) 
Satz wird das ganze Photometer urn 180° gedreht, urn jeweils die beiden kon
jugierten Bilder vergleichen zu konnen. Zur Reduktion eines Messungssatzes 
dienen gemaB Ziff. 29 Gleichung (51) und (53) die Formeln: 

J J fl 2 = _L [!XI - (!XIV - 360°) + !XIiI - !XII] 
2: 1 = -; tg ({!, ({! 2 2 . 2 ' 

M2 - Ml = C - 5 log tgrp, c = -2M,5log (!':-)' . 
v 

Das kleine Korrektionsglied c andert bei Umlegen des Photometers sein Vor
zeichen. 

J. STEBBINS 1 hat mit einem vollig entsprechend gebauten Photometer die 
GroBendifferenzen der Komponenten von 107 Doppelstemen gemessen. Fiir den 
wahrscheinlichen Fehler einer auf 16 Einstellungen beruhenden GroBendifferenz 
leitet er im Durchschnitt aller Messungen den Wert +0,1'1,056 abo 

Ein von A. DAN}oN2 gleichfalls nach dem Vorbilde des PhotometersH kon
struiertes Photometer weist einige Verbesserungen auf. Als Polarisator dient ein 
WOLLAsToN-Prisma aus Kalkspat, das bei einer Dicke von nur 2 mm eine Winkel
trennung der Strahlen von 102' gibt. Da der groBte Abstand des Prismas vom 
Fokus 300 mm betragt, so lassen sich bei der Brennweite t = 6920 mm jeweils 
die Bilder Von zwei Stemen, deren Distanz < 4',5 ist, zur Koinzidenz bringen 3 . 

Der Analysator ist in die Nahe der Fokalebene verlegt. Er wird durch eine von 
natiirlichen Spaltflachen begrenzte Kalkspatplatte von 15 mm Dicke, die den 
ordentlichen Strahl unabgelenkt hindurchlaBt, gebildet. Der auBerordentliche 
Strahl wird durch eine Feldblende (Irisblende) abgefangen. Zwischen Okular 
und Auge lassen sich Filter aus farbiger Gelatine einschieben. 

DAN}ONS Messungen, die in der Regel auf 40-80 Einstellungen beruhen, 
sind sehr genau. Der durchschnittliche Fehler einer gemessenen GroBendifferenz 
- AnschluB des Veranderlichen (5 Cephei an seinen 40" entfemten Begleiter mit 
Filter - ergibt sich zu ±0"1.'f,025 (40 Einstellungen). Der entsprechende mittlere 
Fehler betragt ± OM,032. 

PICKERINGS" Photometer R unterscheidet sich von Photometer H haupt
sachlich dadurch, daB der Polarisator aus zwei hintereinander geschalteten 
WOLLAsToN-Prismen aus Quarz besteht, die in bezug auf die optische Achse 
symmetrisch gelagert sind, und die zusammen eine Strahlentrennung von 
50' + 50' geben. Bei einem Hochstwert derVerschiebung des Doppelprismas von 
400 (= f/17) mm konnen jeweils Nachbarsterne, deren Distanz unterhalb 6' bleibt, 
miteinander verglichen werden. Etwas stOrend ist der Umstand, daB die Bilder 
mit den roten Enden gegeneinander gekehrte Spektren sind. 

Der den Photometern H und R anhaftende Mangel, daB den verglichenen 
Bildern zwei verschiedene Austrittspupillen entsprechen, ist bei Photometer W 
dadurch vermieden, daB nur der eine Wollaston zur Verschiebung gelangt, 
wahrend der andere (nach Drehung um 180°) in der Nahe der Fokalebene fest
gelegt ist. Die Winkeltrennungder Strahlen wird dadurch allerdings auf 50' 
herabgesetzt. 

Eine weitere Vervollkommnung der vorstehend beschriebenen Photometer 
stellt das gleichfalls von E. C. PICKERING 5 konstruierte Ph 0 tom e t e r T 

1 Pu bl of the Univ of Illinois Obs 1904 - 1906. 
2 Ann de l'Obs de Strasbourg 2, S.73, 93 (1928). 
3 Vgl. Ziff. 30, fl. 4 Harv Ann 69, S.1 (1909) (Abbildung). 
5 Harv Ann 69, S. 3 (1909); vgl. auch Ap J 2, S. 89 (1895) sowie Contr Princeton Obs 

Nr. 1, S.2 (1911). 

Handbuch der Astrophysik. II. 41 
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(Abb.34) dar, das in Verbindung mit dem 380 mm-Refraktor auch Sterne von 
groBerer Distanz - bis zu 35' - aneinander anzuschlieBen gestattet. 

Die Abschwachungsvorrichtung besteht in dem in der Brennebene be
festigten Doppelbildprisma G und dem zwischen Okular und Auge angeordneten 
drehbaren Nikol B. Durch die Augenblende A werden die seitlich liegenden Aus
trittspupillen der beiden jeweils nicht verwendeten Strahlenbiindel verdeckt. 
Eigenartig ist die Vergleichsvorrichtung. Das aus einem Kronglas- und einem 

N o 
a 

= 

o 
Abb. 34. Polarisationsphotometer T von E. C. PICKERING (Harv Ann 69, S. 3). 

Flintglasprisma zusammengesetzte achromatische Zwillingsprisma 00 dient dazu, 
die Strahlenbiindel der beiden zu vergleichenden Sterne abzulenken und im Brenn
punkt F (vgl. Abb.35) unter einem dem Trennungswinkel OJ des Doppelbild
prismas G moglichst angepaBten Winkel1jJ zum Schnitt zu bringen. Das Zwillings
prisma laBt sich durch Drehen des Rades H, urn welches eine endlose Kette lauft, 
auf dem Geleise QQ hinundherbewegen, wahrend sich der Abstand a desselben 
von der Fokalebene an der Teilung L ablesen laBt. - Zu Beginn jeder lVIessung 
wird durch Drehen des ganzen Photometers die Achse 00 des Zwillingsprismas 

o 

F~H==== 
Abb. 35. Strahlengang im Photometer T. 

in die Richtung der Verbindungslinie der Sterne gestellt. Hierauf wird das Prism a 
verschoben, bis die Bilder der Sterne in der Mitte des Gesichtsfeldes zusammen
fallen. 

Die Winkeldistanz a Von zwei Sternen, deren Bilder bei dem Abstand a des 
Zwillingsprismas von der Fokalebene im Brennpunkt zusammenfallen (Abb. 35), 
ist durch die Formel gegeben: 

sin~: siniX = a sec Y : t 
2 2 

oder, wenn sec .~ = 1 gesetzt wird, genahert: 
a 

O= 2iX T' 
Da das Zwillingsprisma sich innerhalb der Grenzen a = 75 und a = 1000 mm 
verschieben laBt, da ferner die Brennweite f = 6820 mm und der Ablenkungs
winkel iX = 2° 15' ist, so lassen sich jeweils die Bilder von zwei Sternen, deren 
Distanz zwischen 3' und 40' liegt, im Brennpunkt vereinigen. Der Winkel 
1jJ = 2 iX - (j, den die Achsen der beiden Strahlenbiindel in F miteinander bilden, 
variiert also zwischen 4 0 27' und 3 0 50'. Beide Strahlenbiindel werden beim 
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Durchgang durch das Doppelbildprisma Gin zwei senkrecht zueinander polari
sierte Bundel aufgespalten, die, nach symmetrisch liegenden Richtungen abgelenkt, 
austreten. Und da der Trennungswinkel w des Doppelbildprismas 4 0 betragt, 
so fant das ordentliche Strahlenbundel des einen Sternes stets genahert mit dem 
auBerordentlichen des anderen Sternes zusammen. Durch Kippen oder Drehen 
des Prismas G kann sogar in jedem Faile ein genaues Zusammenfallen der beiden 
Strahlenbundel erzielt werden. Hinsichtlich des Untergrundes, dessen Hellig
keit bei Drehung des Nikols ungeandert bleibt, ist das Photometer einwandfrei. 

Der Anwendungsbereich des Photometers T ist dadurch etwas eingeschrankt, 
daB nur Sterne mit Distanzen zwischen 5'und 35' miteinander verglichen werden 
konnen. Ein Nachteil des Photometers ist ferner der bedeutende Lichtverlust, der 
infolge der Strahlenzerlegung im Prisma G + OM,75 und infolge der Reflexions
und Absorptionsverluste in allen drei Prismen etwa ebensoviel, also zusammen 
+1M ,5 betragt. Dieser Betrag gibt den Lichtverlust fUr einen schwa chen Stern, 
der mit einem bedeutend helleren verglichen wird (vgl. unten Tabelle 7). Werden 
zwei Sterne von gleicher Helligkeit miteinander verglichen, so erhoht sich der 
Lichtverlust urn nochmals +OM,75. 

Die vollstandige Messung einer GroBendifferenz besteht aus 4 Satzen zu 
je 4 Einstellungen. Zwischen der zweiten und dritten Einstellung jedes Satzes 
wird die Stellung der Bilder gewechselt. Nach dem zweiten Messungssatz wird 
das Photometer urn 180 0 gedreht, und es werden die den beiden konjugierten 
Strahlenbundeln entsprechenden Bilder verglichen. 

O. C. WENDELL! hat in den Jahren 1892-1912 mit den Photometern R, 
W und T umfangreiche Messungsreihen zur Helligkeitsbestimmung von Ver
anderlichen, Doppelsternen, Asteroiden und Satelliten ausgefUhrt. Aus Messungen 
unveranderlicher Sterne, die meist mit Photometer T ausgefUhrt waren, leitet 
er fur die durchschnittliche Genauigkeit einer auf 16 Einstellungen beruhenden 
GroBendifferenz den Wert ab 2 : 

durchschn. F. ±OM,040 (m. F. ±OM,050). 

Mit Photometer T laBt sich also eine bedeutende Genauigkeit erzielen. 
Meridianphotometer von E. C. PICKERING. Das Meridianphotometer 

dient, wie schon sein Name besagt, der Aufgabe, die Fixsterne wahrend ihres 
Meridiandurchganges in fortlaufender Folge zu messen. In groBzugiger Anwen
dung der verschiedenen in Frage kommenden Instrumente haben PICKERING 
und seine Mitarbeiter eine Anzahl "photometrischer Meridiankataloge" geschaffen, 
die den Grundstock unserer heutigen Kenntnis der SterngroBen bilden. 

Wir behandeln zunachst nur die beiden alteren Photometer, das zweizollige 
und das vierzollige, wahrend das einen wesentlich abweichenden Typus dar
stellende dritte, zwolfzollige Instrument erst unter Ziff. 35, 1] besprochen werden 
wird. Die beiden erstgenannten Photometer haben die Form von Doppelfern
rohren, deren annahernd gleich groBe Komponenten horizontal gelagert sind, 
und unterscheiden sich hauptsachlich in den Dimensionen. Wahrend das kleinere, 
1879 vollendete Instrument 3 zwei Objektive (d = 40, t = 800) besitzt, hat das 
groBere Photometer 4 die MaBe: d = 105, t = 1660 bzw. 1450. Letzteres solI 
an Hand von Abb. 36 hier naher beschrieben werden. 

In die ostliche Seitenwand eines Hinglichen Holzkastens, der in der Richtung 
West-Ost auf zwei Pfeilern montiert ist, sind zwei kurze Rohre A und B ein
gesetzt, in denen die Objektive (d = 105, t = 1660 bzw. 1450) enthalten sind. 
An die gegenuberliegende Wand des Kastens ist der das gemeinsame Okular 

1 Harv Ann 69, I u. II (1909). 
3 Harv Ann 14, S.1 (1884) (Abbildung). 

2 Harv Ann 69, S. 179 (1909). 
4 Harv Ann 23 I, S.1 (1890). 

41* 



644 Kap. 6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Zif£. 34. 

tragende Tubus angeschraubt. Vor den Objektiven A und B sind unter 45 0 

Neigung die versilberten Glasspiegel C und D angebracht, die von der Okular
seite aus vermittels der Handgriffe E und F urn die optischen Achsen der Ob
jektive gedreht werden konnen. Innerhalb enger Grenzen lassen sich auch die 
N eigungen der Spiegel gegen die optischen Achsen andern - wozu bei dem 
Spiegel C die Schraube Soder der Griff G dient. Man hat so die Moglichkeit, 
den zu messenden Stern wahrend der Beobachtung in der Mitte des Feldes zu 
):J.alten. Fur das sudlich gelegene Objektiv A, das wegen seiner urn 210 mm 
langeren Brennweite uber das nordliche Objektiv B hinausragt, ist der ganze 
Meridian frei. Das Objektiv B dient gewohnlich zur Abbildung eines am Pol 
gelegenen Vergleichssternes. 

Die Brennpunkte der ein wenig gegeneinander geneigten Objektive fallen 
in einem Punkte F zusammen, der zugleich der Brennpunkt des Okulares ist. 
In der Nahe von Fist ein Doppelbildprisma angebracht, dessen Trennungswinkel 
genau gleich dem Winkel ist, den die optischen Achsen der beiden Objektive 

F 

Abb. 36. Vierz511iges Meridianphotometer von E. C. PICKERING (MULLER, Photo d. Gest., S. 263). 

miteinander bilden (vgl. Abb.35). Sind daher dUrch die Objektive A und B 
in F zwei Sterne abgebildet, so faUt das ordentliche Strahlenbundel des einen 
Sternes stets mit dem auBerordentlichen des anderen zusammen, wahrend die 
beiden konjugierten Bundel durch die Augenblende abgefangen werden. Analy
sierender Nikol nebst Intensitatskreis ist zwischen Okular und Auge angebracht. 

Ais Doppelbildprisma findet ein achromatisiertes Kalkspatprisma1 Verwen
dung. Durch die Anordnung dieses Prismas in unmittelbarer Nahe des Fokus 
ist erreicht, daB die durch die Dispersion bewirkte Farbung der Bilder fast un
merklich ist. Urn den EinfluB einer etwa vorhandenen partiellen Polarisation 
des an den Objektivspiegeln reflektierten Lichtes zu eliminieren, wurde das 
Doppelbildprisma nach dem ersten Messungssatz urn 180 0 gedreht und hierauf die 
Vergleichung der den konjugierten Bundeln entsprechenden Bilder vorgenommen. 
Da sich eine Differenz nicht nachweisen lieB, so tritt eine merkliche Polarisation 
des Von den Spiegeln zuruckgeworfenen Lichtes offenbar nicht ein. Bei dem zwei
zolligen Meridianphotometer, bei dem an Stelle der Planspiegel totalreflektierende 
PrisIT).en Verwendung finden, kann ein entsprechender Effekt nicht auftreten. 

Messung und Reduktion. Nachdem die Bilder der zu vergleichenden 
Sterne horizontal nebeneinander gesteUt sind, erfolgen zwei Einstellungen in 
den Quadranten I und II des Intensitatskreises. Hierauf wird das Doppelbild
prisma umgelegt, und es werden, nachdem die Bilder der Sterne in die symme
trische Stellung gebracht sind, zwei weitere Einstellungen in den Quadranten III 

1 Siehe Zif£. 29. 
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und IV gemacht. In der Regel sind zwei Beobachter tatig, von denen der eine 
die Einstellungen macht, wiihrend dem anderen die Ablesungen der Kreise sowie 
die Eintragungen in das Beobachtungsjournal obliegen1. 

Als Vergleichsstern diente bei dem zweizolligen Photometer in der Regel 
IX Urs. min. (2M ,2, Sp. F 8), bei dem vierzolligen Photometer A Urs. min. (6M ,5, 
Sp. M) bzw. bei den Messungen in Arequipa (j Octantis (5 M ,6, Sp. A 8). Der 
Untergrund, auf den die Bilder der Sterne sich projizieren, wird durch Super
position der Bilder der zugehOrigen Hirnmelsgrunde gebildet. Er ist gleich
maBig hell und andert bei Drehen des Nikols seine Helligkeit nicht. 

Werden die unabgeschwachten Lichtstarken des auBerordentlichen Bildes des 
zu messenden Sternes und des ordentlichen Bildes des Poisternes mit Lund Lo 
bezeichnet, so haben diese Bilder bei beliebiger Stellung des Nikols die Licht
starken [vgl. Ziff.29 Gleichung (52)]: 

L" = L cos2 cp, Lo = Lo sin 2 cp. (31) 

Hat man nun durch Drehen des Nikols die beiden Bilder auf gleiche Helligkeit H 
gebracht, so gelten die Beziehungen: 

L" = Lo (32) 

Werden fetner die den beiden abbildenden Systemen entsprechenden System
faktoren mit E und Eo, die Intensitaten Von Stern und Poistern mit J und J 0 

bezeichnet, so folgt als Ergebnis der Messung: 

J . J _..:ro 2 M M - M 1 ( ..:ro) 5M I • 0 - -ytg cp, - 0 --2 ,5 og -y - ,Oogtgcp. 

Da die Reflexionskoeffizienten der Objektivspiegel nur wenig voneinander Ver
schieden sind und da fur die Lichtstarken der Objektive sowie fur die Durch
lassigkeitskoeffizienten des Doppelbildprismas das gleiche gilt, so weichert auch die 
Systemfaktoren 1:0 und 1: nur wenig voneinander ab, und der Faktor 1:o/E ist 
nahezu gleich 1. Man kann diesen Faktor entweder dadurch bestimmen, daB 
man den Poistern in beiden Spiegeln einstellt und die beiden entstehenden 
Bilder miteinander vergleicht, oder besser dadurch eliminieren, daB man den 
Poistern lediglich als Zwischenstern verwendet. 

Vorzuge undo Mangel der Methode. Ais ein sehr wesentlicher Vorzug 
des Meridianphotometers gegenuber dem ZOLLNERschen Photometer 2 ist die 
Verwendung eines naturlichen Vergleichssternes zu werten. Andererseits stellt 
freilich die PICKERINGSche Methode besonders hohe Anforderungen an die Gleich
maBigkEit des Luftzustandes. Da die Schwankungen der Extinktion in der Pol
gegend des Himmels und in sudlicheren Deklinationen keineswegs immer parallel 
gehen werden, so empfiehlt es sich, den Poistern stets nur als Zwischenstern 
bei der Vergleichung der im sudlichen Rohr eingestellten Sterne zu verwenden. 
Die Verwendung von a Octantis als Vergleichsstern bei den Messungen in Are
quipa (Breite -16°) war wegen des tiefen Standes dieses Sternes nicht ohne Be
denken. 

Ein ausgesprochener Nachteil der Verwendung des Meridianphotometers ist 
der durch die Zwischenschaltung des Objektivspiegels sowie der beiden Polari
sationsprismen verursachte Lichtverlust. Setzt man die bei der Reflexion am 
Objektivspiegel sowie die bei dem Durchgang des Lichtes durch die Prismen ein
tretenden Verluste mit je + OM,25 an und berucksichtigt die Aufspaltung der 

1 Detaillierte Beschreibung der Messungen eines Beobachtungsabends siehe Harv Ann 
64, S. 147 (1912). 

2 Siehe Ziff. 35, d. 
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Strahlen im Doppelbildprisma mit +OM,75, so findet man +1M ,5 als Gesamt
betrag des Lichtverlnstes, den das Bild eines Sternes bei der giinstigsten Stellung 
des Nikols erleidet. Da nach Ziff. 19, Gleichung (11) ein 40 mm-Refraktor die 
Lichtstarke - 3M , ein 105 mm-Refraktor die Lichtstarke - SM hat, so bleibt 
fur das kleine Photometer ein Helligkeitsgewinn von -1M ,S, fiir das groBe ein 
solcher von - 3M,S iibrig. Es hat also bei der Nikolstellling q; = 90° im kleinen 
Instrument ex. Urs. min. (2M) die physiologische Helligkeit Ho = +OM,S, wahrend 
im groBen Instrument A Urs. min. (6M,S) bzw. (J Octantis (SM,S) die Helligkeiten 
Ho = + 3M bzw. Ho = + 2M haben. 

Welches ist nun die physiologische Helligkeit H" = H~, in der bei der Messung 
eines Sternes Von der GroBe M die Bilder erscheinen? Werden die den Licht
stiirken L", L des zu messenden Sternes bzw. L~, Lo des Polsternes entsprechenden 
physiologischen Helligkeiten mit H", H bzw. H~, Ho bezeichnet, so folgt aus (31) 
und (32): ' 

H" - H = - 5Mlogcosq;, H~ - Ho = - SM logsinq;, 

lind ferner, wenn die GroBen des Sternes und des Polsternes mit )),,1 bzw. Mo 
bezeichnet werden, aus (33) sehr genahert: 

M - Mo = - SMlogtgq;, 

In der folgenden Tabelle sind fiir aIle ganzzahligen Werte von M -Mo=H -Ho 
von - SM bis + SM die entsprechenden Werte von q;, H" - H, Ho - Ho tabuliert, 
ferner auf der rechten Seite der Tabelle die den GroBen M der gemessenen 
Sterne entsprechenden Bildhelligkeiten H" = H~ fUr die drei Falle: kleines 
Photometer mit Polaris, groBes Photometer mit A Urs. min. bzw. mit (J Octantis 
als Vergleichsstern. 

Tabelle 7. 

Mo=2M, Mo=6M,5, M.=5M,5, 
M-M. I <p H"-H H~-Ho H.=+OM,5 H.=+3M H.=+zM 

=H-H. 
M I H"=H; M I H"=H; M I H"=H; 

-5M 84°,3 + 541,01 I + OM,01 - 3M + OM,S + 1AI,5 + 3M,0 I + OM,S + 2M, ° 
-4 81 ,0 4 ,03 ° ,03 -2 ° ,5 2 ,5 3 ,0 1 ,5 2 ,0 
-3 75 ,9 3 ,07 . ° ,07 -1 ° ,6 3 ,5 3 ,1 2 ,5 2 ,1 
-2 68 ,3 2 ,16 ! ° ,16 ° ° ,7 4 ,5 3 ,2 3 ,5 2 ,2 
-1 57 ,8 1 ,36 : ° ,36 +1 ° ,9 5 ,5 3 ,4 4 ,5 2 ,4 

° 45 ,0 ° ,75 ° ,75 +2 1 ,2 6 ,5 3 ,8 5 ,5 2 ,8 
+1 32 ,2 ° ,36 1 ,36 +3 1 ,9 7 ,5 4 ,4 6 ,5 3 ,4 
+2 21 ,7 ° ,16 2 ,16 +4 2 ,7 8 ,5 5 ,2 7 ,5 4 ,2 
+3 14 ,1 ° ,07 3 ,07 +5 3 ,6 9 ,5 6 ,1 8 ,5 5 ,1 
+4 9 ,0 

I ° ,03 4 ,03 +6 4 ,5 10 ,5 7 ,0 9 ,5 6 ,0 
+5 5 ,7 ° ,01 5 ,01 I +7 5 ,5 11 ,5 8 ,0 10 ,5 7 ,0 

Da gemaB Ziff. 29 Gleichung (5 S) der Abschwachungsfehler bei q; = 81 ° 
bzw. q; = 9° erst den Betrag OM,025 erreicht, so lehrt die Tabelle, daB der 
MeBbereich des Meridianphotometers volle 8M umfaBt. Ferner zeigen die Werte 
von H" - H und H~ - Ho, daB die Messung eines Sternes, der betrachtlich 
schwacher als der Polstern ist, nahezu bei der maximalen Helligkeit H des 
eigenen Bildes erfolgt, hingegen die Messung eines Sternes, der betrachtlich 
heller als der Polstern ist, nahezu bei der maximalen Helligkeit Ho des Bildes 
des letzteren. Wie die Werte von H" = H~ zeigen, erfolgt die Vergleichung 
der Sterne 1 M bis 6M bei dem kleinen Photometer bei stark abnehmender 
Bildhelligkeit, bei dem groBen Photometer hingegen bei nahezu konstanter 
Bildhelligkeit. Die Grenze, bis zu der eine foveale Beobachtung noch moglich 
ist, liegt fiir die drei FaIle bzw. bei M = SM, 6M und 7M • 
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Genauigkeit. Die Genauigkeit der mit dem Meridianphotometer gemesse
nen GraBen ist bei den einzelnen Beobachtungsreihen sehr verschieden. Als 
kennzeichnend fUr die mit dem vierzalligen Meridianphotometer erreichbare 
maximale Genauigkeit kann ein mittlerer Fehler einer auf 4 Einstellungen be
ruhenden GraBe im Betrage von ±OM,10 angesehen werden. Diesen Wert er
rechnet E. ZINNER1 fur Messungen, die S. 1. BAILEy2 an ausgewahlten weiBen 
Sternen der 5. GraBe mit besonderer Sorgfalt angestellt hatte. In jeder Nacht 
wurde jeder Stern zweimal mit je 4 Einstellungen an A Urs. min. angeschlossen. 
Obiger Wert des mittleren Fehlers beruht auf den Unterschieden der in der 
gleichen N acht gemessenen beiden GraBen. 

Revised Harvard Photometry. E. C. PICKERING hat die GraBen der in 
den Jahren 1879 bis 1882 mit dem zw~izalligen und 1882 bis 1906 mit dem vier
zalligen Photometer gemessenen Sterne in einem den ganzen Himmel umfassenden 
Generalkataloge 3 (R. H. P.) zusammengefaBt, der 9110 hel'le Sterne < 6M ,5 
(Vol. 50) und rund 36700 schwache Sterne >6i1I ,5 (Vol. 54) enthalt. Als Be
obachter waren neben E. C. PICKERING vornehmlich O. WENDELL und S. 1. BAILEY 
tatig. Das Fundamentalsternsystem der R. H. P. wird durch 100 zwischen +60 0 

und +75 0 Deklination gleichmaBig verteilte Circumpolarsterne der 2. bis 6. GraBe 
gebildet, an die der AnschluB der ubrigen Sterne erfolgte. Der Nullpunkt der 
GraBenskala ist dadurch definiert, daB das Mittel der photometrischen GraBen 
dieser 100 Sterne mit dem Mittel der entsprechenden BD-GraBen zusammenfallt. 

Der mittlere Fehler einer KataloggraBe der R. H. P. kann nach J. FET~ 
LAAR 4 auf etwa + 0''1'1, 11 veranschlagt werden. 

Hell i g k e its - Tabelle 8. 
und Farbenglei- Mean Differences, PD-HR. 
chung der R. H. P. 
Die systematischen 
Abweichungen der 
GraBen der R. H. P. 
gegen die GraBen der 
P. D. sind in der ne
benstehenden, einer 
Abhandlung von F. 
H. SEARES 5 entnom
menen Tabelle zu
sammengestellt. Die 

eingeklammerten 
Zahlen sind die 
Werte des Farben
index I. 

Med. HR 
Mag. 

2,}f, 25 
2 ,75 
3 ,25 
3 ,75 
4 ,25 
4 ,75 
5 ,25 
5 ,75 
6 ,25 
6 ,75 
7 ,25 
7 ,75 
8 ,25 

I 
IV 

(0,02) 

+ 0,'1,27 
26 
25 
24 
24 
25 
26 
28 
30 
32 

I 
33 
34 

-1- 0 ,35 

Potsdam color class 
---

I 
GIV IVG G 

(0.30) (1,04) (1,66) 

+ 0"1,24 + 0,lf,15 + 0.11, 09 1 
23 14 08 
22 12 07 
21 11 06 
20 10 04 
20 09 02 
21 08 +0 ,01 
23 08 -0 ,02 
24 06 02 
27 09 02 
27 08 04 
28 08 05 

+0 ,28 +0 ,07 -0 ,06 

ReI. col. eq. 

+ ON,10 
10 
11 
11 
12 
14 
16 
18 
20 
21 
22 
24 

+0 ,25 

Die mittleren Differenzen PD - HR lassen sich durch die Formel: 

Mp - MH = +OM,20 - OM,025(I - 0,5)(M + 1,75) (34) 

darstellen. Nimmt man an, daB die hellen Sterne bis etwa 5M mit dem zwei
zalligen, die schwacheren mit dem vierzalligen Photometer gemessen sind, so er
kennt man auf Grund von Tabelle 7, daB die Beziehung zwischen den GraBen llIH 
und den Helligkeiten H" = Hb, bei denen die Vergleichung erfolgt, naherungs
weise linear ist. Die Korrektion Mp - ~MH laBt sich also unmittelbar in die Form 
des in Ziff. 33 abgeleiteten Ausdrucks (20) fur die PURKINJE-Korrektion bringen. 

1 Helligkeitsverzeichnis, S. 67. 
3 Harv Anu 50 und 54 (1908). 
5 ApJ61, S.297 (1924). 

2 Harv Ann 46, S. 56 (1903). 
4 Utrecht Rech 9 I, S.9 (1923). 
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Nach Tabelle 8 stimmen fUr Sterne von mittlerer Farbe die Skalen der 
beiden Kataloge, abgesehen von einer rund + oM,2 betragenden Nullpunkts
differenz, sehr nahe iiberein. Hingegen ist fiir weiBe Sterne die Harvard
skala etwas weiter, fiir gelbe etwas enger als die Potsdamer Skala. Da nun 
die letztere Skala von Farbenfehlern im wesentlichen frei sein diirfte, so liegt 
offenbar ein Farbenhelligkeitsfehler der Harvardskala vor, der gemaB der Dar
stellung (34) ein PURKINJE-Fehler sein diirfte. Gegen letztere Annahme scheint 
allerdings zunachst der Umstand zu sprechen, daB die Farbengleichung auch fUr 
die helleren Sterne betrachtlich ist, bei denen man, insofern die Beobachtungs
helligkeit oberhalb 3M liegt (vgl. Tabelle 7), das Auftreten eines PURKINJE
Fehlers nicht erwarten sollte. DaB die Ursache des Fehlers indessen nicht im 
Instrument selbst liegen kann, geht aus einer Von E. ZINNER} durchgefiihrten 
Untersuchung hervor, der durch Vergleich von PICKERING und von BAILEY mit 
dem vierzalligen Photometer und mit l Urs. min. als Zwischenstern erhaltener 
Messungen festgestellt hat, daB nur die von PICKERING, nicht aber die von 
BAILEY gemessenen GraBen der hellen Sterne mit dem betreffenden Farben
fehler behaftet sind. Man dad daher mit groBer Wahrscheinlichkeit annehmen, 
daB PICKERING auch die hellen Sterne an einer extrafovealen Netzhautstelle 
abgebildet hat. 

35. Punktphotometer, bei denen das den Vergleichsstern abbildende 
System den Charakter eines Hilfssystems hat ("Hilfssystemphotometer"). 
Das Vergleichsobjekt ist nur bei den zunachst behandelten Photometern von 
C. A. STEIN HElL, F. M. SCHWERD und E. C. PICKERING ein natiirlicher, bei allen 
iibrigen ein kiinstlicher Stern. Die Hilfssystemphotometer sind in der Regel iiuBer
lich dadurch gekennzeichnet, daB sie ein auf dem Hauptrohr senkrecht stehendes 
Seitenrohr besitzen, in welchem das Hilfsobjektiv zur Erzeugung des Vergleichs
sternes und in der Mehrzahl der Falle auch die Abschwachungsvorrichtung sowie 
eine kiinstliche Lichtquelle untergebracht sind. 

£x) Ein von C. A. STEINHEIL2 beschriebenes Photometer ist zwar niemals zur 
Ausfiihrung gelangt, verdient aber nicht nur wegen der Eigenart seines Prinzips, 
sondern auch als Vorlaufer des SCHWERDschen Photometers Erwahnung. Das aus 
dem Okularrohl' und dem rechtwinklig mit ihm verschraubten Hilfsrohr be
stehende ansetzbare Photometer ist urn die Achse des Hauptrohres drehbar. 
Ein kleines drehbares Reflexionsprisma sowie ein FRAUNHOFERscher Spiegel 
weden das Licht des Hilfssternes ins Okular. Eigenartig ist die Abschwachungs-

B.]-F vorrichtung. Das Hilfs

Abb.37. Hilfssystem des STEINHEILschen Punktphotometers. 

rohr enthiilt drei kleine 
Sammellinsen, die den 
na tiirlichen Vergleichs
stern dreimal hinterein
ander abbilden (Abb.37). 
Linse I laBt sich gegen 
Linse II und diese bei

den Linsen lassen sich gemeinsam gegen Linse III meBbar verschieben. Das Ge
setz, nach dem die Lichtstarke des Hilfssternes sich bei Verschiebung del' Linsen 
andert, ergibt sich auf Grund der folgenden Dberlegung. Bezeichnen wir mit 
STEIN HElL die Abstande der Bilder B} und B2 von Linse II und ferner die 
Brennweite dieser Linse mit b, fJ und q, so ist der von Linse II aufgefangene 
Teil der von Bl ausgehenden Strahlung proportional b- 2 (Entfernungsgesetz). 
Ferner ist der durch Linse III tretende Teil der von B2 ausgehenden Strahlung 

1 Helligkeitsverzeichnis, S. 71. 2 AN 48, S.373 (1858); Abbildung, Tafel II. 
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- der Abstand dieses Punktes von III ist konstant - proportional fJ2 (Aus
blendung). Die Lichtstarke des Hilfssternes ist also proportional 

A = (!y = (b ~ qy= (P; qr. 
Da sich b an der ersten, fJ an der zweiten Verschiebungsskala ablesen laBt, so 
erhalt man bei Kenntnis von q zwei unabhangige, sich gegenseitig kontrollierende 
Werte des Abschwachungsfaktors A. Da Linse III stets volles Licht bekommt, 
also das OffnungsV'erhaltnis des 
von ihr ausgehenden Strahlen
kegels konstant ist, so erfahrt das 
Beugungsbild des Hilfssternes bei 
Verschiebung der Linsen keiner
lei Anderung seiner Dimensionen. 

Eine Superposition der dem 
Hauptstern und dem Hilfsstern 
entsprechenden Himmelsgrunde 
- und demzufolge die Elimi
nation des Untergrundes bei den 
Vergleichungen - laBt sich nach 
STEINHEIL dadurch erreichen, daB 
man den gemeinsamen Fokus der 
beiden Systeme nich t in die Kante 
des FRAUNHOFERschen Spiegels, 
sondern in einige Entfernung 
hinter diese legt. 

fJ) Das von F. M. SCHWERD 1 

urn 1859 konstruierte Photometer 
(Abb. 38) hat sich wegen der 
Umstandlichkeit seiner Hand
habung als wenig geeignet zu 
systematischen Messungen am 
Himmel erwiesen. Immerhin hat 
F. BERG 2 mit einem SCHWERD
schen Photometer eine Reihe von 
Extinktionsbestimmungen aus
gefiihrt. Das Instrument setzt 
sich aus zwei Fernrohren zu
sammen, dem parallaktisch mon
tierten Hauptfernrohr (d = 52, 

Abb.38. SCHWERDsches Photometer (MULLER, Photo 
d. Gest., S.214). 

t = 1260) und dem am Okularauszug des letzteren frei beweglich montierten 
Hilfsfernrohr vom gleichen 9ffnungsverhaltnis (d = 26, t = 630). Zwei total
reflektierende Prismen dienen dazu, die von den Objektiven kommenden Strahlen 
in das seitlich angeordnete gemeinsame Okular zu werfen. Die zu vergleichen
den Sterne erscheinen nebeneinander in den halbkreisformigen Halften des Ge
sichtsfeldes, jeder auf seinem Himmelsgrunde. 

Die Abschwachungsvorrichtung besteht in einer vor dem ObjektiV' des Hilfs
fernrohres angebrachten drehbaren Scheibe mit zahlreichen (bis zu 25) kreis-

1 Beschrieben von ARGELANDER, Sitzungsber. d. naturhist. Vereins d. preu/3. Rhein-
lande (Bonn) 6, S.64 (1859); siehe auch HEIS, Wochenschrift 1859, S.275. . 

2 Uber das SCHWERDsche Photometer und die Lichtextinktion fiir den WHnaer Hori
zont .. WHna 1870 (russisch). 
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fOrmigen Offnungen von verschiedener GroBe. Bei Abblendung des letztgenann
ten Objektives andert das Beugungsscheibchen des Vergleichssternes seinen 
scheinbaren Durchmesser; denn dieser ist nach Ziff. 20 dem Durchmesser der 
Austrittspupille des Fernrohres: 

d' =!£ f' f . 

umgekehrt proportional. Die Anderung des Beugungsbildes laBt sich nun nach 
SCHWERD dadurch verhuten, daB man bei jeder Abblendung des Durchmessers d 
die Brennweite t in entsprechendem Verhaltnis verkurzt, so daB d: f konstant 
bleibt. Der Verwirklichung dieses Gedankens dient eine unmittelbar hinter dem 
Reflexionsprisma eingeschaltete Hilfslinse, die sich gegen das Objektiv meBbar 
(Skala g) verschieben laBt. Ferner muB sich, falls eine scharfe Abbildung des 
Hilfssternes erzielt werden solI, auch das System Objektiv-Hilfslinse gemeinsam 
gegen das Okular verschieben lassen. Das Hauptfernrohr ist mit ganz ent
sprechenden Einrichtungen versehen wie das Hilfsfernrohr. Urn gleiche Hellig

8 

" 

II 

Abb. 39. Satellitenphotometer 
von E. C. PICKERING (MULLER, 

Photo d. Gest., S. 262). 

keit des Untergrundes in beiden Feldhalften zu er
zielen, ist eine Einrichtung fUr kunstliche Beleuch-
tung vorgesehen. 

Dem Vorteil der Konstanz des Beugungsbildes 
steht der Nachteil gegenuber, daB durch die Korrek
tionslinse die Abbildung verschlechtert wird. Da 
ferner die durch die Zonenfehler des Objektives ver
ursachten Abweichungen vom geometrischen Ab-
schwachungsgesetz voll in die Resultate eingehen, 
so bedarf das Photometer der Eichung. 

Bei einem von A. A. DE LA RIVE l konstruierten 
Photometer, das eine gewisse Ahnlichkeit mit dem 
SCHWERDschen Photometer besitzt, haben die beiden 
Objektive gleiche Offnung. 

r) Ansetzbares Sa telli ten photometer von 
E. C. PICKERING2 . Es sind 6 verschiedene, mit den 
Buchstaben D, E, E', G, I, ] bezeichnete Typen Von 
Photometern zu unterscheiden, mit den en PICKERING 
seit 1877 Messungen der Satelliten von Mars, Jupiter, 
Saturn, Uranus und Neptun ausgefUhrt hat. Photo
meter D (Abb. 39) ist urn die Achse des Hauptrohres 
drehbar. Die Von dem hellen Vergleichsstern kom

mende Strahlung wird durch das kleine, urn die Achse des Photometerrohres 
drehbare Prisma B urn 90° abgelenkt, passiert den fest en Nikol C, das kleine 
Objektiv D, den drehbaren Nikol E und wird schlieBlich von dem FRAUNHOFER
schen Prisma F total reflektiert. Mit Hilfe einer regulierbaren Lampe kann 
gleiche Beleuchtung der Feldhalften hergestellt werden. 

Urn die durch die Nikols verursachte Verschlechterung des Bildes zu ver
meiden, wird bei den Photometern E, G und I die Abschwachung durch Katzen
augendiaphragmen bewirkt. Die Photometer E' und ] unterscheiden sich von 
den Apparaten E und I nur dadurch, daB das Prisma F durch die ZOLLNERsche 
Glasplatte ersetzt ist. 

Die bei den Satellitenmessungen erreichte Genauigkeit ist verhaltnismaBig 
gering. Zum Teil liegt das daran, daB PICKERING den Satelliten unmittelbar 

1 Ann de chim et de phys (4) 12, S.243 (1867). 2 Harv Ann 11 II (1879). 
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an den im Hilfsrohr eingestellten Planeten anschlieBt. Dann geht die "Kon
stante des Photometers", d. h. das Verhaltnis der Lichtstarken der Von Haupt
und unabgeblendetem Hilfsobjektiv erzeugten Bilder desselben Objektes (vgl. 
Ziff. 33, IX) in das Resultat der Messung ein. Die schwierige Bestimmung dieser 
Konstante nimmt PICKERING nach vier verschiedenen Methoden vor. 

Der beschriebene Photometertypus laBt sich auch zur Messung von Flachen
helligkeiten verwenden, PICKERING1 hat mittels eines ganz entsprechend gebauten 
Photometers 60 verschiedene Stellen der Mondoberflache mit dem durch das 
Hilfsrohr erzeugten kleinen Mondbilde verglichen. 

~) Das ZOLLNERsche Astrophotometer. Das von F. ZOLLNER urn 1860 
konstruierte und in zwei grundlegenden Abhandlungen 2 beschriebene und ab-
gebildete Astrophotometer A 
bezeichnet einen Hohe-
punkt in der Entwicklung 0 
des Sternphotometers. Die 
Photometer des ZOLLNER-
schen Typus einschlieBlich 
der Abart, bei der an Stelle 
der Nikols ein Keil zur 
Abschwachung verwendet 
wird, diirften heute unter 
allen Photometern die am 
weitesten verbreiteten sein. 
ZOLLNER hat sowohl meh
rere vollstandige, als auch 
spaterhin ein ansetzbares 
Photometer konstruiert. 
Die endgliltige Form des 
vollstandigen Photometers 
ist in Abb. 40 dargestellt. 

Das ganze Instrument 
ist urn eine vertikale Achse, 
das Hauptrohr nebst einem 
Teil des Photometerrohres 
urn die horizontale Achse 
CD drehbar. Die charakte
ristischen Bestandteile des 
Photometers sind: die Ein
richtung zur Erzeugung 

Abb. 40. Astrophotometer von F. ZOLLNER (MULLER, 
Photo d. Gest., S.247). 

eines kiinstlichen Vergleichssternes, die in einem Nikolsatz bestehende Ab
schwachungsvorrichtung und die die Vergleichsvorrichtung bildende schrage 
Planglaspla tte. 

Das Licht der Gasflamme F fallt durch die feine Offnung 0' auf die Bikonkav
linse m, die ein stark verkleinertes virtuelles Bild von 0' entwirft. Das aus der 
Linse m austretende Strahlenbiindel passiert zunachst das aus dem Nikolprisma k 
und der planparallelen Bergkristallplatte 1 bestehende "Kolorimeter" und durch
setzt dann die beiden Nikols i und h, von denen der erste drehbar, der zweite 
fest ist. Die Sammellinse f vereinigt schlieBlich die von den beiden Flachen der 

1 Selenographical Journal 1882; vgl. MULLER, Photo d. Gest., S.345. 
2. Grundziige einer allgemeinen Photometrie des Himmels. Berlin 1861. - Photo

metrische Untersuchungen mit besonderer Riicksicht auf die physische Beschaffenheit der 
Himmelsk6rper. Leipzig 1865. 
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Planglasplatte ee' reflektierten Strahlenbiindel in den beiden punktformigen 
Bildern g,g, von denen bei richtiger Stellung der .Linse t das eine in der Fokal
ebene des Hauptobjektives liegt und daher zugleich mit dem Bilde b des natiir
lichen Sternes scharf erscheint. Der Nikol i ist nebst zwei Nonien und Kolori
meter urn die Achse des Photometerrohres drehbar. Der Drehungswinkel wird 
an dem feststehenden, von 0° bis 360° geteilten 1ntensitatskreise nn' abgelesen. 

Nur ein geringer Bruchteil der auf die schrage Glasplatte auffallenden kiinst
lichen Strahlung wird reflektiert, wahrend der durch die Platte hindurchtretende 
Hauptteil an der geschwarzten 1nnenwand des Hauptrohres absorbiert wird. 
Die 1ntensitat der von der Glasplatte reflektierten Strahlung ist am h6chsten, 
wenn die auf die Platte auffallende Strahlung in der Einfallsebene polarisiert 
ist. Will man also eine moglichst hohe Lichtstarke der kiinstlichen Sterne 
erzielen, so hat man den fest en Nikol h sc zu orientieren, daB sein Hauptschnitt 
auf der Einfallsebene (d. h. auf der Papierebene) senkrecht steht. 

Das Kolorimeter besteht aus dem Nikol k und der senkrecht zur Kristall
achse geschliffenen Bergkristallplatte l von 5 mm Dicke, die zusammen mit dem 
(in 100 bzw. 360 Teile geteilten) "Farbenkreise" gegen den benachbarten Nikol i 
drehbar sind. Der aus k austretende polarisierte Lichtstrahl wird beim Eintritt 
in die Platte l in zwei senkrecht zueinander polarisierte Komponenten zerlegt, 
die den Kristall mit ungleichen Geschwindigkeiten durchlaufen und dadurch 
einen von der Dicke der Platte abhangigen Gangunterschied erhalten. Findet 
nun beim Durchgang durch den Nikol i wieder eine Vereinigung der beiden 
Komponenten in der Polarisationsebene des auBerordentlichen Strahles statt, 
so mi.issen die beiden Wellenbewegungen interferieren, und das aus dem Nikol i 
austretcnde Licht erscheint mehr oder weniger gefarbt. Es handelt sich um 
Mischfarben, deren Qualitat bei gegebener Lichtquelle und gegebener Dicke 
der Kristallplatte durch den Neigungswinkel 1p der Hauptschnitte der Nikols k 
und i vollstandig bestimmt ist. Der Neigungswinkel1f) laBt sich am Farbenkreise 
ablesen. Hat die Bergkristallplatte eine Dicke von ungefahr 5 mm, so durchlaufen 
bei Drehung des Farbenkreises um 180° die Farben der kiinstlichen Sterne ahnlich 
den Farben des Sonnenspektrums die H.eihe Rot, Orange, Gelb, Griin, Blau,Violett. 

AuGer von ZOLLNER selbst, der die Ergebnisse einiger Farbenmessungen 
an Fixsternen und Sonne mitteiltl, scheinen von keiner Seite planmaBige Mes
sungen mit dem Kolorimeter vorgenommen worden zu sein. Man pflegt den 
Farbenapparat lediglich dazu zu verwenden, den kiinstlichen Sternen eine den 
natiirlichen moglichst angepaBte Farbung zu geben, was allerdings nur fiir die 
rotlichen und gelben, nicht aber fiir die weiBen Sterne gelingt. 

ZOLLNERS ,,1ntensitatstabelle bzw. 1ntensitatskurve". Nach dem 
Vorgange ZOLLNERS laBt sich das Kolorimeter zum Studium der physiologischen 
Empfindlichkeit des Beobachters fUr verschieden gefarbte Lichter verwenden. 
Man erteilt dem Photometerstern mit Hilfe des Kolorimeters der Reihe nach 
seine vcrschiedenen Farben und bringt bei jeder Stellung des Farbenkreises 
diesen Stern durch Drehen des Intensitatskreises auf die Helligkeit eines im Ge
sichtsfelde erzeugten konstanten (nati.irlichen oder kiinstlichen) Normalsternes. 
(ZOLLNER verwendet <5 Cygni als Normalstern.) 1st 1p die Ablesung des Farben
kreises, <p die entsprechende Ablesung des Intensitatskreises, so erhalt man die 
1ntensitatstabelle bzw. die Intensitatskurve, indem man zu den verschiedenen 
Werten vonljJ die zugehorigen Werte von 

V = sin2 r 
. 2 

S111 'Po 

1 Grundzlige, S. 71. 

bzw. log V ='= log sin 2 <p - log sin 2IPo 
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tabuliert bzw. als Ordinaten von Punkten einer Kurve einzeichnet (vgl. Abb. 41). 
Fiir CPo wahlt man gewohnlich den kleinsten unter den verschiedenen vorkommen
den Wert en der Ablesung cpo 

Bezeichnet man mit L (1p) die physiologische Lichtstarke des kiinstlichen 
Sternes bei einer beliebigen, aber festen Stellung des Intensitatskreises (z. B. 
cp = 90°), so hat man offenbar: 

bzw. log[L(1p)] = logsin2cpo -logsin2cp =-logV. 

Wiirde bei Drehung des Farbenkreises die Strahlungsstarke des kiinstlichen 
Sternes konstant bleiben - was nicht einmal naherungsweise der Fall sein diirfte 
-, so wiirden die L (1p) nichts anderes als die den verschiedenen spektralen Zl1-
sammensetzungen des kiinstlichen Sternes entsprechenden Empfindlichkeits
koeffizienten des Auges sein. 

G. MULLER l hat die von 
ihm selbst und sieben ande
ren Beobachtern bestimmten IfJg//=q 
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logarithmischen Intensitats
tabellen diskutiert und in 
ziemlich naher Dbereinstim
mung gefunden. Spater sind 
noch Bestimmungen von W. 
F. WrsLIcENuS 2 (1896) und 
W. DE SITTER 3 (1903) be
kannt geworden. Letzterer 
behandelt die Intensitats
kurve auch yom theoreti
schen Standpunkt und leitet 

Abb. 41. Mittlere .,Intensitatskurve" nach W. DE SITTER. 

eine mittlere theoretische Intensitatskurve (Abb. 41) ab, durch welche sich die 
von den verschiedenen Beobachtern bestimmten empirischen Kurven befriedigend 
darstellen lassen. 

Messung und Reduktion. ZOLLNER stellt den natiirlichen Stern zwischen 
die beiden kiinstlichen und vergleicht ihn mit dem rechten helleren kiinstlichen 
Stern. Jede derartige Messung liefert gema13 Ziff. 33 Gleichung (11) und Ziff. 29 
Gleichung (60) eine Gleichung der Form: 

M - M' = - 5il:llogsincp, 

wahrend die Gro13endifferenz von zwei nacheinander gemessenen Sternen durch 
die Formel bestimmt ist: 

N[l - M2 = - 5'}I logsin CPl + 5il:llogsin CP2 . 

Hierin sind die cP - falls jeder Quadrant von 0 ° bis 90 ° geteilt ist, vgl. Ziff. 29 
Gleichung (58) - die Mittel der Ablesungen des Intensitatskreises. 

ZOLLNER hat sein Photometer mit Hilfe eines "photometrischen Kollima
tors", durch den er einen me13bar veranderlichen kiinstlichen Stern auf kiinst
lichem Himmelsgrunde erzeugt, sorgfaltig geeicht und von systematischen Fehler
quellen frei gefunden 4. Er hat femer die Helligkeiten von 226 hellen Stemen 
photometrisch gemessen. Nach F. J. DORST 5 , der den ZOLLNERschen Katalog auf 
Grund der Originaleinstellungen neu reduziert hat, ergibt sich als Durchschnitts-

1 PotsdPub13, S.240 (1883). 
3 AN 163, S. 65 (1903). 
5 AN 118, S.209 (1887). 

2 AN 201, S. 289 (1915). 
4 Grundziige, S. 20. 
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wert des wahrscheinlichen Fehlers einer auf 4 Einstellungen beruhenden GroBe: 
w. F. ±OM,058 (m. F. ±OM,087). 

Ein wesentlich vervollkommnetes ZOLLNER-Photometer der vollstandigen 
Form stellt Abb. 42 dar. Dieses von G. MULLER und H. C. VOGEL konstruierte 
Instrument l hat dadurch besondere Bedeutung gewonnen, daB ein wesentlicher 
Teil der Potsdamer photometrischen Durchmusterung (P. D.) mit demselben aus
gefuhrt worden ist. Es handelt sich um ein azimutal aufgestelltes, um zwei 
Achsen drehbares gebrochenes Fernrohr, in dessen Okular der Beobachter stets 

F 

1/ 

in horizontaler Richtung hin
einblickt. Das Licht der durch 
den Blechzylinder F geschutz
ten Petroleumflamme wird 
durch das Prisma k in die den 
kunstlichen Stern bildende 
Offnung der Diaphragmen
scheibe n geworfen. Das den 
ZOLLNERschen Farben- und 
Abschwachungsapparat ent
haltende Photometerrohr ruht 
auf einer eigenen Saule und 
mundet bei H in das Haupt
rohr ein. Neben dem groBen 

t Objektiv (d = 67, t = 700) 
m ID stehen zwei kleine Objektive 

ro (d = 36, t = 350 bzw. d = 22, 
t = 140) zur Verfugung, die 
sich an den mit x bzw. y be
zeichneten Stellen einsetzen 
lassen. - Die Petroleumlampe 
ist spaterhin durch eine elek
trische Gluhlampe ersetzt 
worden. 

Die ansetzbare Form 
des ZOLLNERschen Photo
meters. Um jedes zur Ver
fiigung stehende Fernrohr 
photometrisch verwenden zu 
konnen, hatte bereits ZOLL-

Abb. 42. Azimutal montiertes ZOLLNER-Photometer 
von G. MULLER (MULLER, Photo d. Gest., S.248). 

NER 2 ein "Okularphotometer" 
konstruiert, welches an den 
Okulartubus jedes Instrumen

tes angesetzt werden kann. Eine ausreichende Verkleinerung des Bildes der den 
kunstlichen Stern bildenden Diaphragmenoffnung lieB sich durch Zwischenschal
tung mehrerer Konkavlinsen erreichen. 

Unter den zahlreichen nach dem Vorbilde des ZOLLNERschen Okularphoto
meters konstruierten Photometern konnen hier nur einige wenige besonders er
wahnt werden. 

Das von W. CERASKI 3 konstruierte Photometer weist verschiedene inter
essante Einzelheiten der Konstruktion auf. Die Stelle des Kolorimeters vertreten 

1 Potsd Publ8, S. 17 (1891). 
2 Photometrische Untersuchungen, Tafel V U. VI. 
3 Ann de rObs de Moscou I 2, S. 13 (1886); II 4, S.87 (1902). 
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Blendglaser aus blauem Glase, die dem kunstlichen Stern sehr genahert die 
mittlere Sternfarbe geben. Als wichtigste Neuerung besitzt das CERASKI
sche Photometer neben dem gewohnlichen ein zweites seitliches Okular, das 
gegenuber dem Ansatz des Photometerrohres an das Hauptrohr angeschraubt 
ist. Blickt man durch dieses Okular, so sieht man nur ein Bild des kunstlichen 
Sternes, hingegen zwei Bilder von jedem natiirlichen Stern. Da diese reflektierten 
Bilder etwa 3M schwacher sind als die direkten Bilder, so kann man, wenn man 
mit dem gewohnlichen Okular z. B. Sterne 8M bis 11 M messen kann, mit dem 
seitlichen Okular - nachdem man die maximale Lichtstarke des kunstlichen 
Sternes um 3M herabgesetzt hat - Sterne 5M bis 8M messen, so daB sich ohne 
Abblendung des Hauptrohres eine Helligkeitsdifferenz von 6M uberbrucken laBt. 

Unter den verschiedenen, nach Planen G. MULLERS fUr das Potsdamer Ob
servatorium gebauten ansetzbaren ZOLLNER-Photo met ern beanspruchen zwei be
sonderes Interesse. Das eine ist das kleine Photometer D 1, das in Verbindung 

Abb.43. Ansetzbares ZOLLNER-Photometer nach G. MULLER. 

mit dem STEINHEILSchen 135 mm-Refraktor bei der Messung der schwacheren 
Sterne der P . D. Verwendung gefunden bat. Mit dem zweiten Photometer 
(Abb. 43), das an einen Refraktor (d = 300, t = 3600) angesetzt war, hat 
G. MULLER die "Photometrische Durchmusterung der schwachen BD-Sterne 
der Polarzone" (P. D. P.) durchgefUhrt2. Letzterer Apparat sei als Beispiel 
der heutigen Konstruktion des ZOLLNER-Photometers im folgenden kurz be
schrieben 3 . 

Als kunstliche Lichtquelle dient ein Metallfadenlampchen, das durch eine 
im Keller aufgestellte Akkumulatorenbatterie Von 24 Volt Spannung gespeist 
wird. Die Strom starke kann an einem in den Stromkreis eingeschalteten emp
findlichen Amperemeter kontrolliert werden. Das durch eine Mattscheibe ge
streute und depolarisierte Licht der Gluhlampe fallt durch die Offnung einer Iris
blende auf eine kleine versilberte Glaskugel, die das Lichtbundel unter einem 
spitz en Winkel reflektiert und in das Photometerrohr hineinwirft. Wegen der 
Kleinheit des Von der Glaskugel erzeugten virtuellen Bildes der Blendenoffnung 

1 Abbildung siehe MULLER, Photo d. Gest ., S.250. 
2 Potsd Pub126, Heft 2 (1927) . 3 Vgl. AN 182, S. 197 (1909). 
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erscheinen die klinstlichen Sterne, mit einem 120fach vergroBernden Okular be
trachtet, vollig punktformig und sehen bei ruhiger Luft den natlirlichen Sternen 
tauschend ahnlich. Zur Regulierung des Durchmessers der kiinstlichen Stern
scheibchen dient die erwahnte Irisblende. Die Drehung des beweglichen Nikols 
und des starr mit ihm verbundenen Intensitatskreises wird mittels einer Fein
bewegung bewirkt. Der Index des Intensitatskreises, dessen Quadranten ab
wechselnd von 0° bis 90° und 90° bis 0° geteilt sind, zeigt auf 0°, wenn die 
Nikols gekreuzt, die kiinstlichen Sterne also unsichtbar sind. Das Photometer 
ist mit einer Registriervorrichtung versehen. 

An spaterhin angebrachten Verbesserungen seien noch erwahnt: eine das 
kleine Hilfsobjektiv abschirmende Irisblende, vermittels deren sich bei jeder Ab
blendung des Hauptobjektives eine Ubereinstimmung der Austrittspupillen des 
groBen und des kleinen Systems erzielen laBt. Ferner kann durch Vorschieben 
eines Glasstabchens das Fokalbild des schwacheren kiinstlichen Sternes in die 
Fokalebene des helleren gerlickt werden, so daB beide Sterne als Vergleichs
objekte verwendet werden konnen. 

Bei einem von C. NORDMANN 1 konstruierten ZOLLNER-Photometer - das als 
letztes Beispiel eines solchen erwahnt sei - ist das Kolorimeter entfernt, wahrend 
ein Rahmen, der drei Zellen mit gefarbten Fliissigkeiten tragt, zwischen schrager 
Glasplatte und Okular eingeschoben werden kann. NORDMANN hat mittels dieses 
Photometers Messungen von veranderlichen Sternen in drei verschiedenen Spek
tralbereichen angestelit. 

Die Potsdamer photometrische Durchmusterung 2• Diese sich bis 
zu den Sternen 7M ,5 der B. D, erstreckende Durchmusterung des nordlichen 
Himmels ist in den Jahren 1886 bis 1905 von G. MULLER und P. KEMPF durch
geflihrt worden, Als Instrumente dienten die obenerwahnten ZOLLNERschen 
Photometer D (d= 135, /=2160), C 1(67,700), C II (36,350), C III (22, 140). 
Die Messungen erfolgten stets bei ausreichender Helligkeit der Sterne, so daB 
das Auftreten von PURKINJE-Fehlern nicht zu befUrchten war. Urn Extinktions
fehler zu vermeiden, wurden nur Sterne von wenig verschiedener Zenitdistanz 
aneinander angeschlossen und Messungen in groBerer Zenitdistanz als 60 ° nach 
Moglichkeit vermieden. Die Extinktionskorrektion wurde der MULLERschen Tafel 3 

entnommen. 
Messung der Fundamentalsterne. Die GroBen von 152 das Fundamen

talsternsystem der Durchmusterung bildenden Sternen wurden mit besonderer 
Sorgfalt bestimmt. Die Sterne verteilen sich auf drei bei den Deklinationen 
+10°, +30° und +60 0 liegende Giirtel von je 48 Sternen und einen nachtraglich 
hinzugenommenen Giirtel von 8 Sternen bei der Deklination +80 0. Innerhalb 
jedes Giirtels sind die Sterne in Rektaszension gleichmaBig verteilt und gruppieren 
sich in den ersten drei Glirteln urn die Helligkeiten 5M ,3 und 6M ,7, im vierten 
Giirtel urn die Helligkeit 7M ,0. 

Bei der Messung der Sterne der Giirtel I bis III kam fast ausschlieBlich 
Photometer D in Anwendung, dessen Objektiv je nach dem Durchsichtigkeits
gradder Luft mittels einer Sektorblende auf Offnungen von 240 ° bis 120 ° 
Winkelsumme (Abschwachung +OM,4 bis +1M,2) abgeblendet wurde. Durch 
Kombination der Sterne - sei es desselben Giirtels, sei es verschiedener Giirtel -
wurden 432 Sternpaare gebildet, und es wurde fUr jedes Paar die GroBendifferenz 
an 8 Abenden (4 MULLER, 4 KEMPF) gemessen. Auf jeden Stern des Paares 
kommen 4 Einstellungen. In den ersten Beobachtungsjahren wurde der natiir-

1 B A 26, S.9. 166 (1909). 
2 PotsdPubl9 (1894); 13 (1899); 14 (1903): 16 (1906); 17 (1907). 
3 Potsd Publ 3. S.285 (1883). 
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liche Stern zwischen die beiden kunstlichen gestellt und mit dem rechten helleren 
derselben verglichen. Spater, seit Februar 1894, fanden die Vergleichungen stets 
in den vier Stellungen "rechts, links, oberhalb, unterhalb"l statt. 

Als Durchschnittswert des Fehlers einer auf einer Messung beruhenden, 
wegen Extinktion korrigierten GroBendifferenz ergibt sich 2: 

w. F. ±oM,078 (4 + 4 Einstellungen) . 

Der Fehler eines Anschlusses an den kunstlichen Stern betragt somit: w. F. 
±OM,055 (4 Einst.). Die endgultigen GroBen der Fundamentalsterne wurden 
durch Ausgleichung ermittelt. Aus der Tatsache, daB sich fur den w. F. einer 
ausgeglichenen GroBe rechnerisch der Wert ±OM,011 ergibt, darf man nach 
MULLER 3 schlieBen, daB der wahre Fehler in keinem FaIle den Wert ±OM,05 
uberschreiten wird. Der Nullpunkt der GroHenskala wurde durch die Bedingung 
festgelegt, daB der Mittelwert cler photometrischen GroBen der 144 Fundamental
sterne mit dem Mittelwert 6M ,02 ihrer B. D.-GroBen zusammenfallen sollte. 

Messung der Zonensterne. AIle ubrigen Sterne einschlieBlich der 8 Fun
damentalsterne des Gurtels IV wurden an die Fundamentalsterne cler Gurtel I, II 
und III angeschlossen. Nachdem die Sterne zunachst nachDeklination undHeIlig
keit in mehrere groBe Gruppen eingeteilt worden waren, wurden innerhalb jeder 
Gruppe bei den hellen Sternen je 6 bis 10, bei den ubrigen Sternen je 12 bis 14 
in eine Zone zusammengefaBt. Die Sterne jeder Zone wurden an je zwei Funda
mentalsterne angeschlossen, die je dreimal, namlich am Anfange, in der Mitte 
und am Ende der Zone, gemessen wurden. Jede Zone wurde in der Regel an zwei 
Abenden (1 M., 1 K) gemessen. Hingegen liegen fUr die 8 Fundamentalsterne 
des Gurtels IV je 24 Messungen (12 M., 12 K) vor. In der Regel wurden Sterne 
der GroBen < 2M, 2M bis 4M, 4M bis 6M, > 6M bzw. in den Instrumenten C III, 
C II, C lund D gemessen. 

Fur den w. F. der Messung eines Fundamentalsternes des Gurtels IV ergibt 
sich der Wert ±OM,058 4 • Dieser Wert gibt im wesentlichen den Fehler des An
schlusses an den kunstlichen Stern an; denn die GroBe des letzteren ist durch 
den sechsfachen AnschluB an die beiden Fundamentalsterne der Zone sehr genau 
festgelegt. Nimmt man den Fehler ±OM,058 auch fur die Zonensterne als gultig 
an - MULLER leitet aus dem gesamten Material den wenig abweichenden "Vert 
±OM,054 ab 4 -, so ergibt sich als w. F. einer auf zwei Messungen beruhenden 
GroBe des Generalkataloges der Wert ±OM,041. Die durchschnittliche Genauig
keit der GroBen der P. D. ist also betrachtlich haher als die Genauigkeit der 
GroBen der R. H. P. 

MULLER und KEMPF haben die systematischen Unterschiede der mit ver
schiedenen Instrumenten gemessenen GraBen sorgfaltig abgeleitet und bei der 
Bildung der endgultigen GroBen des Kataloges in Anrechnung gebracht. Trotz
dem ist die Skala der P. D. nach Untersuchungen von E. ZINNER5, A. DAN]ON 6 

u. a. als nicht vallig gleichmaBig anzusehen und diirfte in dieser Beziehung etwas 
ungunstiger dastehen als die Skala der R. H. P. 

e) Das PICKERINGSche Keilphotometer. E. C. PICKERING hat dadurch, 
daB er die Nikols des ZOLLNERschen Photometers durch einen MeBkeil ersetzte, 
einen wesentlich neuen Photometertypus geschaffen, der sich in der Praxis Vor
trefflich bewahrt hat. In Verfolg des Planes, die Bestimmung schwacher An
haltsterne durch die Zusammenarbeit mehrerer Sternwarten zu fordern, lieB 
PICKERING urn 1900 sein "equalizing wedge photometer" (auch "RUMFORD-

1 Vgl. Ziff. 33, ex (Positionswinkelfehler). 
3 Ibidem, S. 120. 
5 Helligkeitsverzeichnis, S. 75. 

Handbuch der Astrophysik. II. 

2 Potsd Pub19, S. 109 (1894). 
4 Potsd Pub116, S.12 (1906). 
6 Recherches, S. 23. 
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Photometer" genannt), in ftinf Exemplaren anfertigen. Eine Beschreibung des 
Photometers hat]. A. PARKHURST gegeben, dessen Abhandlung 1 auch Abb. 44 
entnommen ist. 

Das Licht des Vergleichslampchens fallt durch eine der vier Offnungen 
(von 0,10 bis 0,25 mm Durchmesser) der Diaphragmenscheibe auf eine aus einem 
1\1att- und einem Blauglas zusammengesetzte Glasplatte. Diese Hi.J3 t sich durch 
Drehen einer Schraube ein wenig vom Diaphragma abriicken, wodurch erreicht 
wird, daB das Bild des kunstlichen Sternes ein mehr oder weniger verwaschenes, 

T T 

den Bildern der natiirlichen Sterne angepaJ3tes Aussehen erhalt. 
Zwischen die den kiinstlichen Stern abbildende kleine Projek
tionslinse und die ZOLLN ERsche Glasplatte lassen ich Rauch
glaser einschieben. Die SteHung des Keiles wird an iner in 
1/25 Zoll geteilt n Skala abgelesen. 

Die Durchlas igkeitskurve d s von ihm verwendeten photo
graphischen Keiles bestimmt PARKHURST nach drei ver chiede
nen Methoden, namlich mit Hilfe von Plejadensternen (2700 
Einstellungen), mit Hilfe der kiinstlichen Sterne ein s ZOLL ER
schen Photometer (3000 Einstellungen) und mi t d m "Rad
photom ter" (500 Einst llungen) . Die Eichkurve verlauft sehr 
nah geradlinig. 

PARKHURST verwendet sein Photometer in Verbindung 
mit verschiedenen In trumenten, namlich einem Reflektor von 
61/ 2 Zo11, einem Refraktor von 12 Zoll und dem groJ3en Re
fraktor von 40 Zoll OHnung. Das Programm der Beobach
tung bilden Mes ungen von Vergleichssternen fii r Verander-

C' 

c 

liche. Bei d r Durch
messung der aus Sternen 
und Anhaltsternen gebil
deten Zonen entfallen auf 
jed n Stern 3 + 3 Ein
stellungen. Der natiirliche 
Stern wird stets zwischen 
die kunstlichen Sterne ge
stellt und mit dem rech
ten helleren derselben 
verglichen. 

Abb.44. P ICKERINGSches Vergleichskeilphotomctcr (PARK
HURST, R esearches in Stellar Photometry, S . 6) . 

Fur die mit dem R -
£Iektor ausgefiihrten Mes
sungen ergibt sich ± OM ,03 
als Durchschnittswert des 
w. F. einer auf 6 Ein
stellungen beruhenden 
Gro/3e2. 

S. 1. BAILEY 3 hat 1902 bis 1909 mit einem anderen Exemplar des RUMFORD
Photometers (d = 13 bzw. 10 Zo11) ein groBeres Beobachtungsprogramm - Durch
musterungszonen, Vergleichssterne fi.ir Veranderliche, Asteroiden usw. - durchge
ftihrt. Untersuchungen weiterer Exemplare des PICKERINGSchen Photometers, ins
besondere Eichungen der Keile, finden sich ferner in den Arbeiten von E. S. KING4 , 

1 Researches in Stellar Photometry during the Years 1894 to 1906, made chiefly at the 
Yerkes Observatory. Washington 1906. - Vgl. auch Ap J 13, S. 249 (1901). 

2 Ebenda S. 187. 3 Harv Ann 72, Nr. 4, 5 (1913). 
4 Harv Ann 41, Nr.9 (1902). 
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J. M. MADDRILLl und F. H. SEARES2. - MADDRILL eicht den Keil seines Photo
meters einerseits im Laboratorium mit einem LUMMER-BRODHuNschen Photo
meter, andererseits in situ an Plejadensternen und findet zwischen beiden Be
stimmungen starke systematische Unterschiede. - SEARES bestimmt mit Hille 
eines im Laboratorium aufgestellten "Scheibenphotometers" (disc photometer) 
die Absorptionskurve eines photographischen Keiles und zum Vergleich die eines 
ZEIssschen Glaskeiles (vgl. Abb.22). Der kiinstliche Stern des auf der Photo
meterbank montierten Scheibenphotometers wurde auf verschiedene genau de
finierte Helligkeiten gebracht und dann mit dem Keilphotometer gemessen. 
Zur Kontrol1e der erhaltenen Keilkurven wurden ferner die Helligkeitsdifferenzen 
von 21 Sternpaaren in den Plejaden gemessen. Wahrend die mitdem ZEIss-Keil 
gemessenen GroBen mit den MULLER-KEMPFschen NormalgroBen3 genau iiber-

I( 

N 
T 
0 

(0 e AT 

°2 If 

(Sl 0 

Abb.45. Universalphotometer von K. GRAFF (Z f Instrk 35, S.2). 

einstimmen, zeigen sich die mit dem photographischen Keil gemessenen GroBen 
mit einem Skalenfehler behaftet. 

~") Das nach dem Vorbilde des PICKERINGSchen Keilphotometers konstruierte 
"Universalphotometer" von K. GRAFF 4 (Abb. 45) zeichnet sich durch geschickte 
Konstruktion, Handlichkeit und vielseitige Verwendbarkeit aus. 

Das durch Mattscheibe und Blauglas hindurchtretende Licht der Metal1-
fadenlampe E wird durch die Linse L auf eine der zahlreichen Offnungen der 
Rotationsblende R konzentriert. Das durch das Mikroskopobjektiv M erzeugte 
punktformige Bild der Blendenoffnung kann entweder mit dem direkten oder 
mit dem seitlichen Okular betrachtet werden. Der MeBkeil ist in dem Rahmen K 
untergebracht und laBt sich mit Hille der Triebschraube T urn Betrage ver
schieben, die an den Millimeterteilungen Al oder A2 abgelesen werden konnen. 

1 Ap J 22, S. 138 (1905). 
2 Photometric Investigations [Laws Obs Bull Nr. 7 (1905)]. 
3 AN 150, S.193 (1899). 4 ZfInstrk 35, S.1 (1915). 
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Bei Benutzung beider Okulare lassen sich - ausreichende Lange des Keiles voraus
gesetzt - mit demselben kiinstlichen Stern Helligkeitsintervalle bis zu 10 oder 
12 GroBen iiberbriicken. 

GRAFF1 hat mit seinem Photometer u. a. eine photometrische Durchmusterung 
von Plejadensternen der 3. bis 14. GroBe ausgefiihrt. Die Arbeit enthiilt auch 
eine genaue Untersuchung des MeBkeiles. 

GRAFFS Universalphotometer, ffir dessen samtliche Teile ein einheitIiches 
Gewinde vorgesehen ist, laBt sich mit wenigen Handgriffen auch in ein Flachen
photometer2 oder in ein AuslOschungsphotometer verwandeln. Letzterer Zweck 
wird durch Einsetzen des Rahmens K zwischen Photometerkopf W und Oku
lar 0 1 erreicht. 

"') Auch bei dem 1898 von E. C. PICKERING konstruierten zwolfzolligen 
Meridianphotometer 3 wird der kiinstIiche Vergleichsstern durch einen MeB
keil abgeschwacht. Vor dem Objektiv eines horizontal in der Richtung Ost
West gelagerten Refraktors (d = 12 Zoll, t = 18 FuB) ist ein kreisformiger ver
silberter Planspiegel angebracht, der gegen die Achse des Fernrohres urn 45 0 

geneigt und urn dieselbe drehbar ist. Die Neigung des Spiegels kann innerhalb 
der Grenzen ± 5 0 variiert werden. Das Okularende des Fernrohres befindet sich 
in einem heizbaren Beobachtungsraum. Zur Abbildung des kiinstlichen Sternes, 
der durch eine vor der Flamme eines konstanten Gasbrenners befindliche kleine 
Blendenoffnung gebildet wird, dienen ein seitlich aufgestelltes Hilfsfernrohr und 
eine zwischen Okular und Auge befestigte ZOLLNERsche Glasplatte. Die meB
bare Abschwachung des kiinstIichen Sternes erfolgt mittels eines Rauchglaskeiles, 
der ein Duplikat des von PRITCHARD bei den Messungen ffir die Uranometria 
Oxoniensis benutzten ist. 

Auf Messungen mit dem zwolfzolligen Meridianphotometer beruhen u. a. 
die in Harv Ann Vol 70 und 74 veroffentlichten Helligkeitskataloge. Der w. F. 
einer auf 4 Einstellungen beruhenden SterngroBe diirfte durchschnittlich 
±OM,1 betragen 4 • 

If) Bei den Photometern Von C. BRUHNS (1875) und F. LINK (1926) erfolgt 
die Abschwachung des kiinstlichen Sternes durch Abstandsanderung. 

Bei der von C. BRUHNS5 vorgeschlagenen Anordnung dient das durch eine 
seitlich angebrachte kleine Stahlkugel erzeugte virtuelle Bild einer Petroleum
lampe als kiinstIicher ~tern, wiihrend eine zwischen Okular und Auge befestigte 
ZOLLNERsche Glasplatte die Vergleichsvorrichtung bildet. Die Lampe laBt sich 
parallel der Achse des Fernrohres langs eines MaBstabes verschieben. Die Licht
starke des kiinstlichen Sternes ist dem Quadrat des Abstandes der Lampe von 
der Kugel umgekehrt proportional [vgl. Ziff.25 Gleichung (21)]. 

a b b 

D7 J I 110 c~ ~ E~ r 0l~ I ~ ~d 
Abb.46. Photometer von F. LINK (Lyon Bull 8, S.71). 

Bei dem Photometer 
Von F. LINK 6 (Abb. 46) 
erfolgt die Abschwa
chung des kiinstIichen 
Sternes gleichfalls durch 
Verschiebung der Licht
quelle. Die ZOLLNER
sche Glasplatte ist zwi

schen den Linsen des HUYGENSSchen Okulares befestigt. Das Photometerrohr 
setzt sich aus vier ineinander gleitenden Einzelrohren zusammen. Die Verschie-

1 Astr. Abh. d. Hamb. Sternw. in Bergedorf, II, Nr.3 (1920). 2 Siehe Ziff. 37,P. 
3 Harv Ann 70, S.1 (1909); vgl. auch Harv Ann 74 (1913). 
4 Harv Ann 70, S.235 (1909). a V J S 10, S.235 (1875) (Abbildung). 
6 Lyon Bull 8, S. 71 (1926). 



Ziff .. 35. Punktphotometer II. 661 

bung des die Gliihlampe enthaltenden innersten Rohres d gegen den zweiten 
Tubus c dient zur Regelung der auf der Mattscheibe D hervorgebrachten Be
leuchtung und damit der Grundhelligkeit des kiinstlichen Sternes. Dieser wird 
durch das winzige Loch E gebildet, das von der Mattscheibe D durch die kleine 
Dffnung 0 hindurch Licht erhalt. Die Verschiebung des mit einer Millimeter
teilung versehenen Tubus c gegen den Tubus b dient der eigentlichen Messung. 
Die scheinbare Lichtstarke des kiinstlichen Sternes ist narnlich, wie LINK be
weist, dem Quadrat der Entfernung EO = r umgekehrt proportional. Die Ver
schiebung des Tubus b dient schlieBlich der Fokussierung des kiinstlichen Sternes. 

Reduktion. Sind Jl und J2 die Intensitaten von zwei nacheinander mit 
dem kiinstlichen Stern verglichenen Fixsternen, r1 und r2 die gemessenen Ab
stande, so gelten gemaB Ziff.33 Gleichung (12) die Beziehungen: 

SolI die Abschwachung auf OM,01 genau sein, so darf, wenn Ll r = 0,05 mm der 
Ablesefehler ist, gemaB der Differentialformel: 

LlM =_2JJi 17 L1r 
, r' 

[vgl. Ziff.25 Gleichung (8)J der Abstand r nicht kleiner als 10 mm genommen 
werden. Die gemessenen GroBendifferenzen sind, wie Probemessungen zeigten, 
im wesentlichen von systematischen Fehlern frei. Der w. F. einer Einstellung 
liegt zwischen OM,07 und OM, 10. 

t) Das MULLERsche Vergleichskeilphotometer. Da der kiinstliche 
Stern konstant gehalten, die natiirlichen durch einen MeBkeil abgeschwacht 
werden, so erfolgen die Messungen bei konstanter physiologischer Helligkeit der 
Sterne. Diesem Vorzug der Methode stehen als Nachteile gegeniiber, einerseits, 
daB die Vergleichungen bei verschiedener Helligkeit des Untergrundes erfolgen, 
andererseits, daB bei Selektivitat des Keiles vom Sternspektrum abhangige 
systematische Fehler entstehen. 

Nach MULLER 1 wird an den Okulartubus eines Refraktors zunachst der MeB
keil und dahinter ein ZOLLNERsches Photometer angesetzt, dessen kiinstliche 
Sterne auf konstanter Helligkeit gehalten werden. Der zu messende natiirliche 
Stern wird mittels des Keiles auf die Helligkeit des rechten kiinstlichen Sternes 
gebracht. Die Eichung des Keiles laBt sich nach MULLER so vornehmen, daB 
man einen Stern von bekanntem Spektrum bei verschiedenen Stellungen des 
Keiles durch den kiinstlichen Stern des ZOLLNER-Photometers darstellt. Da 
aber bei diesem Verfahren die Empfindungsstarke der beobachteten Sterne nicht 
mehr konsi<int ist, so ware es vorzuziehen, die Eichung des Keiles unter Kon
stanthaltung des kiinstlichen Sternes durch Messung natiirlicher Sterne von ge
gebener Lichtstarke und Spektralklasse zu bewirken. 

Ein dem vorstehend beschriebenen im wesentlichen entsprechendes Photo
meter hat G. SILVA2 konstruiert und beschrieben. F. ZAGAR 3 hat mit diesem 
Photometer Veranderliche gem essen und leitet fiir den w. F. einer auf 12 + 12 
Einstellungen beruhenden GroBendifferenz den Wert ±oM,059 abo 

Das Keilphotometer von H. ROSENBERG 4 beruht auf dem gleichen Prinzip 
wie das MULLERsche Photometer, weicht aber in Einzelheiten der Konstruktion 
wesentlich von ihm abo Zur Erzeugung des kiinstlichen Sternes dient ein Osmium-

1 AN 154, S.381 (1900). 2 Mem Soc Astr Ita11, S.265 (1920). 
3 Mem Soc Astr Ital 4, S. 248 (1928). 
4 A N 172, S. 241 (1906) (Abbildung); vgl. auch M. MEROLA, II fQtometro di Toepfer II 

del R. OSS. Astr. di Capodimonte. Napoli 1927. 
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lampchen, das sein durch eine Linse parallel gemachtes Licht durch die ZOLLNER
sche Glasplatte hindurch auf eine kleine mit Quecksilber gefiillte Kugel wirft. 
Das von der Kugel erzeugte punktformige Bild der Blendenoffnung wird sowohl 
von der Vorder- als von der Riickflache der schragen Glasplatte gespiegelt und 
erscheint, durch das schwach vergroBernde Okular betrachtet, als Doppelstern. 

Nach A. SCHELLER und L. WEINEK 1 entstehen dadurch st6rende Reflexe, 
daB ein kleiner Teil der Lichtstrahlung beim ersten Auftreffen auf die schrage 
Glasplatte zum Keil hin gespiegelt und von diesem zuriickgeworfen wird. Zur 
Abhilfe empfiehlt es sich, Lichtquelle und spiegelnde Kugel auf dieselbe Seite 
der Glasplatte zu verlegen. 

36. Punktphotometrische Methoden zur Messung der Gesamtintensitaten 
von Sonne und Mond. Eine beliebige Verkleinerung des Sehwinkels, unter dem 
ein flachenhaftes Objekt dem Auge erscheint, laBt sich dadurch erreichen, daB 
man durch eine Linse oder einen Spiegel von kurzer Brennweite I ein Bild des 
Objektes erzeugt und mit bloBem Auge aus einem Abstand I' betrachtet, der 
ein beliebig hohes Vielfaches von list. Handelt es sich urn ein zolestisches Ob
jekt, so ist V= fll' der lineare Verkleinerungsfaktor. Und da A = x (II/,)2 der 
entsprechende Abschwachungsfaktor der Lichtstarke ist, so konnen nur sehr 
lichtstarke Objekte wie Sonne, Mond und helle Planeten auf Grund einer 
punktformigen Abbildung photometrisch gem essen werden. 

Die auf die Abbildung durch Linsen bzw. durch spiegelnde Kugeln sich 
griindenden Methoden werden im folgenden getrennt behandelt. Eine eingehende 
Diskussion der dUrch Anwendung dieser Methoden erhaltenen Ergebnisse findet 
man in H. N. RUSSELLS Abhandlung: The Stellar Magnitudes of the Sun, 
Moon and Planets 2 • 

.x) Abbildung dUrch Linsen. Das bereits unter Ziff. 34, r beschriebene 
Verfahren, nach dem J. HERSCHEL urn 1836 die Lichtstarken heller Fixsterne durch 
Vergleich mit einem punktformigen Mondbilde bestimmte, laBt sich auch um
gekehrt als Methode zur Messung der Gesamtintensitaten des Mondes in seinen 
verschiedenen Phasen auffassen. Das durch eine Konvexlinse (d = 3, 1= 5,7 mm) 
erzeugte Mondbild, das mit freiem Auge betrachtet vollig punktformig erschien, 
wurde mit einem gleichfalls frei betrachteten Fixsterne verglichen. 

Wird das Mondbild durch Anderung des Abstandes der Linse Yom Auge auf 
die Helligkeit des Fixsternes gebracht, so gilt die Gleichung: 

II] x VY= II]" 

worin II die <Jffnung des Augendiopters, x (111')2 der Abschwachungsfaktor der 
Lichtstarke, ] und ]' die Intensitaten von Mond und Stern sind. Aus der Ent
fernung I' = 1001 = 570 mm betrachtet, erschien das Mondbild gegeniiber 
dem frei betrachteten Monde im Verhaltnis 1 : 10 4 verkleinert und - falls man 
den durch Prisma und Linse verursachten Lichtverlust nicht in Rechnung zieht -
urn genau 10M abgeschwacht. 

F. ZOLLNER 3 hat 1864 zahlreiche Vergleichungen punktfomiger Bilder der 
Sonne und des Mondes mit dem kiinstlichen Stern seines Astrophotometers aus
gefiihrt. Durch ein kleines Objektiv (d = 2,5, 1= 12 mm) wird ein winziges 
Sonnenbild erzeugt, das in ziemlich unveranderter Ausdehnung und Licht
starke mit Hilfe einer zweiten Linse nochmals in der Fokalebene der kiinst
lichen Sterne abgebildet wird. Da mit bloB em Auge aus 240 mm Abstand 

1 Astr. Beob. zu Prag in den Jahren 1905-1909. Prag 1912. 
2 Ap J 43, S.103 (1916). 
3 Photometr. Untersuch., S. 95 ff.; Abbildung Tafel III, Fig. 2. 
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verglichen wird, so erscheint das Bild gegenuber dem Objekt im Verhaltnis 
von ungefahr 1: 202 verkleinert und abgeschwacht. Zwischen den beiden 
Linsen war zur weiteren Abschwachung des Sonnenbildes eine aus zwei Nikols 
bestehende Polarisationsvorrichtung angebracht. Zur Abbildung des als Ver
gleichsstern dienenden Fixsternes ~ Aurigae diente ein Objektiv von 50 mm 
Brennweite. 

W. F. WISLICENUS1 bestimmte 1893 bis 1895 nach der ZOLlNERschen Methode 
die Gesamthelligkeit der verschiedenen Mondphasen. Mit Hille von zwei kleinen 
Linsen wurde ein sternartiges Bild des Mondes erzeugt und mit dem kunst-
lichen Stern des ZOLLNER-Photometers verglichen. Als A 
Vergleichsstern diente Polaris. 

(1) Abbildung durch spiegelnde Kugeln. 
W. H. WOLLASTON 2 schloB 1827 das von einer kleinen 
Thermometerkugel entworfene Bild der Sonne an den 
direkt beobachteten Sirius an, wobei das Bild einer an 
einer zweiten Kugel reflektierten Kerzenflamme als 
Zwischenlichtquelle diente. 

Einwandfreier ist die Methode, deren sich 
G. P. BOND 3 1860 bei der Vergleichung des Mondes 
mit den Planeten Venus und Jupiter bediente. BOND 
benutzt nur eine Kugel und laBt von ihr unter gleichen 
Reflexionswinkeln sowohl das Licht des Gestirnes als 
das der Vergleichsflamme reflektieren (Abb.47). Die 
beiden Spiegelbilder werden aus der konstanten Ent
fernung a mit bloB em Auge betrachtet und durch meB
bare Verschiebung der Lichtquelle Q gegen den Punkt P 
der Kugeloberflache auf gleiche Helligkeit gebracht. 

Bezeichnet man die Intensitat des Mondes mit II' 
die der Lichtquelle im Abstand la mit la, ferner den 
Reflexionskoeffizienten mit (>1' den Reflexionswinkel 

Abb. 47. Messung von 
Lichtstii.rken mittels der 
spiegelnden Kugel nach 

G. P. BOND. 

mit il und schlieBlich den gemessenen Abstand QP der Lichtquelle mit ll' so 
erhiilt man, wenn man die Lichtstarken der Bilder von Mond und Lichtquelle 
einander gleich setzt und nur Glieder bis zu der dritten Ordnung einschlieBlich 
berucksichtigt, gemaB Ziff. 25 Gleichung (19) und (21) die Beziehung: 

(>1 II II (2: r {1 - :a (COSil + seci1)} 

= e1 II 10 (~:r (:S [1 - i (~ + ;J (cosil + seci1)] 

oder vereinfacht: 
II = 10 (~:r [1 - 2~1 (COSil + seci1)]. 

Die Vergleichung des Planeten (Intensitat 12) mit der Lichtquelle (gemessener 
Abstand l2) liefert die entsprechende Gleichung: 

12 = la(~:r [1 - 2~2 (COSi2 + seci2)]' 

und es folgt schlieBlich: 

11:12 = (l12:l22) [1 - 2~1 (cosil + seci1) + 2~2 (COSi2 +- seci2)]. 
-----

1 Selenophotometrische Beobachtungen. Bearbeitet von C. WIRTZ [A N 201, S.289 
( 1915)]. 

2 Phil Trans 1829. S. 19; vgl. M"OLLER, Photo d. Gest .. S.316. 
3 Mem Amer Acad Arts Sciences 8, S.221 (1861). 
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Urn etwa vorhandene Unterschiede der den Punkten P und PI.entsprechenden 
Reflexionskoeffizienten e .und Kugelradien r zu eliminieren, macht man bei jeder 
Messung eine gleiche Anzahl von Einstellungen in entgegengesetzten Lagen der 
urn die Achse AM drehbaren. Kugel. 

RUSSELLI vermutet, daB BONDS Messungen mit einem PURKINJE-Fehler 
behaftet seien. Die verglichenen Bilder waren niimlich einerseits, insofern das 
Licht der Vergleichsflamme erheblich roter als das Licht der Gestirne war, 
spektral sehr verschieden, andererseits erschienen sie dem Auge bei der zweiten 
Vergleichung urn mehr als 1 000 mal schwacher als bei der ersten. . 

Einer sehr ahnlichen Methode bediente sich BOND 2 bei seinen Verglei
chungen der Lichtstarken von Sonne und Mond. Nur schaltete er, urn das 
Sonnenlicht ausreichend abschwachen zu konnen, zwei Kugeln hintereinander. 
Das von der ersten Kugel erzeugte Sonnenbild wurde nach dem oben beschriebenen 
Verfahren durch Vermittlung der zweiten kleineren Kugel mit einer bengalischen 
Flamme verglichen. In genau derselben Weise erfolgten die Messungen des Mondes. 

SchlieBlich hat BOND3 auch die Flachenintensitaten verschiedener Stellen der 
Mondoberflache gemessen. Ein Flachenstuck von der GroBe der Jupiterscheibe 
wurde aus dem Fokalbilde des Mondes herausgeblendet und durch Vermittlung 
der spiegelnden Kugel mit der kunstlichen Lichtquelle verglichen. 

W. CERASKI 4 bediente sich bei seinen im Mai und Juni 1903 ausgefiihrten 
Messungen der SterngroBe der Sonne der spiegelnden Kugel zur Erzeugung eines 
stark verkleinerten und abgeschwachten Sonnenbildes. Auf der Plattform eines 
Turmes, in 152,64 m Abstand yom Objektiv des Beobachtungsfernrohres, wurde 
eine plankonvexe Linse von ungefahr 50 mm Durchmesser, deren spharische 
Oberflache den Krummungsradius r' 29,46 mm hatte, montiert. Mit einem kleinen 
ZOLLNER-Photometer (d = 17, f = 380) wurde das Reflexbild der Sonne an Venus 
und nach Eintritt derDunkelheit Venus an <X Leonis angeschlossen. Die Spiege
lung an der Kugelflache erfolgte unter Reflexionswinkeln zwischen 43 ° und 510. 
Wahrend der Messung lieB ein Gehilfe die spiegelnde Linse langsam urn ihre gegen 
die Sonne gerichtete Achse rotieren, urn so alle Punkte einer mittleren Zone zur 
W~kung gelangen zu lassen. Fur den mittleren Einfallswinkel i = 45 ° wurde 
der Reflexionskoeffizient experimentell zu 0,08 bestimmt. Der Abschwachungs
faktor der Lichtstarke der Sonne bzw. die Abschwachung in GroBen betrug dem
nach gemaB Ziff. 25 Gleichung (20): 

A = e' (;aY = 0,08,10363- 2 , 

-2M,510gA = +2M ,74 + 20M ,08 = + 22M ,8 . 

Da die Vergleichung von Sonnenbild und Venus im seitlichen OkUIar des ZOLLNER
Photometers erfolgte, so muBte der kleine Lichtverlust berucksichtigt werden, 
der dadurch entsteht, daB dem auf die schrage Glasplatte auffallenden Licht 
des Sonnenreflexes etwas polarisiertes Licht beigemischt ist. 

Die spharische Linse erschien, wenn man als plausiblen Wert der VergroBe
rung V = 6 annimmt, unter einem Sehwinkel von nur 7' und projizierte sich auf 
eine tiefschwarze Samtflache von ungefahr 50' scheinbarem Durchmesser. 1m Hin
blick auf das in Ziff. 25,e Bemerkte erscheint demnach der Verdacht nicht un
begrundet, daB CERASKI, der den EinfluB des Himmelsgrundes unerwahnt laBt; 
nicht die Intensitat der Sonne, sondern die Summe der Intensitaten von Sonne 
und Himmel gemessen hat. 

1 Ap J 43, S. 123 (1916). 
3 Ebenda, S. 267. 

2 Mem Amer Acad Arts Sciences 8, S.287 (1861). 
4 Ann de rObs de Moscon II 5, S. 1 (1911). 
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37. Flachenphotometer zur Messung der Leuchtdichten fokaler Bilder. 
Zwei wesentlich verschiedene Typen von Photometern lassen sich unterscheiden. 
Hauptvertreter des ersten Typus ist das STEINHEILsche Flachenphotometer, 
wahrend die ubrigen Photometer dieses Typus verwandte Formen darstel1en. 
Das Vergleichsobjekt kann sowohl ein naturliches als ein kunstliches sein. Als 
Vergleichsvorrichtung kommt ausschlieBlich der FRAUNHOFERsche Spiegel in 
Frage. Die Abschwachung wird durch Abblendung oder durch Abstandsande
rung bewirkt. 

Die Photometer des zweiten Typus sind als abgeanderte Formen des ZOLL
NERschen Astrophotometers aufzufassen. Das V ergleichso bj ekt ist stets ein 
kunstliches. Als Vergleichsvorrichtung kommt gewohnlich die CERAsKIsche 
Glasplatte oder der LUMMER-BRoDHuNsche Wurfel in Anwendung. Die Ab
schwachung wird entweder durch Nikols oder durch Keile bewirkt. 

IX) Das STEINHEILsche Flachenphotometer und verwandte Formen. 
Der von C. A. STEIN HElL 1 konstruierte "Okularapparat" (Abb. 48) ist in An
betracht dessen, daB er als altestes 
Photometer des ansetzbaren Typus 
anzusprechen ist, schon recht voll
kommen und hat vielen spateren 
Konstruktionen als Vorbild gedient. 
Der aus Okularrohr und seitlichem 
Photometerrohr zusammengesetzte 
Apparat ist urn die Achse des Haupt
rohres drehbar. Die das zolestische 
Vergleichsobjekt abbildenden opti-
schen Teile sind erstlich ein urn die 
Achse des Photometerrohres dreh-
bares Reflexionsprisma, des sen Stel-
lung sich an einem geteilten Kreise 
ablesen laBt, ferner ein kleines Ob-
jektiv und schlieBlich ein FRAUN
HOFERscher Spiegel aus Stahl, dessen 
Kante das Gesichtsfeld halbiert. 
Zwischen Objektivprisma und Hilfs
objektiv ist ein Katzenaugendia
phragma angeordnet, an dessen 
Skala sich unmittelbar die Lange 

Abb. 48. Ansetzbares Flachen
photometer von C. A. STEIN HElL 

(Elemente der HeUigkeitsmessun
gen am Sternenhimmel, Tat. I, 

Fig. 2). 

der Diagonale des quadratischen Ausschnittes ablesen laBt. Die Verwendung 
eines terrestrischen Okulares erweist sich als vorteilhaft. An Stelle des klein en 
Objektivprismas laBt sich, falls man mit einer kunstlichen Lichtquelle arbeiten 
will, eine "ARGANDSche Lampe" einsetzen. 

Richtet man Haupt- und Hilfssystem auf ein und dieselbe gleichmaBig 
leuchtende Flache, so erscheinen die beiden Halften des Gesichtsfeldes erleuchtet, 
und zwar die dem Hauptsystem (d = 77, I = 1140) entsprechende Feldhalfte 
stets heller als die dem Hilfssystem ent.sprechende. Letztere Feldhalfte laBt sich 
mit Hilfe des Katzenauges beliebig weiter abschwachen. Zwecks Eichung des 
Photometers blendet nun STEINHEIL das auf jene Flache gerichtete Hauptobjektiv 
urn genau bekannte Betrage ab und findet die gemessenen, d. h. aus der Off
nungsdiagonale des Katzenauges berechneten Abschwachungswerte innerhalb 
der zufalligen Fehler mit den wahren Wert en ubereinstimmend. Fur den wahr 

1 Elemente (1836) , S. 35 u. 75. 
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scheinlichen Fehler einer Einstellung (innere Genauigkeit) ergibt sich der Wert 
±OM,029. 

STEINHEIL hat Messungen der Helligkeit des Tageshimmels langs eines durch 
die Sonne gelegten Vertikalkreises ausgefiihrt. Ferner bestimmt er bei verschie
denen Stellungen des Okulares die Leuchtdichte des extrafokal abgebildeten 
Himmelsgrundes und findet, daB sich diese Messungen durch die theoretische 
Formel [vgl. Ziff. 22 Gleichung (29)] befriedigend darstellen lassen. 

Das Sonnenphotometer von J. LAMONT I unterscheidet sich von dem STEIN
HEILschen Photometer hauptsachlich dadurch, daB das Hauptobjektiv, nicht 
das Hilfsobjektiv, mit einer Abblendungsvorrichtung versehen ist. Das kleine 
yom Hilfsobjektiv erzeugte Sonnenbild dient als Vergleichsobjekt fiir das yom 
Hauptobjektiv entworfene groBe Sonnenbild. Sind die optischen Achsen der beiden 
Systeme aufdas Zentrum der Sonne gerichtet, so erscheinen im Gesichtsfelde 
zwei halbe Sonnenbilder von sehr ungleicher GroBe, die sich mit ihren Durch
messern beriihren. Zur Abschwachung des groBen Bildes dient eine Vor dem 
Hauptobjektiv angebrachte Sektorblende, die von der Okularseite des Fernrohres 
aus verstellt werden kann. 

Das Photometer "Q" von E. C. PICKERING2 (Abb. 49) - seit 1879 zur 
Messung der Flachenintensitaten von Nebeln und Kometen dienend - ist hin

c 

£ 

Abb. 49. FIll.chenphotometer von 
E. C. PICKERING (Harv Ann 33, 

S.136). 

sichtlich des Abschwachungsprinzips dem an
setzbaren STEINHEILschenExtrafokalphotometer 
(s. unten Ziff. 38) verwandt. Fist ein FRAUN
HOFERsches Vergleichsprisma. Durch meBbare 
Verschiebung des mit dem drehbaren Prisma B 
ausgeriisteten Hilfsobjektives D laBt sich das 
extrafokale Bild des Vergleichssternes auf die 
Flachenhelligkeit des durch das Hauptobjektiv 
erzeugten Fokalbildes des Nebels bringen. Die 
im Hilfsrohr befestigte Blende E dient dazu, die 
Offnungsverhaltnisse und damit auch die Aus
trittspupillen des groBen und des kleinen Sy
stems einander gleich zu machen. Die Leucht
dichte des Himmelsgrundes ist dann bei jeder 

Stellung des kleinen Objektives in beiden Feldhal£ten die gleiche und filit so
mit bei der Vergleichung heraus. 

Von Interesse ist die Reduktion der Messungen. Die von PICKERING als 
Flachenintensitat des Nebels definierte Gesamtintensitat einer Kreisflache von 

l' spharischem Durchmesser ist in unserer Bezeichnungsweise gleich : j. Die 

Leuchtdichte des im Hauptfernrohr (dl = 380, 11 = 6820, "1) abgebildeten Nebels 
ist nach Ziff. 19 Gleichung (7) durch den Ausdruck gegeben: 

l ' (d1 1,)2 (3t .) =""It; 4 1 . 

Andererseits ergibt sich fiir die Leuchtdichte des extrafokalen Bildes des Ver
gleichssternes nach Ziff. 21 Gleichung (23) der Ausdruck: 

l'- ' (Sin1't2f"\2] -""2 ro-r-) , 

worin "2' 12' ro - r Durchlassigkeitskoeffizient, Brennweite und gemessene Ver
schiebung im Hilfssystem sind. Durch Gleichsetzen der Leuchtdichten erhalt 

1 Jahresber. d. Miinchener Sternw. fiir 1852, S.40. 2 Harv Ann 33, Nr. 7, 8 (1900). 
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man - bis auf den Faktor U2/UI mit PICKERINGS Formel iibereinstimmend 
die Beziehung: 

und folglich: 
m - M = C + Sffi log (ro - r) . 

Ais Vergleichssterne wurden Sterne zwischen 1M und SM gewahlt. Die an ver
schiedenen Abenden gemessenen GroBen m eines Nebels weich en sehr stark 
(bis 1 m und dariiber) voneinander abo 

Mit einem von C. H . HASTINGS konstruierten Flachenphotometer l , das an 
den 26zo11igen Washingtoner Refraktor angesetzt war, hat E. S. HOLDEN Messun
gen der Flachenintensitaten verschiedener Teile des Orionnebels ausgefiihrt. -
In der Brennebene der dem Auge benachbarten Linse eines terrestrischen 
Okulares ist unter 4S 0 Neigung ein kleiner halbkreisformiger Silberspiegel an
gebracht, dessen scheinbarer Durchmesser in spharischem MaB nur 1S" be
tragt. Der Spiegel erhalt Licht von einem auBerhalb des durchbrochenen Okular
rohres befestigten Schirm, der durch eine langs eines MaBstabes verschiebbare 
kleine Lampe beleuchtet wird. Die Leuchtdichte der kleinen halbkreisformigen 
Vergleichsflache ist dem Quadrat des Abstandes der Lampe yom Schirm um
gekehrt proportional. 

Eigenartig hinsichtlich der Vergleichs
vorrichtung ist das Photometer von B. FES
SENKOFF2 . Ein in der Mitte des Photometer
rohres sitzendes kleines Objektiv, das mittels 
einer Sektorblende meBbar abgeblendet wer
den kann, entwirft auf einer Mattscheibe ein 
scharfes Bild des Vergleichslampchens. Die 
durch die Mattscheibe hindurchtretende 
Lichtstrahlung faUt auf einen FRAUNHOFER
schen Spiegel und weiter in die in einigem 
Abstand hinter diesem befindliche Fokal
ebene. In letzterer ist ein keilformiges Prisma 
von sehr kleinem brechenden Winkel ange
bracht, des sen Kante das Gesichtsfeld hal
biert. Wah rend in der freien Halfte des Ge
sichtsfeldes das scharfe Bild des zu messen
den Objektes erscheint, sieht der Beobachter 
die andere Feldhalfte durch das kiinstliche 
Vergleichslicht erleuchtet. FESSENKOFF hat 
mit seinem Photometer u. a. Messungen des 
Zodiakallichtes ausgefiihrt. 

F. W. VERy3 hat mit Hilfe eines eigens 
zu diesem Zwecke konstruierten Photometers 
(Abb. SO) Messungen der Leuchtdichte des 
aschfarbenen Mondlichtes ausgefiihrt. Die 

Abb. 50. Flachenphotometer von 
F. W. VERY (A N 196, S.269). 

in der Offnung eines Holzkastens befestigte Linse L (d = 20, f = 3S0) entwirft 
mit Hilfe der Prismen P3 und P 4 in der einen Halfte des Gesichtsfeldes M ein 
scharfes Bild des Mondes, wahrend die andere Feldhalfte durch die Flamme 

1 Wash Obs 1878 App. I, S. 195 (Abbildung). 
2 AN196, S.229 (1913); 217, S.445 (1920) (Abbildung). 
3 AN196, S.269 (1913). 
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einer auf dem Brett 5 aufgestellten Lampe erleuchtet wird. list eine zur Ab
schwachung der Vergleichsflamme dienende Irisblende. 

Aufsehr ahnlichen Prinzipien beruht das "Stufenphotometer" von C. PULFRICH1 

(Abb. 51). B2 ist ein Katzenaugendiaphragma. Werden bei Gr und G2 drehbare 
totalreflektierende Prismen eingesetzt, so besteht nach PULFRICH 2 die Moglichkeit, 
das Photometer zum Studium der Helligkeit des Himmels zu verwenden. 

fJ) Flachenphotometer auf der Basis des ZOLLNERschen Photo
meters. Schon F. ZOLLNER3 hat fur den speziellen Fall, daB die Fokalebene, 

A 8 
--,;.;...---~~_;; Ti 

Abb. 51 . Stufenphotometer von 
C. PULFRICH (Z f Instrk 45, S. 37). 

vom Objektiv aus gesehen, vor der schragen 
Glasplatte liegt, ein einfaches Mittel zur Ver
wandlung seines Astrophotometers in ein 
Flachenphotometer angegeben. In die Fokal
ebene wird eine dunne Glasplatte gebracht, 
auf deren Vorderseite eine kleine kreisformige 
Stelle durch schwarzen Lack undurchsichtig 
gemacht ist. Nachdem die kunstlichen Sterne 
durch Einsetzen eines groBeren Diaphragmas 
Scheibenform erhalten haben, wird durch 
seitliches Verschieben der dunnen Glasplatte 
der im Gesichtsfelde erscheinende schwarze 
Fleck mit dem helleren kunstlichen Stern
scheibchen zur Deckung gebracht. ZOLLNER 
empfiehlt diese Einrichtung zur Messung der 
Flachenhelligkeiten von Sonne und Mond. 

Urn mit dem ZOLLNERschen Photometer 
auch Helligkeiten von Kometen oder plane
tarischen Nebeln mess en zu konnen, gibt 
G. MULLER 4 dem kunstlichen Stern mittels 
eines einfachen Kunstgriffes - er ersetzt das 
Lampendiaphragma durch ein auf der einen 
Seite konkav eingeschliffenes Blendglas -
das Aussehen eines nebligen Scheibchens mit 
sternartigem Kern und zum Rande hin ab
fallender Helligkeit. Durch Verst ellen des 
Okulares laBt sich das Scheibchen noch dif-
fuser mach en und wird dann dem Kopf eines 
Kometen sehr ahnlich. Mit dieser Einrich
tung hat MULLER mehrere Kometen wahrend 
ihrer Sichtbarkeitsdauer photometrisch ver
folgt. Als Vergleichsobjekt fur den Kometen 
Po n s - B roo k s diente ein kleiner kugel
formiger Sternhaufen. Da nicht auf gleiche 
Flachenhelligkeit, sondern auf gleiche Ge

samthelligkeit eingestellt wurde, so liegt ein im eigentlichen Sinne flachen
photometrisches Verfahren offenbar nicht vor. 

Ein 1910 von C. WIRTZ5 hergestelltes, zur Messung der Flachenintensitaten 
von Nebeln dienendes "gleichmachendes Keilphotometer" unterscheidet sich 
von dem MULLERschen Photometer hauptsachlich in dem hier nicht als wesentlich 

1 Z f Instrk 45, S.35 (1925) . 2 L. c. S.67. 3 Grundzuge, S.48 (1861). 
4 AN 108, S. 161 (1884). - Weitere Literaturangaben siehe MULLER, Photo d. Gest., 

S.534. 
5 Medd fr Lunds Astr Obs, Serie II, Nr. 29 (1923) . 
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zu betrachtenden Punkte, daB zur Abschwachung ein MeBkeil dient. Mit Hilfe 
eines vor die Lampe gesetzten dunkelblauen Glases, in das eine halbkugelige 
Hohlung eingeschliffen war, wurde ein kiinstlicher Vergleichsnebel von 20" 
spharischem. Durchmesser erzeugt. Es wUrde stets auf gleiche Flachenhelligkeit 
eingestellt, wobei der zu messende zolestische Nebel - bzw. das extrafokale 
Bild des Anhaltsternes - abwechselnd oberhalb und unterhalb des kiinstlichen 
Nebels gestellt wurde. Bei dieser Art der Vergleichung wird der Untergrund 
eliminiert. WIRTZ diskutiert die von der relativen Stellung der verglichenen 
Objekte abhangigen Messungsfehler. Die Genauigkeit ergibt sich groBer, als bei 
der Schwierigkeit der Vergleichung zu erwarten ist: m. F. einer gemessenen 
Flachenhelligkeit ± om, 15. 

Ein vorbildliches Verfahren zur Umwandlung des ZOLLNERschen Photo
meters in ein Flachenphotometer hatW. CERASKl l angegeben und damit der 
modernen Entwicklung des Flachenphotometers den Weg gewiesen. CERASKI 
versieht die Vorderflache der ZOLLNERschen Glasplatte mit einer Silberschicht, die 
nur eine kleine Offnung von 1/2 oder 1/4 mm Durchmesser frei laBt. Die Linsen 
werden aus dem Hilfsrohr entfernt. Wahrend der Beobachter durch das seitliche 
Okular blickt, wird die Offnung des Spiegels in die Fokalebene des Hauptrohres 
gebracht und erscheint, durch die Photometerlampe erleuchtet, als kleines helles, 
aus dem Fokalbilde des zu messenden Objektes herausgeschnittenes Fenster. 
Durch Drehen des Nikols laBt sich das innere Vergleichsfeld auf die Helligkeit 
des umgebenden auBeren bringen. 

Das Flachenphotometer von J. HARTMANN 2 - hinsichtlich des Vergleichs
sowie des Abschwachungsprinzips dem zur Messung photographischer Schwar
zungen dienenden HARTMANNschen Mikrophotometer nahe verwandt - unter
scheidet sich von dem CERAsKIschen Photometer hauptsachlich dadurch, daB an 
Stelle der Polarisationseinrichtung ein MeBkeil mit Registriervorrichtung Ver
wendet wird. In den Strahlengang zwischen Gliihlampe und Keil lassen sich 
Blendglaser einschieben. Die unter 4S 0 geneigte Glasplatte ist auf der dem 
direkten Okular zugekehrten Seite unter Aussparung mehrerer verschieden groBer 
Offnungen versilbert. Der Beobachter bringt das zu messende Objekt in eine 
Offnung von pas sender GroBe und gibt dann dem Keil diejenige SteHung, bei 
welcher Objekt und umgebendes, von der Lampe gleichmaBig erleuchtetes Ver
gleichsfeld gleiche Helligkeit haben. 

Bei der Reduktion der Messungen ist zu beach ten, daB auch der unbelegte 
Teil der Glasplatte einen geringen Bruchteil des kiinstlichen Lichtes reflektiert. 
Man iiberzeugt sich aber leicht, daB die Gleichungen (24) Ziff. 33 erhalten bleiben, 
wenn man unter l' die Differenz der kiinstlichen Leuchtdichten fUr den belegten 
und den unbelegten Teil der CERAsKI-Platte versteht. Die gemessene Differenz 
der Flachenhelligkeiten von zwei zolestischen Objekten ist also durch die 
Gleichung bestimmt: 

m1 - m2 = -2m ,S log (AI - A) + 2m ,S log (A2 - A) , 

worin A der der Messung des Himmelsgrundes entsprechende Abschwachungs
faktor ist. 

HARTMANN fUhrt unter Benutzung eines zehnzolligen Refraktors Messungen 
der Flachenhelligkeit des HALLEYSchen Kometen aus, indem er verschiedene 
Stellen des Kometenbildes an die Mitte der Jupiterscheibe anschlieBt. Er be
stimmt die Flachenintensitat des Jupiter auch in irdischem MaB durch AnschluB 
an die HEFNER-Kerze. 

1 AN172, 5.23 (1906); 174,5.187 (1907). 2 AN 185, 5.233 (1910). 
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Das 1909 konstruierte FHichenphotometer von H. ROSENBERG 1 (Abb. 52a, b) 
besitzt eine doppelte Abschwachungsvorrichtung, namlich Nikolsatz und MeB
keil, wahrend die Vergleichsvorrichtung in einem LUMMER-BRODHuNschen Prisma 
besteht. Das Licht einer 4 Volt-Gliihlampe, die durch einen Rheostaten nebst Milli
amperemeter konstant gehalten wird, fallt durch eine Offnung der Revolver
blende BZ auf die Mattscheibe M, geht weiter durch die beiden Nikols N1 und N 2 , 

von denen der erste fest, der zweite drehbar ist, durchsetzt das LUMMER-Prisma 
P und tritt schlieBlich durch die Okulare 0 1 und O2 aus. Der Wiirfel P ist aus 
zwei verkitteten rechtwinkligen Prismen zusammengesetzt, die in der Mitte 
einen beiderseitig polierten kleinen Silber spiegel tragen. Bei dem einen der beiden 
verfiigbaren Wiirfel hat der Spiegel die Form eines Kreises von 0,5 mm Durch
messer, bei dem anderen die Form eines Quadrates von nur 0,1 mm Seitenlange. 
Die orthoskopischen Okulare 0 1 und O2 , die zur Fixierung der Lage des Auges 
durch eine enge zentrierbare Austrittsblende abgeschlossen sein mussen, werden 

Abb. 52a. FHi.chenphotometer von 
H. ROSENBERG, Gesamtansicht 

(A N 214, S. 144). 

auf den von der Lampe bzw. vom Objekt 
erhellten kleinen Spiegel scharf eingestellt. 

Abb. 52b. FHi.chenphotometer von H . ROSEN

BERG, schematisch (A N 214, S. 144). 

An Stelle der Mattscheibe M laBt sich auch ein fokussierbares Mikroskop
objektiv einsetzen, das in der Halbierungsebene des Prismas P ein scharfes Bild 
der mit einem Mattglas bedeckten Blendenoffnung BZ entwirft. Zur vorbereiten
den Regelung von Helligkeit und Farbe des Vergleichslichtes dienen die beiden 
Keile K1 und K 2, von denen der erste aus Neutralglas, der zweite aus blauem 
Kobaltglas gefertigt ist . Der Neutralkeil kann bequem mit Hilfe der Nikols 
geeicht werden und dient dann zur Erweiterung des MeBbereiches, der fUr die 
Nikols allein nur etwa 4m umfaBt. 

Beilaufig sei noch erwahnt, daB sich das beschriebene Flachenphotometer 
durch Auswechseln verschiedener Teile leicht in ein ZOLLNERsches Punktphoto
meter verwandeln laBt. 

ROSENBERG hat die Flachenintensitaten verschiedener Stellen der Vollmond
scheibe gemessen und dabei eine sehr befriedigende Genauigkeit erzielt. 

Ein am Potsdamer Observatorium befindliches ROSENBERGSches Flachen
photometer 2 unterscheidet sich von dem Originalphotometer in dem Punkte, 
daB der drehbare Nikol zwischen zwei feste gelegt ist. Das auf den Photometer
wurfel auffallende kunstliche Licht ist dann stets in ein und derselben Ebene 
polarisiert. Da die Hauptschnitte der beiden festen Nikols einander parallel 

1 AN 214, S. 144 (1921) . 2 Vgl. V J S 49, S. 189 (1914). 
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stehen, so ist, wie leicht einzusehen, die Lichtstarke des kiinstlichen Vergleichs
objektes nicht mehr cos 2 cp, sondern cos4 cp proportional, wenn mit cp der Neigungs
winkel der Hauptschnitte von drehbarem und festen Nikols bezeichnet wird. 

Das bereits in Ziff. 35, ~ beschriebene Universalphotometer von K. GRAFF! 
(vgl. Abb. 45) IaBt sich mit wenigen Handgriffen in ein Flachenphotometer um
wandeln. An Stelle der ZOLLNERschen Glasplatte wird ein LUMMER-BRODHUN
sches Prisma oder auch eine CERAsKIsche Glasplatte eingesetzt. Das kleine Ob
t~ktiv M wird mit einem hellen Milchglas vertauscht und ferner die groBte 
Offnung der Rotationsblende R in 
den Strahlengang gebracht. Soli das 
Photometer speziell zur Messung aus-
gedehnter Flachen, wie z. B. der 
MilchstraBe oder des Zodiakallichtes 
Verwendung finden, so laBt sich bei G 
ein ein Mikroskopobjektiv tragendes 
kurzes Rohrstiick anschrauben. Bei 
der dieser Anordnung entsprcchen-
den schwachen VergroBerung umfaBt f 
das Gesichtsfeld mehrere Quadrat-
grad des Himmels. GRAFF hat mit 
dem so modifizierten Photometer die 
Flachenhelligkeit der MilchstraBe ge-
messen 2• 

Das, ,optische Mikrophotometer" 
von E . SCHOENBERG 3 (Abb.53) be
ruht auf den gleichen Prinzipien wie 
die Photometer von HARTMANN und c 
ROSENBERG, weist aber verschiedene 
charakteristische Einzelheiten der 
Konstruktion auf. 

Das durch die plankonvexe Linse 
T naherungsweise parallel gemachte 
Lich t der Vergleichslampe passiert 
die Diaphragmenscheibe P sowie die 
mit BlaugIasern verschiedener Dicke 
ausgeriistete Scheibe K und fallt 
durch den beweglichen Nikol l' und 
den fest en I auf die plankonvexe 
Linse T', die auf der Diagonalflache 
des LUMMER-Prismas A ein scharfes Abb. 53. FHi.chenphotometer von E. SCHOENBERG 

Bild der Diaphragmenoffnung ent- (Dorpat Publ 24). 

wirft. Die Linse T' laBt sich mit 
Hilfe der Schraube 5 verstellen. Der feststehende Kontakt Q schleift an den 
Metallringen R und R', die in die den Intensitatskreis tragende Scheibe 0 ein
gelassen und von ihr isoliert sind. 

Bei dem einen der beiden vorhandenen LUMMER-Prismen sind fiinf kleine, 
elliptische, auf beiden Seiten polierte Silberspiegel - der kleinste hat einen 
Durchmesser von nur 0,1 mm - zwischen die Prismenhalften gepreBt. Bei dem 
zweiten Prisma befindet sich zwischen den Diagonalflachen eine Silberschicht 
mit fiinf elliptischen Offnungen mit Durchmessern zwischen 0,03 und 2,1 mm. 

1 Z f Instrk 35, S. 1 (1915). 2 Bergedorf Abh., II, Nr. 5 (1920). 
3 Dorpat Publ 24, S. 3 (1917) (russisch). 



672 Rap. 6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 38. 

Mittels des Triebes F lassen sich die verschiedenen Offnungen in die Mitte des 
Gesichtsfeldes bringen. 

. Bemerkenswert ist die zum Hauptrohr rechtwinklige Anordnung der beiden 
Okulare D und D'. Bei Benutzung des zweiten Prismas erscheint, durch D be
trachtet, die Offnung des Spiegels, durch D' betrachtet, der ringformige Spiegel 
selbst durch die kiinstliche Lichtquelle erleuchtet. Bei Benutzung des ersten 
Prismas ist das Umgekehrte der Fall. 

SCHOENBERG hat mit seinem Photometer u. a. FHichenintensitaten auf dem 
Saturnringe, auf den Scheiben von Jupiter und Saturn sowie auf der Scheibe des 
Vollmondes1 gemessen. Ferner hat er die Intensitaten veranderlicher Sterne 
durch fHichenphotometrischen Vergleich ihrer extrafokalen Bilder bestimmt2• 

Die Genauigkeit dieser Messungen wird durch die Schwankungen der atmospha
rischen Extinktion wesentlich beeintrachtigt. Ais MaB der durchschnittlichen 
Genauigkeit einer auf 8 + 8 Einstellungen beruhenden GroBendifferenz ist nach 
SCHOENBERG der m. F. ±OM,035 anzusehen. Eine entsprechende Genauigkeit 
wurde. bei den Messungen der FHichenhelligkeit von Jupiter und Saturn erzielt. 

88. Fl8,chenphotometer, bei denen extrafokale Bilder, meist von Fixsternen, 
seltener vom Himmelsgrunde, zur Vergleichung gelangen ("Extrafokalphoto
meter"). Die Moglichkeit, die Intensitaten von Fixsternen mit Flachenphoto
metern zu bestimmen, beruht darauf, daB die Leuchtdichten lo der in einer festen 
Entfernung ao vom Fokus entstehenden extrafokalen Bilder den Sternintensitaten 
J proportional sind3 • Man kann also durch Messung der Leuchtdichten lo die 
Intensitaten J bestimmen. Gegeniiber den in Ziff. 34 und 35 dargelegten MeB
methoden hat dieses Verfahren den Vorteil, daB die weniger genaue Punkt
vergleichung durch die genauere Flachenvergleichung ersetzt ist, aber den Nach
teil, daB die extrafokalenBilder der schwacheren Sterne auBerordentlich licht
schwach sind. Man hat infolgedessen mit dem Auftreten von PURKINJE-Fehlern 
zu rechnen, und zwar bereits bei der Messung solcher Sterne, die bei fokaler 
Abbildung noch bequem fixiert werden konnen. 

Die im folgenden behandelten Typen von Flachenphotometern sind aus
schlieBlich zur Messung extrafokaler Bilder, in erster Linie von Fixsternen, be
stimmt und geeignet ("Extrafokalphotometer"). Es sei jedoch ausdriicklich 
darauf hingewiesen, daB auch die meisten der in Ziff. 37 behandelten Flachen
photometer zur Messung von Sternen im extrafokalen Bilde verwendet werden 
konnen. 

IX) Das 1i.lteste der hierher gehorigen Photometer ist das von C. A. STEIN
HElL konstruierte "Prismenphotometer". Die Lektiire der preisgekronten Ab
handlung 4, in der dieses Instrument sowie das bereits in Ziff.37 behandelte 
Flachenphotometer beschrieben sind, bietet noch heute reiche Anregung. Das 
Prismenphotometer ist vom theoretischen Standpunkt aus als einwandfrei zu be
trachten, und auch seine praktische Brauchbarkeit ist durch die vortrefflichen 
Ergebnisse, welche L. SEIDEL5 mit seiner Hille erhalten hat, hinlanglich erwiesen. 
Wenn das STEINHEILsche Photometer trotzdem nur wenig Verbreitung gefunden 
hat, so diirfte das wohl hauptsachlich der Kompliziertheit seiner Konstruktion 
sowie einer gewissen Umstandlichkeit des MeBverfahreris zuzuschreiben sein. 

Das auf der Miinchener Sternwarte befindliche STEINHEILsche Original
photometer, mit dem auch SEIDEL gemessen hat, ist in Abb. 54 dargestellt. 

1 Annal. Acad. Scient. Fennicae 16, Nr. 5 (1921); Acta Soc Scient Fennicae 50, Nr.9 
(1925). 

2 Soc Scient Fenn Comm Phys Math I, 30 (1922). 3 Vgl. Ziff. 25,~. 
4 Elemente der Helligkeitsmessungen am Stemenhimmel. Miinchen 1836. 
5 Abh der Miinchener Akad 1862 u. 1867. 
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Das Photometer ist azimutal montiert und besitzt zwei gleichberechtigte Ab
bildungssysteme. Stern und Vergleichsstern werden also direkt miteinander Ver
glichen und konnen zur Elimination der Systemfaktoren miteinander vertauscht 
werden. Das Objektiv (d = 35, f = 360) ist nach Art des Heliometerobjektives 
diametral durchschnitten, und die beiden ObjektivhaIften lassen sich innerhalb 
des Hauptrohres unabhangig voneinander verschieben. Ihre Stellung laBt sich 
an zwei aul3en angebrachten Skalen ablesen. Der Wiirfel d enthalt ein vor der 
einen Objektivhalfte angebrachtes totalreflektierendes Prisma, durch welches 
ein Stern, auf den der Sucher e gerichtet ist, ins Gesichtsfeld gespiegelt wird. 
Hat man also durch Drehen 
des Instrumentes um die Ach-
sen a und c den Sucher e auf 
einen bestimmten Stern ge
richtet, so erscheint dieser auch 
im Gesichtsfeld des Hauptfern
rohres. Urn nun einen zweiten 
Stern durch die andere Objek
tivhalfte abbilden zu konnen, r 
ist vorne am Fernrohr ein zwei-
tes, die ganze Objektivoffnung 
ausfi.i.llendes Reflexionsprisma t 
angebracht, welches an dem 
ersten Prism a vorbei Licht auf 
die zweite Objektivhalfte sen
det. Zur Einstellung des letzte-
ren Sternes sind zwei Drehungen 
notig,einmal die Drehung des 
Prismas f in dem mit Teilung 
versehenen Ringe g und ferner 
die Drehung des Fernrohres um 
die dem Sucher par allele Achse h. 
Urn die beiden Sterne wahrend 

on 

a. 

der Dauer del' Messung im Ge
sichtsfeld halten zu konnen, hat 
man um aIle drei Achsen des 
Instrumentes zugleich Bewe
gungen auszufiihren. Bei einem 
auf der Wiener Sternwarte be

Abb. 54. Prismenphotometer von C. A. STEINHEIL 
(MULLER, Photo d. Gest., S.206). 

findlichen parallaktisch montierten Prismenphotometer 1 ist nur Drehung um 
eine Achse, namlich die Stundenachse, erforderlich. 

Das Mel3verfahren ist folgendes: Nachdem man die Objektivhalften in 
ihre Normalstellung gebracht und die zu vergleichenden Sterne eingestellt hat, 
bringt man die Bilder der letzteren im Mittelpunkt des Gesichtsfeldes zur Ko
inzidenz. Sodann verschiebt man die den helleren Stern abbildende Objektiv
halfte in positiver Richtung, d. h. Yom Okular weg, bis zur Endstellung und 
hierauf die andere Objektivhalfte in derselben Richtung, bis die beiden halb
kreisformigen, sich im Schnittdurchmesser beriihrenden extrafokalen Bilder 
gleiche Flachenhelligkeit haben. Hierauf erfolgt Ablesung der Skalen. Die 
Messung wird sod ann unter Verschiebung der Objektivhalften zum Okular hin 
wiederholt. 

1 Abbildung siehe MULLER, Photo d. Gest., S.210. 

I-Iandbuch der Astrophysik. II. 43 
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Die scheinbaren FHichen der auf gleiche Flachenhelligkeit gebrachten Bilder 
sind einander nicht gleich, sondern voneinander urn so mehr verschieden, je 
groJ3er der Helligkeitsunterschied der Sterne ist. Urn nun auch Gleichheit der 
scheinbaren Flachen zu erzielen, hat STEINHEIL bei 0 und n zwei Objektivschieber 
eingefiigt. Jeder derselben besteht aus zwei mittels einer Schraube mit Links
und Rechtsgewinde gegeneinander verschiebbaren Metallplatten, die stets einen 
Ausschnitt von der Form eines gleichseitigen rechtwinkligen Dreiecks offen 
lassen. Sind Objektivhalften und Schieber richtig eingestellt, so erscheint im 
Gesichtsfelde ein gleichmaBig helles Quadrat, in dem die diagonale Trennungs
linie der beiden Bilder ganzlich verschwunden ist. 

Die Helligkeit des Himmelsgrundes bleibt auf die Messungen ohne EinfluB, 
da die durch die Objektivhalften erzeugten Bilder desselben - und zwar jedes 
Bild fiir sich - das ganze Gesichtsfeld und demnach auch die extrafokalen 
Bilder der Sterne gleichmaBig iiberlagern 1. 

Reduktion der Messungen. Nennen wir Xl bzw. X 2 die Durchlassigkeits
koeffizienten von Prisma + Objektivhal£te, 11 bzw. 12 die zugehorigen Brenn
weiten, ferner aI' a2 bzw. b1 , b2 die positiv bzw. negativ gerichteten Verschie
bungen der Objektivhalften gegen ihre Normalstellung, so entsprechen den beiden 
Vergleichungen gemaB Ziff. 25 Gleichung (13) die Gleichungen: 

II = sin2 1' x' f'2xdi ai 2 11 II = l2 1 1. Vergleichung 
12 = sin21'x'f'2x2t§ai2I2 .11 "2 t~ ar 

J 
a1> 0 a2> 0, 

J2 ulfi'~ , 
l~ = sin21'x'f'2xdibi2I1 l~ = l~ 

) 
2. Vergleichung 

I~ = sin21'x'f'2x2nbi2I2 Jl X2 n b; b1 < 0 b2 < o. 
J~ Xl n b~ . 

Sind die der Normalstellltng der Objektivhalften entsprechenden Skalenab
lesl1ngen nicht bekannt, so liefern die Messungen die Verschiebl1ngsstrecken a 
und b nicht einzeln, sondern nur die Gesamtverschiebungen a - b. Setzt man 
in diesem Falle unter Vernachlassigung der Beobachtungsfehler die aus den 
beiden Vergleichungen folgenden Werte von 11: 12 einander gleich, so erhalt 
man die Proportion: 

und hieraus bis auf GraBen von der Ordnung der Beobachtungsfehler streng: 

(35) 

Den wenig von 1 verschiedenen Faktor ly. 2m : (Xlii) kann man entweder dadurch 
bestimmen, daB man ein und denselben Stern in beiden Objektivhalften abbildet 
und die beiden Bilder miteinander vergleicht, oder besser dadurch eliminieren, 
daB man nach Vertal1schung der Sterne zwei neue Vergleichungen ausfiihrt. 
Es gehoren also Zl1 einer vollstandigen Messung stets vier Vergleichungen. 

Systematische und zufallige Fehler. STEINHEIL2 hat sein Photometer 
durch Messungen an kiinstlichen Sternen von bekannter Lichtstarke geeicht und 
gefunden, daB die auf dem geometrischen Abschwachlingsgesetz beruhende Re
duktionsformel (35) die wahren IntensiHitsverhaltnisse gibt, oder anders aus
gedriickt, daB die instrumentell oder physiologisch bedingten systematischen 
Messungsfehler vernachlassigt werden konnen. 

1 Vgl. Elemente, S.92 u. 132. 2 Elemente, S. 91. 



Ziff. 38. FHichenphotometer zur Messung extrafokaler Bilder. 675 

Was die durchschnittliche Genauigkeit der Messungen anbetrifft, so leitet 
L. SEIDELl, der in den Jahren 1852 bis 1860 mit dem Prismenphotometer die 
Helligkeiten von 208 Sternen gemessen hat, fUr den w. F. einer auf 4 Vergleichun
gen (s. oben) beruhenden GroBendifferenz den Wert ±OM,06 abo Dieser Fehler 
erscheint fUr ein flachenphotometrisches Verfahren ziemlich hoch. Doch ist zu 
bedenken, daB neben der Luftunruhe vor allem die schwierige Handhabung des 
Instrumentes und zum Teil auch die Lichtschwache der Bilder erhohend auf 
den Fehler einwirken muBten. SEIDEL vermochte seine Messungen kaum bis zu 
den Sternen der 5. GroBe auszudehnen, wahrend mit 35 mm Offnung bei durch
sichtiger Luft im Fokus noch Sterne der 10. GroBe sichtbar sind. 

A. PANNEKOEK 2 findet auf Grund einer Vergleichung der SEIDELschen 
GraBen mit den Helligkeiten der R. H. P. und der P. D., daB jene GraBen 
zwar keine merkliche Helligkeitsgleichung, wohl aber eine sehr betracht
liche Farbengleichung aufweisen. Wahrend die Helligkeitsskala fUr Sterne 
gleicher Farbe ziemlich richtig verlauft, sind die roten Sterne, verglichen mit 
den weiBen, viel zu schwach gemessen. Die Erklarung diirfte teils in der Selek
tivitat des griinlich gefarbten Objektivglases, teils auf physiologischem Gebiet 
zu suchen sein. Werden namlich sehr lichtschwache Bilder miteinander ver
glichen, so miissen die gemessenen Intensitaten mit einem PURKINJE-Fehler 
behaftet sein bzw. sich auf die spektrale Empfindlichkeit der Stabchen beziehen. 

fJ) 23 Jahre spater beschreibt C. A. STEINHEIL3 ein ansetzbares, zur Messung 
schwacher Sterne bestimmtes Hilfssystemphotometer, welches hinsichtlich des 
photometrischen Prinzips vollig mit dem Prismenphotometer iibereinstimmt. 
Das im Seitenrohr befindliche kleine Objektiv bildet mit Hilfe eines drehbaren 
Objektivprismas und eines FRAUNHOFERschen Prismas den natiirlichen Ver
gleichsstern im Gesichtsfelde abo Das Hilfsobjektiv laBt sich im Photometerrohr, 
der ganze aus Okularrohr und Photometerrohr bestehende Apparat gegen das 
Hauptobjektiv meBbar verschieben. Das durch letzteres entworfene extrafokale 
Bild des zu messenden Sternes wird mit dem extrafokalen Bilde des hellen Hilfs
sternes, der als Zwischenstern dient, verglichen. Sind die halbkreisformigen 
Bilder mit ihren Durchmessern in Beriihrung gebracht, so erfolgt die Einstellung 
auf gleiche Flachenhelligkeit durch Verschiebung des Okularauszuges. 

Den EinfluB des Himmelsgrundes eliminiert STEINHEIL dadurch, daB er das 
FRAUNHOFERsche Prism a nicht in der Fokalebene des Okulares, sondern etwas 
vor ihr anbringt. Die Bilder der beiden Himmelsgriinde iiberdecken sich dann, 
und die Reduktion erfolgt nach den Formeln 4: 

llAl = l', Al=a;2ac, ll:l2=Jl:J2=aI:a~, 
l2A2 = l', A2 = ai 2a6, Ml - M2 = - 510ga1 + Sloga2 , 

worin a1 und a2 die gemessenen Verschiebungen des Okularauszuges sind. 
Bei dem bereits unter Ziff. 37, IX beschriebenen Flachenphotometer von 

E. C. PICKERING ist das FRAUNHOFERsche Prisma wie gewohnlich in der Fokal
ebene des Okulares angebracht, und die Gleichheit des Untergrundes in den 
beiden Feldhalften wird dadurch erreicht, daB Haupt- und Hilfssystem gleich 
groBe Austrittspupillen haben. 

y) Auch bei den Sternphotometern von M. MAGGINI und H. J. GRAMATZKI er
folgt die Abschwachung der extrafokalen Sternbilder durch meBbare Verschiebung 
des Okulares. Das Vergleichsobjekt ist aber bei beiden Photometern ein kiinstliches. 

1 Abh d Miinchener Akad 1862 u. 1867. 
2 Untersuchungen iiber den Lichtwechsel Algols. Leiden 1902. S.165. 
3 AN 48, S.373 (1858); Abbildung Tafel I. 
4 Vgl. Ziff. 33, fJ und Ziff.25 Gleichung (14). 

43* 
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Die. wesentlichen Teile des Photometers von M. MAGGINI I (Abb.55) sind: 
L Gliihlampe; D Diaphragmenoffnung und Mattscheibe; W photographischer 
Keil zur Regulierung des Vergleichslichtes; M Projektionslinse zur Abbildung 
der Offnung D auf ein versilbertes FHichenstiick (Kreis von 0,5 oder 0,3 mm 
Durchmesser) der Planglasplatte F. Das Okularrohr A tragt eine Millimeter
skala, an der sich der Betrag der Verschiebung gegen die Nullstellung unmittelbar 
ablesen laBt. 

Messung und Reduktion. Das Okular wird urn al mm verschoben und 
das extrafokale Bild des Sternes konzentrisch zu dem ellipsenformigen Vergleichs-

w felde gestellt. Dieses wird mit 
Hilfe des Keiles auf die Hellig
keit des ringformigen Sternbildes 

A 

w 

:::;- gebracht. Nun wird" das Fernrohr 
~ auf den zweiten Stern gerichtet, 
~ A und es wird, wahrend jetzt der 

Keil in Ruhe bleibt, durch Ver-
:.. schiebung des Okularauszuges 

Helligkeitsgleichheit hergestellt. 
1st bei beiden Vergleichungen die 
Offnung der Augenblende kleiner 

Abb. 55. Extrafokalphotometer von M. MAGGINI Abb. 56. Extrafokalphotometer von 
(Pop Astr 26, S.380). H. J. GRAMATZKI (A N 217, S.453). 

als die Austrittspupille und bleibt folglich die Leuchtdichte 1 des Himmels
grundes konstant, so entsprechen den beiden Vergleichungen nach Ziff.33 
Gleichung (28) und Ziff. 25 Gleichung (14) die Beziehungen: 

l2aijai2 + 1 = 1', Ml - M2 = - 5M logal + 5M loga2 • 

MAGGINI hat nach der beschriebenen Methode mit einem 120 mm-Refraktor 
die Lichtkurve von Algol in zwei verschiedenen Spektralbezirken festgelegt. 
Dabei diente ihm die CERAsKIsche Glasplatte, die aus rotem oder blauem Glase 
hergestellt war, als Lichtfilter. 

H. J. GRAMATZKI 2 hat sein Photometer (Abb. 56), das sich durch Einfach
heit der Konstruktion auszeichnet, in Verbindung mit einem sechszolligen Re
flektor benutzt. Als kiinstliche Lichtquelle kommt ein Mesothoriumleuchtstoff 
in Anwendung, dessen effektive Wellenlange bei 0,546 f-L liegt und der von einer 
bemerkenswerten Konstanz ist, indem der 1ntensitatsabfall im Zeitraum von 
drei Jahren nur etwa 20% betragt. Die in einer Glasrohre enthaltene Leucht
substanz L beleuchtet nach totaler Reflexion an der Flache F des Prismas P die mit 
der vorderen Prismenflache K zusammenfallende Gesichtsfeldhalfte. Die Kante 

1 C R 166, S.284 (1918); Pop Astr 26, S.380 (1918). 2 AN 217, S.453 (f923). 
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des Prism as bildet also die Grenzlinie zwischen den vom kiinstlichen und vom 
natiirlichen Licht erleuchteten FeldhaIften. Da die Oberflache der Leuchtsubstanz 
sich auBerhalbder Fokalebene befindet, so kann die typische Szintillation des 
Praparates keinerlei storenden EinfluB ausiiben. 

Die Messung geht so vor sich, daB das halbkreisformige Extrafokalbild des 
Sternes durch Herausziehen des Okularauszuges so weit abgeschwacht wird, daB 
die Trennungslinie zwischen der zentralen Zone des Bildes und der Vergleichs
flache verschwindet bzw. nur noch als matter Schatten sichtbar bleibt. Der 
Betrag der Verschiebung wird an einer mit der Triebschraube verbundenen ge
teilten Scheibe abgelesen. Eine Anderung der Leuchtdichte des Untergrundes 
laBt sich wieder durch passende Wahl der Augenblende vermeiden. Sind a1 

und a2 die gemessenen Verschiebungsstrecken fiir zwei nacheinander verglichene 
Sterne, so gilt wieder die Reduktionsformel: 

Ml - M2 = - 5M log a1 + 5M log a2 . 

Diese auf dem geometrischen Abschwachungsgesetz beruhende Beziehung erwies 
sich bei dem verwendeten sechszolligen Reflektor als streng erfiillt. 

Fiir den m. F. einer Einstellung auf die Vergleichsflache gibt GRAMATZKI 
den Wert ±om,03 an. Dieser Fehler bezieht sich auf ein helles Extrafokalbild 
und entsprechend helle Vergleichsflache. Fiir Sterne unterhalb 4~ nimmt die 
Genauigkeit der Einstcllung mit abnehmender Helligkeit der Sterne schnell abo 
Messungen des Veranderlichen LXUrs. min., den GRAMATZKI an den urn durch
schnittlich OM,2 schwacheren Vergleichsstern fJ Cassiop. anschlieBt, sind sehr 
genau, indem der m. F. einer auf 10 + 10 Einstellungen beruhenden GroBen
differenz noC'.h llntprh;dh --l- ()M()') h]p;ht 

lz 

w 

Abb. 57. Abbildungsprinzip des Photometers von GEHLHOFF U. SCHERING 
(Z f techn Phys 1, S.248). 

6) Das Photometer von G. GEHLHOFF und H. SCHERING1 ist gleichfalls ein 
zur Messung der Leuchtdichten extrafokaler Bilder dienendes Flachenphotometer. 
Letztere Bilder werden aber nicht durch ein Okular, sondern unmittelbar mit 
dem Auge betrachtet, dessen Pupille an den Ort des scharfen Bildes der Licht
quelle gebracht wird. Dieses Prinzip der Abbildung ist iibrigens nicht neu, sondern 
bereits urn 1860 von C. MAXWELL 2 in die Spektralphotometrie eingefiihrt worden. 

Die Abbildungs- sowie die Vergleichseinrichtung des Photometers werden 
durch Abb. 57 veranschaulicht. Die von den Objektiven 0 1 und O2 erzeugten 

1 ZftechnPhys1 , S.247 (1920); PhysZ22, S.71 (1921). 
2 Phil Trans 150, S. 57 (1860). 
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Bilder der Lichtquellen L1 und L2 fallen in P zusammen. Das Auge akkommo
diert auf die Diagonalflache des LUMMER-BRODHuNschen Wiirfels W und sieht 
das innere Vergleichsfeld von der zu messenden Lichtquelle L 1 , das auBere 
von der Vergleichslichtquelle L2 erleuchtet. Kurz gesagt: das Auge betrachtet 
Vom gemeinsamen Bildpunkt P aus die in der Halbierungsebene des Wiirfels 
liegenden Zerstreuungsbilder. Durch meBbare Abschwachung der Vergleichs
lichtquelle -- etwa mit Hilfe von Nikols - lassen sich diese Bilder auf gleiche 
Helligkeit bringen. 

GEHLHOFF und SCHERING haben unter Verwendung des MAXWELLschen Ab
bildungsprinzipes zwei wesentlich verschiedene Photometer konstruiert, die an 
Fernrohre von beliebiger Offnung und Brennweite angesetzt werden konnen. 
Der erste ganz nach dem Schema der Abb. 57 konstruierte Apparat solI hier 
nicht im einzelnen beschrieben werden, da er in erster Linie Aufgaben der tech-

8 

1'1 

nischen Photometrie dient. Indessen sollen die wesentlichen 
'Ziige seiner Bauart an Hand des in Ziff. 37, f3 beschriebe
nen Photometers von ROSENBERG (siehe Abb. 52) ent
wickelt werden, das sich auf Grund der folgenden kleinen 
Abanderungen in ein Photometer nach GEHLHOFF-SCHERING 
umwandeln lieBe. Nachdem die beiden Okulare entfernt 

10 sind, wird die Allgenblende 0 1 in den Abstand der deut
~€§ES~ lichen Sehweite vom Photometerwiirfel gebracht. Sodann 

11 wird an Stelle der Mattscheibe JJI ein kleines Projektions-

Abb. 58. Sternphoio
meter von GEHLHOFF 

und SCHERING (Phys 

objektiveingesetzt, das die moglichst eng zu wahlende ()ff~ 
nung der Lampenblende in 0 1 abbildet. SchlieBlich wird 
der Fokus des Hauptfernrohres gleichfalls nach 0 1 verlegt. 

Der zweite von GEHLHOFF und SCHERING speziell fiir 
astrophotometrische Zwecke konstruierte Apparat (Abb. 58) 
iiberrascht einerseits durch die Anordnung des Photometer
rohres in der Verlangerung des Hauptrohres, andererseits 
durch die eigenartige Vergleichsvorrichtung. Das durch 
die Linse 7 parallel gemachte Licht der Blendenoffnung 6 
wird durch einen ringfOrmigen Hohlspiegel 8 nach Reflexion 
an dem Prism a 9 in der Mitte der Augenblende 10 ver
einigt. Das auf den Hohlspiegel akkommodierende Auge Z 22, S.72). 
sieht dann das vom Hauptobjektiv erzeugte extrafokale 

Bild des Sternes umgeben von dem ringformigen Bilde der Vergleichslicht
quelle 3. Zur meBbaren Abschwachung der letzteren dienen die Nikols 4. 

Werden die Durchlassigkeitskoeffizienten von Objektiv 0 1 und Wiirfel W 
(bzw. Reflexionsprisma 9) mit Xl und x 2 bezeichnet, so ist die Leuchtdichte des 
extrafokalen Bildes eines Fixsternes nach Ziff. 21 Gleichung (26) durch den Aus
druck gegeben: 

l = sin 2 1' X 1 if 2f 2 J, 
in welch em der Durchmesser d des Objektives nicht auftritt. Diese Leuchtdichte 
ist fiir einen gegebenen Stern urn so groBer - und man wird demgemaB urn so 
schwachere Sterne messen konnen -, je langer man die Brennweite f des Ob
jektives wahlt. Fiir einen Refraktor vom normalen Offnungsverhaltnis 1 : 15 
hat das vom Brennpunkt aus betrachtete extrafokale Bild einen scheinbaren 
Durchmesser von 3 °,8. Der Netzhautbezirk, iiber den sich das Licht des Sternes 
ausbreitet, ist also verhaltnismaJ3ig weit und die Flachenhelligkeit dementsprechend 
gering. Hatte hingegen das extrafokale Bild einen scheinbaren Durchmesser von 
nur 1°, was fiir die Vergleichung vollig ausreichend sein wiirde, so wiirde die 
Flachenhelligkeit urn rund - 3m hoher liegen. Da,s lieBe sich bei Benutzung eines 
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Okulares ohne weiteres erreichen, wiirde aber bei der GEHLHOFF-SCHERINGSchen 
Anordnung ein Offnungsverhaltnis Von 1 : 57 erfordern. Letztere Methode erlaubt 
also nicht, die Offnung der gebrauchiichen Refraktoren voll auszunutzen. 

Da die extrafokalen Bilder nahe beieinander stehender Sterne sich zum groBen 
Tei! iiberdecken, so ist es notwendig, die Offnung der Augenblende moglichst 
eng zu wahlen, urn so die Fokalbilder storender Nachbarsterne von der Pupille 
auszuschlieBen. Man gewinnt damit zugleich den Vorteil, daB die Leuchtdichte 

-l :r .i2 . = ~]~2 4 u 1 

des Himmelsgrundes [vgl. Ziff.22 Gleichung (33)J, dessen Bild sich iiber das 
extrafokale Bild des Sternes lagert, stark abgeschwacht wird. 

Messung und Reduktion. Die Messung einer GroBendifferenz erfordert 
im allgemeinen drei Vergleichungen; denn nicht nur die extrafokalen Bilder 
der beiden Sterne, sondern auch der Untergrund muB mit dem Zwischenlicht 
verglichen werden. Wird die Leuchtdichte der unabgeschwachten Vergleichs
flache mit l' bezeichnet, so haben wir: 

sin21'~1"2t2 I] + l = l' Al (Vergleichung des ersten Sternes, 

sin21'''1~2t2 12 + f = l' A2 
l = l'A 

und hieraus folgend als Ergebnis der Messung: 

II: 12 = (A] - A) : (A2 - ..4) 

zweiten Sternes, 

Himmelsgrundes) 

MI - M2 = - 2M ,S log (AI - ..4) + 2M ,S log (A2 - A) . 

GEHLHOFF und SCHERING, die allerdings nur sehr wenige Messungen an 
Stemen ausgefiihrt haberi, halten die astrophotometrische AriwenduIig ihrer 
Methode flir aussichtsreich. Dieses giinstige Urteil wird im wesentlichen durch 
J. HOPMANN1 bestatigt, der mit Refraktor (d = 150, 1=2500) und selbstgefertig
tern Photometer eine Anzahl von Probemessungen ausgefiihrt hat. HOPMANN 
gibt an, daB sich mit dem betreffenden Instrument (GrenzgroBe 12M) Sterne 
9M eben noch messen lassen und leitet 

±OM,025 

als w. F. einer gemessenen GroBendifferenz abo 
e) Auch bei dem "photometre universel sans ecran diffusant" von CH. FABRY 

und H. BUISSON 2 werden die zu vergleichenden Lichtquellen in der Pupille des 
Auges abgebildet. Das in erster Linie Zwecken der Technik dienende Photo
meter unterscheidet sich von dem GEHLHOFF-SCHERINGSchen Photometer haupt
sachlich durch die abweichende Anordnung der abbildenden Linsen sowie durch 
die Verwendung eines MeBkeiles. 

Das azimutal montierte Photometer Von J. DUFAy3 (Abb. 59) ist nach dem 
Vorbilde des FABRy-BUISSONschen Photometers konstruiert. Nur ist der LUMMER
Wiirfel durch den matt reflektierenden Schirm D ersetzt. Das Mikroskopokular L2 
projiziert ein sehr kleines Bild des Fadens der Gliihlampe 5 auf den photo
metrischen Keil C. Das aus der Linse LI parallel austretende Strahlenbiindel 
beleuchtet den als Vergleichsflache dienenden Schirm D. In den Tubus T lassen 
sich Objektive L von 30 bzw. 60 cm Brennweite einschieben. Das Auge befindet 

1 V J 562, 5.65 (1927); 65, 5. 105, 236 (1930). 
2 Revue d'optique 1, 5.1 (1922); J phys radium (6) 1,5.25 (1922); Referat von H.KRUSS 

in Z f Instrk 42, 5.313 (1922). 
S Recherches sur la lumiere du ciel nocturne, 5. 20. 1928. 
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sich im Fokus des Objektives Lund akkommodiert auf letzteres. - DUFAY hat mit 
diesem Instrument Messungen der Leuchtd.ichte des Himmelsgrundes ausgefiihrt, 
wobei das extrafokale Bild von Polaris als Vergleichsobjekt diente. 

Das von M. COUDER konstruierte, an jeden Refraktor ansetzbare Photo
meter 1 (Abb.60) beruht auf dem gleichen Prinzip wie das DUFAYSche Photo
meter. C ist der bewegliche Keil, R die Skala, L eine Ableselupe, bei A lassen 
sich BlendgHiser einschieben. Das totalreflektierende Prisma P wirft das durch 
den Keil abgeschwachte Licht der Vergleichslampe 5 auf den innerhalb des Fern
rohres unmittelbar hinter dem Objektiv angebrachten streifenformigen matten 
Schirm cd, der als Vergleichsflache dient. Das Auge befindet sich wieder im 
Brennpunkte des Objektives und akkommodiert auf die Ebene des letzteren. -
J. DUFAY hat mit diesem Photometer (d = 120, f = 1160) einerseits Messungen 

Abb. 59. Photometer von J. DUFAY 

(Recherches sur la lumiere du ciel 
nocturne, S.20). 

des Himmelsgrundes ausgefiihrt, anderer
seits die Lichtkurve von Polaris durch 
Anschliisse an den Vergleichsstern fJ Urs. 
min. mit bemerkenswerter Genauigkeit 
festgelegt 2. 

p 

Abb.60. Photometer von lVI. COUDER (DUFAY, 

Recherches sur la lumiere du ciel nocturne, 
S.22). 

Das Von L. YNTEMA3 nach Angaben J. C. KAPTEYNS konstruierte Photo
meter (Abb. 61) dient dazu, die relative Flachenhelligkeit verschiedener Bezirke 
des Nachthimmels zu messen. Das MeBprinzip ist auBerst einfach. Ein unscharfes 
(extrafokales) Bild des direkt betrachteten Himmelsgrundes wird mit einer von 
der Vergleichslampe beleuchteten mattweiBen Flache verglichen. Das Photo
meter ist darin eigenartig, daB es weder Linsen noch Tuben besitzt. Der Be
obachter blickt durch die seitlich angeordnete Offnung 5 unter einem Winkel von 
10° aus 40 em Entfernung auf den ringfOrmigen mattweiBen Schirm Q, der von 
der Gluhlampe M beleuchtet wird. Urn von Q storendes Licht abzuhalten, 
wird zwischen Q und 5 nahe bei 5 der Kasten TT befestigt. Die meBbare Ab
schwachung der ringfOrmigen Vergleichsflache Q erfolgt durch Verschiebung des 
Lampenhalters M bngs eines mit Zentimetereinteilung versehenen Stabes (Gas
rohres) von 170 cm Lange. Vermoge Drehung des Instrumentes urn die Achsen G 
und HH laSt sich die Absehenslinie SQ auf jeden Punkt des Himmels richten. 
Die scheinbaren Durchmesser der den Schirm Q begrenzenden Kreise betragen 
2 °,7 bzw. 6 0 • Mit Hilfe eines Vor die Gluhlampe geschalteten Blauglascs laSt 
sich die Farbe des Schirmes vollig der des Himmelsgrundes angleichen. - Jede 
Messung bestand aus 6 Einstellungen, je 3 in entgegengesetzten Richtungen der 
Verschiebung. Die innere MeBgenauigkeit ist hoch, indem der m. F. einer 
Doppeleinstellung im Durchschnitt nur ±om,015 betragt. 

1 Ibidem, S. 23. 2 Ibidem, S. 174; vgl. auch Lyon Bull 11, S. 261, 269 (1929). 
3 On the Brightness of the Sky and Total Amount of Starlight (Pub! Astron Labora

tory Groningen Nr. 22, 1909). 
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ZULBestimmung der absoluten Himmelshelligkeit in SterngroBen 
bedient sich YNTEMA einer ziemlich schwerHilligen Apparatur. Einfacher ware 
das folgende Verfahren gewesen: Man bringt den Schirm Q in eine soIche Ent
fernung vom Auge, daB er sternfOrmig erscheint und vergleicht ihn dann un
mittelbar mit einem passend gewahlten Vergleichsstern. 

n 

Abb. GI. Photometer von L. YNTEMA (Pub!. of the Astron. Lib. at Groningcn Nr. 22). 

Mit dem beschriebenen Photometer haben auBer YNTEMA auch C. G. ABBOT! 
und P. J. VAN RHIJN2 Beobachtungsreihen angeste1lt. 

Das gleichfalls zur Messung der Helligkeit des Nachthimmels dienende "Lu
meter" von G. J. BURNS3 beruht auf ahnlichen Prinzipien wie das Photometer 
von YNTEMA. 

1 AJ27, S.20 (1911); Ann Astrophys Obs Smithsonian Inst 3. Washington 1914. 
2 ApJ 50, S.356 (1919); Publ Astron Lab Groningen Nr.31, 1921, 
3 J B A A 22, S.233 (1912). 



682 Kap. 6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 39. 

39. Flachenphotometrische Methoden zur Messung der Gesamtintensitaten 
heller Objekte auf Grund der von letzteren auf matten Flachen hervorgebrach
ten Beleuchtung. Die scheinbare Intensitat eines, sei es zolestischen, sei es kunst
lichen, Objektes laBt sich auf indirektem Wege durch Messung der Leuchtdichte 
eines diffus reflektierenden oder diffus durchlassigen Schirines bestimmen, der 
von dem Objekte bestrahlt und von einem festen Punkte aus betrachtet wird. 
Je nachdem der Schirm, von einer gemischten Lichtstrahlung getroffen, gleiche 
oder ungleiche Bruchteile der homogenen Komponenten der Strahlung reflektiert 
bzw. hindurchlaBt, bezeichnet man ihn als neutral (grau, weiB, farblos) oder als 
selektiv (farbig). Die gebrauchlichen Schirme aus weiBem Papier, Milchglas, 
Gips usw. sind nur naherungsweise neutral. Da die vom Schirm in einer bestimm
ten Richtung zuruckgeworfene bzw. hindurchgelassene Lichtstrahlung infolge 
der diffusen Zerstreuung des Lichtes stets nur einen geringen Bruchteil der 
auffallenden Lichtstrahlung ausmacht, so ist die indirekte Methode naturgemaB 
nur auf ausgesprochen helle Objekte anwendbar. In erster Linie kommen 
Sonne, Mond und Tageshimmel in Frage. 

Prinzipien der indirekten Methode. Wird ein diffus reflektierender 
Schirm von einer in der Richtung R und in der Entfernung r gelegenen Licht
quelle bestrahlt und von einem festen Punkte A aus betrachtet, so ist die physio
logische Leuchtdichte des Schirmes durch den Ausdruck darstellbarl : 

1 = mIlBK, (1) 

worin m ein Proportionalitatsfaktor, II die Offnung der Iris oder des Diopters, 
B die Bestrahlungsstarke des Schirmes und K der dem Spektrum der Licht
quelle entsprechende Empfindlichkeitskoeffizient des beobachtenden Auges ist. 
Der Proportionalitatsfaktor m andert sich im allgemeinen mit der Richtung R, 
aus der der Schirm bestrahlt wird, (sowie mit der Richtung, aus der er betrachtet 
wird,) und ist auBerdem bei Selektivitat des Schirmes vom Spektrum der Licht
quelle abhangig. Fur den gewohnlich vorliegenden Fall, daB ein neutraler Schirm 
aus einer festen Richtung besttahlt wird, ist m als konstant zu betrachten. Das 
Produkt BK wird gewohnlich als "Beleuchtungsstarke" bezeichnet. Nach Ziff. 3 
Gleichung (9) und (10) gelten die Beziehungen: 

BK = 10 (~rCosi = 1 cosi, (2) 

worin r der Abstand der Lichtquelle vom Schirm, i der Einfallswinkel, 10 bzw. 
1 die scheinbaren IntensitateJ? der im Normalabstand ro bzw. im Abstand r 
befindlichen (also Vom Schirm aus betrachteten) Lichtquelle sind. 

Der Hauptfall der Anwendung der indirekten Methode ist der Vergleich der 
Gesamtintensitat eines zOlestischen Objektes (z. B. der Sonne) mit der einer als 
Vergleichslichtquelle dienenden Normalkerze. Zwei, wenn moglich, einander be
ruhrende Stellen C und C' eines neutralen Schirmes (vgl. Abb. 62) werden aus 
der gleichen Richtung R (oder wenigstens unter gleichen Einfallswinkeln i) von 
der Sonne bzw. der Kerze beleuchtet. Man verschiebt nun die Kerze langs eines 
MaBstabes, bis dem von dem festen Punkte A aus auf den Schirm blickenden Auge 
die beiden Vergleichsfelder C und C' gleich hell erscheinen. Werden die Leucht
dichten der von der Sonne (Intensitat ]) bzw. von der Kerze (Intensitat 10 im 
Abstand ro) bestrahlten Felder mit 1 und l' bezeichnet, so gelten gemaB (1) und 
(2) die Ausdrucke: 

1 = mIlBK = mill cosi, l' = mil' B' K' = mil' 10 (~rcos i . (3) 

1 Vgl. Ziff. 25, IX. 
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Sind die Felder gleich hell, so kann man I = I' und zugleich II = II' set zen und 
erhalt dann die Beziehungen: 

EK = E'K', ('1'0)2 1 = 10 r ' (4) 

worin y der gemessene Abstand der Kerze vom Schirm ist. 
Um bei der Vergleichung der Felder eine moglichst hohe Genauigkeit zu 

erzielen, empfiehlt es sich, durch Vorschalten farbiger Glaser oder Filter vor 
die Vergleichslichtquelle eine moglichst weitgehende Dbereinstinimung der 
Farben herzustellen. Werden sehr schwache Felder notgedrungen extrafoveal 
verglichen, so tritt bei Ungleichheit der Spektren ein PURKINJE-Fehler auf. 

Der AnschluB eines zolestischen Objektes an eine irdische Lichtquelle hat 
nur dann wissenschaftlichen Wert, wenn es sich bei letzterer um eine wohl
definierte, jederzeit reproduzierbare Normalkerze handelt. Eine Kerze, die diese 
Bedingung nicht erfiillt, darf nur als Zwischenlichtquelle verwendet werden. Hat 
man neben dem ersten Objekt (Sonne) noch ein zweites (Mond) mit der Kerze 
verglichen, so kann man aus den Gleichungen: 

in denen Yl und Y2 die gemessenen Abstande bedeuten, die Intensitatlo der Kerze 
eliminieren und erhalt zur Bestimmung des Verhaltnisses der beiden zolestischen 
1ntensitaten die Gleichung: 

(5) 

1m Fall der Selektivitat des Schirmes treten an Stelle der Gleichungen 
(4) die allgemeineren Gleichttngen: 

mEK = m'E'K', (r )2 ml = m'lo -if . (6) 

Das Verhaltnis 1: 10 laf3t sich also ohne Kenntnis der Proportionalitats
faktoren m nur in dem FaIle bestimmen, wenn m = m' wird, was insbesondere 
dann eintritt, wenn die verglichenen Lichtquellen gleiches Spektrum haben. 
Werden andererseits zwei zolestische Objekte von gleichem Spektrum durch 
Vermittlung einer Zwischenlichtquelle von beliebigem Spektrum aneinander an
geschlossen, so lassen sich - das Nichtauftreten von PURKINJE-Fehlern voraus
gesetzt - die Konstanten m und m' eliminieren, und es gilt wieder Proportion (5). 

Die vorstehenden Entwicklungen finden ohne weiteres auch auf den Fall 
Anwendung, daB ein diffus durchlassiger Schirm von der einen Seite beleuchtet, 
von der anderen betrachtet wird. 

s 
0' 

C',I-_....!r_..,;_ ...... 'K.-;.-----o' 

WI------f1/ 1.4 
J 

C' ----------------------€ 

S 
Abb. 62. Beleuchtungsphotometer von BOUGUER. 

£X) Photometer, bei den en das Auge auf den diffus reflektieren
den bzw. durchscheinenden Schirm akkommodiert. Methode von 
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BOUGUER. Die photometrische Einrichtung, mit deren Hilfe P. BOUGUER 1 1725 
die Lichtstarken der Sonne und des Vollmondes mit der Lichtstarke einer Kerze 
verglich, ist in Abb. 62 schematisch dargestellt. Die Lichtquellen Q und Q' 
werfen ihr Licht senkrecht auf den neutralen Schirm 5 S. WW ist eine geschwarzte 
Scheidewand. Die Vergleichslichtquelle Q' laJ3t sich langs des MaJ3stabes C'D' 
verschieben. BOUGUER laJ3t das Sonnenlicht nicht direkt auf den Schirm fallen, 
sondern zunachst auf eine kleine, in die \Vand eines dunklen Zimmers eingesetzte 
Konkavlinse (d = 2,25 mm), deren Fokus vom Schirm 1800 mm Abstand hatte. 
Da sich das Licht der Sonne (Intensitat II) gleichmaBig tiber eine Kreisflache 
von 243 mm Durchmesser ausbreitet, so berechnet sich die Beleuchtungsstarke 
in C unter Vernachlassigung des beim Durchgang durch die Linse stattfindenden 
Lichtverlustes nach der Formel: 

BK = I (2,25)2 
1 243 . 

Andererseits brachte eine im Abstande C'Q' = 433 mm vom Schirm aufgestellte 
Wachskerze (Intensitat 10 fUr Yo = 1000 mm) in C' die Beleuchtungsstarke 
hervor: 

B' K' = I (1000)2 
o 433 . 

Da die Vergleichsfelder (von A a1.lS betrachtet) gleich hell erschienen, so diirfen 
die Beleuchtungsstarken einander gleich gesetzt werden, und es ergibt sich: 
II = 10.62200. Die scheinbare Intensitat der Sonne ist also gleich der schein
baren Intensitat einer in 1 m Abstand befindlichen Lichtquelle von 62000 Kerzen. 

Bei der Messung des Vollmondes (Intensitat 12) verfuhr BOUGUER ent
sprechend - nur lieB er das Mondlicht direkt auf den Schirm fallen - und er
hielt als Ergebnis: 12 = 10.0,21. Da beide K6rper bei der BeQbachtung in 
ungefahr gleicher Zenitdistanz standen, so folgt schlieBlich fUr das Verhaltnis 

L 

F 

(f der auf den Zenit reduzierten In
tensitaten: 11: 12 = 300000. 

Abb.63. Vergleich des Mondes mit einer Kerze 
nach LAMBERT (MULLER, Phot d. Gest., S.337). 

Methode von LAMBERT. Nach 
einer der BOUGUERSchen ahnlichen 
Methode, bei der aber die Beleuch
tung des Schirmes in schragen Rich
tungen erfolgte, hat H. J. LAMBERT2 
(Abb.63) den Vollmond mit einer 
Kerze verglichen. Das vom Monde 
unter dem Inzidenzwinkel i = 27 ° 

beleuchtete Feld A erschien ebenso hell wie das von der Kerze unter i' = 77°,5 
aus 1 m Abstand beleuchtete Feld D. Nimmt man mit LAMBERT an, daB der in (1) 
auftretende Faktor m vom Inzidenzwinkel i unabhangig sei - diese Annahme ist, 
wie wir heute wissen, im allgemeinen nicht zulassig - so kann man die beiden 
Beleuchtungsstarken: 

BK = 12 cos 2r, E'K' = 10 cos 77°,5 

einander gleich setzen und erhalt fUr das gesuchte Verhaltnis der Intensitaten: 
12: 10 = 0,24. Die Intensitat des Mondes ist also gleich der einer Lichtquelle 
von 1/4 Kerzen in 1 m Abstand. 

Anwendung des LAMBERT-RmYIFoRDschen Schattenphotometers. 
Der den Vorrichtungen BOUGUERS und LAl\fBERTS anhaftende Nachteil, daB 

1 Traite d'optique 1760, S. 85; vgl. MULLER, Phot. d. Gest., S. 308. 
2 Photo metria sive de mensura et gradibus luminis, colorum et umbrae 1760. Deutsche 

Ausgabe von E. ANDING 1892 (§ 1075). 
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die Vergleichsfelder nicht unmittelbar aneinander stoBen, ist bei dem auf 
H. J. LAMBERTI zuriickgehenden, aber gewohnlich nach B. TH. RUMFORD2 be
nannten "Schattenphotometer" (Abb. 64) vermieden. Wird der zylindrische 
Stab C durch die Lichtquellen Q und Q' beleuchtet, so entstehen auf dem 
Schirm 55 zwei einander beriihrende Schattenstreifen s' und s. s erhalt nur 
von Q, s' nur von Q' - und zwar unter gleichen Inzidenzwinkeln - Licht. 
Hat man durch Verschieben der Lichtquelle Q' das Vergleichsfeld s' auf die 
Helligkeit des Feldes s gebracht, so kann 
man die Beleuchtungsstarken: S 

(ro)2. 'I' (ro)2 .. BK = ] r COSt, B K = ] ? cost 

einander gleich setzen und erhalt: 

] : ]' = r2 : r'2 . s 

Auf Grund dieses Prinzips haben 
H. W. WOLLASTON 3 (1799), W. THOMSON 4 

(1883) und W. H. PICKERING 5 (1901) die S 
Lichtstarken von Sonne und Mond ge

Abb. 64. LAMBERT-RuMFORD sehes 
"Sehattenphotometer. 

messen. Die beiden erstgenannten Forscher lassen das Licht der Sonne durch 
cine sehr enge Offnung in ein dunkles Zimmer fallen. Es wird also nur die In
tensitat eines kleinen Ausschnittes aus der Sonnenscheibe gemessen, und man 
bedarf zur Ableitung ihrer Gesamtintensitat des Sonnendurchmessers. - Letzteres 
gilt auch flir das von PICKERING angewandte Verfahren. Dieser fangt das durch 
ein Objektiv (d = 320, t = 4400) erzeugte Fokalbild der Sonne auf dem Schirm 
auf, blendet das Objektiv auf 1 mm Durchmesser ab und vergleicht die Be
leuchtung im Zentrum des Bildes mit der Beleuchtung, we1che eine mit blauem 
Filter versehene Pentanlampe auf dem Schirm hervorbringt. In analoger Weise 
werden in der auf die Tagesbeobachtung folgenden Nacht die durch die volle 
Offnung erzeugten Extrafokalbilder von Fixsternen mit der Lampe verglichen. 
Es ergibt sich so zunachst die Flachenintensitat im Zentrum der Sonne und weiter 
mit Hilfe des Sonnendurchmessers die Gesamtintensitat der Sonne in SterngroBen. 
Aus 10 Messungen ergab sich flir die SterngroBe der Sonne der Wert: - 26M ,8}, 
wahrend der durchschnittliche Fehler der einzelnen Bestimmung ±OM,19 be
trug. Bei der Messung der Lichtstarkc des Mondes verfnhr PICKERING insofern 
anders, als er einerseits Mond und Vergleichs- /I 

lampe unmittelbar auf den Schirm scheinen J °l 
lieB, andererseits mit freiem Auge den als 
Vergleichsstern dienenden Arcturus mit der 
in eine passende Entfernung (200 m) ge-
brachten Lampe verglich. 

Zu erwiihnen ist ferner, daB J. 1. PLUM- f) -n-----------=-=:=-----------f)' 
MER6 die RUMFoRDsche Schattenmethode bei ~ 
der Vergleichung des Planet en Venus mit Abb. 65. Photometer VOll RITCHIE. 
einer Kerze angewendet hat. 

Eines RITCHlESchen Photometers mit Gipskeil (Abb.65) hat sich 
F. EXNER' bei seiner Vergleichung der Sonne mit einer Normalkerze bedient. 

1 L.e. §58. 2 Phil Trans 84, S.67 (1794); Gilberts Ann 46, S.230 (1814). 
3 Phil Trans 119, S. 19,27 (1829). 4 Nature 27, S.277 (1883). 
5 HarvAnn61, S.56 (1908); vgl. aueh ApJ43, S.105, 112, 124 (1916). 
6 M N 36, S.351 (1876). . 
7 Sitzber Akad Wiss Wien, Math-naturw Kl 94, S. 345 (1886); vgl. MULLER, Photo d. 

Gcst., S. 311. 
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Die Sonnenstrahlung wurde mittels eines rotierenden Sektors in meBbarem Be
trage abgeschwacht. Zwischen Prisma und Auge lieBen sich Farbenfilter ein
schalten. Die lntensitat der Sonne wurde in drei verschiedenen, den Farben 
Rot, Griin und Blau entsprechenden Spektralbereichen gemessen. Der Wert 
der an sich sehr sorgfiiltigen Bestimmung wird dadurch beeintrachtigt, daB die 
Normalkerze nicht ausreichend definiert ist. 

Anwendung des BUNsENschen Fettfleckphotometers. Bei diesem 
Photometer wird, abweichend von den bisher besprochenen Methoden, eine in 
durchgehendem Lichte leuchtende Stelle des Schirmes mit ihrer in reflektiertem 
Lichte leuchtenden Umgebung v'erglichen. Die Messung ist im Prinzip folgende: 
Ein mit einem kreisformigen Fettfleck versehener Papierschirm wird auf der 
einen Seite durch die zu messende zolestische Lichtquelle Q, auf der anderen Seite, 
auf weIche auch das Auge blickt, durch die Vergleichslichtquelle Q' in senk
rechter Richtung beleuchtet. Man bringt nun letztere in eine soIche Entfernung 
y yom Schirm, daB der Fettfleck - der sich, nur von Q' beleuchtet, als dunkler 
Fleck aus seiner Umgebung herausheben wiirde - verschwindet. Werden die 
durch die Lichtquellen Q und Q' auf dem Schirm herv'orgebrachten Beleuchtungs
starken mit BK bzw. B'K' bezeichnet, so erhiilt man, wenn man die Leucht
dichte des Fettflecks und die seiner Umgebung einander gleich setzt, die leicht 
zu beweisende Beziehung: 

BK = n B'K' n < 1 , 

worin n ein Proportionalitatsfaktor, kleiner als 1, ist, und weiter: 

J=nJo(~r 
Man kann n entweder durch Messung einer Lichtquelle Q von bekannter lnten
sitat J/Jo bestimmen oder aber nebst Jo und Yo dadurch eliminieren, daB man die 
Lichtquelle Q' nur als Zwischenlichtquelle verwendet. 

J. 1. PLUMMER! hat sich bei seiner Vergleichung des Vollmondes mit einer 
Kerze der BUNsENschen Methode bedient. - Ferner ist diese Methode von 
W. o. ROSS2 u. a. zur Bestimmung der Gesamtintensitat der Korona wahrend 
totaler Sonnenfinsternisse angewendet worden. Der mit Fettfleck versehene 
Schirm war am unteren Ende eines auf die Sonne gerichteten, im lnnern sorg
faltig geschwiirzten Rohres angebracht. 

SchlieBlich sei noch erwahnt, daB die BUNSENsche Methode auch bei der 
Messung von Flachenintensitaten Anwendung gefunden hat. Wahrend 
E. C. PICKERING und D. P. STRANGE 3 Intensitaten auf der Sonnenscheibe ge
messen haben, hat T. E. THORPE 4 die Leuchtdichte der Korona wahrend einer 
totalen Sonnenfinsternis (1886) bestimmt. Bei diesen Beobachtungen wurde auf 
dem Schirm ein fokales Sonnenbild entworfen. 

fJ) Photometer, bei denen das Auge auf die zwischen Schirm und 
Auge befindliche Vergleichsvorrichtung akkommodiert. Polarisa
tions-FIachenphotometer von F.ZOILNER5. Mit diesem Photometer (Abb.66) 
hat ZOLLNER6 1864 (Marz bis Juli) eine Messungsreihe zur Bestimmung des In
tensitatsverhaltnisses von Sonne und Vollmond ausgefiihrt und dabei ausgezeich-

1 M N 36, S. 351 (1876). 
2 US Coast Survey Report 1870, S. 173; weitere Literaturangaben s. MULLER, Photo d. 

Gest., S. 330. 
3 Proc Amer Acad Arts Sciences 2, S.428 (1874/75); vgl. MULLER, Photo d. Gest., S. 320. 
4 Phil Trans 1889 A, S. 363; vgl. MULLER, Photo d. Gest., S.331-
5 Pogg Ann 100. S.381 (1857); siehe auch MttLLER, Photo d. Gest., S.244. 
6 Photometrische Untersuchungen. S. 81f£.; vgl. auch Ap J 43. S.124 (1916). 
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nete Ergebnisse erzielt. Da das ganze Instrument urn eine vertikale Achse, der 
Tubus DE urn die horizontale Achse AB drehbar ist, so HiBt sich letzterer auf 
jeden Punkt des Himmels richten. Das durch ein Blauglas weiBlich gefarbte 
und durch die Linse b parallel gemachte Licht der Petroleumflamme a falit auf 
den Silberspiegel c und weiter auf den Polarisationsspiegel I aus schwarzem Glase, 
dessen Normale mit der optischen 0 
Achse DE den PolarisationswinkeP I 

.C 

(io = 56°) einschlieBt. Das Auge 
blickt durch den drehbaren Nikol h 
und die Lupe g auf den durch die 
Flamme gleichmaBig erleuchteten 
FRAUNHOFERschen Spiegel I, dessen 
Rante das Gesichtsfeld halbiert. 
Das Licht der zu messenden Licht
quelle falit zunachst auf eine -. zer
streuend und depolarisierend wir
kende - Mattglasplatte, sodann auf 
den Polarisationsspiegel d, dessen 
Normale mit DE den Polarisations
winkel bildet, passiert die diinne 
Planglasplatte e und erleuchtet 
schlieBlich die rech te Halfte des 
Gesichtsfeldes, in der also ein Zer
streuungsbild der Mattscheibe ent
steht. Da das kiinstliche Vergleichs
licht in der Ebene der Zeichnung, 
das zu messende Licht in der durch 
DE gelegten, zu derselben senk
rechten Ebene polarisiert ist, so 
lassen sich die beiden Halften des 

Abb. 66. Polarisations-Flachenphotometer von' 
F. ZOLLNER (MOLLER, Photo d. Gest., S. 245). 

Feldes durch Drehen des Nikols h auf gleiche Helligkeit bringen. Bei der Beob
achtung der Sonne wurde bei e eine urn +4m,S abschwachende Rauchglasplatte 
eingeschaltet; hingegen wurde bei der Beobachtung des Mondes dieselbe Platte 
zur Abschwachung des Lampenlichtes bei b befestigt. 

Reduktion der Messungen. Wird der Winkel, den der Hauptschnitt des 
Nikols mit der Ebene der Zeichnung bildet, mit q; bezeichnet, so sind die Leucht
dichten der von natiirlichem bzw. kiinstlichem Licht beleuchteten Feldhalften 
durch die Ausdriicke gegeben: 

l' = l sin2q;, 

worin lund lo die maximalen Leuchtdichten der Vergleichsfelder sind. Jede 
Messung liefert also eine Gleichung der Form: 

l = lo cot 2 q; . 

Hat man zwei zolestische Objekte mit den Gesamtintensitaten II und 12 -
Z. B. Sonne und Mond - gemessen, so kann man die Leuchtdichte lo des Ver
gleichslichtes eliminieren und erhalt mit Riicksicht auf die - leicht zu beweisende 

Proportionalitat der Leuchtdichten lund Intensitaten I: 
ll: l2 = II: 12 = cOt2q;1: cot2q;2 . 

1 Vgl. Ziff. 29. 
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Die mit diesem Photometer erreichbare Genauigkeit ist sehr befriedigend. 
Aus Messungen der Sonne an 10, des Mondes an 6 Tagen leitet ZOLLNER £iir die 
GroBendifferenz von Sonne und Vollmond den Wert ab: 

Ml - M2 = -14M,48 (w. F. ±OM,02). 

Anwendung des LUMMER-BRODHuNschen Photometersl. Wie aus 
Abb. 67a u. b hervorgeht, wird das auBere Vergleichsfeld des Photometerwiirfels 
durch Vermittlung des Spiegels e und der FHiche A des undurchsichtigen Gips
schirmes ik von der Lichtquelle Ll erleuchtet, wahrend das innere Vergleichsfeld 
durch Vermittlung des Spiegels lund der Schirmseite l von der Lichtquelle L2 Licht 
empfangt. Durch Verschieben der Vergleichslichtquelle L2 laBt sich das innere 
elliptische Vergleichsfeld auf die Helligkeit des auBeren ringformigen bringen. 

C. F ABRy2 hat unter Anwendung eines solchen Photometers das durch 
eine Linse von kurzer Brennweite gestreute Licht der Sonne mit dem Licht einer 
mit Blaufilter versehenen elektrischen Normallampe verglichen. Andererseits 

llfU 
-il 

'I: 
19 

12 
Ii- 9 

I)' f B 
0 F 

z p b 

'$, 
h~ JL 

z 

a b 0 

Abb.67. LUMMER-BRODHuNsches Photometer. a Gesamtansicht, b schematisch. 
(LIEBENTHAL, Prakt. Photometrie, S. 175). 

vergleicht er mit bloB em Auge ein punktformiges Bild der Lampe mit Vega. Ge
maB FABRYS Endresultat ist die Sonne nach der Harvardskala - 26M ,94 GroBen 
heller als Vega, d. h. von der GroBe -26M ,8. 

Anwendung des WEBERschen Photometers. Das Glasplattenphoto
meter von L. WEBER 3 (Abb. 68a u. b) setzt sich zusammen aus einem horizontal 
liegenden Rohr A und einem urn dessen Achse drehbaren Rohr B. Da das Photo
meter als Ganzes urn eine vertikale Achse drehbar ist, so laBt sich das Rohr B 
auf jeden Punkt des Raumes richten. Ga und G sind Milchglasplatten. Wahrend 
die erste von der kiinstlichen Vergleichslichtquelle La beleuchtet wird und sich 
langs eines MaBstabes verschieben laBt, erhalt die zweite Licht von der zu messen
den Lichtquelle. Letztere Glasplatte G kann auch - falls die Leuchtdichte einer 
gleichmaBig leuchtenden Flache (z. B. des Himmelsgrundes) gemessen werden 
solI - entfernt bzw. durch Rauchglaser ersetzt werden. Das Auge akkommodiert 
auf die Diagonalflache des LUMMER-Wiirfels W. 

1 Ausfiihrliche Beschreibung siehe z. B. LIEBENTHAL, S. 172ff. 
2 Sur l'intensite de l'ec1airement produit par Ie Solei! [C R 137, S.973, 1242 (1903)J; 

vgl. Ap J 43, S.104, 126 (1916). 
3 "Vied Ann 20, S. 326 (1883); weitere Literaturangaben und ausfiihrliche Beschreibung 

siehe LIEBENTHAL, S. 184. 

L 
)( 
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Gesucht sei die Intensitiit J einer die Glasplatte G beleuchtenden z61estischen 
Lichtquelle, auf die das Rohr B gerichtet ist. Erscheinen die Photometerfelder 
gleich hell, so sind die Beleuchtungsstiirken BK und B' K' der beiden Glasplatten 
einander offenbar proportional, und man hat folglich 

J = nJo(~y= cr- 2, 

worin c eine Konstante und r der gemessene Abstand der beweglichen Glasplatte 
Ga von der kiinstlichen Lichtquelle ist. 

Das WEBERsche Photometer ist verschiedentlich zur Messung der Intensi
tiiten von Sonne oder Mond und noch hiiufiger - z. B. schon von L. WEBER l 

selbst - zur Messung der Helligkeit des Himmelsgrundes verwendet worden. 
P. V. NEUGEBAUER 2 hat wiihrend der Sonnenfinsternis 1900 Mai 28 einen von 
der Sonne beleuchteten Schirm photometriert. - K. GRAFF 3 verglich an flinf 
sehr klaren Abenden den Vollmond mit der als Photometerlampe dienenden 
Benzinflamme und diese unmittelbar anschlieBend mit der Hefnerkerze. Die 

a b 
Abb.68. Milchglasphotometer von L. ·WEBER. a Gesamtansicht, b schematisch. 

(LIEBENTHAL, Prakt. Photometrie, S.185). 

Benzinflamme wurde durch Vorschalten eines Kobaltglases auf die mittlere Farbe 
zwischen Mond und Hefnerkerze abgestimmt. Als Endresultat ergab sich flir die 
auf den Zenit und den mittleren Erdabstand (59,27 Erdhalbmesser) reduzierte 
Intensitiit des Vollmondes der Wert: 

J = 0,269 (m. F. ±0,015) Hefnerkerzen in 1 m Abstand. 

C. DORN0 4 hat mit dem Glasplattenphotometer in den Jahren 1911 bis 1918 zu 
Davos zahlreiche Messungen der Sonnenintensitiit sowie der Himmelshelligkeit 
ausgeflihrt. 

Eine gewisse Verwandtschaft mit dem WEBERschen Photometer besitzt das 
speziell zur Messung des Lichtes der Sonnenumgebung bestimmte Photometer 
von H. DESLANDRES und A. BERNARDs. Das Photometer besteht aus zwei 
Teilen, einem nach dem Prinzip der Lochkamera wirkenden Projektionsapparat 

1 Handbuch der Hygiene 4, S.75 (1896). 2 Vgl. A J B fUr 1901, S. 432. 
3 AN 198, S.11 (1914); vgl. auch Ap J 43, S. 127 (1916). 
4 Himmelshelligkeit, Himmelspolarisation und Sonnenintensitat in Davos 1911-1918; 

Meteorolog Z 36, S. 109 (1919). 
5 Photo metre speciel destine a la mesure de la lumiere circumsolaire. C R 143, S. 152 

(1906); Referat nebst Abbildung siehe Z fInstrk 26, S. 369 (1906). 

Handbuch der Astrophysik. II. 44 
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und dem eigentlichen MeBapparat. Letzterer unterscheidet sich von dem WEBER 
schen Photometer hauptsachlich dadurch, daB er an Stelle des LUMMER-Wiirfel 
eine Mattscheibe enthalt, auf der ein kleines totalreflektierendes Prisma aufsitzt 
durch welches das kiinstliche Vergleichslicht auf die Mattscheibe gelenkt wird 
Durch Abblendung der Sonnenscheibe wird erreicht, daB ein Kreis von 10 mn 
Durchmesser auf der Mattscheibe nUr von der Lichtstrahlung einer die Sonn 
umgebenden ringformigen Zone (Durchmesser der Begrenzungskreise: 35' UiH 

57') bzw. - wahrend totaler Sonnenfinsternisse - nur von der Sonnenkorona be 
leuchtet wird. Bei dem DESLANDREsschen Photometer liegt insofern eine Ober 
einstimmung mit dem unter IX) behandelten Photometertypus vor, als das Augl 
auf die Mattscheibe akkommodiert. 

Endlich hat unter Anwendung des HARTMANNschen Mikrophoto 
meters! J. A. PARKHURST 2 wahrend der totalen Sonnenfinsternis 1925 Jan. 2, 
das Gesamtlicht der Korona mit dem einer Gli.ihlampe verglichen. Eebr. 5 bis l' 
wurden nach genau der gleichen Methode Messungen des Mondlichtes ausgefiihrt 
Nachdem die Photometerlampe nebst Milchglas entfernt und die Mikroskopl 
in beiden Tuben urn den gleichen Betrag aus dem Fokus herausgezogen waren 
wurde der eine Tubus mit Hilfe eines Suchers auf die Korona, der anden 
auf die in rund 1 m Entfernung aufgestellte, mit blauem Filter versehene Ver 
gleichslampe gerichtet. Das Auge akkommodiert auf die in der Diagonalflacht 
des Photometerwiirfels entstehenden extrafokalen Bilder. Durch Verschiebun, 
des photographischen MeBkeiles laBt sich das von der Gliihlampe kommendl 
Licht abschwachen und auf solche Weise Helligkeitsgleichheit der Felder her 
stellen. In vollig entsprechender Weise wurde die Lichtstarke des Himmels 
grundes in 8 0 Abstand von der Sonne gemessen und von der gemessenen Licht 
starke der Korona in Abzug gebracht. Auf Grund der im Februar nach der gleicher 
Methode ausgefiihrten Messungen des Mondes war es moglich, das Verhaltnis de: 
Lichtstarken von Korona und Vollmond zU bestimmen, das sich gleich 0,2: 
ergab. 

g) Die Methoden der Gr6Benschatzung. 
40. Allgemeine Gesichtspunkte. Als Methoden der unmittelbaren (ab 

soluten) GroBensch§.tzung bezeichnet man solche Methoden, bei denen die GroBel 
der Sterne unmittelbar (d. h. nicht auf dem Umweg iiber die Gro13endifferenzen 
durch Schatzung bestimmt werden, wobei es prinzipiell gleichgiiltig ist, ob di, 
Schatzungen mit bewaffnetem oder mit unbewaffnetem Auge erfolgen. Da: 
Beobachtungsverfahren ist im allgemeinen folgendes: Der Beobachter prag' 
sich die Empfindungsstarken gewisser Normalsterne von gegebener GroBe ein un< 
schatzt die Gro13en der iibrigen Sterne in die so gewonnene "Gedachtnisskala' 
ein. Die geschatzten Gro13en werden als unmittelbares Beobachtungsergebnis ir 
das Beobachtungsbuch eingetragen. Neben der Gro13enschatzung der Fixsterne 
auf deren Betrachtung wir uns im folgenden beschranken, spielt die Gro13enschat 
zung der - bei hinlanglich starker Vergro13erung - flachenhaft .erscheinender 
Objekte, wie z. B. der Planeten, Kometen und Nebelflecke, nur eine verhaltnis 
ma13ig untergeordnete Rolle. Mehr aus dem au13eren Grunde der besseren Uber 
sichtlichkeit wird unten die Gro13enschatzung mit freiem Auge und die unteJ 
Benutzung des Fernrohres in getrennten Abschnitten behandelt. 

Die geschatzte Gro13e als Ma13 der Helligkeit. Die Einteilung der mii 
freiem Auge sichtbaren Sterne nach ihrer - von den Alten als "Gro13e" lueyef}o,; 

1 Beschreibung und Abbildung siehe Handbuch Bd. II, 2. Halfte, S. 440. 
2 A. H. FARNSWORTH, Photometric Observations of the Solar Corona at the Eclipse 

of January 24, 1925, by the Late JOHN A. PARKHURST [Ap J 64, S.273 (1926)]. 
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bezeichneten - Helligkeit in sechs Klassen geht mit groBer Wahrscheinlichkeit 
auf HIPPARCH zuruck, der die hellsten Sterne in der GroBenklasse 1, die 
schwachsten in der GroBenklasse 6 zusammenfaBte. Der zu wahlenden Anzahl 
von Klassen war durch die natiirliche Unterschiedsempfindlichkeit des Auges 
von vornherein eine gewisse Schranke gesetzt. DaB HIPPARCH gerade die Zahl 6 
wahlt, erklart H. OSTHOFF1 durch den EinfluB des babylonischen Kulturkreises, in 
welch em die 6 als heilige Zahl'galt. Offenbar war die GroBe eines Sternes ursprung
lich nichts anderes als die Nummer der GroBenklasse, in die der betreffende Stern 
eingereiht war, und erst im Laufe einer ganz allinahlichen Entwicklung, die erst 
in den dreiBiger Jahren des 19. Jahrhunderts zum AbschluB kam, erlangten die 
GroBen der Sterne die Bedeutung von MaBzahlen zur Angabe der Helligkeit. 
Bald nach Erfindung des Fernrohres machte sich das Bedurfnis geltend, die An
zahl der GroBenklassen zu erhohen, wobei sich zwischen den von verschiedenen 
Beobachtern gebrauchten GroBenklassen oft betrachtliche Abweichungen ergaben, 
wofur der Unterschied zwischen den Skalen von J. HERSCHEL und W. STRUVE 2 

(12M Str. = 20M H.) ein bekanntes Beispiel ist. 
Das Vorkommen von Fallen, in denen eine zweifelsfreie Einordnung eines 

Sternes in eine der 6 Klassen nicht moglich schien, hatte schon im Altertum den 
AnlaB zu der Einfiihrung von Zwischenklassen gegeben. Wahrend PTOLEMAUS 
und AL-SUFI zur Bezeichnung der Zwischenklasse die Anfangsbuchstaben der 
Worter fur "groBer" und "kleiner" verwenden und TYCHO BRAHE Zeichen be
nutzt, burgert sich seit Anfang des 17. Jahrhunderts anscheinend nach dem Vor
gange JOH. SCHILLERS 3 die Bezeichnung 4· 5, 5·4 usw.ein. Erst urn 1835 tritt 
fast gleichzeitig bei F. BAILy4, C. A. STEINHEIL5 und W. STRUVE6 die als Bruch 
bzw. als Dezimalbruch geschriebene SterngroBe auf, wobei der erstgenannte For
scher die neue Schreibweise mit den Wort en begrundet: "There is no good reason 
why a whole magnitude ... should not be divided into as many fractional parts 
as may be found convenient or distinguishable . .. In the present catalogue 
therefore, wherever Flamsteedhas used 3 ·4, I have adopted 31/2; and wherever 
he has used 4· 3, I have adopted 33/4'" AnStelle des llrsprunglichenBegriffes 
der "GroBenklasse" ist der neue Begriff der "geschatzten GroBe" getreten. 

Die Schatzungsskala in ihrer Beziehung zur photometrischen 
Skala. Die stets ausgesprochen subjektive Skala der geschatzten GroBen bedarf 
der Reduktion auf eine Skala photometrischer GroBen. Durch Verallgemeinerung 
der Gleichung (54) Ziff. 16 erkennt man, daB die, sei es mit freiem, sei es mit 
bewaffnetem Auge, geschatzten GroBen M der Sterne der Beziehung genugen: 

c1 (M - Mo) + C2 (M - MoP + ... = -2M ,S log (JJ = M - Mo . 

Hierin sind die der Abweichung vom FECHNERschen Gesetz Rechnung tragenden 
hoheren Glieder in der Regel klein. Da die photometrischen GroBen M gemaB 
ihrer Definition mit den geschatzten GroBen naherungsweiseubereinstimmen 
mussen, so sind die Konstanten Mo und Mo einander genahert gleich, und die 
Konstante C1 ist nur wenig von 1 unterschieden. 

Liegen also fiir eine Anzahl von Sternen verschiedener Helligkeit einerseits 
geschatzte (M), andererseits photometrische GroBen (M) vor und tragt man jene 

1 HimmelsweIt 36, S.223 (1926). 
2 Stellarum duplicium et multiplicium mensurae micrometricae, S. LXVII. Petropoli 

1837; vgl. auch A. v. HUMBOLDT, Kosmos, Bd.3, S.101 (1850). 
3 Coelum stellatum christianum. 1627. 
4 An Account of the Rev. JOHN FLAMSTEED ... to which is added his British Catalogue 

of Stars, corrected and enlarged, S. 406. London 1835. 
5 Elemente, S.24. 6 L. c., S. LXVII (1837). 

44* 
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als Abszissen, diese als Ordinaten eines rechtwinkligen Koordinatensystems auf 
(vgl. Abb. 69), so erhalt man eine Reihe von Punkten, die von der durch den 
Nullpunkt gehenden Geraden M = M durchweg nur wenig entfernt liegen und 
durch eine schwach gekriimmte Kurve dargestellt werden konnen. Diese Kurve 
legt die Scha.tzungsskala in ihrer Beziehung zur photometrischen Skala fest und 
moge daher im folgenden als "Skalenkurve" bezeichnet werden, wahrend 
E. ZINNER l die Bezeichnung "Helligkeitskurve" gebraucht. 

Stufenwert und Intervallwert del' Schatzungsskala. Del' Stufen
wert der Schatzungsskala an der Stelle M wird definiert als die einer eben noch 
wahrnehmbaren konstanten Anderung LloM del' geschatzten GroBe entsprechende 
photometrische GroBendifferenz LIM und ist dem Differentialquotienten dM/dM 
del' Skalenkurve sehr nahe proportional. Ferner ist unter dem "lntervallwert 
del' Schatzungsskala" der dem Intervall LI M = 1 del' Schatzungsskala ent
sprechende photometrische Gegenwert LI'lld' zu verstehen. Geometrisch ist der 
Intervallwert der Tangens des Neigungswinkels der dem Abschnitt L1 M = 1 
der Abszissenachse entsprechenden Kurvensehne, stimmt also naherungsweise 
mit dem Differentialquotienten dM/d M der Kurve iiberein. Je nachdem del' Inter
vallwert >1 oder <1 ist, ist die Schatzungsskala an del' betrachteten Stelle 
weiter (umfassender) oder engel' (weniger umfassend) als die photometrische 
Skala. 1m ersten Falle schlieBt die Sehne del' Skalenkurve mit der M-Achse 
einen Winkel >45 0, im zweiten Falle einen Winkel <45 ° ein. Man kann demnach 
aus einer zur M-Achse konvexen bzw. konkaven Kriimmung del' Skalenkurve 
schlieBen, daB die Schatzungsskala mit zunehmender SterngroBe weiter bzw. 
enger wird. 

41. Die GroBenschatzung mit unbewaffnetem bzw. mit Opernglas be
waffnetem Auge. GroBenschatzungen mit bloBem Auge werden, schon wegen 
des Gewinnes an Lichtstarke, in del' Regel mit beiden Augen ausgefiihrt. Bei 
der Schatzung sehr schwacher Sterne ist die Benutzung eines etwa Zmal ver
groBernden Opernglases Von Vorteil. Charakteristisch fiir die GroBenschatzung 
mit freiem Auge bzw. mit Opernglas ist die Leichtigkeit und Raschheit, mit del' 
das Auge von dem gerade betrachteten Stern zu anderen, auch entfernt stehenden 
Sternen iibergehen kann. Der Beobachter hat also jederzeit die Moglichkeit, 
seine Gedachtnisskala an Stern en von bekannter GroBe zu kontrollieren. Ja, in 
vielen Fallen wird die Schatzung auf einen direkten Vergleich mit letzteren 
Sternen und unmittelbare Einschatzung der zu bestimmenden GroBen in deren 
Skala hinauslaufen. 

Betrachtet man die geschatzten GroBen auBerhalb der MilchstraBe stehender 
weiBel' Sterne, die in mondloser Nacht bei einer bestimmten Zenitdistanz (z. B. 
0° oder 45°) beobachtet worden sind, als Norm, so ist ohne weiteres klar, daB 
die unter beliebigen Verhaltnissen geschatzten GroBen beliebiger Sterne im all
gemeinen mit systematischen Fehlern behaftet sein werden, die in erster Linie 
von del' Sternfarbe, der Helligkeit des Untergrundes und der Zenitdistanz ab
hangig sein werden. Wahrend die hellen Sterne bis etwa 3M ,S bei del' Beob
achtung fixiert werden konnen, erfolgt die Abbildung der iibrigen Sterne an 
einer urn so exzentrischer liegenden Netzhautstelle, je schwacher diese sind. Die 
geschatzten GroBen diesel' Sterne miissen also mit einem PURKINJE-Fehler be
haftet sein, dessen Vorhandensein sich in del' Tat bei den meisten auf freiaugiger 
Schatzung beruhenden GroBenverzeichnissen nachweisen laBt 2• 

Einer Aufhellung des Untergrundes, sei es durch Mondschein, sei es durch 
die MilchstraBe, paBt sich das Auge dadurch an, daB einerseits die Pupille enger 

1 Helligkeitsverzeichnis von 2373 Sternen bis zur GroBe 5.50, S. 9. Bamberg 1926. 
2 Vgl. z. B. ZINNER, Helligkeitsverzeichnis. 
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wird, andererseits die Netzhaut, insbesondere die periphere, helladaptiert. Durch 
beid~ Ursachen wird die Empfindlichkeit des Auges herabgesetzt, und dieses 
schatzt infolgedessen die Helligkeiten der Sterne verhiiltnismaBig zu gering ein. 
Der EinfluB der MilchstraBe kann merkliche Betrage erreichen. Dem EinfluB 
der Extinktion tragt der Beobachter am besten bei der Beobachtung selbst 
Rechnung, indem er die Sterne jeweils nach derjenigen Helligkeit einzuschatzen 
sucht, die sie, in einer festen Zenitdistanz (etwa 0° oder 45°) stehend, haben 
wiirden. 

Die Schatzung von SterngroBen mit freiem Auge hat heute kaum noch 
praktische Bedeutung und sei daher lediglich unter historischen Gesichtspunkten 
betrachtet. Die unten gegebene Tabelle enthalt, mit PTOLEMAUS beginnend, 
eine Zusammenstellung der fiir die Entwicklung der GroBenschatzungsmethode 
bedeutsameren, auf Schatzungen mit freiem Auge bzw. mit Opernglas beruhenden 
Helligkeitsverzeichnisse. Die einzelnen Spalten geben: die laufende Nummer, 
den Beobachter, die Epoche der Beobachtungen, den Deklinationsbereich, die 
Zahl der Sterne, die Einheit der Schatzung bzw. der GroBenangabe, den m. F. 
der KataloggroBe nach E. ZINNER. Die Verzeichnisse der beiden HERSCHEL, 
sowie die vier an letzter Stelle angefiihrten Verzeichnisse beruhen auf Stufen
schatzungen und sind hier nur mit Riicksicht auf den historischen Zusammen
hang mit angefiihrt. Wahrend bei den alten Beobachtern (AL-SUFI allenfalls aus
genommen) die Angabe der GroBenklasse neb en der Festlegung der Position mehr 
Nebensache war, haben die spateren Beobachter, mit W. HERSCHEL beginnend, 
das Hauptgewicht auf eine moglichst genaue Bestimmung der GraBen gelegt. 

Tabelle 9. 

Nr. Beobachter I Epoche Deklinationsbereich I Sternzahl I Einheit I M.F. 

1 PTOLEMAUS 130 +90 0 bis -42 0 
I 

1/3M ±oM,47 1020 
2 AL-St)FI 964 +90 " 

-42 1150 1/3 o ,38 
3 TYCHO BRAHE 1590 +90 " -30 1000 1/3 o ,54 
4 HEVELIUS 1670 +90 " -30 1564 1 0 ,50 
5 HALLEY 1676-1678 0 " -90 350 1 0 ,42 
6 NO:il:L 1684-1707 0 

" -90 350 1 0 ,45 
7 W. HERSCHEL 1 1781-1798 +90 " -30 3000 0 ,11 
8 J. HERSCHEL 1 1835-1838 +90 " -90 923 0 ,07 
9 ARGELANDER 1838-1843 +90 " -35 3256 1/3 0 ,27 

10 HEIS 1845-1872 +90 " -35 5421 1/3 o ,27 
11 BEHRMANN2 1866-1867 -20 

" -90 2344 1/3 0 ,34 
12 GOULD 1871-1874 +10 " -90 7756 0,1 0 ,15 
13 FLAMMARION3 1872-1881 +90 " -35 1600 0,1 o ,24 
14 HOUZEAU4 1875-1876 +90 " -90 5719 1/2 o ,34 
15 EDMANDS5 1881-1883 +90 " 0 2750 
16 SAWYER6 1882-1890 0 " -30 3415 
17 WILLIAMS? 1885-1886 -30 " -90 1081 
18 I BAILEyS I 1892-1894 I +90 " -90 I 5600 

Samtliche in vorstehender Tabelle enthaltene sowie weitere hier nicht an
gefiihrte GraBenverzeichnisse hat E. ZINNER in seinem "Helligkeitsverzeichnis" 
diskutiert. 1m folgenden kann nur kurz auf die sechs alten Sternverzeichnisse und 
etwas genauer auf die Uranometrien Von ARGELANDER, HEIS und GOULD ein
gegangen werden. 

1 Siehe Ziff.44. 
2 C. BEHRMANN, Atlas des siidlichen gestirnten Himmels. Leipzig 1874. 
3 C. FLAMMARION, Les etoiles et les curiosites du ciel. Paris 1896. 
4 J. C. HOUZEAU, Uranometrie generale [Ann Obs Belg 1 (1878)]. 
5 Siehe Ziff.47. 6 Siehe Ziff.45. ? Siehe Ziti- 46. 
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Das Sternverz.eichnis des PTOLEMAUS 1 fiir das Jahr 130 n. Chr. im 
7. Buch seiner "Meral.'YJ EVVTa~lI;" enthaIt rund 1020 Sterne, deren GrQBen
klassen durch die Zahlen 1 bis 6, bei etwa 150 meist helieren Sternen unter Bei
fiigung der Buchstaben p, (p,fi!;WY, groBer) oder e (eJ.aoaoJY, kleiner), bezeichnet 
sind. Wie schon mehrfach hervorgehoben, diirften die GroBenangaben des 
PTOLEMAUS im wesentlichen auf HIPPARCHS Verzeichnis zuriickgehen. HIP
PARCHS Vorgehen bei der Klasseneinteilung der Sterne wird man sich etwa so 
vorzustellen haben, daB er zunachst im zirkumpolaren Gebiet des Himmels 
6 Sterne als Reprasentanten der von ihm aufgestellten GroBenklassen auswahlte 
und dann an Hand dieser Normalsterne, gesondert fUr jedes Sternbild, die Ein
reihung der Sterne in die 6 Klassen vornahm. 

Das Verzeichnis des Persers ABD-AL-RAHMAN AL-SUFI 2 fiir das Jahr 964 
stellt eine selbstandige Wiederbecbachtung der Orter und GroBen des PTOLEMAI
schen Kataloges unter Hinzufiigung weiterer Sterne dar. AL-SUFI gibt die GroBen 
der Sterne in Worten an und bezeichnet die bei ihm haufiger als bei PTOLEMAUS 
vorkommenden Zwischenklassen durch Beifiigung der arabischen Buchstaben 
Kaf und Sad. 

Die beiden Sternverzeichnisse des TYCHO BRAHE 3 umfassen rund 780 
bzw. 1000 Sterne. Das zweite endgiiltige Verzeichnis gibt nur ganze GroBen
klassen, das erste auch Zwischenklassen, die von den Hauptklassen durch die 
beigefiigten Zeichen : (heller) bzw .. (schwacher) unterschieden werden. 

HEVELIUS 4 gibt mit wenigen Ausnahmen nur ganze GroBenklassen und 
fiihrt fiir die schwachsten Sterne die GroBenklasse 7 ein. 

Das Sternverzeichnis von E. HALLEy 5 sowie das zweite Verzeichnis 
von F. NOEL 6 enthalten je etwa 350 durchweg siidliche Sterne. Sowohl HALLEY 
aIs NOEL geben hauptsachlich Hauptklassen, selten Zwischenklassen an. 

F. ARGELANDERS Dranometria Nova? (D. N.) enthalt die Helligkeiten 
alier zu Bonn mit bloBern Auge sichtbaren Sterne. ARGELANDER bezeichnet die 
geschatzten Helligkeiten durch die GroBen 1 bis 6 mit je 2 Zwischenklassen, die 
er in Form der Symbole 1.2, 2.1 usw. schreibt. Die schwachsten bei durch
sichtiger Luft fiir sein Auge noch deutlich sichtbaren Sterne rechnet er zur 
6. GroBenklasse. Die Zwischenklassen enthalten im Durchschnitt nur etwa halb 
soviel Sterne. als die Hauptklassen. Wie sehr ARGELANDER noch unter dem 
EinfluB der iiberlieferten GroBenskala steht, geht daraus hervor, daB er den 
9 hellsten Sternen einschlieBlich Sirius die GroBe 1 gibt, obwohl ihm die zwischen 
den Heliigkeiten dieser Sterne bestehenden betrachtlichen Dnterschiede natiirlich 
sehr wohl bekannt sind 8. 

Was das angewandte Schatzungsverfahren anbetrifft, so bemerkt ARGE
LANDER in der Einleitung zu der D. N. nur ganz im allgemeinen, daB er bemiiht 
gewesen sei, "durch vielfache, und fiir die helieren haufig wiederholte Vergleichun
gen der Sterne untereinander die richtige GroBe der einzelnen zu ermitteln". 
Man kann aber aus dem Programm, das er nur wenig spater 9 fiir eine Durch
musterung der mit freiem Auge sichtbaren Sterne nach der Stufenschatzungs-

1 C. H. F. PETERS and E. B. KNOBEL. Ptolemys Catalogue of Stars. Washington 1915. 
2 Herausgegeben von H. C. F. C. SCHJELLERUP. St. Petersburg 1874; vgl. auch M N 45, 

S. 417, 465 (1885). 
3 Opera omnia. Herausgegeben von DREYER Ed. 2 u. 3. 
4 Prodromus Astronomiae. Gedani 1690. 
5 Catalogus stellarum australium. London 1679. 
6 Observationes mathematicae et physicae in India et China factae a Patre Francisco 

Noel Societatis Jesu, ab anno 1684 usque ad annum 1708. Pragae 1710. 
7 Berlin 1843. 8 Vgl. Aufforderung an Freunde der Astronomie, S.204 {1844}. 
9 Aufforderung, S.201 {1844}. 
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methode entwickelt, mit ziemlicher Sicherheit auf das bei der Uranometrie an
gewandte Schatzungsverfahren schlieBen. Die betreffenden Stellen lauten: "Zu
erst untersuche man aIle heIleren Sterne, etwa bis zur zweiten, dritten GroBe 
hinab durch Vergleichung der nahe gleich hellen untereinander . .. Man wieder
hole die Vergleichungen sehr oft, vergleiche immer nur bedeutend hoch und nahe 
in gleichen Hohen stehende . " Die iibrigen Sterne wird man nun am best en 
nach den einzelnen Sternbildern zusammennehmen, doch so, daB die Sterne 
dritter GroBe mit mehrereh der friiher bestimmten heIleren verglichen werden ... 
An diese reihe man nun die demnachst schwachern des Sternbildes an, und gehe 
so bis zu den schwachsten mit unbewaffnetem Auge sichtbaren hinab, zu deren 
Bestimmung man sich, wie friiher erwahnt, eines Opernglases wird bedienen 
miissen ... " 

E. HEIS' Atlas Coelestis N ovus 1 stellt teils eine Wiederholung der 
U. N., teils eine Erweiterung derselben zu den schwachen StErnen hin dar. 
HEIS sieht bei der ungewohnlichen Scharfe seines Auges fast 2200 Sterne 
mehr als ARGELANDER und bringt sie groBtenteils in der neu hinzugenommenen 
GroBenklasse 6.7 unter. HE IS schatzt im engsten AnschluB an ARGELANDERS 
Skala. Um bei der Beobachtung ohne kiinstliche Beleuchtung auskommen zu 
konnen, reproduziert er die Karten der U. N. in sehr groBem MaBstabe unter 
Verwendung weiBer Sternzeichen auf schwarzem Grunde. 

B. GOULDS Uranometria Argentina2 (U. A.) ist den Uranometrien Von 
ARGELANDER und Von HEIS, deren Fortsetzung zum Siidpol hin sie bildet, 
an Genauigkeit der geschatzten GroBen weit iiberlegen, was hauptsachlich der 
planmaBigen Verwendung Von Anhaltsternen zu verdanken ist. Unter Leitung 
GOULDS wurden von vier Beobachtern (ROCK, THOME, DAVIS, HATHAWAY) 1871 
bis 1874 die GroBen aller zu C6rdoba (450 m MeereshOhe) mit bloBem Auge sicht
baren Sterne, im ganzen 7756 Objekte, in ZehntelgroBen geschatzt. Bei Doppel
stern en und sonstigen schwierigen Objekten wurde ein Opernglas oder ein Fernrohr 
zu Hilfe genommen. Ende 1873 lagen von jedem Stern durchschnittlich 4, zu
meist von drei Beobachtern herriihrende Schatzungen vor, und wahrend des Jahres 
1874 priifte THOME alle GroBenangaben noch einmal durch. 

Die Schatzungsskala der U. A. ist auf die Skala der U. N. basiert. Die fUr 
ein Auge von normaler Sehscharfe bei sehr klarer Luft noch deutlich sichtbaren 
Sterne wurden imEinklang mit den Skalen von LALANDE, BESSEL, TAYLOR und 
der B. D. als 7M,0 bezeichnet und bilden die Kategorie der schwachsten in den 
Katalog aufgenommenen Sterne. 1m Bereich des Giirtels zwischen +5 0 und 
+15 0 Dekl., der fUr Cordoba und fiir Bonn gleiche Meridianhohe erreicht, wurden 
722 Sterne, die von samtlichen 4 Beobachtern genau iibereinstimmend geschatzt 
waren, ausgewahlt und als Vergleichssterne bei der Schatzung der iibrigen Sterne 
verwendet. Ferner wurden die in zwei siidlichen Feldern (-55 0 bis -78 0 Dekl.) 
enthaltenen Sterne mit besonderer Sorgfalt an jene 722 Sterne angeschlossen 
und als Anhaltsterne fiir die siidlich von -40 0 Dekl. gelegenen Sterne benutzt. 
Grundsatzlich wurden nur in gleicher Hohe und nicht unterhalb 30 0 Hohe 
stehende Sterne miteinander verglichen 

Die nachfolgend fiir die 6 alten Sternverzeichnisse sowie fUr die Uranometrien 
Von ARGELANDER, HEIS und GOULD gegebenen Skalentabellen beruhen auf den 
von E. ZINNER3 ausgefiihrten Vergleichungen der KataloggroBen mit photo
metrischen NormalgroBen und sind einem Referat Von C. WIRTZ 4 entnommen. 

1 Koln 1872. 
2 Resultados del Observatorio Nacional Argentino en Cordoba. Vol. 1. Buenos 

Aires 1879. 
3 Helligkeitsverzeichnis. S. 18if. 4 V J S 64. S. 104 (1929). 
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Tabelle 10. 
Skalentabellen (photometrische GroBe mit dem Argument SchatzungsgroBe). 

M PTOL. I AL-SOFI BRAHE I HEVELIUS HALLEY I NOEL ARGEL. 

I 
HEIS U.A. 

(130) (964) (1590) (1670) (1677) (1695) (1840) (1860) (1875) 

1M 1M,O ryJf,9 ryJI,9 I oM, 9 OM,6 I rytI,5 OM, 6 OM,6 OM, 8 
0,7 0,6 0,8 0,8 0,8. 1,0 0,9 1,0 0,8 

1 ,5 1 ,7 1 ,5 1 ,7 1 ,7 1 ,4 1 ,5 1 ,5 1 ,6 1 ,6 
0,7 0,6 0,7 0,7 0,7 0,7 0,8 0,7 0,7 

2 2 ,4 2 ,1 2 ,4 2 ,4 2 ,1 2 ,2 2 ,3 2 ,3 2 ,3 
0,6 0,6 0,6 0,6 0,7 0,5 0,6 0,6 0,5 

2 ,5 3 ,0 2 ,7 3 ,0 3 ,0 2 ,8 2 ,7 2 ,9 2 ,9 2 ,8 
0,6 0,6 0,5 0,5 0,5 0,4 0,5 0,5 0,5 

3 3 ,6 3 ,3 3 ,5 3 ,5 3 ,3 3 ,1 3 ,4 3 ,4 3 ,3 
0,5 0,6 0,4 0,4 0,4 0,4 0,5 0,5 0,5 

3 ,5 4 ,1 3 ,9 3 ,9 3 ,9 3 ,7 3 ,5 3 ,9 3 ,9 3 ,8 
0,4 0,5 0,4 0,4 0,3 0,3 0,4 0,4 0,4 

4 4 ,5 4 ,4 4 ,3 4 ,3 4 ,0 3 ,8 4 ,3 4 ,3 4 ,2 
0,3 0,3 0,3 0,4 0,3 0,3 0,4 0,4 0,4 

4 ,5 4 ,8 4 ,7 4 ,6 4 ,7 4 ,3 4 ,1 4 ,7 4 ,7 4 ,6 
0,2 0,2 0,2 0,3 0,2 0,3 0,4 0,4 0,4 

5 5 ,0 4 ,9 4 ,8 5 ,0 4 ,5 4 ,4 5 ,1 5 ,1 5 ,0 
0,2 0,2 0,2 0,3 0,2 0,2 0,4 0,4 0,4 

5 ,5 5 ,2 5 ,1 5 ,0 5 ,3 4 ,7 4 ,6 5 ,5 5 ,5 5 ,4 
0,1 0,2 0,2 0,2 0,3 0,2 0,5 0,6 0,5 

6 5 ,3 5 ,,) 5 ,2 5 ,5 5 ,0 4 ,8 6 ,0 G ,1 5 ,9 
0,2 0.1 0,3 0,7 0,6 

6 .5 - 5 ,5 5 ,3 5 ,8 - - - 6 ,8 6 ,5 

! i I 7 
0,6 

7 - I - I - - - - - - ,1 

Die tabulierten Werte gelten fUr Sterne von mittlerer Farbe al1Berhalb der 
MilchstraBe. Den EinfluB der Farbe sowie der SteHung der Sterne relativ zur 
MilchstraBe hat ZINNER eingehend untersucht und in Rechnung gesteHt. Bei 

7 der Ableitung der SkalentabeHen fUr 

V M ARGELANDER und fur HEIS, in deren 

i 6 Schatzungen sich ein EinfluB der Ex-

5 

2 

o 

'l 

.f' ~ 
A(/ 

l/ 
I/V 

1 2 3 

/- tinktion bemerkbar macht, wurden nur 
die nardlichen Sterne berucksichtigt. 

~ 

5 

Die nahe Ubereinstimmung, in der 
sich nach Ausweis dieser Tabellen die 
Skalen der 6 alten Kataloge mitein
ander befinden, laBt sich dadurch noch 
verbessern, daB man die Nullpunkte 
der Skalen Von HALLEY und von NOEL 
ein wenig verschiebt. Eine fast noch 
bessere innere Ubereinstimmung zeigen 
die Skalen der drei Uranometrien. Man 
schlieBt hieraus einerseits, daB die alten 

6 7 Beobachter sehr stark unter dem Ein-
--M fluB der PTOLEMAIschen GraBen gestan-

Abb 69 Skalenkurven flir PTOLEMAUS d h b d . d B hI 
(- .:... -) und fiir HEIS (--). ~~S a~s ~~n ~~o~:e:~~~;~ de~ U ~~~~er 

erstrebte AnschluB an die ARGELANPERsche Skala vollkommen gegluckt ist. Hin
gegen besteht, wie eine Vergleichung der in Abb. 69 dargestellten Skalenkurven 
fur PTOLEMAUS und fur HEIS erkennen laBt, zwischen den Skalen der alten und 
der neuen Kataloge ein wesentlicher Unterschied. Wahrend die Kurve des 
PTOLEMAUS in ihrem ganzen Verlauf gegen die M-Achse konkav gekriimmt ist, 
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was einem stetigen Engerwerden der Skala zu den schwachen Sternen hin ent
spricht, verHiuft die der ARGELANDERscheu Skala entprech~nde HEIssche Kurve 
im Bereich der GraBen 3M,5 bis 5M,5 geradlinig, Urn sich fUr die hellen Sterne 
im gleichen, fiir die schwachen Sterne im entgegengesetzten Sinne zu kriimmen 
wie die PTOLEMAIsche Kurve. Die ARGELANDERsche Skala schreitet also zwischen 
3M,5 und 5M,5 gleichmaBig fort (dem Intervall OM,5 entspricht das konstante 
photometrische Intervall OM,4), um sich sowohl zu den schwachen, als besonders 
zu den hellen Sternen hin betrachtlich zu erweitern. Wie aus der Neigung 
der Kurventangente hervorgeht, hat die Skala des PTOLEMAUS zwischen 3M 

und 3M,5, die von HEIS bei SM,S die normale Weite der photometrischen 
Skala. 

Die zur M-Achse konkave Kriin1mung der PTOLEMAIschen Kurve bzw. 
die ihr entsprechende standige Abnahme des Intervallwertes von den hellen 
zu den schwachen Sternen hin laBt sich ungezwungen durch die Annahine 
erklaren, daB fUr die antike Einteilung der Sterne in die 6 GraBenklassen nicht 
ausschlieBlich die Helligkeit, sondern daneben auch die Anzahl der in jede Klasse 
einzureihenden Sterne rnaBgebend war. Die Tendenz, die Anzahl der Sterne 
fiir die ersten Klassen nach Moglichkeit zu erhahen, fiir die Endklassen moglichst 
herabzudriicken, muBte ein systematisch foFtschreitendes Engerwerden der 
GraBenklassenskala zu den schwachen Sternen hin zur Folge haben. 

1m Gegensatz zu der antiken Kurve entspricht der Verlauf der neuzeitlichen 
Kurve naherungsweise dem normalen Vei'lauf der Reizempfindungskurve. In 
dem Bereich zwischen 3M,5 und SM,5, innerhalb dessen die Skalenkurve gerad
linig vei'lauft, ist das FECHNERsche Gesetz erfiillt. Indessen ist in diesem Bereich 
die Schatzungsskala merklich enger als die photometrische Skala, indem dem 
geschatzten Intervall LfM = 1 das photometrische Intervall L1M = 0,8 bzw. 
das logarithmische Intensitatsverhaltnis 1 log e = 0,32 entspricht. Wahrend sich 
die konvexe Kriimmung der Kurve im Bereich der schwachen Sterne bzw. 
das entsprechende Anwachsen des Stufenwertes im wesentlichen durch die Ab
nahme der Unterschiedsempfindlichkeit des Auges mit abnehmender Sternhellig
keit erklaren diirfte, ist die gleichfalls ein Anwachsen des Stufenwertes an
zeigende konkave Kriimmung der Kurve im Bereich der hellen Sterne wohl 
weniger durch die Zunahme der Sternhelligkeit als durch das korrelative Ab
sinken der Sterndichte bedingt, welches eine Unterschatzung der Helligkeits
unterschiede und damit ein Anwachsen der Intervallwerte zur Folge hat. Ferner 
diirfte auch der EinfluB der historischen Skala bis zu einem gewissen Grade 
fUr den Verlauf der neuzeitlichen Kurve, insbesondere im Bereich der hellen 
Sterne, mitbestimmend sein. 

Genauigkeit der geschatzten GraBen. Die in der folgenden Tabelle 
zusammengestellten m. F. der GraBen der einzelnen Sternverzeichnisse hat 
E. ZINNER2 durch Vergleich der auf die photometrische Skala reduzierten 
SchatzungsgraBen mit als fehlerfrei angenommenen photometrischen Normal
graBen abgeleitet. 

Tabelle 11. 

M I PTOL. I AL·SOFI i BRAHE I REVEL I HALLEY' NoilL .1'M ARGEL. I HEIS' U.A. 1.1'M 

2 MI±O,lI,60; ±oN.49\±oN,66f\±oN,52i}±OM,43i±OM,47 1M,3 - I - i±oN,14 1M,3 
3 .471 .42 ,55 ,52 1 ,0 ±0~1,21 ±oN,19 13 1 ,0 
41 '441' ,36,. ,51, '48[} .41: ,43 0 ,7

1 
22/ 23 1 11 0 ,8 

5 ,381 .43i ,37 : 0 ,5 27 241 14,0,8 
6 , I :,41 0 ,4 33 34 16 1 ,1 

1 V gl. Ziff. 16. 2 Helligkeitsverzeichnis, S. 18 ff.; vgl. auch V J S 64, S. 105 (1929). 
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Handelt es sich bei der Skala der geschatzten GraBen urn eine reine Emp
findungsstarkenskala, so muB der zufallige Fehler der geschatzten GraBe, in 
SchatzungsmaB ausgedriickt, fUr Sterne verschiedener Helligkeit konstant, hin
gegen, in photometrischem MaB ausgedriickt, dem Stufen- bzw. dem Intervall
wert proportional sein. Dabei ist vorausgesetzt, daB jede geschatzte GraBe auf 
der gleichen Anzahl von Einzelschatzungen beruht. Man sieht nun sogleich, daB 
bei den alten Katalogen die Werte des m. F. den (in Spalte 8 angefiihrten) 
Intervallwerten L/'lI:l der PTOLEJ.IoIAISchen Skala keineswegs proportional sind -
wohl aber den in der letzten Spalte angefUhrten Intervallwerten der ARGELANDER
schen Skala, und darf hierin mit Recht einen neuen Beweis dafiir erblicken, daIl 
die PTOLElVIAIsche Skala eine eigentliche - d. h. auf reiner Helligkeitsschatzung 
beruhende - Schatzungsskala iiberhaupt nicht ist. Die m. F. sind filr die 6 
alten Kataloge von gleicher GraBenordnung. 

Mit den Fehlern der Helligkeitsangaben dieser Kataloge verglichen, sind 
die m. F. del' GraBen von ARGELANDER, von HEIS sowie besonders der U. A. 
sehr klein. Der Gang der m. F. mit der Helligkeit entspricht, insbesondere fUr 
die letzteren GraBen, sehr nahe dem Gang des Intervallwertes L/'M (letzte 
Spalte). DaB !',ich bei ARGELANDER und bei HEIS der der SterngraBe 3M ent
sprechende Fehler als relativ klein erweist, hat wohl hauptsachlich darin seinen 
Grund, daB die Beobachter die hellen Sterne haufiger nachgesehen haben als die 
schwachen. - Die Genauigkeit del' GroBen der U. A. ist der Von ARGELANDER 
und von HEIS erreichten bedeutend iiberlegen und reicht fast an die Genauigkeit 
photometrisch bestimmter GraBen heran. Hier tritt die Uberlegenheit der von 
GOULD angewandten Methode zutage, die nicht in Schatzungen nach einer 
Gedachtnisskala, sondern in Vergleichungen mit ausgewahIten Anhaltsternen 
bestand. . 

42. Die GroBenschatzung im Fernrohr. ex) Allgemeine Gesich tspunkte. 
GraBenschatzungen im Fernrohr werden fast ausschlieI3lich in Verbindung mit 
Positionsbestimmungen, sei es am Meridiankreis, sei es am Refraktor, ausgefUhrt 
und haben in der Regel einen mehr beiHiufigen Charakter. Bei sorgfaltiger Aus
fiihrung del' Schatzungen kannen indessen die geschatzten GroBen ein durch
aus wertvolles Material darstellen. Die Gedachtnisskala, auf Grund deren die 
Schatzungen erfolgen, pragt sich del' Beobachter, insbesondere vor Beginn graBerer 
Reihen, zweckmaBig an Hand del' Schatzung besonderer Normalsterne ein. Da 
die fiir die einzelne Schatzung verfiigbare Zeit in der Regel knapp bemessen ist, 
so kommt eine Vergleichung mit anderen Sternen gewohnlich nicht in Frage, und 
die Schatzung ist rein gedachtnismaBig. 

Uber Wesen und Bedeutung del' GroBenschatzung im Fernrohr, insbeson
dere deren Fehlerquellen und Genauigkeit, gibt ARGELANDER 1 das folgende 
als klassisch zu bezeichnende Urteil ab: "Die GroBenschatzung del' Sterne im 
Fernrohr gehort zu den schwierigsten Aufgaben der Astronomie: Der Lichtein
druck, den sie auf das Auge machen, ist so sehr durch den Zustand der Atmo
sphare, durch die starkere odeI' schwachere Erleuchtung des Gesichtsfeldes, 
durch den Grad del' Ermiidung des Auges und andere Zufalligkeiten bedingt, 
daB dadurch jede Bestimmung sehr schwankend wird. Dazu kommt noch, daB 
unwillkiirlish das uns noch vorschwebende Bild des vorhergehenden Sternes 
auf die Schatzung des folgenden einwirkt: den auf einen bedeutend schwacheren 
Stern folgenden helleren werden wir zu hell schatzen, und umgekehrt. Daher 
kann eine soIche GroBenschatzung auf groBe Genauigkeit keinen Anspruch machen, 
selbst wenn die Grenzen del' GroBenklassen bestimmter waren, als dies del' Fall 

1 Bonner Beab 1, S. XXIV (1846). 
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ist. Indessen sind die gerugten Dbelstande bedeutend geringer bei schwiicheren 
Sternen als bei den helleren, und bei jenen erlangt man dUrch Dbung doch bald 
eine gewisse Sicherheit ... " Eine weitere groBe Schwierigkeit, auf die ARGELANDER 
an anderer Stelle! Bezug nimmt, liegt bei den GroBenschiitzungen in der richtigen 
Abschiitzung des Einflusses der Extinktion. Nur auf Grund langer Dbung und 
Erfahrung erlangt der Beobachter eine gewisse Sicherheit darin, die Sterne je
weils gemiiB derjenigen HeIligkeit einzuschiitzen, die sie, in einer bestimmten 
konstanten Zenitdistanz (z. B. 45°) stehend, haben wurden. 

Die Schiitzung von Sternen, we1che im Fernrohr wesentlich heller erscheinen 
als Sterne erster GroBe mit bloBem Auge gesehen, ist voIlig illusorisch. DaB sich 
schwache Sterne im allgemeinen genauer einschiitzen lassen als hellere, hat seine 
besonderen Grunde. Bei der Schiitzung der ersteren Sterne nimmt niimlich 
derBeobachter stets bewuBt oder unbewuBt eine Vergleichung mit dem Himmels
grunde bzw. mit dem kiinstIich erleuchteten Untergrunde vor. Ferner wird bei 
groBem Sehfelde des Fernrohres - der bei der nordlichen B. D. benutzte Kometen
sucher hatte z. B. ein Sehfeld von 6° Durchmesser - die ZuverHissigkeit der 
Schiitzungen infolge der gleichzeitigen Sichtbarkeit anderer Sterne erhahL Sehr 
ungunstig auf die Sicherheit der GraBenschatzungen pflegt hingegen ein haufigerer 
Wechsel der Feldbeleuchtung zu wirk~m, der sich in Fallen, in denen Sterne von 
sehr verschiedener Helligkeit zur Beobachtung gelangen, nicht gut vermeiden laBt. 
DaB sich aber umgekehrt aus dem Wechsel der Feldbeleuchtung auch Vorteile 
fUr die GraBenschatzung ergeben kannen, geht aus dem Von M. J. JOHNSON 2 an
gewandten Verfahren hervor, der die verschiedenen Grade der Feldbeleuchtung 
als Anhaltspunkt bei der Schatzung der SterngroBen verwendet. 

Ais ein weit wertvolleres Hilfsmittel bei der GraBenschatzung im Meridian
fernrohr hat sich die von F. KtiSTNER 2 im Jahre 1894 vorgeschlagene und am 
Bonner sechszalligen Meridiankreis erprobte Anwendung von Objektivgittern er
wiesen. Mit Hilfe mehrerer leicht auswechselbarer Gitter, deren Abschwachungs
werte genau bekannt sein mussen,laBt sich erreichen, daB alle Schatzungen inner
halb eines Empfindungsstarkenbereiches von 2 bis 3 GraBen ausgeflihrt werden. 

Zu beachten ist iibrigens, daB die Skala der im Durchgangsinstrument ge
schatzten GraBen im allgemeinen nicht als reine Helligkeitsskala betrachtet werden 
kann, indem niimlich - wie B. STICKER3 hervorhebt - die Schatzung vielfach 
weniger nach dem Helligkeitseindruck als "vielmehr auf Grund der Leichtigkeit 
oder Schwierigkeit erfolgt, mit der der Stern im Gesichtsfelde eingestellt und 
zum Zwecke der Taster- oder unpersanlichen Registrierung verfolgt werden kann. 
An die Einschatzung in diese ,Schwierigkeitsskala' wird sich der Beobachter 
ziemlich schnell und sicher gewahnen." 

Die Bedeutung, we1che der GraBenschatzung am Meridiankreis beiAnwendung 
einer einwandfreien Methode unter heutigen VerhaItnissen zukommt, laBt sich 
sehr treffend mit den Worten R. PRAGERS4 kennzeichnen: "Man wird ... er
sehen, daB die Bestimmung von Sternhelligkeiten nach der Gedachtnisskala selbst 
unter ungunstigen Umstanden mit ziemlicher Genauigkeit maglich und bei dem 
geringfugigen Arbeitsaufwand, den sie erfordert, zu statistischen Zwecken auch 
heute noch wohl geeignet ist. Voraussetzung ist dabei, daB das Helligkeits
intervall klein ist oder durch Zuhilfenahme Von BIendgittern klein gemacht 
wird, daB die Zahl der Referenzpunkte genugend groB ist, und wenn auch nicht 
notwendig, so ist es doch vorteilhaft, wenn die Skala Von vornherein der photo
metrischen sich maglichst eng anschlieBt." 

1 Bonner Beob 2, S. XLVIII (1852). 2 Naheres siehe unter fi). 
a Helligkeitsverzeichnis von 620 Sternen 8. bis 12. GroBe, S. 17. Diss. Bonn 1928. 
4 Berlin-Babelsberg Veroff 4, S. XXII (1923). 
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fJ) Diskussion der wichtigsten auf GraBenschiitzungen im Fern 
rohr beruhenden Helligkeitsverzeichnisse. Fiir die Diskussion in erste 
Linie in Frage kommende Verzeichnisse sind einmal die Meridiankataloge, so 
weit sie geschiitzte OriginalgroBen enthalten, ferner die groBen, auf BeobachtungeI 
zu Bonn und Cordoba beruhenden Durchmusterungskataloge, schlieBlich Doppel 
sternverzeichnisse, soweit sie nach dem Vorbilde der W. STRuVEschen Katalog< 
geschiitzte OriginalgroBen enthalten. Fiir den Wert eines GroBenverzeichnisse: 
maBgebend ist neben der Zuverliissigkeit der geschiitzten GraBen auch die An 
zahl der Sterne sowie die Vollstandigkeit des Verzeichnisses bis zu einer bestimm 
t'en GrenzgroBe hinab. 1m folgenden konnen nur diejenigen Helligkeitsverzeich 
nisse erwiihnt und mehr oder weniger eingehend besprochen werden, die fiir di< 
Entwicklung der GroBenschiitzungsmethode eine besondere Bedeutung haben 
Da es infolge des Fehlens kritischer Vorarbeiten schwierig ist, sich iiber der 
relativen Wert der verschiedenen GroBenverzeichnisse ein maBgebendes Urtei 
zu bilden, so ist die hier getroffene Auswahl nicht als endgiiltig zu betrachten 
sondern wird noch in mancher Hinsicht der Ergiinzung bediirfen. 

J. FLAMSTEEDl, der 1689 bis 1719 zu Greenwich die Orter von 3300 Sterner 
im Meridian beobachtete, war der erste, der planmiiBig die GroBen der Stern~ 
wiihrend ihres Meridiandurchganges im Fernrohr schiitzte. Er gab ganze une 
halbe GroBenklassen bis zur Endklasse 8 an. Die GroBen der helleren Stern~ 
schiitzte er teils mit unbewaffnetem Auge, teils nahm er sie nach iilteren Ver· 
zeichnissen an. Nach F. BAILy2, der FLAMSTEEDS Historia Coelestis Britannica 
1835 neu herausgab, wiirden sich die urspriinglich geschiitzten GroBen nUr 
durch Zuriickgehen auf die Originalmanuskripte ermitteln lassen. 

N. L. DE LACAILLE 3 beobachtete 1746 bis 1750 zu Paris und 1751 bis 1752 
am Kap mit Meridianfernrohren von 7 bzw. 3 FuB Liinge (d = 13 mm) die Orter 
von rund 10000 siidlichen Sternen. Wiihrend er die GroBen der helleren Sterne 
bis 5M mit bloBem Auge schiitzte, aber an Stelle der geschiitzten Helligkeiten 
die GroBen HALLEYS in seinen Katalog aufnahm, schiitzte er die GroBen der 
schwiicheren Sterne im Fernrohr ohne Feldbeleuchtung in ganzen und halben 
GroBenklassen und brachte die schwiichsten Sterne (etwa 7M bis ~) in der 
Sammelklasse 7 unter. 

J. BRADLEYS 4 GroBenschiitzungen sind nich t zahlreich, bedeuten aber hinsicht
lich der erzielten Genauigkeit einen Fortschritt. BRADLEY schiitzte 1750 bis 1762 
unter Assistenz von G. MORRIS mit Meridianfernrohren von 11/2 Zoll Offnung die 
GroBen Von nahezu 400 nicht bei FLAMSTEED vorkommenden schwachen Sternen 
in ViertelgroBen und bezeichnete die drei von ihm verwendeten Zwischenklassen 
durch Clie Symbole: 5m - (5 1/ 4); 5,6m (51/2); 6m + (5 3/J. A. AUWERS4 hat die 
Mittelwerte der von BRADLEY und MORRIS geschiitzten GroBen zusammengestellt 
und auf die Skala der ARGELANDERschen U. N. reduziert. 

J. DE LALANDES5 Katalog, herausgegeben von F. BAILy6, enthii.lt die in den 
Jahren 1789bis 1800 mit einem Meridianfernrohrvon 3 Zoll Offnungbeobachteten 
GroBen und Orter von 47390 Sternen. Die Beobachter (LE FRAN9AIS DE LALANDE 

1 Historia Coelestis Britannica. London 1725. 
2 FRANCIS BAILY, An Account of the Rev. JOHN FLAMSTEED ... to which is added his 

British Catalogue of Stars, corrected and enlarged. London 1835. 
3 Caelum australe stelliferum, Paris 1763; F. BAILY, A Catalogue of 9766 Stars in the 

Southern Hemisphere ... of the Abbe de Lacaille. London 1847. 
4 A. AUWERS, Neue Reduktion der Bradleyschen Beobachtnngen Bd. 3, S.6. 
5 Histoire celeste fran~aise. Paris 1801. 
6 A Catalogue of those Stars in the Histoire Celeste Fran~aise of Jerome Delalande, fOl 

which Tables of Reduction to the Epoch 1800 have been published by Professor Schumacher. 
London 1847. 
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und BURCKHARDT) schatzten mit groBer Sorgfalt und gaben die GraBen in ganzen 
und halben Klassen bis zu der selten vorkommenden Endklasse 10 an. Nach 
ARGELANDER1 sind die helleren Sterne durchschnittlich stark uberschatzt worden. 

BEssELs Zonen, reduziert von M. WEISSE 2, enthalten zwischen -15 0 und 
+15 0 (Epoche 1821 bis1825) 31000 und zwischen +15 0 und +45 0 (Epoche 1825 
bis 1833) 31500 Sterne. BEssEL schatzt sehr sorgsam in ganzen und halben 
Klassen (welch letztere allerdings sehr selten vorkommen) in Anlehnung an 
LALANDES Skala3• Die schwachsten Sterne, die im erleuchteten Felde des Kanigs
berger Meridianfernrohres von 4 Zoll Offnung noch auf den ersten Blick auf
fallen, bezeichnet er als 9M, noch schwachere und daher schwieriger aufzufindende 
Sterne als 9.10\.1. Die hellen Sterne hat BEssEL wesentlich schwacher eingeschatzt 
als LALANDE. 

W. STRUVE 4 hat die GraBen der Komponenten von Doppel- und vielfachen 
Sternen am Dorpater 240 mm-Refraktor mit groBer Sorgfalt geschatzt. Er legt 
den schwachsten im dunklen Felde bei normal durchsichtiger Luft sichtbaren 
Sternen die GraBe 12 bei. STRUVE schatzt in ganzen und halben GraBen und gibt 
noch feinere Unterschiede in Worten an. Er bildet die Mittelwerte der geschatzten 
GraBen auf 0,1. - Nach E. C. PICKERING 5 stimmt die Skala der STRuvEschen 
GraBen fUr das Intervall 6M bis 9M mit der photometrischen Skala uberein und 
wird sowohl zu den hellen (3M,0 STRUVE = 3M ,4 PICKERING) als zu den schwachen 
Sternen hin (11 M,O STRUVE = 10M ,S PICKERING) enger. 

Die auf Meridianbeobachtungen (seit 1840) mit einem Fernrohr von 4 Zoll 
Offnung beruhenden Radcliffekataloge6 enthalten ein wertvolles Material 
an geschatzten GraBen. Von Interesse ist das von M. J. JOHNSON7 bei den 
Schatzungen zu Hilfe genommene "rohe photometrische Verfahren": Als 10M gilt 
ein Stern, der im schwach erleuchteten Felde bei sehr klarer Luft eben noch be
obachtet werden kann. - Ein Stern 9M ist unter gleichen Umstanden ein weniger 
schwieriges Objekt. - 8M kann bei mittelmaBiger Feldbeleuchtung beobachtet 
werden. - 7M kann im voll erleuchteten Felde gesehen werden, wird aber bei 
etwas abgeschwachter Beleuchtung beobachtet. - 6M wird im voll erleuchteten 
Felde beobachtet. - 5M zeigt eine kleine, aber wohl definierte, 4M eine graBere, 
mehr ins Auge fallende Korona. - Noch hellere Sterne lassen sich nicht mehr 
mit Sicherheit schatzen. Als Schatzurtgseinheit diente anfanglich die Drittel-, 
spater die FunftelgraBe. In den Katalogen sind die Mittelwerte der geschatzten 
GraBen auf 0,1 gegeben. 

Arbeiten ARGELANDERS und seiner Schuler. ARGELANDER8 hat in den 
Jahren 1841 bis 1867 bei den Zonenbeobachtungen am 4zalligen Meridiankreise 
eine auBerordentlich groBe Anzahl von GraBenschatzungen ausgefiihrt und auf 
diese Schatzungen stets groBe Sorg£alt verwandt. Er legt seinen Schatzungen 
die Skala der GraBen in BEssELs Zonen zugrunde und schatzt bis 1853 auf 
halbe GraBen, spater auf ZehntelgraBen. 

1 Erg.-Heft zu AN 29, S.31 (1849). 
2 Positiones mediae stellarum fixarum in zonis Regiomontanis a Besselio inter -15 ~ 

et +15 0 decliuationis observatarum. Petropoli 1846 - ... inter +15 0 et +45 0 declinationis 
observatarum. Petropoli 1863. 

3 ANi, S.262 (1822). 
4 Stellarum' duplicium et multiplicium mensurae micrometricae. Petropoli 1837 

(S. LXVII); vgl. auch Dun Echt Obs Publ1 (1876). 
5 Harv Ann 14, S. 357 (1884). 
6 Aquinoktien der Kataloge: 1845, 1860, 1875, 1890, 1900. 
7 Radel Obs 12, Appendix (1853). 

r,8 Bonner Beob 1 (+80° bis +45°, 1841-1844,21700 Sterne); 2 (-15° bis -31°, 
1849-1852, 18000 Sterne) ; 6 (+90obis -31°,1845-1867,33800 Sterne); vgl. auch E. WEISS, 
Katalog der. Argelanderschen Zonen. Wiener Ann. Suppl.-Bd. 1 u. 2. 
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, Fiir "den w. F. der einzelnen GroBenschatzung leitet ARGELANDER aus del 
inneren Vbereinstimmung der geschatzten GroBen die folgenden Werte ab: 

Bonner Beob. 1, Sterne +80 0 bis +45°: w. F. ±OM,23, 
" 2, Sterne-15°bis--;-31°: w.F.±OM,30. 

DaB der Fehler fUr die sudlichen Sterne betrachtlich groBer als fUr die nord· 
lichenist, diirfte hauptsachlich dem EinfluB der Extinktion zuzuschreiben sein. 
Ferner ergeben sich fUr die in Bd. 6 enthaltenen Sterne folgende Werte des w. F.: 

Sterne bis 8MA: w. F. ±OM,16; Sterne 8M,5 bis 9M,1: w. F. ±OM,09. 
DaB die w. F. so stark herabgegangen sind, diirfte seinen Grund hauptsachlicb 
in der Anwendung der kleineren Schatzungseinheit 0,1 haben. ARGELANDER gib1 
in Bd. 1 und 2 Vergleichungen seiner Schatzungsskala mit den Skalen BESSELS, 
LACAILLES und LALANDES. 

Die Bonner nordliche Durchmusterung1 (B. D.), unter Leitung 
ARGELANDERS in den Jahren 1852 bis 1859 durchgefUhrt, enthalt die geniiherten 
Positionen und geschatzten GraBen von rund 320000 Sternen bis zur EndgraBt 
9'v1,5 zwischen dem Nordpol und _2° Dekl. Als Beobachtungsinstrument dienh 
ein FRAUNHOFERscher Kometensucher Von 34 Linien (= 76 mm) Offnung, 
24 Zoll (= 650 mm) Brennweite und 10facher VergraBerung. Das Sehfeld hath 
6° Durchmesser. Ais Beobachter waren THORMANN, SCHONFELD und KRUEGEF 
tatig, der erstgenanntenur bis Mai 1853. Die Beobachtung erfolgte stets irr 
dunklen Felde und in Anbetracht dessen, daB die Bestimmung der Positioner 
die wichtigere Aufgabe war, auch in Nachten mit leicht verschleiertem Himme: 
oder hellem Mondschein. Jeder Stern wurde in 2 bis 3 Zonen beobachtet. Derr 
EinfluB der Extinktion trugen die Beobachter grundsatzlich bei der Schatzun€ 
selbst Rechnung. 

Eine Sonderbehandlung erfuhr die Polarzone +80° bis +90°. Wahrenc 
die Positionen der in dieser Zone enthaltenen Sterne CARRINGTONS Kataloge ent· 
nommen wurden, beruhen die GraBen auf Schatzungen, die SCHONFELD 185S 
Mai bis August mit einem lichtstarken Kometensucher (d = 97 mm, V = 12: 
ausgefUhrt hatte. 

Die Skala der Bonner Schatzungen schlieBt sich fUr die hellen Stern~ 
an die GraBen der U. N., fur die schwachen Sterne an die GraBen LALANDES 
BESSELS sowie vor allem W. STRUVES an. Die GraBen der B. D. sind in Zehntelr 
angegeben, welch letztere aber teilweise nur durch die Mittelung von Schatzun· 
gen entstanden sind, die in halben oder SechstelgraBen ausgefuhrt waren. Nacl 
SCHONFELD 2 sind bei den Schatzungen drei Perioden zu unterscheiden. In del 
ersten Periode (1852 bis 1854), welche etwa 20% aller Beobachtungen umfaBt 
erfolgten die Schatzungen in halben GraBen (7, 7-8, 8, 8-9 usw.). In del 
zweiten Periode (1854 bis 1857), in welche fast 50% aller Schatzungen fallen 
haben die Beobachter noch je zwei Zwischenklassen eingeschoben und mit Hilf~ 
der Buchstaben s (schwacher) und gt (gut, d. h. heller) unterschieden, so daB bei· 
spielsweise 7 (= 7,0), 7 s (= 7,2), 7-8 gt (= 7,3),7-8 (= 7,5) usw. aufeinander· 
folgende Schatzungsgrade sind. Endlich sind in der die restlichen 30% der Be· 
obachtungen umfassenden dritten Periode (1857 bis 1859, Sterne nardlich V011 

+50°) die Schatzungen direkt in Zehnteln ausgefUhrt worden. Das GraBen· 
material der B. D. ist also keineswegs homogen, und die GraBenskala auch in· 
sofern ungleichmaBig, als die verschiedenen Zehntel im Kataloge in sehr ungleicheI 
Anzahl vorkommen. Nach den Zahlungen K. VON LITTROWS 3 kommen dit 

1 Bonner Beob 3 {1859}; 4 {1861}; 5 {1862}. 
2 Brief an C. S. PEIRCE [Harv Ann 9, S. 27 (1878)]. 
3 Sitzber Wiener Akad Wiss Cill 59, S. 569 {1869}; 61, S.263 {1870}. 
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Zehntel 0 und S am haufigsten vor, dann die Zehntel 2, 3, 7, 8, am seltensten 1, 
4, 6, 9. Vollstandigkeit der Sterne wurde von den Beobachtern bis zu der GroBe 
9M,3 erstrebt. Die beiden letzten Klassen 9M,4 und 9M,S sind Sammelklassen, 
in denen zahlreiche, zum Teil sehr schwache Sterne bis zur photometrischen 
GroBe 11M oder 11 M,s untergebracht sind. 

Die Bonner siidliche Durchmusterung1 (S. D.), von SCHONFELD 1876 
bis 1881 durchgefiihrt, enthalt die genaherten Positionen und geschatzten GroBen 
von 133 6S 9 Sternen zwischen -2° und - 23 0 Dekl. bis zur EndgroBe 10. Das 
Beobachtungsinstrument war ein aquatoreal aufgestellter Refraktor (d = 159, 
t = 1930, V = 26). Das Sehfeld hatte 1 ° 44' Durchmesser. Das Beobachtungs
verfahren war dem bei der nordlichen Durchmusterung angewandten sehr ahn
lich. Eine wesentliche Abweichung bestand darin, daB SCHONFELD stets bei 
schwacher roter Feldbeleuchtung beobachtete. Jeder Stern wurde programm
maBig in 2 Zonen beobachtet. Die Schatzungen erfolgten in ZehntelgroBen in 
engem AnschluB an die Skala der B. D. Nur wurde letztere Skala durch Hinzu
fUgen der Klassen 9,6 bis 10,0 erweitert, welche hinsichtlich der Helligkeit der 
in ihnen enthaltenen Sterne ungefahr der Klasse 9,S der B. D. entsprechen. 
Vollstandigkeit wurde wie bei der nardlichen Durchmusterung nur bis zu den 
Sternen 9M,2 oder 9M,3 erstrebt. Nach den vonA. PANNEKOEK 2 vorgenomme
nen Zahlungen verhalten sich in der S. D. die Dezimalen der KataloggroBen 
nach der relativen Haufigkeit ihres Vorkommens sehr ahnlich wie in der B. D. 

Systematische und zUfallige Fehler der B. D. und der S. D. Dber 
die GroBenskalen der beiden Durchmusterungen, insbesondere der nordlichen, 
liegen zahlreiche Untersuchungen 3 vor. Wir beschranken uns im folgenden 
darauf, einerseits auf die von G. MULLER und P. KEMPF auf Grund von Ver
gleichungen mit den Potsdamer GraBen erhaltenen Ergebnisse, andererseits auf 
die neuerdings erschienenen Untersuchungen A. PANNEKOEKS einzugehen, welch 
letztere auf den Arbeiten E. C. PrCKERINGS fuBen. 

In der linken Halite der folgenden Tabelle 12 sind die von MULLER und KEMPF 4 

zur Reduktion der Skala der B. D. auf die Skala der P. D. gegebenen Korrektionen 
zusammengestellt sowie ferner die neuerdings von B. STICKERs durch Vergleich 
mit den GroBen der P. D. P.6 ermittelten, fur die schwachen Sterne der B. D. 
innerhalb der Polarzone +80 ° bis +90 ° geltenden Skalenkorrektionen. Die 
Deklinationsbereiche 0° bis 20° und 20° bis 90° sind aus Griinden, auf die wir 
un ten noch zU sprechen kommen, getrennt behandelt. 

DaB die Reduktion der B. D.-Skala (Zone 20° bis 90°) fUr die BD-GroBe SM,7 
gleich 0 wird, hat seinen Grund einfach darin, daB gemaB Definition der Pots
damer Skala die GroBen der P. D. bei 6'1'1,0 definitionsgemaB mit den GroBen der 
B. D. zusammenfallen. Die Skalenreduktion wachst sowohl mit zunehmender als 
mit abnehmender Helligkeit der Sterne ziemlich gleichmaBig auf den maximalen 
Betrag +OM,3 an. Wie die dem Schatzungsintervall OM,S entsprechenden Inter
vallwerte iJ'M zeigen, verlauft die Schatzungsskala sowohl fUr die hellen Sterne 
«SM,7) als fiir die schwachen Sterne (>SM,7) ziemlich gleichmaBig, ist aber im 
Bereich der ersteren Sterne merklich enger (mittlerer Intervallwert OM,90), im 
Bereich der letzteren Sterne erheblich weiter (mittlerer Intervallwert 1 M, 18) als 

1 Bonner Beob 8 (1886). 
2 Publ Astron lust Univ Amsterdam Nr. 1, S.46 (1924). 
3 Vgl. J. HOPMANN, Neue Untersuchungen tiber die Gr6Benskala der schwachen Sterne 

der n6rdlichen Bonner Durchmusterung (Diss. Bonn 1914). 
4 PotsdamPubl9, S. 487 (1894); 13, S. 454 (1899); 14, S. 438 (1903); 16, S. 263 (1906). 
5 V J S 64, S.60 (1929). 
6 Photometrische Durchmusterung der BD-Sterne von 7m ,S bis 9""5 innerhalb der 

Polarzonc +80 0 his +90 0 [Potsdam Publ Nr. 85 (1927)]. 
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Tabelle 12. 

P.D.-B.D. P. D. P. - B. D. Harv. - B. D. I Harv. - S. D. 
B. D.-GroBe 

_2° bis +100 I +10 0 bis +900 _2° bis -23 0 00 bis +200 +200 bis +900 +800 bis +90 0 

AM AM A'M AM A'M AM I AM 
A'M AM A'M 

(()Jll,OI) (OM,OI) (OM,Ot) (oM,OI) (OM,Ot) (OM,OI) 

2M,7 1 +55 +31 
OM,46 

3 ,2 +42 +27 
0 ,43 

3 ,7 +36 +20 
0 ,53 

4 ,2 +19 +23 
0 ,41 

4 ,7 +08 +14 
0 ,39 

5 ,2 +04 +03 
0 ,47 

5 ,7 -06 00 
0 ,59 

6 ,2 +01 +09 
6 ,5 I 0 ,62 -44 -10 - 24 
6 ,7 +06 +21 OM,59 oM,58 

7 ,0 0 ,56 -42 -01 - 16 
7 ,2 +02 +27 

I +03 ~ 
,54 0 ,57 

7 ,5 -03 +29 + 02 -38 - 09 
0"',57 ,52 0 ,55 

8 ,0 + 09 -28 
1+ 05 0 

- 04 
i 0 ,60 ,55 0 ,57 

8 ,5 -+ 19 -09 
1+

10 
0 

+ 03 
0 ,71 ,63 0 ,65 

9 ,0 + 40 +16 +23 + 18 
0 ,16 '---------' 0 ,19 o ,23 

9 ,1 1+ 46 + 32 1+ 31 
0 ,19 0 ,18 0 ,21 

9 ,2 + 55 + 40 + 42 
0 ,20 o ,25 0 ,27 

9 ,J 
! 

+ 65 _L 55 + 59 
0 ,25 0 ,29 0 ,27 

9 ,4 + 80 -1-- 74 + 76 
0 ,35 0 ,45 0 ,24 

9 ,5 +105 +109 + 90 
0 ,20 

9 ,6 +100 
0 ,17 

9 ,7 +107 
0 ,15 

9 ,8 + 112 
0 ,14 

9 ,9 +116 
0 ,12 

10 ,0 +118 

die photometrische Skala. - Fiir Sterne schwacher als 7M,5 findet nach Aus
weis der fiir die Polarzone geltenden Werte ein rasches Anwachsen der Skalen
reduktion statt. Der geschatzten GroBe 9M,5 entspricht die photometrischE 
GroBe 10M,55. Entsprechend wird die Schatzungsskala zunachst langsam, dam 
in zunehmendem MaBe weiter. Der dem Schatzungsintervall OM,1 entsprechendE 
Intervallwert wachst von OM,11 bei 7M,5 auf OM,35 bei 9M,5 an. 

1 Sterne bis 3M. 
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Farbengleichung. FaBt man wieder die Sterne zwischen 0° und 20° einer
seits, zwischen 20° und 90° andererseits zusammen, so erhalt man nach MULLER 
fiir vier verschiedene Farbengruppen die folgenden Reduktionen auf das Pots
darner System (im Sinne P. D. - B. D.): 

Farbe WeiB I GelblichweiB WeiBlichgelb Gelb bis Rot 

Dekl. 0° bis -1-20° 1-1- OM, 09 I -I-oM ,08 -0,'1,02 -OM,11 
-:-20 ° 

" -1-90 0 -I- 0 ,35 i -1-0 ,31 -1-0 ,14 -0 ,02 

In beiden Deklinationsgebie,ten sind also die rot en Sterne im Vergleich zu 
den weiBen urn Betrage von OM,20 bzw. OM,37 unterschatzt worden. Vermut
lich liegt ein PURKINJE-Fehler der B. D.-GroBen vor, woruber freilich nur auf 
Grund einer Ableitung der Farbenhelligkeitsgleichung dieser GroBen GewiBheit 
zu erlangen ware. 

Gena uigkei t. Fur den durchschnittlichen bzw. den mittleren Fehler einer 
(durchschnittlich auf ungefahr 2,5 Einzelschatzungen beruhenden) B. D.-GroBe 
leiten MULLER und KEMPF durch Vergleich mit den GroBen der P. D. die fur 
helle Sterne bis 7M,5 giiltigenWerte ab: d. F. ±OM,27; m. F. ±OM,34. DieFehler 
zeigen weder mit der Deklination, noch mit der Helligkeit, noch mit der Farbe 
der Sterne einen merklichen Gang. 

Untersuchungen vonA. PANNEKOEK1. In derrechten Halite der Tabelle 12 
sind die fUr die Skalen der B. D. und der S. D. geltenden, von PANNEKOEK durch 
Vergleich mit den GroBen des Harvard-Systems (Harv Ann 24, 45, 50, 70) ab
geleiteten Reduktionen zusammengestellt. Bezuglich der B. D.-Skala werden die 
von MULLER und STICKER erhaltenen Ergebnisse vollig bestatigt. Zwischen +10 0 

und +15 ° Dekl. weist die Schatzungsskala eine Unstetigkeit auf, die wahrschein
lich auf den Wechsel der Beobachter (THORMANN bis Mai 1853, SCHONFELD und 
KRUEGER seit Februar bzw. seit August 1853) zuruckzufiihren ist, wahrend, 
wie die geringe Anderung der Skalentabellen mit der Deklination innerhalb des 
Deklinationsbereiches +15 ° bis +90 0 einwandfrei zeigt, Extinktionsfehler nur 
eine untergeordnete Rolle spielen. - Die Skala der S. D. stimmt bis zu der 
SchatzungsgroBe 9M,4 mit der Skala der B. D. nahe iiberein. Sie erreicht bei 
9M,3 ihre groBte Weite (OM,1 = 01l1,27) und wird im Bereich der GroBen 9M,4 
bis 10M,0 wieder enger. Aus den Reduktionen geht klar hervor, daB die Sterne 
9M,4 bis.10M,0 der S. D. den Sternen der Sammelklasse 9M,5 der B. D. hinsicht
lich der Helligkeit entsprechen. PANNEKOEK stellt die Ergebnisse seiner Unter
suchungen auch graphisch in der Form von Skalenkurven dar. 

Dezimal- und Dichtigkeitsfehler. Die Methoden, nach denen PANNE
KOEK diese Fehler untersucht und eliminiert, sind vorbildlich. Als Hauptursache 
des Dezimalfehlers ist die Bevorzugung gewisser Zehntel bei den Schatzungen 
anzusehen. Durch Vergleich der die Gesamtanzahl der katalogisierten Sterne 
bis herab zu einer bestimmten GroBe M angebenden Zahlen mit den entsprechen
den aus der VAN RHIJNschen2 Haufigkeitsfunktion berechneten Zahlen werden 
zunachst fur die einzelnen B. D.-GroBen die zugeordneten "statistischen GroBen" 
und sodann auf Grund der letzteren die Dezimalkorrektionen abgeleitet, die im 
Maximum den Betrag OM,035 erreichen. - Der von der ortlichen Sterndichte 
bzw. Von der Stellung der Sterne relativ zur MilchstraBe abhangige Dichtigkeits
fehler beruht auf zwei verschiedenen, aber in gleichem Sinne wirkenden Ursachen. 
Einerseits werden, da in allen Gegenden des Himmels durchschnittlich die gleiche 
Anzahl von Sternen pro Quadratgrad zur Beobachtung gelangt, in den stern-

1 Publ Astron lnst Univ Amsterdam Nr. 1, S.28, 46 (1924). 
Z A. N 213, S.45 (1920). 
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reichen Gegenden in die einzeInen Klassen - insbesondere in die Klassen 9M,C 
bis 9M,5 bzw. 10M,0 - relativ hellere Sterne eingereiht als in den sternarmer 
Gegenden; andererseits wirkt eine Aufhellung des Himmelsgrundes bzw. eint 
hohe Gesamthelligkeit der im Gesichtsfelde befindlichen Sterne auf die Empfind· 
lichkeit des Auges herabsetzend ein, und es werden infolgedessen die Sterne Zl 

schwach eingeschatzt. Die geschatzten GraBen der in der MilchstraBe stehender 
Sterne bediirfen infolgedessen durchweg einer negativen Korrektion. Ober· 
raschenderweise falIt diese Korrektion fur die S. D., obwohl SCHONFELD mi1 
Feldbeleuchtung gearbeitet hat, betrachtlich graBer aus als fiir die B. D. 

Genauigkeit. PANNEKOEK hat fur den m. F. einer GraBe der B. D. bzw 
der S. D. fiir Sterne verschiedener Helligkeit folgende Werte abgeleitet: 

M = 6,5 7,0 7.5 8,0 8,5 9,0 9,1 9,2 9,3 9.4 9,5 9,6 9,7 9,8 9,9 10,0 
B.D. ±oM,35 33 30 27 25 24 25 28 32 37 44 
S.D. ±o ,35 33 32 31 30 29 30 32 35 38 41 44 46 48 50 52 

In beiden Durchmusterungen ist hiernach die Genauigkeit der geschatztel 
GraBen fUr die Sterne 9M,0 am hachsten, urn sowohl mit zunehmender als mi 
abnehmender Helligkeit der Sterne, dort langsam, hier rasch, abzunehmen. Fu: 
Sterne mittlerer Helligkeit ist der m. F. fur die S. D. merklich graBer als fur dij 
B.D. 

Arbei ten B. GOULDS und seiner Sch uler. Der auf Meridianbeobachtungel 
zu C6rdoba 1872 bis 1880 beruhende Catalogo General Argentin01 enthal 
die geschatzten GraBen von 32500 sudlichen Sternen. Wahrend die GraBen de 
helleren Sterne der U. A. entnommen und in OM,1 angegeben sind, sind die Hellig 
keiten der schwacheren Sterne bis zur EndgraBe 10M in der Einheit 114M angegeben 
Die Schatzungen, auf denen die letzteren GraBen beruhen, sind nur zum Teil an 
Meridianfernrohr (d = 122), zum anderen Teil an dem bei der U. A. hilfsweisl 
verwendeten Refraktor ausgefuhrt worden. Lagen mehrere Schatzungsgr5Bel 
vor, so wurde der jeweils zuverlassigste Wert, nicht der Mittelwert, in del 
Katalog aufgenommen. 

Die Cordobaer Durchmusterung2 (Co. D.) bildet eine Fortsetzung de 
Bonner S. D. zum Sudpol hin und ist von J. THOME und seinen Mitarbeiterl 
in den Jahren 1885 bis etwa 1905 flir den Deklinationsbereich -22 0 bis -62 
durchgefuhrt worden. Der Durchmusterungskatalog enthalt rund 580000 Stern 
und gibt fiir die hellen Sterne die GraBen der U. A. Beobachtet wurde mi 
einem Refraktor (d = 125, t = 1680, V = 15) ohne Feldbeleuchtung. Das Seh 
feld betrug 80'. Das Beobachtungsverfahren wich nur in einigen unwesent 
lichen Punkten - so wurde die Durchgangszeit registriert - von dem bE 
der Bonner Durchmusterung angewandten Verfahren abo Die SchatzungeJ 
wurden in 1/4-Gr5Ben bis zu der EndgroBe 10M ausgeflihrt und erfolgten fas 
ausnahmslos bei Zenitdistanzen zwischen 35 0 und 45 o. Auf jeden Stern kommeJ 
durchschnittlich 3, mindestens aber 2 Schatzungen. Bei der Mittelbildung ex 
hieIten die Dezimalen 3 und 7 vor 2 und 8 den Vorzug. Am seItensten kommeIJ 
wie in der B. D., die Dezimalen 1, 4, 6 und 9 vor. 

Hinsichtlich der den Schatzungen zugrunde liegenden Skala ist die Co. r: 
nicht homogen. THOME hatte anfanglich seine Schatzungsskala der Skala de 
S. D. in der beiden Durchmusterungen gemeinsamen Zone -22 0 angepaB1 
Allmahlich bildete er sich eine eigene, hauptsachlich an den GOuLDschen Meridian 

1 Resultados del Observatorio Nacional Argentino 14 (1886); vg. auch 2, S. LXI (1881: 
2 Resultados del Observatorio Nacional Argentino 16, 17 (-22 0 bis -42°, 1885-1891 

340215 Sterne); 18 (-42° bis -52°, 1894-1897, 149447 Sterne); 21 (-52 0 bis -62' 
89140 Sterne). . 
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zonen (s. 0.) orientierle Skala. In der zweiten HaIfte der Durchmusterung (-42° 
bis -62°) sind die geschii.tzten GroBen stark durch die HarvardgroBen beein
£luBt. 

A. PANNEKOEK hat, auf den Arbeiten E. C. PICKERINGS1 fuBend, die Skala 
der Co. D. durch Vergleic;:h mit den HatvardgroBen (Harv Ann 34, 50, 54, 72) ein
gehend untersucht. Er leitet zunachst Korrektionen zur Elimination des Dezimal
und des Dichtigkeitsfehlers ab und stellt dann fiir die verschiedenen Deklinations
streifen von 50 Breite Skalentabellen auf, die hier in zusammengezogener Form 
wiedergegeben seien: 

Tabelle 13. 

HarvardgroJJe M.F. Co. D.-GroJJe 
_22 0 bis _42 0 _420 bis -620 (_220 bis _42') 

6M,5 6M,22 6M,24 ±OM,21 
OM, 62 oM,67 

7 ,0 6 ,84 6 ,91 25 

° ,67 ° ,59 
7 ,5 7 ,51 7 ,50 29 

° ,66 ° ,51 
8 ,0 8 ,17 8 ,01 34 

° ,67 ° ,51 
8 ,5 8 ,84 8 ,52 38 

° ,73 ° ,55 
9 ,0 9 ,57 9 ,07 41 

[0 ,63] [0 ,45] 
9 ,35 10 ,20 9 ,52 42 

GemaB dieser Tabelle sind die Abweichungen der Schatzungsskala von der photo
metrischen fur den ersten Abschnitt der Co. D. sehr betrachtlich, fur den zweiten 
Abschnitt wesentlich geringer. N ach Ausweis der Intervallwerte ist die Schatzungs
skala im ersten Abschnitt durchweg wesentlich weiter als die photometrische 
Skala, im zweiten Abschnitt stimmt sie zwischen 7M,5 und 8M,S mit der Harvard
skala uberein und wird sowohl mit zunehmender als mit abnehmender Helligkeit 
der Sterne rasch weiter. 

Die letzte Spalte enthaIt die von P ANNEKOEK durch Vergleich mit den Har
vardgroBen abgeleiteten m. F. der Co. D.-GroBen fur die Zone -22° bis -42°. 
Diese Fehler sind von der gleiehen GroBenordnung wie die Fehler der B. D. 
bzw. der S. D., wachsen aber im Gegensatz zu dem Verhalten dieser letzteren 
mit abnehmender Sternhelligkeit an. 

Die Zonenkataloge der Astronomischen Gesellschaft geben - mit 
Ausnahme der Kataloge Leiden (+30° bis +35°) und StraBburg (_2° bis _6°), 
in denen die DurchmusterungsgroBen abgedruckt sind, - ffir die helleren Sterne 
bis zur GroBe 9M ,Q der B. D. bzw. der S. D. geschatzte GroBen, die je nach dem 
GI:ade der auf die Schatzungen verwendeten Sorgfalt ein an Wert sehr ver
schiedenes Beobachtungsmaterial darstellen. In seinem "Programm ffir die Be
obachtung der Sterne bis zur neunten GroBe"2 stellt A. v. AUWERS fur die 
Schatzung und Reduktion der SterngroBen folgende Richtlinien auf: "Bei jeder 
Beobachtung muB, wenn nieht besondere Umstande daran hindern, eine moglichst 
sorgfaItige Schatzung der GroBe der beobachteten Sterne vorgenommen werden. 
Urn in bezug auf die GroBe der Sterne die groBtmogliche "Obereinstimmung 
zwischen den einzelnen Teilen der Arbeit zu erzielen, ist es wiinschenswerl, daB 
die Teilnehmer, wenigstens im Fall sie sieh nicht bereits an eine andere Skale 
sieher gewohnt haben, sich ffir ihre Schatzungen die Skale der Bonner Durch-

1 Harv Ann 72, Nr.7 (1913); 80, Nr.7 (1916). 2 V J S 4, S. 309 (1869). 
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musterung maglichst anzueignen suchen. Wo eine fixierte Skale 
bereits vorhanden ist, muB die Relation derselben zu der ARGE
LANDERschen bestimmt werden." Ferner war vorgeschrieben, 
daB jeder Stern zweimal beobachtet werden sollte, und daB unter 
den in der B. D. schwacher als 9M,0 geschatzten Sternen nur 
die in LALANDEs, BESSELS oder ARGELANDERS Zonen vorkom
menden mitgenommen werden sollten. 

Das AUWERssche Programm ist hinsichtlich der Schatzung 
der SterngraBen fur alle Zonen, mit Ausnahme der beiden schon 
oben erwahnten, im wesentlichen durchgefUhrt worden. Einige 
Kataloge - in erster Linie der von AUWERS 1896 herausgegebene 
Katalog Berlin A - bringen auch Untersuchungen uber die 
Skala bzw. die Genauigkeit der geschatzten GraBen. In der 
nebenstehenden Tabelle sind fUr die vier hier in Frage kommen
den Kataloge die aus der inner en Ubereinstimmung der Einzel
schatzungen berechneten m. F. einer KataloggraBe zusammen
gestellt. 

Die Fehler werden mit abnehmender Helligkeit der Sterne 
durchweg rasch kleiner. Indessen ist in Anbetracht dessen, daB 
die auf der B. D.-Skala beruhenden Schatzungsskalen fUr die 
schwachen Sterne erheblich weiter sind als fUr die hellen, die 
Abnahme der Fehler in Wirklichkeit merklich geringer. 

Neubeobachtung der A.G.-Kataloge. GemaB den von 
J. BAUSCHINGER1 gegebenen Richtlinien sollen die helleren der 
am Meridiankreis zu beobachtenden Sterne mit Hilfe von Gitter
blenden im Durchschnitt auf die Helligkeit von Sternen 8M ,S ab
geblendet werden, wahrend uber die Schatzung der GraBen ge
sagt wird: "Die Beobachter schatzen die Helligkeiten der 
Katalogsterne in einer photometrischen Skala, wofUr die An
gaben des KUSTNERschen Kataloges von 10663 Sternen 2 

empfohlen werden." 
Objektivgittermethode Von F. KUSTNER2. Dieser 

schwacht die am Bonner sechszalligen Meridiankreis beobach
teten Sterne mit Hilfe photometrisch geeichter Objektivgitter 
auf eine durchschnittliche Helligkeit gleich derjenigen der Sterne 
8M ,S ab und schatzt dann ihre GraBen nach einer Gedachtnis
skala. Dber das bei den Schatzungen angewandte Verfahren, 
insbesondere uber die Entstehung der Gedachtnisskala, sagt 
K USTNER 3: "Meine Gedachtnisskale habe ich fUr den REPSOLD
schen Meridiankreis durch einige vor Beginn dieser Reihe be
sonders zu dies em Zwecke angestellte Schatzungen und Ver
gleichungen der Skale der B. D. nahe angeschlossen ... Ware 
damals (1894) der 1. Teil der fundamentalen P. D. bereits ver
affentlicht gewesen, so wurde ich vorgezogen haben, dieser die 
Gedachtnisskale von vornherein maglichst nahe anzuschlieBen, 
unter normaler Fortsetzung fUr die schwacheren Sterne, was mit 

1 V J S 62, S.242 (1927). 
2 Katalog von 10663 Stemen zwischen 0° und 510 nordlicher Dekli

nation fiir das Aquinoktium 1900 nach den Beobachtungen am REPSOLD

schen Meridiankreise ... 1894 bis 1903 [VerOff d K Stemw zu Bonn Nr.10 
( 1908)]. 

3 BonnerVeroffNr. 4, S.48 (1900). 



Ziff.42. Die Gro/3enschlitzung im Fernrohr. 709 

Hille der Gitter leicht und sicher hatte geschehen konnen. Die einzelnen 
Schatzungen sind sowohl von den Angaben der B. D. als auch voneinander 
durchaus unabhiingig ausgefuhrt, da in die Arbeitsliste keine GroBenangaben 
aufgenommen waren." Bei der Beobachtung der schwachen Sterne unterhalb ~ 
wurde die Feldbeleuchtung stark gedampft. Die Schiitzungen erfolgten in 
ZehntelgroBen. 

Die angewandten drei Objektivgitter sind aus einem feinen, vollig gleich
formigen Gewebe von undurchsichtigen und gut geschwarzten Drahten her
gestellt. Die Gitter schwachen neutral und ohne das Aussehen des Sternbildes 
zu andern. Die seitlich gebeugten Bilder werden bei Beobachtung des zentralen 
Bildes mit starker (140facher) VergroBerung und im hellen Felde nicht bemerkt. 
Die nach drei verschiedenen Methoden - aus den GroBenschatzungen selbst, 
aus Stufenschatzungen im dunklen Felde und aus photometrischen Messungen -
bestimmten Blendwerte B der Gitter betragen: +2M ,03 (I), +4M ,22 (II), +6M,36 
(III). Durch Vergleich der geschatzten GroBen mit den - gegebenenfalls um 
+B zu korrigierenden - GroBen der P. D. leitet KUSTNER Tafeln ab, weIche 
die allgemeine Skalenkorrektion S mit den Argumenten: geschatzte GroBe und 
Deklination, und ferner fUr jede Zone eine spezielle "Zonenkorrektion" Z geben. 
Die definitive, auf das System der P. D. reduzierte GroBe ist dann durch 
M = M + S + Z - B gegeben. 

Das von KUSTNER erstrebte Ziel, in den nach dem skizzierten Verfahren 
geschatzten GroBen eine normale Fortsetzung der Potsdamer Photometrischen 
Durchmusterung bis zur 10. GroBe zu geben, ist nicht vollkommen erreicht 
worden. Nach B. STICKER1 hat man an die GroBen M des KUSTNERschen 
Kataloges zur Reduktion auf das Potsdamer System folgende Korrektionen LIM 
anzubringen: 

M = SM,O S,S 6,0 

LIM = -oM,06 -06 -oS 

6,S 7,0 7,S 8,0 8,S 9,0 9,S 10,0 10,4 

00 +04 +10 +20 +32 +4S +58 +69 +78 

Offenbar sind die ohne Gitter beobachteten schwachen Zonensterne im Durch
schnitt heller eingeschiitzt worden als die objektiv gleich hellen Gitterbilder der 
Anhaltsterne, und zwar in um so starkerem MaBe heller, je lichtschwacher die 
Sterne waren. Vielleicht erkliirt sich dieses abweichende Verhalten dadurch, 
daB die Zonensterne im Durchschnitt auf wesentlich schwacher erleuchtetem 
Untergrunde gestanden haben als die Anhaltsterne. 

Genauigkeit. Fur die innere Genauigkeit einer auf 2 Schatzungen beruhen
den KataloggroBe leitet KUSTNER die Werte ab: 

w. F. ±oM,075 (Sterne < 9M ) , ±oM,062 (~,O bis 1oM,O) , ±oM,086 (> 10M) 

und ferner durch Vergleich mit den P.D.-GroBen ffir die "vollstandige Genauig
keit" einer durchschnittlich auf 21/3 Schiitzungen beruhenden KataloggroBe den 
fUr alle Helligkeiten gUltigen Wert: 

w. F. ±oM,095 . 

R. PRAGER2 hat bei seinen nach der KUSTNERschen Methode unter etwas 
weniger gUnstigen Bedingungen ausgefiihrten GroBenschatzungen die innere Ge
nauigkeit des KUSTNERschen Kataloges nicht ganz erreichen konnen, indem 

1 Helligkeitsverzeichnis von 620 Stemen 8. bis 12. Gro/3e. Vergleichende Untersuchun
gen iiber das Kiistnersche Gro/3ensystem. Berlin. u. Bonn 1928. 

2 Katalog von 8803 Stemen zwischen 310 und 40° nordlicher Deklination [Berlin-Babels
berg Veroff 4 (1923)].. 
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er fUr den w. F. einer auf 2 Schatzungen beruhenden KataloggroBe den Wert 
ableitet: F M (F M" ) w. . ±Ol ,090 m. . ±O ,133 . 

Eine Weiterentwicklung der KUSTNERschen Methode stellt das Verfahren 
von H. R. MORGAN und U. S. LYONS l dar. Diese Forscher verwenden bei ihren 
Beobachtungen am neunzolligen Durchgangsinstrument des U. S. Naval Obser
vatory ein Gittersystem, das sich aus zwei Gittern aus feiner Drahtgaze sowie 
einem verstellbaren zellenfOrmigen Gitter (nach F. B. LITTELL) zusammensetzt. 
Die durch das Gesichtsfeld laufenden Sterne werden mit Hilfe dieses Gitter
systems auf die Empfindungsstarke von Sternen zwischen 9M ,0 und 9M",5 gebracht. 
Hierauf wird die Skala des verstellbaren Gitters abgelesen. Die GroBen der Sterne 
lassen sich so mit einem w. F. von ±0M",2 bestimmen. Offenbar nimmt dieses 
Verfahren eine Zwischenstellung zwischen Schatzung und Messung em. 

h) Die Methoden der Stufenschatzung. 
43. Historische Bemerkungen. Definition der Grundbegriffe. Die Stufen

schatzungsmethoden verdanken ihr Entstehen dem schon friih sich geltend 
machenden Bestreben, kleine Helligkeitsunterschiede zwischen benachbarten 
Sternen, insbesondere Veranderlichen und ihren Vergleichssternen, praziser 
anzugeben, als das auf Grund der unmittelbaren GroBenschatzung moglich 
war. Urspriinglich pflegte man kleine Helligkeitsunterschiede in Worten 
zu beschreiben. So gebrauch te E. PIGOTT2 urn 1786 die Ausdriicke: if any 
difference, rather, almost - a little - certainly, evidently - much - consider
ably, die ungefahr den ARGELANDERschen Stufen 1 bis 5 entsprechen. W. HER
SCHEL bezeichnete seit 1783 die geschatzten Helligkeitsintervalle durch Symbole 
und verband diese Art der Stufenschatzung mit einer "Reihung" der Sterne. 
F. ARGELANDER brachte das Feinschatzungsverfahren dadurch auf eine hohe 
Stufe der Vollkommenheit, daB er an Stelle der HERSCHELschen Symbole Zahlen 
einfiihrte, die als Vielfache des kleinsten erkennbaren Helligkeitsunterschiedes, 
der "Stufe", definiert werden. Urn die Ausbildung verwandter Methoden machten 
sich in erster Linie N. POGSON und E. C. PICKERING verdient. 

Wahrend sich W. HERSCHEL die Bestimmung der Helligkeiten der in FLAM
STEEDS Kataloge vorkommenden Sterne zur Hauptaufgabe gemacht hatte, 
wandte ARGELANDER seine Methode von vornherein hauptsachlich auf die Be
obachtung veranderlicher oder der Veranderlichkeit verdachtiger Sterne an. 
Ein ins einzelne gehender Plan, den er 1844 in seiner "Aufforderung" 3 zu einer 
Durchmusterung des ganzen Himmels nach dem Stufenschatzungsverfahren ent
wickelt hatte, ist erst 50 Jahre spater durch S. 1. BAILEy4 verwirklicht worden. 
Der Schwerpunkt der Anwendung der Stufenschatzungsmethoden lag aber nach 
wie vor bei den veranderlichen Sternen. Auf diesem Gebiet konnen die Stufen
schatzungsmethoden, bei denen zwar zahlreiche systematische Fehlerquellen 
personlicherNatur auftreten, die aber ein bequemes, rasches und genaues Arbeiten 
gestatten, in vielen Fallen durchaus erfolgreich mit den Methoden der photo
metrischen Messung konkurrieren. Die Anwendung der Stufenschatzungs
methoden auf die Beobachtung der veranderlichen Sterne hat J. G. HAGEN in 
seinem groBen Handbuch 5 nach der geschichtlichen und technischen Seite hin 
mit besonderer Ausfiihrlichkeit behandelt. 

1 PopAstr36, S.291 (1928). 2 Phil Trans 76, S.189 (1786). 
3 Aufforderung an Freunde der Astronomie zur Anstellung von ... Beobachtungen tiber 

mehrere wichtige Zweige der Himmelskunde. Schumachers Jahrbuch fUr 1844, S.122-254. 
4 Harv Ann 50, S. 13 (1908); Naheres siehe Zifi. 45. 
5 Die veranderlichen Sterne. Erster Band. Geschichtlich-technischer Tell. Freiburg 

1914-1921. 
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Die Stufenschatzungsmethode ist gelegentlich auch zu der Bestimmung der 
Gesamt- bzw. der FHichenintensitaten flachenhafter Objekte angewandt worden. 
Als Objekte kommen in erster Linie Kometen, Nebelflecke und MilchstraBe1 in 
Fnige. 

Grundlegende Definitionen (Stufe, Stufenhelligkeit, Stufen
wert). Werden mit E' und E die Empfindungsstarken, mit L' und L die Licht
starken von zwei mit freiem oder bewaffnetem Auge betrachteten Stemen be
zeichnet, so gilt gemaB Ziff. 15 Gleichung (49) innerhalb der Grenzen El und Ea 
des FECHNER-Bereiches die Gleichung: 

C(E'-E)=log(~), El < {E', E} <E2 , L1 <{L',L}<L2 • (1) 

Sind beide Sterne im gleichen System abgebildet, so daB 1:' = 1: bzw. II' = II 
zu setzen ist, so konnen wir an Stelle von (1) auch schreiben: 

-2M,S c(E' -E) = -2M,510g(;) = M' - M, Ml < {M',M} < M 2 • (2) 

Hierin ist c nicht nur von der GroBe, sondern auch vom Spektraltypus der Sterne 
unabhangig. 

In seiner aIlgemeinsten Form besteht das Stufenschatzun§Sverfahren darin, 
daB der Beobachter den Helligkeitsunterschied E' - E der beiden jeweils Ver
glichenen Sterne durch Symbole ausdriickt, wobei gleiche Helligkeitsunterschiede 
durch gleiche Symbole bezeichnet werden. Der einem bestimmten Symbol ent
sprechende GroBenunterschied M' - M werde als Symbolwert W bezeichnet. 
Erfiillen die geschatzten Empfindungsunterschiede E' - E das FECHNERsche 
Gesetz, so sind die Symbolwerte gemaJ3 (2) Konstanten. 

Bei der ARGELANDERschen Stufenschatzungsmethode werden die Empfin
dungsunterschiede E' - E durch Zahlen n ausgedriickt, die als Vielfache eines 
eben erkennbaren Empfindungsunterschiedes, der "Stufe", defini~rt sind und 
"Stufenzahlen" genannt werden. Bezeichnen wir die in dieser Einheit aus
gedriickten Empfindungsstarken als "Stufenhelligkeiten s" und den der Stufen
differenz LIs = 1 entsprechenden GroBenunterschied als "Stufenwert So", so 
geniigen die s' - s der der FECHNERschen Gleichung (2) entsprechenden Beziehung: 

50 (s'-s)=M'-M, M1 <{M',M}<M2 • (3) 

So ergibt sich also als Quotient entsprechender GroBen- und Stufenunterschiede. 
44. Die Methoden der beiden HERSCHEL. W. HERSCHEL schatzte 1781 bis 

1798 - meist mit bloBem Auge - die Helligkeiten aIler in FLAM STEEDS Kataloge 
vorkommenden Sterne und fiihrte auBerdem zahlreiche Vergleichungen verander
licher und der Veranderlichkeit verdachtiger Sterne aus. HERSCHELS Beobach
tungsmaterial - Von ihm selbst nur teilweise veroffentlicht - liegt heute voll
standig vor2. Ais Bearbeiter HERSCHELscher Schatzungen sind neben 
C. S. PEIRCE 3 und C. PRITCHARD'· Vor allem E. C. PICKERING 5 und E. ZINNER 6 zu 
nennen. 

HERSCHELS Verfahren bestand anfanglich (1781 bis 1783) in einfacher 
Reihung der Sterne, d. h. er verglich die Sterne innerhalb jedes Sternbildes mit
einander und notierte sie in der Reihenfolge ihrer Helligkeiten. Mit den hellsten 
Stemen beginnend, setzte er die Bezeichnungen (BAYERSche Buchstaben oder 

1 Vgl. die betreffenden Abschnitte des Handbuches. 
2 The Scientific Papers of Sir William Herschel. I-II. London 1912; M N78. S.554 

(1918). 
3 Harv Ann 9. S. 56 (1878). 4 Mem R AS 47. S.359 (1883). 
5 Harv Ann 14. S.345 (1884); 23. S. 185 (1890). 6 Helligkeitsverzeichnis. S.38. 
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FLAMSTEEDsche Nummern) nahe gleich heller Sterne unmittelbar nebeneinander, 
trennte aber ungleich helle Sterne durch Striche, z. B. IX - rf3 - dj - Ene. 
Seit 1783 wandte er ein feineres Verfahren an, indem er die Helligkeitsunter
schiede zwischen den einzelnen Sternen abschatzte und durch Symbole be
zeichnete, die er zwischen die Sternbezeichnungen setzte. Die am haufigsten 
angewandten Symbole nebst Kennzeichnung in Worten sowie die zugehorigen 
Symbolwerte Win SterngroBen nach PICKERING und nach ZINNER sind in nach
folgender Tabelle gegeben: 

Tabelle 14. 

I 

W W(ZINNER) J. HER-I ARGE-
Symbol Kennzeichnung Beispiel (PICK.) 

2,0-2,91 3,0-3:9 
SCHELS LANDERS 

4,0-4,9 5,0-5,5 Symbol Stufe 

j(approaching) I 30. 24 Leonis oM,06 oM, 03 OM,05 OM,07 oM, 0 8 0 
equality 

, - o ,07 0 ,06 o ,09 0 ,13 0 ,17 0,5 , 
i 

, Ileast perceptible 41,94 Leonis 0 ,23 0 ,09 0 ,13 0 ,19 0 ,25 I 1 
! difference ,. - - 0 ,33 0 ,14 0 ,21 o ,29 o ,36 1,5 

- very small 17 - 70 Leonis 0 ,38 0 ,19 o ,29 o ,40 0 ,47 II 2 
difference 

- , small difference - 0 ,57 0 ,30 0 ,48 0 ,64 0 ,78 III 3 

-- considerable diff. 32 - - 41 Leo I - 0 ~421 0 
,67 0 ,91 1 ,09 4 

--- - 16 --- 29 Boo - - - - 5 I 

Sehr auffallend ist das starke Anwachsen der Symbolwerte mit zunehmender 
GroBe. Z. B. wachsen die dem Stufenwert entsprechenden Zahlen der dritten 
Zeile yon oM,09 auf oM,25. Von einer Konstanz des Stufenwertes (d. h. Giiltig
keit des FECHNERschen Gesetzes) kann also nicht die Rede sein. 

Nach ZINNER sind zur Reduktion der von HERSCHEL geschatzten Hellig
keiten farbiger Sterne (Farbenindex 1) auf weiBe Sterne (10) folgende Korrektionen 
erforderlich : 

+oM,4 bis +OM,81 -oM,03 
+0 ,9 " +1 ,7 -0 ,03 

-oM,06 
-0 ,08 

-oM,11 
-0 ,17 

-oM,16 
-0 ,24 

HERSCHEL schatzt also die farbigen Sterne im Vergleich zu den weillen urn so 
schwacher ein, je roter bzw. je schwacher die ersteren Sterne sind. Es liegt also 
offenbar ein PURKIN JE-F ehler Yor. 

Der m. F. einer reduzierten Schatzung W. HERSCHELS betragt nach ZINNERS 
Untersuchungen im Durchschnitt ±OM,17. 

J. HERSCHELS "Method of Sequences"l. Die Beobachtungsmethode 
J. HERSCHELS besteht ahnlich der seines Vaters in einer Reihung der Sterne 
nach ihrer Helligkeit, aber ohne Verwendung yon Symbolen. Da die Anzahl der 
in eine Sequenz zusammengefaBten Sterne in der Regel hoch ist (his zu 80), 
so bilden ihre Helligkeiten eine Stufenleiter von zwar nicht vollig gleichmaBiger, 
aber durchweg sehr geringer Stufenhohe. Die schwacheren Sterne faille HER
SCHEL, ohne sie zu reihen, in Gruppen yon annahernd gleicher Helligkeit zu
sammen. Er beobachtete stets mit freiem Auge. 

1 Results of Astron. Obs. made during the Years 1834, 5, 6, 7, 8 at the Cape of Good 
Hope, S.304ff. London 1847. 
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HERSCHEL leitete aus seinen Schatzungen mittels eines graphischen Aus
gleichungsverfahrens einen Katalog1 von 260 meist siidlichen Sternen 1. bis 
5. GroBe abo Neureduktionen der HERSCHELschen Reihungen unter Verwertung 
des gesamten Materiales gaben W. DOBERCK 2 und neuerdings E. ZINNER3. 

Vor dem DOBERCKschen Reduktionsverfahren besitzt das von ZINNER an
gewandte den Vorzug, daB letzterer sowohl den EinfluB der Stellung der Sterne 
relativ zur MilchstraBe als vor allem den EinfluB der Sternfarbe beriicksichtigt. 
Der Gang der an farbige Sterne zur Reduktion aUI weiBe anzubringenden 
Korrektionen: 

M 
LIM 

2M,25 2M, 75 
-OM,03 -OM,08 

3M,25 3M,75 4M,25 4M,75 5M,25 
-OM,14 -OM,19 -oM,24 -oM,30 -oM,36 

Hi.Bt auf die Einwirkung eines PURKINJE-Fehlers schlieBen. Die Genauigkeit der 
Schatzungen J. HERSCHELS iibertrifft die von W. HERSCHEL erzielte Genauigkeit 
gemaB der folgenden trbersicht betrachtlich: 

GroBe : OM 1ltI 2M 3M 4M 5M 

m. F. einer GroBe: ±OM,15 ±oM,12 ±OM,09 ±OM,09 ±OM,12 ±OM,18 

Der Gang des m. F. mit der SterngroBe scheint darauf hinzudeuten, daB die Unter
schiedsempfindlichkeit des beobachtenden Auges ffir die mittleren Helligkeiten 
2M bis 3M am hochsten war. Indessen ist zu bedenken, daB die Schatzung der 
hellsten Sterne mangels nahe gelegener Vergleichssterne stets sehr schwierig und 
demgemaB unsicher ist. 

Wegen der Analogie mit der spater Von ARGELANDER gebrauchten Be
zeichnungsweise ist eine von J. HERSCHEL 4 gelegentlich seiner Schatzungen von 
IX Orionis gebrauchte symbolische Bezeichnungsweise von Interesse, die er an 
Hand des Beispieles: 

Capella II IX Orionis I Rigel II Procyon III Aldebaran I Pollux 

mit den Worten erIautert: "The number of vertikal strokes between the names 
indicates .. , the grades or steps of magnitude, by which the stars differ." 
Hier tritt zum erstenmal der Kunstausdruck "Stufe" (step) auf, den ARGE
LANDER offenbar von HERSCHEL iibernommen hat. 

45. Die ARGELANDERsche Methode. ARGELANDERS Vergleichungen ver
anderlicher oder verdachtiger Sterne mit Nachbarsternen von wenig unterschied
licher Helligkeit beginnen mit dem Jahre 1839. ARGELANDER beobachtete in 
den ersten Jahren gewohnlich mit freiem (bzw. mit Brille bewaffnetem) Auge, 
seit 1843 meist mit einem zweifach vergroBernden Feldstecher. Zur Bezeichnung 
der geschatzten Helligkeitsunterschiede gebrauchte er anfanglich Worte, aber 
schon wenig spater (seit November 1840) nach dem Vorbilde W. HERSCHELS 
Zeichen. Endlich von 1842 Marz 5 an verwendete er an Stelle der Zeichen die 
Ziffern 1 bis 4, die er als "Stufen" bezeichnete. Wie nahe sich ARGELANDER bei 
der Definition seiner Stufen an W. HERSCHEL angeschlossen hat, geht aus der 
folgenden im wesentlichen J. G. HAGEN 5 entlehnten Gegeniiberstellung hervor: 

Stufe ° (Symbol. ). 

HERSCHEL 6 : "When two stars are perfectly alike in brightness, so that by 
looking often and a long while at them, I either cannot tell which is the brightest, 

1 Ibidem, S.337. 
2 Ap J 11, S. 192, 270 (1900); Harv Ann 41, S.213 (1902) (Katalog von 923 Sternen). 
3 HelIigkeitsverzeichnis, S. 46. 4 Mem R A S 11, S.270 (1840). 
5 Die veranderlichen Sterne, S.246ff. 6 Phil Trans 86, S.181 (1796). 
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or occasionally think one the largest, and sometimes, not long after, giV'e the 
preference to the other, I put down their numbers together, only separated by 
a point. For instance, 30. 24 Leonis. 

However, it can happen but V'ery seldom that the equality in the lustre 
of two neighbouring stars is so perfect as not to leaV'e an inclination to prefer 
one to the other; therefore I place that first which may probably be the largest, 
even though I do not particularly judge it to be so." 

ARGELANDER1 : "Erscheinen mir beide Sterne entweder immer gleich hell 
oder mochte ich bald den einen, bald den anderen ein wenig heller schatzen, so 
nenne ich sie gleich hell und bezeichne dies dadurch, daB ich ihre Zeichen un
mittelbar nebeneinander setze, wobei es gleichgliltig ist, welches Zeichen V'orsteht; 
sind also die Sterne a und b verglichen, so schreibe ich entweder ab oder ba." 

Stufe 1 (Symbol,). 

HERSCHEL: "When two stars .are so nearly alike in their lustre that they 
may be almost called equal, and even now and then leaV'e us doubtful to which 
to give the preference; but when upon a longer inspection of them we always 
return to decide it in favour of the same, I separate the numbers, that denote 
these stars by a comma. For instance, 41,94 Leonis." 

ARGELANDER: "Kommen mir auf den ersten Anblick zwar beide Sterne 
gleich hell vor, erkenne ich aber bei aufmerksamer Betrachtung und wiederholtem 
Ubergange v9n a zu b und b zu a entweder immer oder doch nur mit sehr seltenen 
Ausnahmen a flir eben bemerkbar heller, so nenne ich a urn eine Stufe heller 
als b und bezeichne dies durch a1 b, ist hingegen b der hellere, durch b1 a, so daB 
immer der hellere vor, der schwachere hinter der Zahl steht." 

Stufe 2 (Symbol -). 

HERSCHEL: "When two stars differ but very little in brightness, but so that 
even a doubt cannot arise to which the preference ought to be given, I separate 
the numbers, by which they are to be found in the catalogue, by a short line. For 
instance, 17 - 70 Leonis." 

ARGELANDER: "Erscheint der eine Stern stets und unzweifelhaft heller als 
der andere, so wird dieser Unterschied flir zwei Stufen angenommen und durch 
a2b bezeichnet, wenn a, hingegen durch b2a, wenn b der hellere ist." 

Stufe 3 und 4 (Symbol -, und - -). 

HERSCHEL: "When two stars differ so much in brightness that one or two 
other stars might be put between them, and still leave sufficient room for distinc
tion, they become partly unfit for standards by which the lustre of other stars 
can be ascertained. But as proper intermediate stars sometimes cannot conve
niently be had, we are often obliged to retain them; and in that case I distinguish 
them by a line and comma -, or by two lines, as 32 - - 41 Leonis." 

ARGELANDER: "Eine auf den ersten Anblick ins Auge fallende Verschieden
heit gilt flir drei Stufen und wird durch a3 b oder b3 a bezeichnet. 

Endlich bedeutet a4b eine noch auffallendere Verschiedenheit zugunsten 
von a." 

DaB die Stufe als die Einheit aufzufassen ist, in der die Helligkeitsunter
schiede geschatzt werden, kommt klarer als in den vorstehenden Definitionen 
in den Worten zum Ausdruck, mit denen E. SCHONFELD 2 ARGELANDERS Methode 

1 Aufforderung S. 198, 229. 
2 Beob. von verand. Stemen. Sitzber. d. K. Akad. d. Wiss. zu Wien, math.-naturw. Kl. 

Bd.42, S.148 (1860) .. 
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erHiutert: "Die an sich willkiirliche Einheit, auf die sich die niedergeschriebenen, 
den Lichtunterschied reprasentierenden Zahlen beziehen, nennt ARGELANDER 
eine Stufe und versteht darunter eine eben mit Sicherheit bemerkbare Hellig
keitsdifferenz. " 

An Stelle der ARGELANDERschen Bezeichnung a b fiir gleiche Helligkeit 
von a und b haben SCHONFELD l u. a. die Schreibweise a = b gebraucht. Noch 
besser ist die Bezeichnung a 0 b, die auch Von HAGEN empfohlen wird. 

AuBer den ganzen Stufen schatzt ARGELANDER auch halbe, deren Bedeutung 
er folgendermaBen erklart: "AuBer den ganzen Stufen schatze ich noch halbe, 
wenn mir der Unterschied zu groB, urn ihn zu der einen, zu klein, urn ihn zu der 
nachst groBeren zu rechnen. Diese bezeichne ich auf eben die Weise wie die 
ganzen; ich schreibe also a 2,5 b, wenn mir a mehr als zwei, aber weniger als 
drei Stufen heller vorkommt als b." Dem Beispiel ARGELANDERS, in halben Stufen 
zu schatzen, folgten E. HEIs, E. SCHONFELD sowie die meisten spateren Beob
achter. In der Folgezeit finden sich auch haufig Schatzungen der Form: a 1,5 -2 b, 
aus denen hervorgeht, daB in vielen Fallen selbst die halbe Stufe ein noch zu 
grobes MaB darstellte. - Will der Beobachter sich darauf beschranken, in ganzen 
Stufen zu sehatzen, so wird er (wegen des kleinen Stufenwertes) im allgemeinen 
nieht vermeiden konnen, iiber die Von ARGELANDER2 fiir zulassig gehaltene An
zahl von 4 oder hoehstens 5 Stufen hinauszugehen. 

Stufensehatzung veranderlicher Sterne. Fiir den AnschluB einesVer
anderliehen an seine Vergleichssterne gibt ARGELANDER (mit W. HERSCHEL iiber
einstimmend) die Vorschrift: "Von diesen Vergleichssternen vergleiehe man bei 
jeder Beobachtung so viele, als sieh, ohne zu groBe Stufenweiten zu sehatzen, tun 
laBt, wenigstens aber immer einen hellern und einen schwachern, aueh dann, wenn 
der Veranderliche einem andern vollkommen oder sehr nahe gleieh erseheint." 

Hat man den Veranderliehen V mit zwei Vergleichssternen a und b Ver
glichen und urn m Stufen sehwaeher als a, hingegen urn n Stufen heller als b 
geschatzt, so sehreibt man diese Doppelsehatzung nach ARGELANDER in der Form: 

amY, Vnb. (4) 

Der Stufenunterschied p zwischen a und b kann entweder zur Kontrolle mit
geschatzt oder als Summe: p = m + n berechnet werden. Sind die GroBen Ma 
und Mb der Vergleiehssterne bekannt, so ergeben sieh der Stufenwert 50 und 
die GroBe M des Veranderlichen aus den Formeln [vgl. Zif£. 43 Gleichung (3)J: 

5 - ~~ Mb M M 5 M + 5 (5) o - m + n ' = a - m 0 = b n o· 

Das Vorzeiehen von 50 ist negativ. Wird 150 I, dem mittleren Stufenwert AR
GELANDERS entsprechend, = OM,15 angenommen, so lassen sich mit Hilfe von 
4 Stufen Helligkeitsuntersehiede bis zu oM,6 iiberbriicken. 

Zwei von (4) abweiehende Arten der Vergleichung, namlich die ARGELANDER
sche "Differenzmethode" (so von HAGEN genannt) und die SCHONFELDsche 
"Mittelwertmethode"3, haben heute fast nur noch historisehes Interesse. Wah
rend bei dem gewohnliehen Verfahren die Helligkeiten selbst zur Vergleichung 
gelangen, werden bei der Differenzmethode die beiden Helligkeitsuntersehiede 
a - V und V - b gegeneinander abgesehatzt. Der Sinn des Verfahrens wird 
sofort verstandlich, wenn man an Stelle der von ARGELANDER gebrauehten Be-
zeichnungsweise: V m (ab) bzw. (ab) m V 

unmittelbar ansehaulich sehreibt: 
(V - b) m (a - V) bzw. (a - V) m (V - b) . 

1 Ebenda S.148. 2 Vgl. Aufforderung, S. 205. 3 Vgl. HAGEN, S. 274ff. 
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SCHONFELDS Mittelwertmethode besteht darin, den Veranderlichen gemat 
der Formel: 

Vn(at b) bzw. (a t b)nV 
"mit dem Mittel zwischen zwei Sternen" zu vergleichen. Da auch die Differenzen

methode auf einen AnschluB an a ~ b hinauslauft, so besteht zwischen beider 

Methoden ein naher Zusammenhang. 
Die ARGELANDERsche Methode dfufte unter den Feinschatzungsmethoder 

die am haufigsten angewandte sein. Auf die Technik ihrer Anwendung bei del 
Beobachtung veranderlicher Sterne kommen wir unten ausfiihrlich zuruck. Hin· 
gegen sollen zwei Durchmusterungsarbeiten, bei denen sie dem ursprunglicher 
Plane ARGELANDERS gemaB gedient hat, schon hier besprochen werden. 

E. F. SAWYER! bestimmte 1882 bis 1890 dUrch Stufenschatzung die HeIlig
keiten Von 3415 zwischen 0° und --30° gelegenen Stern en bis zur GroBe 7M ,0 
SAWYER beobachtete mit Opernglas bzw. Feldstecher, und zwar durchweg be 
leicht extrafokaler Abbildung der Sterne. Diese wurden in Sequenzen von durch 
schnittlich 10 Sternen gereiht und die HeIligkeitsunterschiede in Stufen geschatzt 
Die geschatzten Helligkeiten wurden auf graphischem Wege an die GroBen del 
Vranometria Argentina angeschlossen. Fur den durchschnittlichen Fehler einel 
auf 4 Schatzungen beruhenden KataloggroBe ergibt sich der Wert ±oM,06. 

Das von ARGELANDER 1844 in seiner "Aufforderung"2 ausfiihrlich ent
wickelte Programm zu einer Durchmusterung des ganzen Himmels nach del 
Stufenmethode ist genau 50 Jahre spater von S. 1. BAILEy3, der 1892 bis '189' 
in Cambridge und Arequipa beobachtete, durchgefiihrt worden. BAILEYS Vrano 
metrie umfaBt 5600 Sterne bis zur GroBe 6M , deren geschatzte HeIligkeiten ir 
der Revised Harvard Photometry 4 mitgeteilt sind. BAILEY beobachtete di( 
helleren Sterne mit bloB em Auge, die schwacheren mit Opernglas. Jeder Sterr 
wurde mit einem helleren und einem schwacheren Vergleichsstern verglichen 
Die endgultigen SchatzungsgroBen wurden in engem AnschluB an die photo
metrischen GroBen durch zweimalige Ausgleichung ermittelt. 

46. Die POGsoNsche Methode. Bei dieser Methode erfolgt wie bei del 
ARGELANDERschen die Schatzung in Stufen, doch wird die Stufe nicht als eber 
erkelll).barer Helligkeitsunterschied, sondern vielmehr als Empfindungsunter
schied Von zwei Stern en definiert, deren photometrische GroBen sich urn OM, 1 
unterscheiden. POGSONS Methode setzt also die Kenntnis photometrischer GroBer 
Voraus. Wahrend N. POGSON selbst seine Methode in den Noten zu seinerr 
"Catalogue of 53 Known Variable Stars"5 nur kurz mit den Worten kennzeichnet 
"I ... record the differences of magnitude (to 10ths) between the next less ane 
next greater comparison stars and the Variable," geben G. KNOTT und J. BAXEN
DELL6 eine wesentlich genauere Beschreibung seines Verfahrens: "Thus furnished 
the observer compares the ,variable' with two or more of the stars on his list 
which differ least from it in brightness, and carefully estimates the difference~ 
in tenths of a magnitude, being guided in his estimations by reference to th( 
known differences of the comparison stars." 

POGSON pflegte in die von ihm bei der Beobachtung benutzten Stern
karten die photometrischen GroBen der Vergleichssterne einzutragen, und zwal 

1 Catalogue of the Magnitudes of Southern Stars from 0° to - 30° Declination, to tht 
Magnitude 7,0 inclusive. Mem. Amer_ Acad. of Arts and Sciences 12. S.1 (1892). 

2 S.201ff. 3 HarvAnn29. S.171 (1893); 50, S.13 (1908). 
4 Harv Ann 50 (1908). 5 Radcl Obs 15, S.295 (1854). 
6 On the Method of Observing Variable Stars. London 1863. 
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um Verwechslungen mit den Sternzeichen vorzubeugen, unter Weglassuhg der 
Deziplalpunkte. Als Beispiel einer POGsoNschen Schatzung sei die folgende auf 
R Cygni 1 bezugliche angefuhrt: 

1853 Juli 22 99 + 3 104 - 5 1110,2 9,9 1 Mittel: 10,1-

Offenbar handelt es sich hier um zwei voneinander unabhangige, in Zehntel
groBen ausgefiihrte Schatzungen. 

A. S. WILLIAMS2 hat bei seinen 1885 bis 1886 mit Opernglas ausgefiihrten 
Schatzungen von 1081 sudlichen Sternen die POGsoNsche Methode angewandt. 
Als Vergleichssterne dienten 50 Sterne OM bis 6M , deren GraBen der Harvard 
Photometry3 entnommen waren. Die Genauigkeit der sehr sorgfrutig ausgefiihrten 
Schatzungen erwies sich als befriedigend. - Ein weiteres Beispiel der Anwendung 
der POGsoNschen Methode bilden die von L. CAMPBELL4 1902 bis 1905 ausgefuhr
ten Schatzungen langperiodischer Variabler. 

In neuerer Zeit ist die POGsoNsche Methode, abweichend von ihrem ur
sprunglichen Sinne, meist als Interpolationsverfahren aufgefaBt worden. Nach 
E. C. PICKERING5 denkt sich der Bebbachter das Helligkeitsintervall zwischen 
den Vergleiehssternen in ZehntelgroBen eingeteilt und schatzt den Verander
lichen in diese Skala ein. Die Schatzung liefert also nur eine GroBe, die unmittel
bar in das Beobachtungsbuch eingetragen wird. Die so abgeanderte Methode 
ist u. a. von R. T. INNEs6 am Kap-Observatorium und von L. CAMPBELL? in Zu
sammenarbeit mit zahlreichen anderen Beobachtern an verschiedenen Obser
vatorien angewandt worden. Auch die Mitglieder der British Astronomical 
Association beobachten vielfach nach diesem Verfahren. 

Die POGsoNscheMethode besitzt den Vorzug, daB sie keinerlei Reduktions
rechnungen erfordert und daher zur Bewrutigung von Massenmaterial sehr geeig
net ist. An Genauigkeit steht sie der ARGELANDERschen Methode wesentlich nach, 
hauptsachlich aus dem Grunde, weil die Fehler der photometrischen GraBen der 
Vergleichssterne sich fast unabgeschwacht auf die geschatzten GraBen ubertragen. 

47. Die PICKERINGSche Interpolationsmethode. Nach HAGENS hat man 
zwischen der allgemeinen "Bruchmethode" und der spezielleren "Dezimalmethode" 
zu unterscheiden. Die erstere beschreibt E. C. PICKERING9 folgendermaBen: 
"The observer selects two comparison stars, one a little brighter, the other a 
little fainter, than the star to be observed, and estimates its difference in magnitu
des from the brighter component with the difference between the two comparison 
stars." Die Bruchmethode wird zur Dezimalmethode, wenn man das Intervall 
zwischendenVergleichssternen gleich 10nimmt. Fur diesenFall schlagtPIcKERING 
eine besonders einfache Bezeichnungsweise vor: "Thus, a 4 b will denote that 
the intervall between the bright comparison star a and the variable is estimated 
at only four-tenths of that between the two comparison stars." Nach E. E. MARK
WICK10 ist bei kleiner Helligkeitsdifferenz der Vergleichssterne die allgemeine 
Methode derDezimalmethodevorzuziehen: "But I think that, where the difference 
of the two comparison stars is small, it will be sometimes permissible to take 
simpler fractions of the whole intervall in the observation than division into 
tenths. Thus a 1 V 3 b means that the variable is 1/4 the light difference from 
a to b, or 3/4 from .b to a." 

1 Naeh C. L. BROOK [Mem R A S 58, S. 120 (1908)]. 
2 A Catalogue of the Magnitudes of 1081 Stars lying between - 30 0 Dee!. and the South 

Pole. London 1898. 
3 Harv Ann 14 (1884). 4 Harv Ann 57 I (1907). 5 Harv Cire 112 (1906). 
6 Results of Observations of Variable Stars. Ann Cape Obs 9 II (1903). 
7 Harv Ann 63 I (1912). 8 Die veranderliehen Sterne, S.278ff. 
9 Froe Amer Aead 16, S.280 (1881). 10 B A A Cire 32 (Okt.1901). 
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Die hier von MARKWICK angewendete Schreibweise: 

am Vnb 

Ziff.48. 

(6) 

ist als die der Interpolationsmethode angemessene Bezeichnungsweise zu be
trachten. Diese Schreibweise ist auch dann anzuwenden, wenn man nicht 
(a - V): (V-b), sondern (a-V): (a-b) bzw. (V-b): (a-b) geschatzt hat. 
Sind die GroBen Ma und Mb der Vergleichssterne bekannt, so folgt die GroBe M 
des Variablen aus der Interpolationsformel: 

n m 
M = Ma m + n + Mb m + n ' (7) 

Da die Schatzungen der Form (6) im Gegensatz zu den ARGELANDERschen Ver
gleichungen (4) kein Material zur Bestimmung der Intervalle zwischen den Ver
gleichssternen lief ern, so miissen diese Intervalle durch besondere Verbindungen 
von je drei von diesen Sternen bestimmt werden. An Genauigkeit kommt die 
Interpolationsmethode der ARGELANDERschen ungefahr gleich und hat auBer
dem den Vorzug, daB das GroBenintervalIl11a -Mb der Vergleichssterne groBer 
gewahlt werden kann als bei jener. Auch ist die Reduktion einfacher, da die 
Untersuchung iiber den Stufenwert fortfallt. 

Fiir die Anwendung der PICKERINGschen Methode seien folgende Beispiele 
angefiihrt: J. R. EDMANDS! und mehrere andere Beobachter schatzten in den 
Jahren 1881 bis 1883 zur Kontrolle der gleichzeitigen Messungen mit dem Meri
dianphotometer die Helligkeiten aller nordlichen Sterne bis zur GroBe 6M nacb 
der Dezimalmethode. 154 photometrisch gut bestimmte Sterne dienten als Ver
gleichssterne. Jeder Stern wurde von jedem der drei Beobachter je einmal ge
schatzt. Die Schatzungen der helleren Sterne erfolgten mit freiem Auge, die del 
schwacheren mit Opernglas_ Uber die Reduktion der Schatzungen werden aus
fiihrliche Angaben gemacht_ - A. P ANNEKOEK 2 fiihrte 1891 bis 1898 Schatzungen 
von Algol nach der allgemeinen Interpolationsmethode aus. Mittels besonderel 
Schatzungsreihen wurden auch die Helligkeiten der Vergleichssterne bestimmt 

E. PEREPELKIN 3 macht - wie mehr beiHiufig erwahnt sei - auf die Vor
teile der Schatzung: 

V m b n a (m + n = 10) 

aufmerksam, die er als "PICKERINGsche Methode mit Extrapolation" bezeichnet 
Wahrend der zufallige Fehler der Bestimmung Von V, falls a> 4, also b: a<1,5 
bleibt, gegeniiber der Interpolationsmethode nicht wesentlich erhoht wird, er
gibt sich der Vorteil, daB sich eine etwaige Veranderlichkeit des Sternes b sebl 
stark auf V iibertragt und infolgedessen erkennbar wird. "Die Extrapolations
Methode gibt also ein Kriterium der Unveranderlichkeit der Helligkeit de~ 
mittleren Vergleichssternes." 

48. Verb in dung der ARGELANDERschen mit der Interpolationsmethode, 
Die ARGELANDERsche Methode kommt vielfach nicht in der reinen Form, be 
der die Intervalle a - V und V - b vollig unabhangig voneinander geschatz1 
werden, zur Anwendung, sondern in Kombination mit der Interpolationsmethode 
E. SCH<5NFELD 4 beschreibt dieses kombinierte Verfahren, das er regelmaBig an
wendet, folgendermaBen: "Wenn der Veranderliche mit zwei Sternen, einem helle· 
ren und einem schwacheren, verglichen wurde, so setzte ich zuerst auf die an· 
gegebene Weise den Stufenunterschied gegen jeden Stern einzeln fest, dam 
ging ich aber auch wiederholt Von dem hellern Vergleichsstern durch den Ver· 

1 Harv Ann 14, S. 70 (1884). 
2 Untersuchungen tiber den Lichtwechsel Algols, S. 96. 3 A N 222, S.203 (1923) 
4 Beobachtungen von veranderlichen Stemen, S. 149 (1860). 
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anderlichen zum schwachern tiber, und umgekehrt, um das VerhaItnis beider 
Stufenunterschiede genauer beurteilen. zu konnen. Dadurch treten freilich die 
beiden Schatzungen in noch groBere Abhangigkeit voneinander, als dies wohl 
auch sonst schon der Fall ist; aber die Bestimmung der relativen Helligkeit des 
Veranderlichen hat ohne Zweifel dadurch gewonnen." - Ferner sei erw1ihnt, 
daB HAGEN l bei seinen Schatzungen nach der ARGELANDERschen Methode stets 
das VerhaItnis m: n der zunachst unabhangig voneinander geschatzten Stufen
zahlen zur Kontrolle nachpriift. Er bringt dies auch in der Schreibweise: 
a m V n b zum Ausdruck. 

W1ihrend SCHONFELD und HAGEN das VerhaItnis der Intervalle lediglich zur 
Kontrolle mitschatzen, wird dieses VerhaItnis bei der Methode von A. A. NIJLAND 
zur Hauptsache. Das Wesen dieser "zu Utrecht regelmaBig angewendeten 
Methode" prazisiert NIJLAND 2 wie folgt: "Die Schatzung [a 2 v 4 b] ist so zu 
verstehen, d.aB ein auf etwa 6 Stufen geschatztes Intervall ab Yom Variablen in 
zwei Teile geteilt wird, we1che sich wie 1 zu 2 verhalten. Dieses Verfahren ist 
auch Grund dafiir, daB in verhaItnismaBig vielen Fillen mit halben Stufen ge
schatzt wird. Eine Schatzung a 1,5 v 3,5 b ist nicht buchstablich so auf
zufassen, daB man bei der Schatzung der Intervalle av und bv immer zwischen 
1 und 2 Stufen bzw. 3 und 4 Stufen im Zweifel bleibt, sondern eher so, daB 
das auf 5 Stufen geschatzte Intervall a b sich besser durch 1,5 und 3,5 als durch 
ganze Zahlen, etwa 2 und 3, oder 1 und 4, in das richtige VerhaItnis verteilen 
laBt." - Als direkt beobachtete Werte sind bei NIJLAND (Schreibweise: a m V n b) 
nicht m und n, sondern vielmehr m + n und m: n zubetrachten. Zur Reduk
tion dient also die Interpolationsformel (7). NIJLAND, dessen mittlerer Stufen
wert OM,10 betragt, geht bei seinen Schatzungen bis zu 7 oder 8 Stufen, ohne 
daB ein merklicher Intervallfehler3 auftritt bzw. die Sicherheit der Schatzungen 
merklich nachlaBt. 

49. Stufenskala der Vergleichssterne. Stufenhelligkeit des Veranderlichen. 
Die planmaBige Beobachtung eines Veranderlichen nach der ARGELANDERschen 
oder NIJLANDschen Methode fiihrt stets zu der Aufstellung einer durch die Stufen
helligkeiten der Vergleichssterne festgelegten "Stufenskala". Bei der Auswahl 
der Vergleichssterne lasse man sich von dem Gesichtspunkt leiten, daB diese 
dem Veranderlichen in Position, Helligkeit und Farbe moglichst nahestehen 
sollen. Die Unterschiede aufeinanderfolgender GroBen der Vergleichssternsequenz 
sollen oM,6 (= 5-105t) moglichst nicht iibersteigen. W1ihrend also bei geringer 
Amplitude des Helligkeitswechsels bereits 2 Vergleichssterne ausreichend sein 
konnen, sind bei groBen Amplituden von 5M und dariiber mindestens 10 Ver
gleichssterne erforderlich. tibereinstimmung der Farben wird in vielen Fallen 
nicht zu erreichen sein. Jedenfalls vermeide man, einen roten Veranderlichen 
an extrem weiBe Sterne anzuschlieBen. 

1m folgenden soll stets vorausgesetzt werden, daB bei den Stufenschatzungen 
gewisse dem Normalfall entsprechende Bedingungen4 erfiillt seien. Der Be
obachter besitze ein normales Auge und verfiige tiber eine ausreichende "Obung 
im Stufenschatzen. Er sei ausgeruht und vermeide gezwungene Korper- und 
Kopfhaltungen. Das Auge sei gegen fremdes Licht gehorig geschiitzt. Insbeson
dere mache der Beobachter Ablesungen und Notizen bei moglichst schwacher 
Beleuchtung. Die Luft sei durchsichtig, die Bilder von mindestens mittlerer 
Giite. Auch herrsche weder Dammerung noch heller Mondschein. Endlich sei 

1 Observations of Variable Stars made in the Years 1884-1890. Georgetown CoIl Obs 
1901. 

2 Rech Astr Obs Utrecht 8 I, S. 12 (1923). 3 Siehe Ziff. 53,P. 
4 Vgl. HAGEN, Kap.6 (VorsichtsmaBregeln), S. 156ff. 
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der Beobachter bei der Schatzung vollig unbefangen, d. h. durch keinerlei vor
gefaBte Meinung iiber das zu erwartende Ergebnis beeinfluBt. 

J ede vollstandige Stufenschatzung des Veranderlichen, mag sie nun mit freiem 
oder mit bewaffnetem Auge, nach ARGELANDERS (am V, Vnb) oder nach NIJ
LANDS (am V nb) Methode ausgefiihrt sein, liefert fUr die Stufendifferenz Ll s = a-l 
der Vergleichssterne den Wert: Ll s = m + n Stufen. Liegen nut wenige An
schliisse des Veranderlichen an a und b vor, so legt man zweckmaBig a - b auch 
durch besondere Vergleichungen von a und b fest. Setzt man noch voraus, daJ3 
die beobachteten Stufenzahlen nach den unten zu gebenden Regeln von syste
matischen Fehlern (einschlieBlich der Extinktion) befreit seien, so kann man diE 
Einzelwede von a - b zu einem Mittelwert: Ll s = M (m + n) vereinigen. Hat 
man ferner entsprechende Mittelwerte fUr die Stufenunterschiede Ll s der iibrigen 
Vergleichssternpaare erhalten, so ist man nunmehr in der Lage, durch Aneinander
fUgen der Lls eine "Stufenskala" der Vergleichssternhelligkeiten zu bilden. 

In dem nachfolgend gegebenen Beispiel einer solchen Skala sind die Stufen
helligkeiten s als mit der Empfindungsstarke wachsend angenommen; der in 
der Mitte der Sequenz stehende Vergleichsstern d hat die Stufenhelligkeit ( 
erhalten: 

Stern: a b c d e f g 
Stufenunterschied Ll s : 3,6 4,1 4,5 3,2 5,0 4,8 
Stufenhelligkeit s: +12,2 +8,6 -H,5 0,0 -·3,2 - 8,2 -13,( 

Welche Stufenhelligkeit V erhalt nun in dieser Skala der Veranderliche? 
Hat man nach der ARGELANDERschen Methode geschatzt und nimmt an, daB diE 
geschatzten Stufenzahlen m und n gleiches Gewicht haben, so kann man diE 
beiden Einzelbestimmungen: VI = a-m und V 2 = b-+-n (worin a und b diE 
Stufenhelligkeiten der Vergleichssterne bedeuten) einfach mitteln und erhalt: 

VI = (a - m) -1- (b -1- n) = ~_t~ + n - 112 • 
222 

Hat man hingegen NIJLANDS Verfahren angewendet, also das Verhaltnis m: 'h 

bestimmt, so ergibt sich der Wert von V aus der Interpolationsformel: 

VII o~, ~~_.:-~ b112 = (a - m) n -1- (b -1- n) m. 
m-rn m-1-n 

(9) 

Diese Formel kann nun unter gewissen Voraussetzungen auch zur Reduktim 
der nach ARGELANDERS Methode ausgefUhrten Schatzungen dienen. Nimmt 
man namlich an, daB kleine Stufenzahlen sicherer geschatzt werden als groBe 
so trifft die oben gemachte Annahme gleicher Gewichte von m und n nicht mehI 
zu. Verhalten sich z. B. die mittleren zufalligen Fehler von m und n wie -vm: y; 
haben also die Stufenzahlen m und n die Gewichte n und m, so hat man Vn 
anzuwenden. Dieser ·Wert ist ferner auch dann zutreffend, wenn der \Vider· 
spruch zwischen m + n und a - b = M (m + n) lediglich davon herruhrt 
daB m und n an dem betreffenden Abend in einer von der durchschnittlichen 
abweichenden Stufeneinheit ("Stufenwert des Abends"I) geschatzt sind. Da~ 
Verhaltnis m: n ist dann als fehlerfrei anzusehen, und es findet dement· 
sprechend der Ausdruck VII Anwendung. Der Nachweis hierfur laBt sich auch S( 

erbringen, daB man im Ausdruck VI das Glied ~-=; m mit dem KorrektionsfaktoI 

~....l!...- multipliziert, wodurch VI in VII iibergeht. Kurz, auch bei Anwendung de~ 
m+n 

1 Siehe Zi,ff. 51. 
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ARGELANDERschen Verfahrens sprechen verschiedenerlei Griinde fiir die Reduk
tion nach (8). 

ARGELANDER1 und SCHONFELD 2 geben iibereinstimmend die Vorschrift, die 
Werte VI und VII zu mitteln, also den dritten Wert 

m+3n 3m+n 
Vlll = (a - m) 4 (m + n) + (b + n) 4(m + n) 

zu bilden, der einer Mittelung der Einzelwerte V1 = a - m und V 2 = b + n 
tinter Beilegung der Gewichte m + 3n und 3m + n entspricht. Das Verhaltnis 
dieser Gewichte ist mitdem Argument m: n in der folgenden kleinen Tabelle 
gegeben: 

1: 1 1: 1 
1:2 7:5 
1:3 10:6 
1:4 13:7 
1:5 16:8 

1:00 3:1 

In der Praxis diirften die Unterschiede zwischen den Werten VI und VII selten 
0,5 Stufen erreichen. Man kann sich daher im allgemeinen mit dem abgekiirzten 
Verfahren begniigen, den kleinen Stufenzahlen voIles Gewicht, hingegen den 
groBeren Stufenzahlen (etwa n> 3) das Gewicht 1/2 zu geben3• 

50. tibersicht iiber die systematischen Schatzungsfehler. Gleichung (3) 
Ziff. 43, in der So eine Konstante, s' - S = n die geschatzte Anzahl Von Stuferi, 
M' - M = LIM die photometrische GroBendifferenz ist, ist aus doppeltem Grunde 
stets nur naherungsweise erfiillt. Einmal gilt diese dem FECHNERschen Gesetz ent
sprechende Gleichung nur innerhalb eines ziemlich engen Bereiches der fovealen 
Empfindungsstarke und verliert ihre Giiltigkeit, sobald dieser Bereich iiber
schritten bzw. sobald extrafoveal beobachtet wird. Ferner diirfen die in Stufen 
geschatzten Helligkeitsunterschiede s' - s, insofern sie mit systematischen (und 
zufalligen) Schatzungsfehlern behaftet sind, nicht ohne weiteres als Empfindungs
unterschiede im Sinne des FECHNERschen Gesetzes aufgefaBt werden. So wird 
z. B., auch wenn samtliche Helligkeiten im FECHNER-Bereich liegen, eine GroBen
differenz, die doppelt so groB ist als eine zweite, keineswegs auch immer durch 
die doppelte Anzahl von Stufen ausgedriickt wie letztere. Man spricht dann 
vom Auftreten eines "Intervallfehlers" 4. 

Urn dem EinfluB der systematischen Fehler Rechnung zu tragen, wollen 
wir die linke Seite der Gleichung (3) durch ein zu der geschiitzten Stufenzahl 
s' - s = n hinzugefiigtes, nach Potenzen von n entwickeltes Korrektionsglied 
erganzen. GemaB der Gleichung 

(n + Co + cln + c2n2 + ... ) So = LIM (10) 

ergibt sich die als gesucht zu betrachtende GroBendifferenz LIM, wenn man die 
verbesserte Stufenzahl 

v = n + Co + c1 n + ... 
mit dem konstanten "mittleren Stufenwert" So multipliziert. Schreibt man an
dererseits Gleichung (10) in der Form: 

coSo + n50(1 + C1 + c2 n + ... ) = LIM, (11) 

1 Aufforderung, S.232. 2 Beobachtungen von veranderlichen Stemen, S.154. 
3 Aufforderung, S.205; vgl. auch Sirius 44, S. 168 (1916). 4 Siehe Ziff. 53, fl. 

Handbuch der Astrophysik. II. 46 
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so kann man das von n unabhangige Korrektionsglied coSo als "konstante Kor
rektion", den Faktor von n: 

S=So(1+C1+C2n+ ... ) (12) 

als "Stufenwert der Beobachtung" bezeichnen. GemaB der Beziehung: 

5 = LIM - coSo 
n 

ist 5 gleich der wegen des konstanten Fehlers korrigierten GroBendifferenz, ge
teilt durch die beobachtete Stufenzahl n. Die Glieder: 

C1 + c2 n + ... 
stellen den systematischen Fehler des relativen Stufenwertes 5/50 dar. , 

Die 'Obersicht tiber die zahlreichen bei der Schatzung der Helligkeitsunter
schiede von Stemen auftretenden systematischen Fehler wird sehr erleichtert, 
wenn man diese Fehler nach denjenigen Sterndaten, von welchen sie in erster 
Linie abhangen, in verschiedene Kategorien einteilt. Man unterscheidet sinn
gemaB: 1. die Von den absoluten bzw. den relativen Koordinaten der Sterne ab
hangigen Fehler (Zenitdistanz- und Azimutfehler; Positionswinkel- und Distanz
fehler); 2. die von den physiologischen Helligkeiten der Sterne abhangigen Fehler 
(Helligkeits- und Intervallfehler); ). die von den Spektren bzw. den Farben 
der Sterne abhangigen Fehler (Farbenintervallfehler des Stufenwertes, PURKINJE
Fehler u. a. m.). 

GemaB (11) ist das konstante Korrektionsglied coSo gleich der GroBendifferenz 
4 0M Von zwei Stemen, deren Stufendifferenz = 0 geschatzt wird. Die Erfahrung 
lehrt, daB LloM in erster Linie eine Funktion des Positionswinkels ist, unter dem 
die Verbindungslinie der Sterne dem Auge erscheint. Ferner wird, wie das 
PURKINJE-Phanomen lehrt, die GroBendifferenz LloM von zwei Stemen von 
ungleichem Spektraltypus, die, an der gleichen extrafovealen Netzhautstelle ab
gebildet, dem Auge gleich hell erscheinen, im allgemeinen =1= 0 sein. Der kon
stante Fehler coSo = LloM setzt sich also in erster Linie aus einem Positions
winkelfehler und einem PURKINJE-Fehler zusammen. 

Weit zahlreicher als die systematischen Fehler der Ordnung 0 sind die Fehler 
des Stufenwertes. Nach dem in Ziff.15 Gesagten ist der Stufenwert einerseits 
der relativen Dnterschiedsschwelle des Auges, andererseits dem bei der Schatzung 
begangenen zufalligen Fehler naherungsweise proportional. Hieraus laBt sich 
folgern, daB der Stufenwert zunachst von der Person des Beobachters abhangig 
ist, und ferner, daB er auch ftir ein und denselben Beobachter sehr verschiedene, 
und zwar urn so kleinere Werte annimmt, je gtinstiger fUr die Vergleichung di~ 
Sterne (bzw. ihre Bilder) hinsichtlich ihrer Orter, Helligkeiten und Farben dem 
Auge sich darbieten und je leichter und sicherer demgemaB die Helligkeitsunter
schiede der Sterne sich abschatzen lassen. Dnter den von der absoluten bzw. der 
relativen Stellung der verglichenen Lichtpunkte abhangigen Fehlern des Stufen
wertes ist der Distanzfehler der wichtigste. Der Abhangigkeit des Stufen
wertes von den Helligkeiten der Sterne entspringen zwei verschiedene Fehler, 
namlich der von der mittleren Helligkeit der verglichenen Sterne abhangig~ 
Helligkeit~fehler und der vom Helligkeitsintervall der Sterne abhangig~ 
In tervallfehler. Wahrend letzterer Fehler ein eigentlicher, d. h. im wesent
lichen psychologisch bedingter Schatzungsfehler ist, beruht der erst ere auf del 
Abweichung der Reizempfindungsfunktion des Auges vom FECHNERschen Ge
setz, kann also als "physiologischer Fehler (Empfindungsfehler)" 
bezeichnet werden. Die Abhangigkeit des Stufenwertes von den Farben der 
Sterne auBert sich darin, daB der Stufenwert bei gleicher Farbe der Sterne am 
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kleinsten ist und mit zunehmendem Farbenunterschied groBerwird. SchlieBlich 
erweist sich der Stufenwert auch abhangig von dem Instrument, mit dem die 
Beobachtung ausgefiihrt wird, und unterliegt auBerdem zeitlichen .Anderungen, 
sei es von Abend zu Abend, sei es im Lauf der Monate und Jahre. Diese beiden 
letzterwahnten Abhangigkeiten seien· zunachst ins Auge gefaBt. 

51. Abhangigkeit des Stufenwertes von dem benutzten Instrument und 
der Beobachtungsepoche. Stufenwert des Instrumentes. Der Stufenwert 
wird erfahrungsgemaB verschieden gefunden, je nachdem die Schatzungen mit 
unbewaffnetem Auge bzw. unter Anwendung dieses oder jenes Instrumentes 
ausgefUhrt werden. Man spricht demgemaB von einem "Stufenwert des bloBen 
Auges, des Opernglases, dieses oder jenes Refraktors". Bequeme K6rper- und 
Kopfhaltung, Handlichkeit des Instrumentes, beidaugiges Sehen und sonstige 
vorteilhafte Umstande pflegen auf den Stufenwert herabsetzend einzuwirken, 
indem sie einerseits die Leistungsfahigkeit des Beobachters allgemein erhohen, 
andererseits im besonderen ein rascheres Ubergehen des Auges Von dem einen 
zum andern der verglichenen Sterne ermoglichen. Bei Benutzung des Fern
rohres gilt als Regel, daB die zu vergleichenden Sterne moglichst in den Mittel
punkt des Gesichtsfeldes oder wenigstens in symmetrische Lagen zu demselben 
gebracht werden sollen. 1st der Abstand der Bilder groBer als etwa der halbe 
Durchmesser des Feldes, So wird es notwendig, das Instrument wahrend der 
Vergleichung zwischen den Sternen hin und her zu bewegen, worunter die Sicher
heit der Schatzung naturgemaB leidet. 

Nach dem vorstehend Gesagten ist es ohne weiteres verstandlich, daB der 
Stufenwert des bloBen Auges bzw. des Opernglases in der Regel niedriger gefunden 
wird als der des Fernrohres, der Stufenwert des kleinen Refraktors niedriger als 
der des groBen. Dabei ist natiirlich vorausgesetzt, daB die mit verschiedenen 
Offnungen beobachteten Sterne im Durchschnitt naherungsweise die gleiche 
physiologische Helligkeit haben. 

P. GUTHNICK1 stellte bei der Bearbeitung der Beobachtungsreihen von Mira 
Ceti fest, daB bei fast allen Beobachtern der mittlere Stufenwert fUr die hellen, 
dem bloBen Auge sichtbaren Sterne sich wesentlich kleiner ergab als fiir die 
teleskopischen Sterne. Besonders stark weichen die entsprechenden Stufenwerte 
J. SCHMIDTS - OM,18 fUr die hellen, OM,28 fUr die teleskopischen Sterne - vone 
einander abo 

Die systematischen Unterschiede zwischen den Stufenwerten verschiedener, 
von demselben Beobachter verwendeter Refraktoren pflegen weniger ausgepragt 
zu sein. So findet A. A. NIJLAND 2 die Stufenwerte des Refraktors R (d = 261, 
t = 3190) und des zugehOrigen Suchers 5 (d = 74, t = 1130) vollig iiberein
stimmend gleich OM,11. 

Stufenwert des Abends. Vergleicht man den aus der Stufenschatzung: 

amY, Vnb 

eines einzelnen Abends berechneten Stufenwert: 

5 = ~lI'Z 
m+n 

mit dem aus den samtIichen, an verschiedenen Abenden erhaltenen Anschliissen 
des Veranderlichen an a und b abgeleiteten mittleren Stufenwert: 

S _ LIM 
~o - M (m +'11) 

1 Neue Untersuchungen tiber den veranderlichen Stern 0 (Mira) Ceti, S. 99. Halle 1901. 
2 Utrecht Rech 8 I, S. 26 (1923). 

46* 
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und bildet den Quotienten: 
5: So = M(m + n): (m + n), (13 ) 

so kann letzterer nach J. A. C. OUDEMANS1 und E. SCH<)NFELD 2 als ,,(relativer) 
Stufenwert des Abends" bezeichnet werden. Der Unterschied zwischen 5 und So 
kann zufalligen Charakter haben, erweist sich aber oft, insofern er bei den 
Schatzungen alier an dem betreffenden Abend beobachteter Veranderlicher in 
dem gleichen Sinne auftritt, als systematischer Natur. 1m letzteren Falie kommen 
als Ursachen der Abweichung Vom mittleren Stufenwert in Frage: einerseits "eine 
gr6Bere oder geringere Empfindlichkeit des Auges an dem betreffenden Abend" 2, 

andererseits ein vom durchschnittlichen abweichender Zustand der Atmosphiire. 
Betreffs des letzteren Punktes bemerkt OUDEMANS1 : "Je dunkler und heiterer die 
Luft ist, desto leichter fasse ich einen kleinen Lichtunterschied, desto kleiner 
also sind meine Stufen." 

Stufenwert desJahres. Bei langeren, sich iibermehrereMonateoderauch 
Jahre erstreckenden Schatzungsreihen treten bisweilen erhebliche Anderungen 
des Stufenwertes auf, die von dem Beobachter keineswegs beabsichtigt und ihm 
daher selbst oft v6llig iiberraschend sind. Als Ursachen kommen in Frage: 
unbewuBte Anderungen der Art des Sehens oder Schatzens, zunehmende oder 
abnehmende Sehscharfe, wachsende Ubung u. a. m. Die Schwankungen des 
Stufenwertes k6nnen entweder sprunghaft auftreten oder einen mehr stetigen 
Verlauf nehmen. Dem ersten Fall entsprechen die von J. PLASSMANN 3 , dem 
zweiten die von J. G. HAGEN 4 gemachteri Erfahrungen. Ersterer bemerkt: "In 
einer dreiBigjahrigen Beobachtungstatigkeit glaube ich erfahren zu haben, daB 
sich die Empfindlichkeit fiir feine Lichtunterschiede ... nicht etwa in einer 
Wellenlinie andert, sondern daB ziemlich p16tzlich, in einer dem Beobachter 
selbst verdrieBlichen Weise, sich das neue MaB einstellte, besonders das gr6bere, 
das die kleineren Zahlen liefert." - Andererseits zeigen die in der folgenden Ta
belle zusammengestellten Jahresmittel der Stufenwerte HAGENS eine allmahliche 
- wohl hauptsachlich der wachsenden Ubung zu verdankende - Abnahme, 
gefolgt von einer ebenso stetigen Zunahme. Die Stufenwerte sind aus den 
Schatzungen der auf den Karten des Atlas Stellarum Variabilium 5 enthaltenen 
B. D.-Sterne abgeleitet und beruhen auf emem vollkommen homogenen 
Schatzungsmaterial. 

Jabr S SIS, Jam S SIS, Jam S SIS, 

1893 oN,060 1,67 1897 0"£,031 0,86 1901 ON,027 0,75 
1894 51 1,42 1898 28 0,78 1902 29 0,81 
1895 46 1,28 1899 22 0,61 1903 32 0,89 
1896 38 1,06 1900 25 0,69 1905 40 1,11 

In den mittleren J ahren hat HAGEN nach seiner eigenen Angabe die Stufe engel 
genommen, als der natiirlichen Unterschiedsempfindlichkeit seines Auges ent· 
sprach. Die dritte Spalte gibt den "relativen Stufenwert", bezogen auf der. 
Mittelwert So = OM,036 der samtlichen Jahreswerte. 

52. Die von den Ortern der Sterne abhiingigen Schiitzungsfehler ("Posi. 
tionsfehler"). Die Positionsfehler lassen sich einteilen in Zenitdistanz- und Azimut
fehler auf der einen, Positionswinkel- und Distanzfehler auf der anderen Seite 

1 Zweijahrige Beobachtungen der meisten jetzt bekannten veranderlichen Sterne 
S. 7. Amsterdam 1856. 

2 Beobachtungen von veranderlichen Sternen, S. 154. 
3 Astronomie und Psychologie [Z f Psych 49, S.254 (1908)]. 
4 Die veranderlichen Sterne, S. 269. 
5 Siehe Handb. der Astrophysik Bel. 6, Kap. 2, S. 54. 
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Vnter dem "scheinbaren Positionswinkel" P sei der Winkel V'erstanden, den die 
Richtung V'om Vergleichsstern zum Veranderlichen mit der "scheinbaren Verti
kalen" bildet. Wird mit P der auf den Deklinationskreis bezogene Positionswinkel, 
mit q der parallaktische Winkel und mit v der Winkel der seitlichen Neigung 
des Kopfes bezeichnet, so ist 

P = (p - q) - v 

der scheinbare Positionswinkel. Da gemaB den Formeln: 

sin z cos a = - cos 9? sin!5 + sin 9? cos!5 cos T 

sinzsina = cos!5 SinT 

sinz cosq = sin9? cos!5 - cos9? sin!5 COST 

sinz sinq = cos9? SinT 

cosz sin 9? sin!5 + cos 9? cos Cl cos T 

(14) 

(15) 

Zenitdistanz z, Azimut a und parallaktischer Winkel q fur die feste Polhohe 9? und 
ffir ein bestimmtes Sternpaar (IX, Cl) Funktionen des Stundenwinkels T sind, so 
konnen Zenitdistanz-, Azimut- und Positionswinkelfehler auch unter der gemein
samen Bezeichnung "Stundenwinkelfehler" zusammengefaBt werden. Die ver
schiedenen Arten des Stundenwinkelfehlers werden sich stets bis zu einem ge
wissen Grade miteinander V'ermischen. 

IX) Zenitdistanz- und Azimutfehler. Die Sicherheit, mit der ein Be
obachter kleine Helligkeitsunterschiede abschatzt, ist urn so groBer, je unge
zwungener seine Korper- und Kopfhaltung ist. Da nun die Beobachtung bei 
kleinen Zenitdistanzen meist unbequemer ist als bei groBeren, so wird sich der 
Stufenwert im allgemeinen urn so groBer ergeben, je naher dem Zenit der Ver
anderliche steht. In diesem Sinne kann man V'on einem "Zenitdistanzfehler des 
Stufenwertes" sprechen. 

Eine wichtigere Rolle spielen die durch den Zustand der Atmosphare be
dingten Zenitdistanzfehler. Da die Bilder mit der Annaherung an den Horizont 
sich zu verschlechtern pflegen, so wird die Schatzung bei tiefem Stande der 
Sterne im allgemeinen ungenauer werden, die Stufenweite entsprechend groBer 
ausfallen als bei der Beobachtung in mittleren Hohen. Ferner kann die ungleiche 
Helligkeit des Himmelsgrundes in verschiedenen Hohen auf die Vergleichungen 
- insbesondere ungleich gefarbter Sterne - von EinfluB sein. SchlieBlich sind 
auch Yom Azimut abhangige Schatzungsfehler denkbar, falls der Zustand der 
Atmosphare nicht in allen Azimuten derselbe ist. 

Extinktionsfehler. Gleichfalls von der mittleren Zenitdistanz der Sterne 
und auBerdem von der Differenz ihrer Zenitdistanzen abhangig ist der Extink
tionsfehler, der kein person1icher Fehler, sondern ein rein objektiver Fehler der 
Ordnung Null ist. Werden die einer mittleren Extinktionstafel entnommenen 
Korrektionen mit 9? (Zl) und 9? (Z2)' die wahren Extinktionswerte mit 1jJ (Zl) und 
1jJ (Z2) bezeichnet, so stellt die Differenz: 

[9?(Zl) - 9?(Z2)] - [1jJ(Zl) -1jJ(Z2)] 

den Extinktionsfehler dar. Dieser laBt sich dadurch auf Null herabdriicken, daB 
man nur in gleicher Zenitdistanz stehende Sterne miteinander vergleicht. 

Endlich sei noch erwilint, daB bei der Vergleichung ungleich gefarbter Sterne 
in niedrigen Hohen indirekt dadurch ein PURKINJE-Fehler entstehen kann, daB 
der Beobachter infolge der allgemeinen Abschwachung der Sterne zu extrafovealer 
Beobachtung iibergeht. 



726 Kap.6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 52. 

fJ) Parallaktischer oder Positionswinkelfehler. Es werde voraus
gesetzt, daB der Von der relativen Position der verglichenen Sterne abhangige 
Fehler der Stufenzahl sich gemaB der Beziehung [vgl. Ziff. 50 Gleichung (11)J: 

coSo + (s' - s)So(1 + c1) = M' - M 

aus einem Fehler Co der Ordnung 0 und einem Fehler (s' - s) c1 der Ordnung '1 
zllsammensetzt. Man kann dann Co bzw. c1 als Funktion des scheinbaren Po
sitionswinkels P des Veranderlichen in bezug auf den Vergleichsstern sowie der 
Distanz D der Sterne ganz allgemein in Form der trigonometrischen Reihe an
setzen: 

c = to (D) + tl (D) cosP + gl (D) sinP + f2(D) cos2P + g2(D) sin2P + "', 
worin die Funktionen to(D), fl(D) usw. der Einfachheit wegen als unabhimgig 
von der mittleren Helligkeit und den Farben der Sterne betrachtet werden mogen. 

Man erkennt leicht, daB Co nur ungerade, c1 nur gerade Glieder enthalten 
kann. Schatzt man namlich die Empfindungsdifferenz von zwei objektiv gleich 
hellen Sternen (M' = M) ab, so schatzt man im Positionswinkel P: s' - s = n 
und nach Vertauschung der Sterne, d. h. im Positionswinkel P + 180 0 : 

s' - s = - n und schlieBt daraus, daB die Korrektion Co ihr Vorzeichen umkehrt, 
wenn sich P urn 180 0 andert. Andererseits darf man Von vornherein annehmen, 
daB die Sicherheit der Schatzung und demgemaB auch der Stufenwert 50 (1 + c1) 

nur von Richtung und Lange der Verbindungslinie der Sterne, nicht aber 
davon abhangig ist, ob der hellere Stern rechts oder links, oberhalb oder unter
halb des schwacheren steht. Der Fehler C1 des Stufenwertes bleibt demnach 
ungeandert, wenn man die Sterne miteinander vertauscht, d. h. wenn P sich urn 
180 0 andert. 

Der Fehler Co kann, insofern er ein nur von der Distanz der Sterne abhangiges 
Glied nicht enthalt, als "parallaktischer" oder "Positionswinkelfehler" bezeichnet 
werden. Beschrankt man sich auf die beiden erst en Glieder der Entwicklung, 
so gelangt man zu folgender Darstellung des Fehlers: 

Co = Ll (D, P) = t(D) cosP + g(D) sinP. (16) 

Der parallaktische Fehler scheint zuerst von W. GOODRICKE1 erkannt worden 
zu sein, ist aber erst rund 70 Jahre spater von J. SCHMIDT 2 genauer untersucht 
worden. Letzterer erkannte richtig, daB bei der Beobachtung zirkumpolarer 
Sternpaare durch den parallaktischen Fehler ein in der Periode eines Jahres 
verlaufender Helligkeitswechsel vorgetauscht werden kann, und stellte bei der 
Vergleichung von ex und fJ Drs. min. sowie bei der Beobachtung der unregel
maSigen Veranderlichen ex Cassiop. und Ii Ceph. einen solchen Pseudolicht
wechsel fest. Auch bei den meisten iibrigen Schatzungsreihen SCHMIDTS spielt, 
wie verschiedene Bearbeiter derselben festgestellt haben, der parallaktische Fehler 
eine wichtige Rolle. 

Positionswinkelfehler treten erfahrungsgemaB stets dann auf, wenn der 
Beobachter die Sterne bei der Vergleichung simultan ins Auge faSt - was 
iibrigens bei SCHMIDT stets der Fall war -, und erreichen in diesem Falle oft 
hohe Betrage bis OM,5 und dariiber. Als Hauptursache des Fehlers ist die un
gleiche Empfindlichkeit verschiedener Stellen der Netzhaut anzusehen. 

Werden hingegen die Sterne nach ARGELANDERS Vorschrift bei der Ver
gleichung abwechselnd fixiert (was natiirlich nur bei ausreichender Helligkeit 
derselben moglich ist), so erreichen die parallaktischen Fehler im allgemeinen 

1 Phil Trans 75, S. 154 (1785). 2 AN 45, S.129, 206 (1856); 46, S,293 (1856), 
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nur geringe Betrage. Indessen miissen sie grundsatzlich bei jeder Schatzung auf
treten, bei der einer der Sterne vor dem anderen in irgendeiner Weise bevorzugt 
wird. So ist z. B. denkbar, daB von zwei horizontal nebeneinander stehenden 
Sternen stets der rechte langer fixierf wird als der linke oder daB das Auge vom 
rechten zum linken Stern schneller iibergeht als umgekehrt. 

Der Positionswinkelfehler scheint insofern einer gewissen GesetzmaBigkeit 
zu unterliegen, als fast alle Beobachter bei gleicher Helligkeit der verglichenen 
Sterne einen rechts unten stehenden Stern heller sehen als einen links oben 
stehenden. Unterschiede sind freilich insofern vorhanden, als die einen Beobachter 
bei rich tiger Einschatzung vertikal stehender Sterne stets den rechten von zwei 
horizontal stehenden Sternen iiberschatzen, wahrend den anderen bei richtiger 
Beurteilung horizontal stehender Sterne ein unten stehender Stern stets heller 
erscheint als ein oben stehender. 

Nach A. W. ROBERTS! tritt der Positionswinkelfehler bei der Schatzung 
mit dem rechten oder mit dem linken Auge in gleichem Sinne und Betrage auf. 
Vielleicht handelt es sich nur urn eine Anomalie der Augen V. SAFARiKS2, wenn 
dieser die relative Helligkeit horizontal stehender Sterne je nach Gebrauch des 
rechten oder des linken Auges verschieden beurteilt. 

Rechnerische Behandlung des parallaktischen Fehlers. Um den 
parallaktischen Fehler numerisch auswerten zu k6nnen, ordnet man die ge
schatzten Stufenunterschiede s' - s von zwei moglichst unveranderlichen Sternen 
nach den scheinbaren Positionswinkeln P oder - wenn man gemaB einem von 
H. LUDENDORFF3 bei seiner Bearbeitung der SCHMIDTschen Schatzungen von 
c Aurigae angewandten Verfahren auch die iibrigen Stundenwinkelfehler erfassen 
will - nach dem Stundenwinkel7:. Hierauf legt man, am best en auf Grund eines 
graphischen Verfahrens, die Abhangigkeit der s' - s von P oder 7: durch eine 
Kurve bzw. durch eine Formel fest. 

Fiir die Darstellung des Positionswinkelfehlers in der trigonometrischen 
Form (16) seien folgende Beispiele gegeben: 

E. C. PICKERING 4 stellt die von A. SEARLE geschatzten Helligkeitsunter
schiede des Polarsternes (GroBe M') gegen f3 Urs. min., E Urs. min. und y Cassiop. 
(GroBe 11,1) durch die Formel dar: 

-(s' - s) OM,10 = M' - M + OM,18 cosP. 

P ist der von oben iiber links nach unten gezahlte Positionswinkel des Verander
lichen (s', M') gegen den Vergleichsstern (s, M). 

A. W. ROBERTS 5 stellt den P. W.-Fehler durch die Formel dar: 

Co = f(D) cos(P + 25°) . 

Ein links unten stehender Stern wird uberschatzt. Der Faktor f(D) andert sich 
stark mit D und erreicht Werte bis zu OM,75. 

W. HASSENSTEIN 6 stellt die von J. SCHMIDT geschatzten Unterschiede s' - s 
des Pseudoveranderlichen R Cephei gegen die beiden Vergleichssterne a und b 
durch die Formeln dar: 

R-a: 
R-b: 

1 M N 59, S. 524 (1899). 

s' - s = -1'\35 - lst,25 cosP 
s' - s = + 1't,85 - Pt,65 cosP 

2 AN 101, S.21 (1881); L. PRACKA, Untersuchungen uber den Lichtwechsel alterer 
veranderlicher Sterne nach den Beobachtungen von Prof. Dr. VOJTECH SAFARIK. Prag 1910. 

3 AN192, S.389 (1912). 
4 Harv Ann 14, S.36 (1884). 5 1\1 N 59, S.524 (1899). 
6 Potsd Publ Nr. 79. S.20 (1922). 
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oder in GraBen (50 = -oM,33): 

R-a: 
R-b: 

(s' - s) 50 = +OM,45 + OM,42 cosP 
(s' - s)50 = -oM,62 + OM,55 cosP. 

Ziff·52 

Ein unten stehender Stern wird zu hell eingeschatzt. Da R von a 10', von b 15' 
Abstand hat, so wachst der P. W.-Fehler mit der Distanz der Sterne. 

Elimination des P. W.-Fehlers. Einfacher als die nachtragliche rechne
rische Beriicksichtigung des Fehlers ist seine Verhiitung bzw. Elimination bei 
der Beobachtung selbst. Ein vielfach erprobtes Mittel, eine gegenseitige Be
einflussung der verglichenen Sterne und damit das Auftreten des P. W.-Fehlers 
zu verhiiten, besteht darin, daB man wahrend der Vergleichung den jeweils nicht 
ins Auge gefaBten Stern verdeckt. - E. C. PICKERING1 empfiehlt, die Verbin
dungslinie der Sterne durch Neigen des Kopfes jeweils scheinbar horizontal zu 
stellen. Durch dieses Verfahren wird aber der P. W.-Fehler keineswegs ver
hiitet, sondern giinstigsten Falles fUr ein und dasselbe Sternpaar konstant ge
macht. Auch ist dieses Verfahren wegen der gezwungenen Haltung des Kopfes 
nicht ohne Bedenken. 

Eine Elimination des P. W.-Fehlers laBt sich dadurch erzielen, daB man den 
Veranderlichen an zwei symmetrisch zu ihm liegende Vergleichssterne anschlieBt. 
Indessen diirften passende Sterne nur verhaltnismaBig selten zu finden sein. -
Endlich schlagen A. W. ROBERTS 2 u. a. vor, den Fehler auf die Weise zu eliminieren, 
daB man nach einer erst en Vergleichung die relative Stellung der Bilder mit 
Hilfe eines Reversionsprismas umkehrt und dann die Schatzung wiederholt. 

y) Distanzfehler des Stufenwertes. Schon oben war gesagt, daB der 
in Form einer FOURIERSchen Reihe dargestellte Fehler c1 des Stufenwertes nur 
gerade Glieder enthalten kann, also nur Von der Lage der Verbindungslinie und 
der Distanz der Sterne abhangig ist. Da nun die Sicherheit, mit der ein Beobachter 
schatzt, im allgemeinen nur wenig von der Lage der Verbindungslinie der Sterne 
abhangen wird, so diirfte es in den meisten Fallen erlaubt sein, den Fehler C1 

als reinen Distanzfehler aufzufassen und demgemaB zu schreiben: 

C1 = I (D) , 5 = 50 [1 + I (D)] . ('17) 

Man kann ferner annehmen, daB der (positiv genommene) Stufenwert fUr eine 
ziemlich kleine, ein bequemes Vergleichen ermaglichende Distanz Do am kleinsten 
ist rJ(Do) = 0] und sowohl mit zunehmender als mit abnehmender Distanz an
wachst [I(D) > 0]. Der Fehler I(D) diirfte insbesondere dann merklich werden, 
wenn das Fernrohr wahrend der Vergleichung hin und her bewegt werden muE. 

Auf das Auftreten des Distanzfehlers beziehen sich die folgenden Erfahrungen 
verschiedener Beobachter: T. iN. BACKHOUSE 3 erwahnt als Fehlerquelle bei den 
Stufenschatzungen "the distance apart of the stars, for the nearer they are together 
the easier they are to compare". V. SAFARIK 4 findet, daB die geschatzte Hellig
keitsdifferenz zweier Sterne a und b urn so kleiner, die Stufenweite also urn so 
graBer ausfallt, je mehr Zeit er braucht, urn das Auge von a nach b zu wenden. 
K. GRAFF 5 stellt bei der Durchschatzung der Vergleichssterne fUr die Nova Persei 
(7M bis 13M) eine Abnahme des Stufenwertes von OM,16 fUr Sterne 9M auf Olli,08 
fUr Sterne 12M bis 13M fest und erklart dieses Verhalten dadurch, "daB bei den 

1 Variable Stars of Long Period, S. 3, Cambridge 1891; vgl. auch die Bemerkungen 
von J. SCHMIDT [A N 46, S.297 (1856)J. 

2 MN63, S. 537 (1903). 3 West Hendon House Publ3, S. V (1905). 
4 AN 101, S. 21 (1881); vgl. auch L. PRACKA, Beitrage zur Untersuchung des Licht

wechsels veranderlicher Sterne 1, S.2 (1909). 
5 Mitt Hamb Sternw Nr. 11 (1907); vgl. auch AN 197, S.75 (1913). 
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am Himmel viel dichter stehenden schwacheren Sternen noch Unterschiede be
merkt werden, die bei den wesentlich weiter voneinander getrennten Objekfen 
der 10., 9. und 8. GroBenklasse dem Beobachter ganzlich entgehen". 

53. Die von den Helligkeiten der Sterne abhangigen Schatzungsfehler. 
IX) Der Helligkeitsfehler des Stufenwertes. Unter dem Helligkeitsfehler 
des Stufenwertes ist die .Anderung zu verstehen, die der einer mittleren physio
logischen Helligkeit der verglichenen Sterne entsprechende Stufenwert beim 
Dbergang zu helleren bzw. zu schwacheren Sternpaaren erfahrt. Gem~iB der nach 
Ziff.15 Gleichung (44) zwischen dem Stufenwert LIM = 5 und der relativen 
Unterschiedsschwelle LlL/L bestehenden Beziehung 

5 = _2M,5L1logL = -2M,510g(1 + Llf') (18) 

kann man aus dem Gang der Relativscbwelle mit der Empfindungsstarke auf 
das Verhalten des Helligkeitsfehlers schlieBen. Nach Tabelle 3 Ziff. 15 nimmt 
die Relativschwelle mit abnehmender Empfindungsstarke zunachst von 0,036 
auf 0,018 ab, bleibt im FECHNER-Bereich konstant und nimmt dann rasch bis 
auf 0,695 bei der geringsten Empfindungsstarke zu. Diesen Werten entspricht 
eine anfangliche Abnahme. des Stufenwertes von oM,038 auf oM,019, hierauf 
Konstanz im FECHNER-Bereich und anschlieBend eine Zunahme auf OM,57. Der 
sich in diesen Zahlen ausdriickende Helligkeitsfehler des Stufenwertes ist kein 
eigentlicher Schatzungsfehler, sondern ein durch die Abweicbung der Reizempfin
dungsfunktion des Auges Yom FECHNERschen Gesetz bedingter "Empfindungs
fehler". 

Der Ausdruck (18) fiir den Stufenwert laBt sich gemaB Ziff. 15 Gleichung (50) 
in eine nach Potenzen der Empfindungsstarke E fortschreitende Reibe entwickeln. 
Sind samtlicbe Stufenschatzungen mit demselben Fernrohr ausgefiihrt, so kann 
man fiir die Empfindungsstarke E auch die Stufenhelligkeit s einsetzen und ge
langt dann zu folgender Entwicklung fiir den Stufenwert: 

(19) 

Wird die Stufenhelligkeit s = ° in der Mitte des FECHNERschen Bereiches liegend 
angenommen, so ist 5 = 50 der diesem Bereich entsprechende Stufenwert und 
LI 5 der Helligkeitsfehler des Stufenwertes. Betreffs der praktiscben Anwendung 
des Ansatzes (19) sei auf Ziff. 55, fJ verwiesen. 

Da bei den Stufenschatzungen der Giiltigkeitsbereich des FECHNERschen 
Gesetzes in der Regel nur wenig iiberschritten wird, indem der Beobachter Ver
gleichungen bei sehr hohen bzw. bei sehr niedrigen Empfindungsstarken nach 
Moglichkeit vermeidet, so sind Beispiele von Schatzungsreihen, bei denen das 
Anwachsen des Stufenwertes sowohl zu den groBen als zu den geringen Hellig
keiten bin rein bervortritt, nur selten zu finden. Dabei spricht auch der Umstand 
mit, daB der Stufenwert durch die .Anderung der Empfindungsstarke nicht nur 
unmittelbar, sondern auch mittelbar - und dann bisweilen im entgegengesetzten 
Sinne - beeinfluBt werden kann. So hat z. B. bei den in Ziff. 52, r erwahnten 
Schatzungen K. GRAFFS die Zunahme der Sternhaufigkeit ein Kleinerwerden 
des Stufenwertes mit abnehmender Sternhelligkeit zur Folge gehabt. 

Als Beispiel eines dem natiirlichen Verlauf der Reizempfindungsfunktion 
entsprechenden Helligkeitsfehlers seien hier die Stufenwerte zusammengestellt, 
die W. RABEl auf Grund einer im wesentlichen mit freiem Auge angestellten 
Schatzungsreihe der Nova Aquilae 3 (1918) abgeleitet bat. 

1 AN 208, S.307 (1919). 
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Datum Beob.-Ort Mitt!. SterngroBe Mitt!. Stufenwert 

1918 
Juni 19 bis 17 Scheldewindeke oM,9 OJl,134 ±oM,003 
Juni 22 bis 30 Scheldewindeke 3 ,1 ,093 ± ,006 
Jull 4 bis 17 Breslau 3 ,3 ,080 ± ,010 
Jull 27 bis Aug. 24 Scheldewindeke 3 ,9 ,090 ± ,004 
Sept. 1 bis Nov. 4 Scheldewindeke 

und Dusseldorf 4 ,8 .100 ± ,003 

Inwieweit die Anderung des Stufenwertes durch die A.nderung der physiologischer 
Helligkeit unmittelbar verursacht ist, muB freilich dithingestellt bleiben. Zu be· 
denken ist namlich, daB die Schatzungen nicht nur zu verschiedenen Zeiten 
sondern teilweise auch an verschiedenen Orten angestellt sind. Zudem sind be: 
den einzelnen Reihen natiirlich ganz verschiedene Vergleichssterne verwende1 
worden, so daB die Stufenwerte auch mit Distanzfehlern, Intervallfehlern ode] 
sonstigen Schatzungsfehlern behaftet sein konnen. 

Erwiinscht und nicht schwierig durchzufiihren ware eine experimentelle Be· 
stimmung des Helligkeitsfehlers. 

fJ) Der In tervallfehler. Die meisten Beobachter schatzen ungleich weih 
Helligkeitsintervalle nicht ihren wahren Verhaltnisseh entsprechend ein, sonden 
driicken die groBen Intervalle im Vergleich zu den kleinen durch eine zu geringt 
Anzahl von Stufen aus. Dieser als "Intervallfehler" bezeichnete Schatzungsfehle] 
diirfte im wesentlichen psychologisch bedingt und etwa so zu erklaren sein, daf 
sich der Beobachter bei der Schatzung groBerer HeHigkeitsintervalle unsichel 
fiihlt und daher das als Einheit dienende Helligkeitsintervall unwillkiirlich groBe] 
nimmt als bei der Schatzung kleiner Intervalle. Da iibrigens ein entsprechendel 
Fehler auch bei rein interpolatorischen Schatzungen auftreten diirfte ("Inter. 
polationsfehler"), so kann der Intervallfehler nicht ausschlieBlich durch eint 
fehlerhafte Annahme der Schatzungseinheit verursacht sein. Jedenfalls laBt el 
sich aber vom formalen Standpunkt ohne weiteres als ein Fehler des Stufenwerte! 
auffassen und kann dann folgendermaBen definiert werden: "Der Intervallfehle] 
des Stufenwertes ist die Abweichung des der geschatzten Stufenzahl n entsprechen· 

den Stufenwertes 5 = LI M von dem einer mittleren Stufenzahl no entsprechender 
n . 

Stufenwerte 50 = LloM." 
no 

Schon ARGELANDER1 hatte die Erfahrung gemacht, daB bei der Schatzun~ 
der Helligkeitsintervalle von drei Sternen a, b, c die den Intervallen a - b, b - ( 
und a - c beigelegten Stufenzahlen in der Regel im Widerspruch miteinandel 
stehen. Den Schatzungen: 

apb, bqc, arc 

entsprechen die Stufenunterschiede: 

a-b=p, b-c=q, a - c = r. 

Der Intervallfehler bewirkt, daB r systematisch < p + q ausfillt. Wiirde del 
Widerspruch zwischen r und p + q lediglich von zufilligen Schatzungsfehlerr. 
herriihren, so konnte man ihn durch Ausgleichung beseitigen und erhielte be: 
Anwendung der Methode der kleinsten Quadrate bei Annahme gleicher Gewichte: 

p' = p _ P + j - r, q' = q _ P + j - r , r' = r + P + j - r 

(Beispiel: P' = 2 - i, q' = 3 -1, r' = 4 + i) . 
1 Aufforderung, S. 199. 
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Sind indessen die p, q, r mit systematischen Intervallfehlern behaftet, so ist 
diese Losung nicht brauchbar. ' 

Nach dem Vorgange ARGELANDERS haben die meisten spateren Beobachter, 
OUDEMANS und SCHONFELD l an der Spitze, ihre Schatzungen auf das Vorhanden
sein von Intervallfehlern durchgepruft. Dabei ergab sich, daB das Auftreten des 
Intervallfehlers als Regel, sein Fehlen als Ausnahme gelten kann. Fane, in denen 
die Schatzungen eines Beobachters yom Intervallfehler frei sind, sind daher 
stets bemerkenswert. A. A. NIJLAND 2 findet zu seiner "groBen Uberraschung" die 
Stufenwerte, die er aus fast 400 geschatzten Intervallen zwischen 1 und 8 Stufen 
ableitet, yom Intervallfehler £rei: "Wahrscheinlich habe ich mich unbewuBt im 
Laufe der Jahre daran gewQhnt, ein Korrektiv anzuwenden, indem ich eine 
Stufenzahl, welche beim ersten Anschauen z. B. auf 4 geschatzt wird, bis etwa 
5 oder 6 erhohe." 

Berucksichtigung des Intervallfehlers bei Aufstellung der Ver
gleichssternskala. E. SCHONFELD 3 rat, jeweils nur die gegenseitigen Anschlusse 
an Helligkeit nachststehender Sterne zu verwerten und die ubrigen Verbindungen 
"nur durch eine Art von 'Oberschlag mit zum Resultate stimmen" zu lassen. 
Auch HAGEN 4 tritt sehr entschieden fUr dieses Verfahren ein. Andere Bearbeiter, 
wie z. B. P. GUTHNICK5 und H. ROSENBERG6 in ihren Monographieri uber 0 Ceti 
und X Cygni, haben hingegen samtliche geschatzte Intervalle ihrem Gewicht 
entsprechend verwertet und die Stufendifferenzen der Vergleichssternkette unter 
Anwendung der Methode der kleinsten Quadrate berechnet. 

Unbedingt stichhaltig diirfte folgendes Verfahren sein: Man sieht Intervalle 
von mittlerer Stufenzahl (etwa no = 3 bis 4 Stufen), gleichviel, ob es sich urn ein
fache oder urn ubergreifende Intervalle handelt, als richtig geschatzt an und 
leitet fUr alle ubrigen Intervalle auf Grund der Uberbestimmungen empirische 
Korrektionen abo Sind die geschatzen Stufenzahlen p und q der einfachen Inter
valle kleiner, die geschatzte Stufenzahl r des zusammengesetzten Intervalles groBer 
als no, so gibt - an vorstehender Regel gemessen - die strenge Ausgleichung 
bessere Werte als die ausschlieBliche Berucksichtigung der einfachen Intervalle. 

S. C. CHANDLER 7 verwertet bei der Ableitung des Stufenintervalles a - b 
von zwei Vergleichssternen mit Rucksicht auf den Intervallfehler nur solche 
Anschlusse : 

amY, Vnb 

des Veranderlichen, bei denen sowohl m als n <: 2 sind. Das Besondere an seinem 
Verfahren ist, daB er nicht nur gleichzeitige Anschliisse des Veranderlichen 
an a und b verwendet, sondern auc):t Schatzungen am V und V nb kombiniert, 
die an verschiedenen Abenden ausgefUhrt sind, aber gleichen Phasen des 
Lichtwechsels, also gleichen Stufenhelligkeiten Ventsprechen. Dieses Verfahren 
setzt eine strenge Periodizitat der Lichtkurve sowie Kenntnis der Periode voraus, 
wahrend die Gestalt der Lichtkurve nicht bekannt zu sein braucht. 

Rechnerische Behandlung des Intervallfehlers. Wird die geschatzte 
Stufenzahl mit n, der einer mittleren Stufenzahl no entsprechende Stufenwert 
mit 50 bezeichnet, so kann man dem Intervallfehler durch den Ansatz Rechnung 
tragen8 : 

n50 [1 + bl (n - no) + b2 (n2 - ng) + ... J = n50 (a + bln + b2n2 + ... ) =L1M. (20) 

1 Beob. von verand. Stern en, S. 153 (1860). 2 Utrecht Rech 8 I, S.26 (1923). 
3 1. c., S. 152. 4 Die veranderlichen Sterne, S. 344ft. 
5 Neue Untersuchungen fiber ... 0 (Mira) Ceti, S. 7. 
6 DerVeranderlicheXCygni, S.142. 7 A]7, S.137 (1887); vg1.HAGEN, S.352. 
S V g1. Ziff. 50 Gleichung (11). 
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Hierin kann entweder n(a + ... ) als die wegen des Intervallfehlers korrigiertE 
Stufenzahl oder aber 50(a + ... ) als der mit dem Intervallfehler behaftete Stufen· 
wertaufgefaBt werden. In der Praxis diirfte im allgemeinen eines der mit der 
bi multiplizierten Glieder zur Darstellung des Fehlers geniigen. 

Die Berechnung des Intervallfehlers gestaltet sich am einfachsten, wenr 
man die geschiitzten Stufenunterschiede n direkt mit den entsprechenden photo· 
metrisch bestimmten GroBendifferenzen AM vergleichen kann. Ein lehrreiche! 
Beispielliefern G. MULLERS1 gleichzeitige Schiitzungen und Messungen der Heilig· 
keit von Algol. Den Stufenzahleri n entsprechen die mittleren GraBen· 
differenzen AM: 

Tabelle 15. 

n LIM S (Boob.) S(Rechn.) B.-R. 

1 001,06 oM,060 0,1I,059 +oM,001 
2 13 65 68 - 3 
3 23 77 77 0 
4 34 85 86 - 1 
5 48 96 95 + 1 

Der Stufenwert der Beobachtung 5 = AM ist, wie man sieht, mit einem betriicht· 
n 

lichen Intervallfehler behaftet. Wird letzterer als linear in n angenommen, S( 
kann man ansetzen: 

Wird der Stufenwert 50 gleich dem Mittel der 5, d. h. = OM,077, die Stufen· 
zahl no, ffir die der Intervallfehler = ° wird, gleich dem Mittel der n, d. h. = 3 
angenommen, so liiBt sich der Koeffizient b des Intervallfehlers durch Ausgleichun~ 
ermitteln. Man findet b = 0,12 und damit die in den beiden letzten Spalten ge
gebene Darstellung. 

Besonders eingehende Untersuchungen iiber den Intervallfehler hat A. PANNE
KOEK2 angestellt. Er zeigt, wie man auf Grund der an verschiedenen Abender 
erhaltenen Anschliisse 

amY, Vnb 

eines Veriinderlichen auch ohne Kenntnis der photometrischen GraBen von ~ 
und b den Intervallfehler berechnen kann. 

Einer der von PANNEKOEK behandelten Fiille bezieht sich auf ARGELANDER~ 
Schiitzungen des Veriinderlichen lX Herculis. Die Vergleichungen von lX mit dell 
Vergleichssternen fJ und " Ophiuchi haben die Form: 

fJ n l lX, lX n2 " • 

Fiir die wegen des Intervallfehlers verbesserten Stufenzahlen VI und V 2 setzt 
PANNEKOEK entsprechend (20) die Ausdriicke an: 

und erhiilt durch Addition die Fehlergleichungen: 

(nl + 1$2) + ~ (ni + n~) = MfJ~M" + E. 
a a 0 

Da der Koeffizient von bfa, wie aus der Beziehung 

ni + n§ = Hnl + n2)2 + t(nl - n2)2 

1 AN 156, S. 177 (1901). 
2 Untersuchungen fiber den Lichtwechsel Algols, S.65f£., 115ff. 

(21) 
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hervorgeht, mit zunehmendem Betrag von Inl - n21 rasch anwachst, so ordnet 
P ANNEKOEK die Gleichungen (21) zunachst nach I n l - n21, teilt sie sodann in 

fiinf Gruppen ein und bildet die Gruppenmittel. Die beiden Unbekannten ~ und a 
X = Mp ~ M,. lassen sich durch Ausgleichung ermitteln. Wird schlieBlich noch 

a 0 

a = 0,8 (d. h. no = 3,21) gewiihlt, so ergibt sich folgende Darstellung der wegen 
des Intervallfehlers verbesserten Stufenzahl v: 

v = 0,8 n (1 + 0,0765 n) . 

Den beobachteten Stufenzahlen 1 bis 5 entsprechen also die verbesserten: 0,86 (1), 
1,84 (2), 2,95 (3), 4,17 (4), 5,53 (5). 

Ferner stellt PANNEKOEK bei der Bearbeitung der von J. PLASSMANN aus
gefiihrlen Stufenschatzungen Algois die wegen' des Intervallfehlers verbesserle 
Stufenzahl durch den Ansatz dar: 

v=an(1+~n3). 
Jeder AnschluB Algois an zwei Vergleichssterne liefert dann eine Fehlergleichung 
von der Gestalt: b 1 LIM 

(nl + n2) + - (nt + n~) - - -s = e 
a a 0 

und jede einem Wertebereich von Inl '-- n21 entsprechende Gruppe von solchen 
Gleichungen eine neue Gleichung: 

M(nl + n2} + ~ M(nt + n~) - ~ LlSM = e. 
a a 0 

Fiir jedes der 6 Vergleichssternpaare ergeben sich 4 solcher Gleichungen. Zur 

Bestimmung der 7 Unbekannten, niimlich des Fehlerkoeffizienten !!.- und der 

6 mittleren Stufendifferenzen ! LlSM stehen also 24 Gleichungen zur Verfiigung. 
a 0 

Der Parameter a ist durch die Bedingung bestimmt, daB der Mittelwert 

der 6 verbesserten Stufenintervalle LI:: mit dem Mittelwert der 24 Gruppen

mittel M(nl + n2) iibereinstimmen soIl. Ergebnis der Ausgleichung ist folgender 
Ausdruck fiir die verbesserte Stufenzahl: 

v = 0,605 n(1 + 0,00514 n 3) = n [1 + 0,00311 (n3 - 5,03 3)J. 
Den beobachteten Stufenzahlen 1 bis 6 entsprechen also die verbesserten: 0,61 (1), 
1,26 (2), 2,07 (3), 3,22 (4), 4,97 (5), 7,66 (6), 11,69 (7). 

Bestimmung des Intervallfehlers auf Grund der mittleren Licht
kurve eines periodischen Veranderlichen. Diese gleichfalls von A. PANNE

KOEK1 angegebene Methode beruht auf der Voraussetzung, daB eine Von systema
tischen Fehlern freie mittlere Lichtkurve vorliegt. Es ist also fUr jede Schatzung 
V nA die Stufenhelligkeit V bekannt, und jede solche Schiitzung liefert daher, 
wenn die wegen des Intervallfehlers verbesserte Stufendifferenz in der Form 

( b' 
v = an 1 + an3) 

angesetzt wird, eine Fehlergleichung von der Form: 

A + an + bn4 = V + e, 

worin die Stufenhelligkeit A des Vergleichssternes und die Koeffizienten a und b 
des Intervallfehlers als Unbekannte zu betrachten sind. 

1 Ebenda, S. 66 ff. 
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PANNEKOEK wendet diese Methode, deren Voraussetzungen er sehr eingehend 
diskutiert, auf die ~eduktion der PLASSMANNschen Scha.tzungen von Algol an. 
Das'Ergebnis der Ausgleichung: 

v = 0,579 n (1 + 0,00487 n3) 

stimmt sehr nahe mit der nach der vorhergehend beschriebenen Methode er
haltenen Darstellung iiberein. 

1') Der Interpolationsfehler. Bei der PICKERINGSchen Interpolations
methode, bei der zwei im allgemeinen ungleiche Helligkeitsintervalle gegenein
ander abgeschatzt werden, ist das Auftreten eines von diesen Intervallen bzw. 
von ihrem VerhaItnis abhangigen Schatzungsfehlers denkbar, der sich als "Inter
polationsfehler" bezeichnen liillt. Da der nach dem PICKERINGSchen Verfahren 
arbeitende Beobachter die beiden gegeneinander abzuschatzenden Intervalle direkt 
Vor Augen hat, so diirfte der InterpolatioIisfehler im allgemeinen innerhalb 
engerer Grenzen bleiben als der ihm verwandte Intervallfehler. Der erstge
nannte Fehler scheint bisher nicht naher untersucht worden zu sein. 

Nehmen wir an, daB das VerhaItnis von zwei gleichen GroBenintervallen 
richtig = 1 geschatzt wird, so konnen wir, wenn min (m <n) das geschatzte Ver
haltnis von zwei beliebigen Intervallen, [min] das wegen des Interpolationsfehlers 
korrigierte VerhaItnis ist, ansetzen: 

Der Ausdruck: 
J = m _ [m] = a~('1 _ m) 

n n n n ' 

stellt dann den Interpolationsfehler dar. - Das Verhalten dieses Fehlers ist aus 
der folgenden Tabelle ersichtlich, in der fUr a = 0,3 die Werte von LI gegeben 
sind: 

Tabelle 16. 

mjn 0,0 I 0,1 ! 0,2 0,3 0,4 0,5 I 0,6 0,7 0,8 I 0,9 1,0 
[mjn] 0,00 I 0,07, 0,15 0,24, 0,33 0,425 0,53 0,64 0,75 i 0,87 1,00 

L1 0,00 +0,03, +0,05 +0,06 i +0,07 +0,075 +0,07 +0,06 +0,05: +0,03 0,00 

Das Maximum des Interpolationsfehlers tritt fUr min = 0,5 ein und betragt: 
LI = a14. 

b) Der Dezimalfehler l ist kein eigentlicher Schatzungsfehler, sondern ein 
psychologischer Fehler, det dadurch entsteht, daB der Beobachter bei der zahlen
maBigen Angabe der Schatzung gewisse Zahlen bevorzugt, und zwar, wie HAGEN l 

sich ausdruckt, infolge "einer unbewuBten Vorliebe fiir gewisse Zahlen zum 
Nachteil der ubrigen". Bei der Stufenschatzung nach ARGELANDER scheint der 
Fehler meist eine mehr untergeordnete Rolle zu spielen. Als Beispiel fur sein 
Auftreten sei angefUhrt, daB E. SCHONFELD nach E. v. ARETIN 2 die Stufen
zahlen ° und t weit seltener gebraucht als die Stufenzahl 1. 'Obrigens ist zu 
beachten, daB es auch einen unechten, durch den Intervallfehler vorgetauschten 
Dezimalfehler gibt. 1st namlich ein erheblicher Intervallfehler vorhanden, so 
mussen, insofern der Stufenwert mit der Stufenzahl wachst, groBe Stufenzahlen 
haufiger vorkommen als kleine. Da nun aber andererseits kleine Helligkeits
intervalle haufiger zur Abschatzung gelangen als groBe, so muB die Haufigkeits
zahl des Vorkommens der verschiedenen Stufenzahlen fiir eine mittlere Stufen-

1 Vgl. HAGEN, S.218ff. 
2 Astron. Mitt. d. K. Stemwarte zu Gottingen Nr. 15, S, 41 (1913); vgl. HAGEN, S, 219. 
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zahl ein Maximum haben. Nach A. PANNEKOEKI ergeben sich fiir J. PLASSMANNS 
Beobachtungen der Algoiminima folgende Haufigkeitszahlen fiir das Vorkommen 
der in Klammern beigesetzten Stufenzahlen: 

36 (0) 36 (1) 61 (2) 122 (3) 87 (4) 94 (5) 53 (6) 22 (7) 

3 m 4 (It) 10 (2t) 34 ot) 55 (4t) 59 (5t) 24 (6t) 0 (7t) 

Wie man sieht, kommen infolge des starken Intervallfehlers der PLASSl\IANN
schen Schatzungen die Stufenzahlen 3, 4 und 5 weit haufiger vor als die kleine
ren. Hingegen hat man in der Tatsache, daB die halben Stufenzahlen weit 
seltener vorkommen als die ganzen, einen echten Dezimalfehler zu erblicken. 

Bei der PICKERINGSchen Dezimalmethode, bei der die Schatzung durch eine 
der Zahlen 0 bis 9 angegeben wird, tritt notwendig eine Vermischung von Dezimal
und Interpolationsfehler ein. 

54. Vorn Spektrurn bzw. von cler Farbe. abhangige Schatzungsfehler2• 

IX) Farbenin tervallfehler des Stufenwertes. ErfahrungsgemaB wird der 
Helligkeitsunterschied von zwei Stemen bestimmter GroBe mit der gleichen 
Sicherheit abgeschatzt und dementsprechend durch die gleiche Anzahl von 
Stufen ausgedriickt, ob es sich nun urn zwei weiBe oder urn zwei rote Sterne 
handelt. Der Stufenwert ist also bei der Schatzung gleichfarbiger Sterne Von der 
Sternfarbe praktisch unabhangig. Werden hingegen Sterne von erheblich ver
schiedener Farbe miteinander verglichen, so pflegt die Vergleichung urn so 
schwieriger und unsicherer zu sein und der Stufenwert dementsprechend urn so 
groBer auszufallen, je starker die Farben der Sterne voneinander abweichen. Ais 
Beleg hierfiir seien zwei Zeugnisse aus der alteren Literatur angefiihrt. Bei 
SCHONFELD 3 findet sich die Bemerkung: "Juli 26 ist die rote Farbe von Mira 
im FiinffiiBer sehr storend und erschwert die Schatzung"; andererseits hebt 
ARGELANDER 4 in bezug auf zwei Vergleichssterne von R Leonis den Umstand 
hervor, "daB der Unterschied zwischen A und y sehr unsicher bestimmt ist; der 
erstere Stern ist rot, der letztere glanzend weiB und deshalb ihre relative Hellig
keit zu verschiedenen Zeiten sehr verschieden geschatzt; die Unterschiede gehen 
von 3 bis 8 Stufen". Nimmt man die GroBendifferenz der Sterne nach der P. D. 
zu 1M ,14 an, so erkennt man, daB der Stufenwert des Beobachters bei diesen 
Schatzungen zwischen OM,38 und OM,14 geschwankt hat. Da nun der zweite 
dieser Werte dem mittleren Stufenwert ARGELANDERS entspricht, so ist klar, 
daB der Stufenwert infolge des Farbemmtersehiedes der Sterne erheblieh er
hoht war. 

Wenn bei der Vergleichung rater Sterne mit weiBen stets eine gewisse Un
sicherheit besteht, so diirfte dabei aueh der von versehiedenen Beobaehtern be
merkte und als storend empfundene Umstand mitspreehen, daB die roten Sterne 
im Gegensatz zu den weiBen nieht auf den erst en Blick, sondern erst naeh einer 
gewissen Zeitdauer des Fixierens ihre volle Helligkeit erlangen5 . An einer stich
haltigen Erklarung fiir dieses eigentiimliche Verhalten scheint es noch zu fehlen. 

Die vom Farbenunterschied der verglichenen Sterne abhangige Anderung 
des Stufenwertes kann als "Farbenintervallfehler des Stufenwertes" bezeichnet 
werden. Da die Farben der Sterne bei einer mittleren Empfindungsstarke den 

1 Algol, S. 85; vgl. HAGEN, S. 220. 
2 Siehe HAGEN, S. 207ff; vgl. auch H. OSTHOFF, Bcmerkungen zu Argelanders Methode 

des Schatzens der Sternhelligkeiten [AN205, S.l (1917); 219, S. 117 (1923)]. 
3 Beob. von verand. Sternen, S. 194 (1860). 
4 Beob. u. Rechn. fiber verand. Sterne, S. 47. (1869). 
5 Siehe HAGEN, S. 212 u. 214 (Erfahrungen von E. SCH4JNFELD, V. SAFARIK, J. PLASS

MANN); ferner AN 205, S.ll (1917); 219, S.120 (1923) (H. OSTHOFF); Utrecht Rech 81, 
S. 17 (1923) (A. A. NIJLAND). 



Kap.6. W. HASSENSTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff.54. 

Hochstgrad ihrer Sattigung haben, um bei Abschwachung oder Aufhellung der 
Sterne abzublassen, so diirfte der genannte Fehler - auch bei streng fovealeI 
Vergleichung - auBer yom spektralen Unterschied der Sterne auch von ihreI 
physiologischen Helligkeit abhangig sein. 

Als Mittel, das Auftreten des Farbenintervallfehlers zu verhtiten, empfiehlt 
J. PLASSMANN 1 die Anwendung eines roten Blendglases,' durch welches die Ver· 
glichenen Sterne auf die gleiche rotliche Farbe gebracht werden. Gewisse mit 
einem solchen Verfahren verkniipfte Nachteile kamen schon in Ziff. 33, ~ ZUI 

Sprache. Vorteilhafter ist der - auch von H. OSTHOFFz empfohlene - Weg, ein 
verhaItnismaBig lichtschwaches Instrument zu wahlen, in dem die Farben del 
Sterne nicht mehr storend hervortreten, wahrend ein foveales Beobachten noch 
moglich ist - wozu erlauternd bemerkt sei, daB die Grenze des Farbensehem 
etwas oberhalb der fovealen Grenzhelligkeit zu liegen pflegt. Indessen daii 
man das Instrument auch nicht so lichtschwach wahlen, daB nur noch ein 
extrafoveales Vergleichen moglich ist, denn damit wtirde man die Gefahr de~ 
Auftretens von PURKINJE-Fehlern herbeifiihren. 

(3) PURKINJE-Fehler entstehen, wenn Sterne von verschiedenem Spektral
typus an extrafovealen Netzhautstellen abgebildet werden; denn die Empfindungs
unterschiede sind dann andere und werden dementsprechend auch anders ein
geschatzt, als wenn die Sterne bei der Vergleichung fixiert werden. Der PURKIN JE
fehler ist hiernach kein eigentlicher Schatzungsfehler, sondern ein auf der .Anderung 
des spektralen Empfindlichkeitskoeffizienten beruhender physiologischer Fehler, 

Erscheinen im besonderen ein roter und ein weiBer Stern extrafoveal be
trachtet gleich hell und geht man dann - evtl. nach Heraufsetzung der Strah
lungsstarken - zu fovealer Betrachtung tiber, so erscheint der rote Stern merk
lich heller als der weiBe. 1m Einklang mit dieser Beobachtung steht die haufig 
gemachte Erfahrung, daB farbige Sterne relativ zu weiBen mit bewaffnetem 
Auge heller geschatzt werden als mit unbewaffnetem bzw. schwacher bewaffnetem 
Auge oder in ARGELANDERS3 Ausdrucksweise: "Es ist eine Eigenttimlichkeit del 
roten Sterne, daB sie um so heller erscheinen, gegen weiBe gehalten, je scharfen 
Hilfsmittel man zu ihrer Beobachtung anwendet." Auf diese Weise erklaren sicb 
auch die starken systematischen Unterschiede, die bei der Bearbeitung rotel 
Veranderlicher zwischen den mit verschiedenen Offnungen erhaltenen Schatzungs
reihen bisweilen zutage treten 4 • 

Analytische Darstellung des PURKINJE-Fehlers. Werden GroBe und 
Farbenindex eines an der extrafovealen Netzhautstelle N abgebildeten Sterne~ 
mit M und I bezeichnet und ferner die GroBe eines in gleicher Weise abgebildeten, 
ebenso hell erscheinenden fiktiven Sternes vom mittleren Farbenindex l' mit 
M', so kann M - M' als PURKINJE-Korrektion betrachtet werden. Diese Korrek
tion laBt sich gemaB Ziff. 15 Gleichung (51) in der Form darstellen: 

M - M' = -a(I - 1') (M - Mo), 

worin a eine positive Konstante und Mo die SterngroBe ist, bei der das Auge VOIl 
der fovealen zur extrafovealen Betrachtung tibergeht. Weiter ergibt sich fiir diE 
an die beobachtete GroBendifferenz M; - M~ von zwei miteinander verglichenell 
Sternen (MI' II; Mz,Iz) anzubringende PURKINJE-Korrektion der Ausdruck: 

(McM2)-(MI-M2)=-a(IcIz)(Ml;M2-Mo)-a(Il~I2 -I') (McMz) . (22) 

1 Wochenschrift fur Astronomie, S. 1. Halle 1890. 
3 AN 44, S.200 (1856). 

2 AN 205. S.10 (1917). 

4 Vgl. z. B. J B A A 20, S. 131 (1909) (A. A. NIJLAND); Potsd Pub! Nr. 83, S. 10 (1926) 
(W. HASSENSTEIN). 
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Man erhalt M~ - M~, indem man die Stufensehatzung so reduziert, als ob die 
beiden Sterne den gleiehen Farbenindex l' hatten. Das - a1s Hauptglied zu 
betraehtende - erste Glied des Ausdrueks (22) versehwindet, wenn die vergliehe
nen Sterne gleichen Farbenindex haben, das zweite, wenn die Sterne gleich hell 
sind oder wenn das Mittel ihrer Farbenindizes gleich l' ist. 

y) Von der Helligkeit des Untergrundes abhangige Farbenfehler. 
Eine Aufhellung des Himmelsgrundes dureh Dammerung oder Mondsehein 
pflegt die Wirkung zu haben, daB rote Sterne re1ativ zu weiBen helier erseheinen 
als auf dunklem Himmelsgrunde. Diese Beobaehtung erklart sich fUr extra
foveales Sehen zwanglos dadureh, daB sich die spektrale Empfindliehkeit einer 
Zapfen-Stabehen-Stelle der Netzhaut, sobald eine Helladaptation der Stabehen 
eintritt, zugunsten der Zapfen versehiebt. Dberrasehenderweise tritt aber naeh 
H. OSTHOFF1 ein vollig entspreehender Effekt aueh dann auf, wenn helle 
Sterne foveal betraehtet werden: Rote Sterne erseheinen auf hellem Untergrunde 
heller, weiBe sehwaeher, als auf dunklem Untergrunde. 

Einen besonders starken EinfluB der Dammerung bzw. des Mondseheins 
auf die Von ihm gesehatzten Stufenhelligkeiten farbiger Sterne stellte 
J. SCHMIDT2 fest. Dei' EinfluB des Mondseheines kann sogar - wie sieh bei der 
Bearbeitung der Sehatzungen von R Seuti 3 herausstellte - einen periodisehen 
Lichtweehsel vortausehen: "Unter dem EinfluB des starken Mondseheins re
sultierten Wellenkurven mit Perioden von 29 bis 30 Tagen." - Naeh P. GUTH
NICK4 erfordern die von ARGELANDER bei Mondsehein gesehatzten Stufenhellig
keiten der rot1iehen Mira Ceti (6" naeh OSTHOFF) die durehsehnittliehe Korrek
tion -0,4 Stufen (=+oM,06). 

Als Folgerung aus dem Vorhergehenden ergibt sich, daB aueh die Okular
vergroBerung auf die relative Helligkeit weiBer und roter Sterne von EinfluB 
sein muB. Denn mit zunehmender VergroBerung nimmt die Helligkeit des Unter
grundes abo A. WINNECKE 5 und A. V. AUWERS 6 haben den betre££enden EinfluB 
der VergroBerung unabhangig voneinander festgestelit und dadureh vermieden, 
daB sie sich stets desselben Okulares bedienten. 

55. Reduktion derStufenskala auf die photometrischeSkala. Rechnerisches 
Verfahren. tX) Reduktion der Stufenskala auf die GroBenskala, wenn 
beide als frei von systematisehen Fehlern vorausgesetzt werden. 
Die aus einer homogenen Sehatzungsreihe abgeleiteten Stufenhelligkeiten der 
Vergleichssterne : 

mogen eine mit der Sternintensitat fortsehreitende Sequenz bilden. Wird be i
spielsweise S3 = 0 gesetzt, so sind S1 und S2 negative, S4 und S5 positive Zahlen. 

Liegen photometrische GroBen Mi der Vergleichssterne vor, so lassen sich 
auf Grund einer Ausgleichung, bei der der Stufenwert So und die dem Nullpunkt 
der Stufenskala entsprechende photometrisehe GroBe Mo als Unbekannte ein
zufiihren sind, die Stufenhelligkeiten Si auf GraBen Mi einer photometrischen 
Skala reduzieren. 

1. Fall: Ausgleiehung der Fehler fti der photometrisehen GroBen 
Mi' Wir betraehten zunaehst den Fall, daB die zufilligen Fehler der Stufen
helligkeiten Si gegeniiber den Fehlern fti der photometrisehen GroBen Mi ver
naehlassigt werden konnen. In der Tat werden die Si oft auf Grund zahlreicher 
Einzelschatzungen abgeleitet sein, wahrend die Mi vielleicht nur auf wenig en 

1 AN 205. S. 19 (1917). 
3 AN 104. S.304 (1883). 
" AN 51, S.375 (1859). 

Handbuch der Astrophysik. II. 

2 AN 45, S. 129 (1856). 
4 Mira Ceti, S. 238. 
6 AN 52, S.209 (1860). 
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Messungen beruhen. Die verschiedenen Wertepaare Si, lVI, liefern dann zur Be 
stimmung der Unbekannten Mo und So die Fehlergleichungen: 

Das Vorzeichen von So ist negativ. Da die oben gemachte Voraussetzung, daf 
die Si und Mi von systematischen Fehlern £rei seien, kaum jemals streng erfiilI; 
sein diirfte, so kann an die Stelle der strengen Ausgleichung auch ein beliebige! 
Naherungsverfahren1 treten. Bei Anwendung der Methode der kleinsten Quadrat( 
(I: fl; = Min.) erhalt man die Losung: 

i i 

So~(Si - MSi)2 = ~(Si - Msi)(Mi - MMi) 

Mo = MMi - SoMsi · 

Nach der Ausgleichung lassen sich die Stufenhelligkeiten Si der Vergleichs 
sterne bzw. des Veranderlichen mittels der Formel: 

Mo+ SiSO = M; 

auf photometrische GroJ3en reduzieren2 . 

Handelt es sich darum, die Skala der Stufenhelligkeiten Si nicht auf eill( 
photometrische Skala, sondern auf die Stufenskala eines anderen Beobachter: 
(Stufenhelligkeiten til zu reduzieren, so treten an Stelle der Fehlergleichunger 
(23) die analogen Gleichungen: 

to + Si Ro = ti + Ti = t;, 
in denen to die der Stufenhelligkeit Si = 0 entsprechende Stufenhelligkeit in del 
neuen Skala und Ro = So: To der relative Stufenwert der alten in bezug auf di( 
neue Skala ist. Zahlreiche Beispiele fUr die Reduktion verschiedener Stufenskalel 
aufeinander findet man in P. GUTHNICKS 3 Bearbeitung der Schatzungsreihel 
von Mira Ceti. 

2. Fall: Ausgleichung der Fehler 0i der Stufenhelligkeiten Si' Be 
ruhen die Stufenhelligkeiten Si der Vergleichssterne auf nur wenigen Schatzungen 
sind andererseits die photometrischen GroJ3en Mi speziell fUr den Veranderlichel 
mit besonderer Sorgfalt gemessen, so konnen die Fehler fli der Mi gegenii.be 
den Fehlern ai der Si vernachlassigt werden. Erteilt man allen Si gleiches Gewicht 
so lauten die Fehlergleichungen, den Gleichungen (23) entsprechend: 

(25 

Hierin sind die der photometrischen GroJ3e Mi = 0 entsprechende Stufenhellig 

keit -~) = So sowie der reziproke Stufenwert SOl die beiden Unbekannten 

Die Ausgleichung nach del' Methode der kleinsten Quadrate fUhrt auf die del 
Gleichungen (24) analoge Losung: 

Soli' (Mi - MMi)2 =.± (1\11i - MM,) (S; - Msi ) 1 
1\II0 M C--1 M '" f (26 - So = Si - '':>0· 11i i . I 

Bei der Rcduktion der Schatzungen des Veranderlichen hat man die verbessertel 
Stufenhelligkeiten s; der Vergleichssterne zugrunde zu legen. Hat man nad 

1 Ein Beispiel fur die Anwendung des CAUCHYSchen Naherungsverfahrens gibt HAGEN 
S.376. . 

2 Die ausfuhrliche Durchrechnung eines Beispieles findet man bei P. GUTHNICK, EiJ 
lohnendes Arbeitsfeld fUr beobachtende Freunde der Astronomie [Sirius 49. S. 114 (1916)] 

3 Mira Ceti, S. 83 ff. 
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NIJLANDS Verfal).ren geschatzt, so kann man einfach zwischen den Mi, inter
polieren. 

Die der Losung (26) zugrunde liegende Annahme gleicher Gewichte der Si, 
trifft, da ja die Si, an Zahl der Posten sehr verschiedene Summen von Stufen
unterschieden LIs von je zwei Vergleichssternen sind, bei etwas groBerer Anzahl 
der letzteren nicht mehr zu. Anstatt nun den Gleichungen (25) verschiedene 
Gewichte zu geben, konnte man den Stufenwert So auch auf Grund einer Aus
gleichung der LIs selbst ermitteln. Doch solI auf diesen weniger wichtigen Fall 
hier nicht naher eingegangen werden. 

3. Fall. Simultane Ausgleich ung der (Ji und fti. Dem Fall, daB sowohl 
die Si als die Mi mit zufaIligen Fehlern behaftet sind, entspricht der Ansatz: 

Mo + (Si + ai) So = Mi + Pi . . (27) 

Setzt man voraus, daB einerseits alle Si, andererseits alle Mi von gleicher Ge
nauigkeit sind, so lassen sich die Gleichungen (27) lOsen, falls das VerhaItnis 
e. : eM der mittleren Fehler bzw. g. : gM der Gewichte bekannt ist. Setzen wir also: 

e.: eM = tgy, g, = cos2y, 

SO ist y als gegeben zu betrachten. 
Wir wollen nun analog der Methode der kleinsten Quadrate fordern, daB 

die Summe der mit den Gewichten multiplizierten Quadrate der iibrigbleibenden 
Fehler ein Minimum werden soIl, d. h. wir wollen die Ausgleichung auf die Be
dingung griinden: 

i 
~( 2 ~ • 2 2) M" ( 8) £..; cos Y ai + SIll Y Iti = Ill. ~ = 1 ... n . 2 

Werden neben Mo und So die Fehler ai als Unbekannte betrachtet, so lauten die 
n + 2 Normalgleichungen: 

i i 
a~ a~ 
aM~ = 0, aSQ = 0, (k=1 ... n). 

Diese Gleichungen haben die Losung: 
i i 

(So tgy) -1 _ So tgy = coty ~ (~i - MSi)2 - tgy ~ (M, - M Mi)2 

~ (s; - Ms;) (M; - M M;) (29) 
Mo = MMi, - SOMSi 

ai,: Pi, = -So tg2 y . 

Bei der Reduktion der Schatzungen des Veranderlichen hat man die ver
besserten Stufenhelligkeiten Si + ai zugrunde zu legen. 

Die vorstehend gegebene Losung linearer Fehlergleichungen der Form 

x+by=c, 

worin x und y die Unbekannten, b und c die mit Beobachtungsfehiern behafteten 
Koeffizienten sind, erweist sich als identisch mit einer von E. HERTZSPRUNG1 

auf anderem Wege und zu anderen Zwecken abgeleiteten Losung. Eine geome
trische Deutung wird unten in Ziff. 56 gegeben werden. 

Wir wenden unsere Losung (29) auf foigende drei SpezialfaIle an: 
a) Nur die Mi sind mit Fehiern behaftet (e. = 0, y = 0°). Aus (29) foIgt 

dann iibereinstimmend mit der oben gegebenen Losung (24): 
~(s;- Ms;) (M;- MM;) 

So = ~ (s; _ M S;)2 , ai = 0 . 

1 Leiden Ann 14 (1), S.5 (1922). 
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b) Nur die s. sind mit Fehlern behaftet (8M = 0, y = 90°). Dbereinstimmend 
mit (26) ergibt sich: 

5 _ 1;(Mi - MMj )2 
0- 1:(s; - Ms j ) (M; - MMi ) , 

1'.=0. 

c) Sowohl die s. als die M. sind mit Fehlern behaftet, und zwar in solchem 
VerhaItnis, daB die Mi und die auf ihr System reduzierten Stufenhelligkeiten 
SiSO gleiches Gewicht haben (8M = 88 50 , cot r = So). Die zugehorige Losung ist: 

So = (~i~: :::: ~ ~:)2)t , aiSO = - fti . 

Die Tatsache, daB sich 50 hier aIs geometrisches Mittel der beiden voranstehenden 
Losungen ergibt, kannals eine nachtragliche Bestatigung der Brauchbarkeit 
des angewandten Ausgleichungsverfahrens angesehen werden. 

fJ) Reduktion der Stufenskala unter Berucksichtigung von Hel
ligkeits- und Farbenfehlern. Weisen die Stufenschatzungen des Verander
lichen und seiner Vergleichssterne groBere zeitliche Unterbrechungen auf oder 
sind sie unter Verwendung verschiedener Instrumente ausgefiihrt worden oder 
liegen sonstige Grunde vor, zufolge deren die Schatzungsreihe nicht als homogen 
angesehen werden kann, so wird man den Stufenwert nicht mehr als konstant 
annehmen durfen, sondern wird mit der Moglichkeit unstetiger Anderungen des
selben rechnen mussen. Gegebenen Falles empfiehlt es sich, die Stufenskala der 
Vergleichssterne fur jede Teilreihe gesondert aufzustellen und jede Einzelskala 
fur sich auszugleichen. So ist z. B. H. ROSENBERG I bei seiner Bearbeitung del 
Schatzungsreihen von X Cygni vorgegangen. 

Hat man die aus einer homogenen Schatzungsreihe hergeleiteten Stufen
helligkeiten Si der Vergleichssterne auf Grund einer Ausgleichung der Form (23) 
aufphotometrische GroBen M~ reduziert, so kann man aus der Verteilung del 
ubrigbleibenden Fehler fli nachtraglich erkennen, ob die Annahme einer linearell 
Beziehung zwischen den s. und den Mi berechtigt war oder ob Gleichung (23) 
durch Einfuhrung weiterer Glieder erganzt werden muB. Prinzipiell genommen, 
hat man die Moglichkeit - indem ja die Si Summen von direkt geschatzten Stufen
unterschieden sind -, die Koeffizienten beliebiger systematischer Schatzungs· 
fehler als Unbekannte in die Gleichungen (23) einzufiihren. So ware es - ins
besondere, wenn die Helligkeitsunterschiede der Vergleichssterne (gemaB del 
NIJLANDschen Methode) direkt geschatzt sind - z. B. lohnend, auf diese Weis( 
den Intervallfehler zu eliminieren. In der Literatur scheinen sich nur Fille del 
Ausgleichung unter Berucksichtigung des Helligkeitsfehlers des Stufenwertes sowi( 
der Farbengleichung zu finden. 

Die Beriicksichtigung des Helligkeitsfehlers beruht auf folgendem Ansatz fliI 
den Stufenwert [vgl. Ziff. 53 Gleichung (19)]: 

5 = So + 2S1s + 3S2S2 + ... = So + LIS. (30; 
L1 5 ist nur dann ein eigentlicher Helligkeitsfehler, wenn samtliche Schatzunger 
mit dem gleichen Instrument ausgefuhrt und demgemaB die s als physiologisch{ 
Helligkeiten zu betrachten sind. Andernfalls ist LI 5 ein von der SterngroB{ 
(Mi - Mo) abhangiger Fehler. Durch den Ansatz (30) werden naturlich aud 
aIle diejenigen Fehler, deren Argumente mit den S in Korrelation stehen, mit
berucksich tigt. 

An Stelle des Termes SiSO in (23) tritt das Integral: 
8j f 5 ds = Si So + S~ 51 + .... 

o 
1 Der Veranderliche l Cygni, S. 167. 
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Beschrankt man sieh, was ffir die Praxis im allgemeinen ausreiehend sein diirfte, 
auf die beiden ersten Glieder, so treten an Stelle von (23) die erweiterten 
Gleichungen: 

(31) 

H. ROSENBERG l hat auf Grund eines solchen Ansatzes die von ARGELANDER 
aufgestellte StufenskaIa der Vergleichssteme von X Cygni auf die Harvardskala 
reduziert. Die aus der Ausgleichung resultierenden Werte: 

50 = ~OM,151 , 51 = +OM,002 

geben eine sehr befriedigende Darstellung. 
Eine fast noch wichtigere Rolle als der Helligkeitsfehler spielen bei der Ver

gleiehung von Stufen- und photometrischen SkaIen die vom Spektrum bzw. von 
der Farbe abhangigen Fehler. Man stellt das Vorhandensein systematischer 
Farbenfehler dadurch fest, daB man die ubriggebliebenen Fehler f.1 nach Spektrum, 
Farbenindex oder Farbe ordnet. Die relative Farbengleiehung ruhrt einerseits 
von der Verschiedenheit der spektralen Empfindlichkeitsfunktionen (evtl. auch 
der Sehweisen) der Beobachter her, andererseits von den chromatischen Unter
schieden der benutzten Instrumente. In dem idealen Falle, daB die Helligkeiten 
der Vergleiehssteme von demselben Beobachter am gleichen Femrohr sowohl 
durch Schatzungen aIs durch photometrische Messungen bestimmt werden, ist 
die Einfiihrung einer Farbenkorrektion nieht erforderlich. 

Wird der Farbenindex bzw. die Farbenzahl mit c, ein mittlerer Index mit 
c' bezeichnet, so HiBt sich die Farbenkorrektion ~ wenn man sie als unabhangig 
von der Helligkeit annimmt, also insbesondere einen PURKINJE-Fehler nieht in 
Betracht zieht ~ in der Form ansetzen: 

Co(c ~ c') + C1 (c ~ C')2 + ... , 
worin die C Konstanten sind. Berucksichtigt man nur das lineare Glied, so lauten 
die Gleiehungen (31), durch dasselbe vervollstandigt: 

Mo + Si 5 0 + S~5l + (Ci ~ c')Co = Mi + Jli· 

A. PANNEKOEK2 hat bei der Bearbeitung der Schatzungen von Algol auf Grund 
eines entsprechenden Ansatzes die Stufenskalen von PLASSMANN, PANNEKOEK, 
NIJLAND und SCHONFELD auf eine photometrische Normalskala reduziert. PANNE
KOEK setzt in Anbetracht der geringen Amplitude Aigois 51 = 0, nimmt fur 
die c die OSTHoFFschen Farbenzahlen an (c' = 4) und gleicht nach der Methode 
der kleinsten Quadrate aus. 

Urn die Homogenitat einer Schatzungsreihe bezuglich der Farbengleiehung 
zu wahren, ist es in vielen Fallen, insbesondere auch bei starker Farbung des 
Veranderliehen, ratsam, die Farbenauffassung der Schatzungsreihe beizubehalten. 
Das Glied (c; - c') Co stellt dann eine an die photometrische GroBe Mi anzu
bringende Korrektion dar. Ein Beispiel hierzu bildet das von A. A. NIJLAND3 
bei der Reduktion seiner Stufenschatzungen von kurzperiodischen Veranderliehen 
angewandte Verfahren. 

56. Reduktion der Stufenskala auf die photometrische Skala. Graphisches 
Verfahren. Bei der Festlegung der Beziehung zwischen Stufen- und photometri
scher Skala verdienen die graphischen Methoden, die in der Regel nicht nur 
leistungsfahiger, sondem auch leichter zu handhaben sind als die rechnerischen, 

1 1. c. S. 144. - Durch Annahme des berichtigten Werles So = -oM.1S1 (an Stelle 
von -oM.138) lii.Bt sich ROSENBERGS Darstellung wesentlich verbessern. 

2 Algol, S. 171 ff. 
3 Beobachtungen von Cepheiden [Utrecht Rech 8 I. S.21 (1923)]. 
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in· den meisten Fallen vor letzteren den Vorzug. Als Beispiele planmaBiger 
Anwendung graphischer Methoden lassen sich Arbeiten von O. C. WENDELL!, 
E.KRON2 und A. A. NIJLAND 3 anfiihren. 

Die Technik des Verfahrens ist folgende. Man tragt die Stufenhelligkeiten Si 

der Vergleichssterne als Abszissen, die zugehorigen photometrischen GraBen Mi 
als Ordinaten eines rechtwinkligen Koordinatensystems (Abb. 70) auf, wobei 
der MaBstab der Zeichnung zweckmaBig so gewahlt wird, daB der MaBeinheit 
(z. B. 1 cm) 10 Stufen bzw. 1M entsprechen. Wegen der genaherten Proportio
nalitat konjugierter As und AM werden dann die den einzelnen Vergleichssternen 
entsprechenden Punkte P(Si, M;), abgesehen von kleinen, zufalligen Verschie
bungen, auf einer um 30° bis 60° gegen die Abszissenachse geneigten geraden 
Linie bzw. auf einer schwach gekriimmten Kurve liegen. Ehe man diese Kurve 
definitiv festlegt, priife man, ob sich die Darstellung durch Anbringung von 
Farbenkorrektionen verbessern laBt. Je nachdem man die Farbenabhangigkeit 
der Schatzungsreihe beibehalten oder die der Messungsreihe zugrunde legen will, 

vi{, 

12'" 

11di 

10c/(, 

P 
I I I I I I I "" s 

ost +10st +20st +30st 

Abb. 70. Reduktion der Stufenskala auf die photometrische Skala. 

erteilt man den Punkten P entweder in Richtung der M-Achse oder in Richtung 
der s-Achse passende, den Farbenzahlen Ci - c' proportionale Verschiebungen. 
Hierauf kann die Kurve definitiv gelegt werden. 

Werden dem gewohnlichen Fall entsprechend die Mi als fehlerhaft angenom
men, so hat man die Kurve so zu legen, daB die Abstande P P' der Punkte P 
von den auf der Parallelen zur M-Achse liegenden konjugierten Punkten P' der 
Kurve - bzw. die Quadrate dieser Abstande - moglichst klein werden. Die den 
Stufenhelligkeiten der Vergleichssterne bzw. des Veranderlichen entsprechenden 
photometrischen GraBen konnen der definitiv gezeichneten Kurve unmittelbar 
entnommen werden. Der Differentialquotient der Kurve liefert den Stufenwert. 

Ein besonderes - allerdings mehr theoretisches - Interesse beansprucht 
der Fall, daB beide Koordinaten mit Fehlern behaftet sind. Wir beschranken 
uns auf die Betrachtung des oben analytisch behandelten Spezialfalles, daB 

1 Harv Ann 37 II (1902). 
2 Uber den Lichtwechsel von XX Cygni [Potsd Publ Nr. 65 (1912)]. 
3 Beobachtungen von Cepheiden [Utrecht Rech 8 I (1923)J. 
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zwischen den Si und den Mi eine lineare Beziehung besteht. Um das dart ge
gebene Ausgleichungsverfahren [Gleichungen (27) bis (29)] geometrisch deuten 
zu konnen, wollen wii an Stelle der GroBen Si, Gi und So die neuen Variablen 
einfiihren: 

Xi = Si cot I' ' ~i = (Ji cot I' ' 

Dann nehmen obige Gleichungen die Form an: 

Mo - (Xi + ~i) tg~ = Mi + fti' 
2' (~~ + ft~) = Min. 

1;(x.- MX.)2 - ~(Mi - MMi)2 
tg~ - cot~ = -~(Xi _ MXi) (Mi - MMi) 

Mo = MMi + tgiX MXi' 

~i: fti = tg~. 

(32) 

(33) 

I (j4) 

Betrachtet man nun die Xi und Mi als rechtwinklige Koordinaten von Punkten P 
in einer Ebene und tragt man beide Koordinaten in gleichem MaBstab auf 
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Abb. 71. Reduktion der Stufenskala auf die photometrische Skala nach NIJLAND. 

(Abb. 71), so erkennt man leicht, daB sich das durch die Gleichungen (32) und 
(33) definierte Problem in folgender Weise geometrisch deuten laBt: "Es sollen 
den gegebenen Punkten P (Xi, M i ) Punkte P' (Xi + ~i' Mi + fti) einer Geraden 
so zugeordnet werden, daB die Summe der Quadrate der Abstande P P' zu einem 
Minimum wird." Man erkennt sofort, daB die konjugierten Punkte P' nur die 
FuBpunkte der von den P auf die Gerade gefillten Late sein konnen, und diese 
Voraussetzung wird durch das Ergebnis der Ausgleichung (~i: fti = tg ~) be
statigt. Die Gleichungen (32) und (34) definieren zwei aufeinander senkrecht 
stehende Gerade, von denen die eine dem Minimum, die andere, hier nicht Ver
wendbare, dem Maximum von .E (~2 + ft2) entspricht. 

Wie das Verfahren praktisch zu handhaben ist, ergibt sich aus dem Vorher
gehenden ohne weiteres. Man trage die Xi = Si cot Y und die Mi im gleichen 
MaBstab als Koordinaten von Punkten P auf und lege eine Gerade so, daB die 
Summe der Quadrate der von den P auf diese Gerade gefillten Late PP' mog
lichst klein wird. Versieht man die Abszissenachse mit einer zweiten Teilung, 
an der sich die Si = Xi tgy ablesen lassen (vgl. Abb. 71), so kann man die ver-
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besserten Stufenhelligkeiten s' bzw. GroDen M' der Vergleichssterne als Ko 
ordinaten der FuDpunkte P' der Lote P P' unmittelbar aus der Figur ablesen 
Der Neigungswinkel IX der Geraden liefert auf Grund der Formel: 

den Stufenwert. 
So = - tg IX cot r 

Die photometrischen GroJ3en M' des Veranderlichen konnen entweder mi 
dem Argument s' aus der Figur abgelesen oder - wenn das Verhaltnis min de 
Stufenunterschiede geschatzt ist - durch Interpolation zwischen den Punkten P 
der Geraden erhalten werden. Man kann nati.i.rlich auch die verbesserten Stufen 
helligkeiten s~ und GroDen M; der Vergleichssterne (d. h. die Koordinaten de 
Punkte P') in Tabellenform zusammenstellen und die Reduktion der Schatzungel 
des Veranderlichen auf Grund dieser Tabelle vornehmen. 

A. A. NIJLAND1 hat bei Aufstellung der Vergleichssternskalen fUr Ver 
anderliche von kleiner Amplitude ein dem vorstehend beschriebenen vollig ent 
sprechendes Verfahren angewandt. Den MaDstab der Figur wiihlt er so, daJ3 1S 

und OM,1 der Langeneinheit (z. B. 5 mm) entsprechen. Fur coty (= 10M: los) is 
also der Wert 0,1 angenommen. Da dieser Wert mit dem durchschnittIicher 
Stufenwert NIJLANDS ubereinstimmt, so haben die reduzierten Stufenhelligkeiter 
SiSo und die photometrischen GroJ3en Mi gleiches Gewicht erhalten. 
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Kreuzungspunkt der Visierlinien 528. 
Kurve der Schwarzungen 477. 

der Schwarzungsdifferenzen 477. 

LAMBERTS Albedo 32f. 
Entfernungsgesetz 524. 
Formel 32f. 
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LAMBERTS Gesetz 8, 21 ff. 
Schattenphotometer684. 

Leuchtdichte, scheinbare physiologische 543. 
scheinbare visuelle 525. 

Leuchtvermogen 10. 
Lichtelektrische Entladung 382. 

Erregung 382f. 
Lichtelektrische Messungen, Genauigkeit der 

423. 
Methoden, Anwendungsgebiet der - in 

der Astronomie 428 ff. 
Lichtintensitat 10. 
Lichtmenge 10. 
Lichtschwachung durch kreisformige Blen

den 467f. 
durch Abblendung 581 ff. 
durch Abstandsanderung 575ff. 
durch Drehung der Polarisationsebene 

595ff. 
mittels absorbierender Substanzen 588ff. 
mittels rotierenden Sektors 587f. 

Lichtschwachungsmethoden 573ff. 
Lichtstarke 10, 526. 

scheinbare 519. 
scheinbare physiologische eines Objektes 

543. 
scheinbare visuelle 525. 
visuelle 519. 
wahre 519. 
der Objektive 15. 
des Refraktors 560. 

Lichtstarken, Additionstheorem der 555f. 
Lichtstrom 10. 
Lichtverteilung auf einer Planetenscheibe 72f. 

EinfluB der Beugung auf die 111 ff. 
Lichtzerstreuung in der Luft 50f. 
Linienintensitat, MaB der 342. 

MaBeinheit der 343f. 
Linienintensitaten, Analyse der - mit dem 

registrierenden Mikrophotometer 336ff. 
Bestimmung der - in dem Spektrum der 

Fixsterne 332ff. 
Messung der - mit dem Mikrophoto

meter 335. 
Messung, Genauigkeit der 349. 
visuelle Schatzungen der 334. 

Literatur zu den Katalogen der Farbenaqui
valente 375 f. 
zur photographischen Photometrie 512f£' 
zur visuellen Photometrie 744f. 

LOMMELsche Formel 44. 
LOMMEL-SEELIGERSChe Formel 34ff. 
Lumeter von G. J. BURNS 681. 
LUMMER-BRODHUN-Photometer 688. 

-Prisma 441. 

Macula lutea 532. 
MALUS, Gesetz von 596f. 
Meridianphotometer 643ff., 660. 
MeBkeil, Eichung 593f. 
Mikrophotometer 440. 

von FABRY und BUISSON 443f. 
von HARTMANN 289, 436, 440ff. 

Mikrophotometer, Elektro- 423f£' 
Mittelwertmethode SCHONFELDS 715. 

Nachbareffekt 456ff., 51Of. 
Nebenschnitt 599. 
Netzhaut 531 f. 

Adaptation der 532. 
Empfindlichkeit, ortliche, der 536f. 

der - in Abhangigkeit von der schein· 
baren Flache des Objektes 538. 

-grube 527. 
-stelle des deutlichsten Sehens 538. 

Normalspektrum 286. 
Nullpunktsfehler 493. 

Objektivblende, Formen der 584ff. 
Irisblende 585f. 
Katzenaugendiaphragma 584. 
Kreisblende 584. 
Segmentblende 586. 
Sektorblende 586. 

Objektivgittermethode von KUSTNER 708f. 
Objektivprisma 283. 
Okular, Normal- 559. 

photometrisches 560. 
Opazitat 438. 

Parallaktischer Fehler 726f. 
Phasenkurve 65. 

EinfluB von Unebenheiten auf die 74f. 
Phasenwinkel 62f. 
Photoeffekt, Farbenempfindlichkeit des 384. 

selektiver 384. 
Theorien des 385f. 

Photoelektrische Apparaturen 414ff. 
fiir die Messung kleiner Intensitaten 

nach ROSENBERG und GUTHNICK 
415f£' 

Methoden 380ff. 
Wirkullgen, Messung der 405££. 

Photozellen, alkalische 388f£' 
mit Gasfiillung 389. 

Fehlerquellen der 391 ff. 
Dunkeleffekt 391. 
Elektrolytische Storungen 392. 
Ermiidungs- und Erholungserscheinun-

gen 393f., 410f. 
Feldverzerrungen' 393. 
Nachwirkung 392. 

Herstellung der 394ff. 
nach ELSTER und GEITEL 394f. 
nach HUGHES 396. 
nach IVES, DUSHMAN und KARRER 397. 
nach SCHULZ 397. 

Photometer 573 (siehe auch Flachenphoto
meter und Punktphotometer). 
Disc- 588. 
Equalizing wedge 657f. 
Extrafokal- 672f. 
MeBbereich der 575. 

Photometrie, photographische 432ff. 
Geschichte der 432f£' 

visuelle, Begriff und Bedeutung der 519f. 
Geschichte der 520ff. 

Photometry, Revised Harvard 647f. 
Photostrom 388. 
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PIPERSche Regel 539. 
Planetendurchmesser, Bestimmung der 66f. 
POGSONS Skala 17, 553. 
Polarisation durch Doppeltbrechung 594. 

durch Spiegel 594. 
Polarisationsfiachenphotometer von ZOLL

NER 686f. 
Polarisationsphotometer von E. C. PICKE

RING 597f. 
von ZOLLNER 599f. 

Polarisationsprismen, achromatische Kalk-
spat- 595. 

von NICOL 596. 
von ROCHON 595. 
von WOLLASTON 595. 

Polarisator 594. 
Poisequenz, internationale 436, 494. 

Tabelle 495ff. 
Positionsfehler 724, 726. 
Positionswinkel, scheinbarer 725. 

-fehler 625 f. 
Prismenphotometer von STEINHEIL 672f. 
Psychophysisches Grundgesetz 548f. 
Punktphotometer von BRUHNS 660. 

von CHACORNAC 636. 
von DANioN 637f. 
von GRAFF 659f. 
von J. HERSCHEL 634. 
von W. HERSCHEL 634. 
von HORNSTEIN 636. 
von A. v. HUMBOLDT 635. 
von F. LINK 660. 
von MULLER 661-
von E. C. PICKERING 640f., 643ff., 650, 

657f., 660. 
von ROSENBERG 661. 
von SCHWERD 649f. 
von G. SEARLE 639. 
von SILVA 661-
von ZOLLNER 651 ff., 654ff. 

Punktphotometrische Methoden zur Mes
sung der Gesamtintensitaten von Sonne 

und Mond 662ff. 
Pupille, Austritts- und Eintritts- 556. 
PURKINJE-Fehler 628f., 736. 

-Phanomen 12, 544, 546. 
photographisches 450. 
Abhangigkeit von der Schichtdicke der 

Platte 452. 

Randeffekt 458. 
Reduktion der Stufenskala auf die photo

metrische Skala 737ff. 
Reflexion. diffuse 30ff. 

experimentelle Untersuchung der 45 ff. 
Bestimmung der 56f. 
neue Formel fiir die 37ff. 
von Gesteinen 57. 

Reflexionskoeffizient in der Bestrahlungs
richtung 55. 

Reflexionsverm5gen der Medien des Auges 
529· 

Regenbogenhaut 527. 
Reizempfindungsgesetz 547. 
Reizempfindungsstarke 547. 

RIccosche Regel 539. 
RITcHIESches Photometer 685. 
ROCHONsches Mikrometer 601. 

Prismenfernrohr 601. 
R5hrenphotometer 460f. 
Rotkeilmethode von WILSING 371ff. 
RUMFORDsches Photometer 657. 

Schattenphotometer 685. 

Satellitenphotometer von PICKERING 650. 
Sattigungsstrom 389. 
Saturn, Beobachtungen der Helligkeit des 154. 

Totalintensitat von Ring und Scheibe 
148ff. 

Saturnring. Beleuchtungstheorie 135ff. 
Beschaffenheit 156. 
Florring, Veranderlichkeit 144ff. 
Schattenwurf 150ff. 
Veranderlichkeit 155. 

Saulenphotometer 610. 
Schatzungsfehler, systematische 721 ff. 
Schatzungsskala, Beziehung zur photometri-

schen Skala 691. 
Stufenwert und Intervallwert 692. 

Schicht, musivische 531-
Schleier, chemischer 455. 

gleichzeitiger 455f. 
-korrektion 482f. 
durch Vor- oder Nachbelichtung 455. 510. 

SCHMIDTsche Hypothese iiber die Extinktion 
185ff. 

Schraffierkassette 434. 
SCHWARZSCHILDsche Blende 441-
Schwarzung 438. 

Messung der 438ff. 
Schwarzungsgesetz 446. 

von BUNSEN-ROSCOE 431, 446. 
von KRON 447. 
von SCHW ARZSCHILD 446. 

Schwarzungskurve. Abhangigkeit von Ent
wicklung 448f. 

von Schichtdicke 447. 
von Wellenlange 449. 

Herstellung, direkte 475. 
graphische 475f. 
nach SCHW ARZSCHILD 477 ff. 

Intensitats- 445. 
Zeit- 446. 

Schwarzungsphotometrie 289. 
Schwelle, Relativ- 547. 

Konstanz der 548. 
relative Unterschieds- 547. 
Verhaltnis- 547. 

Schwellenwert der Strahlungsdichte 535. 
der Strahlungsstarke 535. 

SCHWERDsches Lichtgebirge 563. 
Sehbereich 551-
Sehscharfe, Grenzwinkel der 532. 
Selen, lichtelektrischer Effekt bei 386f. 
Selenzellen 398ff. 

Messung kleiner Intensitaten mit 420ff. 
Sequences. method of 712. 
Skala, absolute 553. 

POGSONS 553. 
Skalenkurve 692. 
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Spektralphotometer 288ff. 
Spektralphotometrie 281 ff., 502ff. 

Methode fur Objektivprisma 505 f. 
fiir Spaltspektrograph 506ff. 
der Zeitskalen 504. 

Spektralphotometrische Methoden, photo
graphische 302ff., 502ff. 
von BAILLAUD 310ff. 
von CH'ING-SUNG YU 307ff. 
von EBERHARD-BRILL 304ff. 
von GREAVES, DAVIDSON und MARTIN 

319f. 
von HERTZSPRUNG-EBERHARD 318f. 
von KIENLE 331 f. 
von E. C. PICKERING 304. 
von H. H. PLASKETT 313ff. 
von ROSENBERG 320ff. 
von SAMPSON 326 ff. 

Spektralphotometrische Methoden, visuelle 
293ff. 
von H. C. VOGEL 293. 
von WILSING, SCHEINER, MUNCH 294ff. 

Spektrograph 283. 
Spektroskop, Okular- 283. 
Stabchen 531. 
Stabchenlichtstarke, physiologische 545. 
Sternspektrograph 283. 
Strahlender Punkt 6. 
Strahlendes System 7. 
Strahlung, zusammengesetzte 8. 
Strahlungsdichte, schein bare 524. 

scheinbare physiologische 535. 
Strahlungsenergie 6, 10. 
Strahlungsgesetz 352f. 
Strahlungsintensitat 6, 10. 
Strahlungsmenge 6. 
Strahlungsstarke, scheinbare 524. 

scheinbare physiologische 534. 
Strahlungsstrom 6. 
Strahlungstemperatur 376. 
Strahlungsvermiigen 7, 10. 
Stufe 710f., 715. 
Stufenhelligkeit 711. 
Stufenphotometer von PULFRICH 668. 
Stufenschatzung, Methoden der 710ff. 

von ARGELANDER 713 ff. 
der beiden HERSCHEL 711 f. 
von NIJLAND 719. 
von PICKERING 71 7. 
von POGSON 716. 

Stufenskala 719. 
Stufenwert 548f., 711. 

des Abends 720, 723. 

Stufenwert des Instrumentes 723. 
des 1 ahres 724. 

Stufenzahl 711. 
Stundenwinkelfehler 725. 
Substitutionsverfahren 624, 631. 
Systemfaktoren 535. 

fHichenhafte 631. 

Tafeln, photometrische 228ff. 
TALBOTsches Gesetz 588. 
Temperatur, effektive 376. 
Transit wedge photometer 612. 
Transmissionskoeffizient, Abhangigkeit von 

der Hiihe 181, 195f. 
Bestimmung des 18t. 
fur verschiedene Wellenlangen 198 ff. 

tl"berbruckung eines groBen Helligkeitsinter· 
valles 491 f. 

Universalphotometer von GRAFF 659f. 
Unterschiedsschwelle 12, 547. 

relative 547. 
Uranometria Argentina Goulds 695. 

Nova ARGELANDERS 694. 
Oxoniensis 611. 

Verbreiterung der Sternspektra 284, 503f. 
Verfinsterungen der J upitertrabanten 93 ff 

Beobachtung der 102f. 
Vergleichsvorrichtungen 601 f. 
V ergriiBerung, angulare 558. 

lineare 558. 
Normal- 559. 
des Erdschattens bei Mondfinsternissen 

104ff. 
einer Planetenscheibe durch Strahlen 

brechung 129. 
Verhaltnisschwelle 547. 
Verschiebungsfaktor 480. 

Warmeindex 363, 379. 
VVEBERsches Photometer 688. 
Wellenlangen, effektive 354. 

Bestimmung der 355ff. 
extreme 359. 

WHEATSTONEsche Brucke 413 f. 

Zapfen 531. 
Zenitdistanzfehler 725. 
Zodiakallicht 157 ff. 
Zonenkataloge der Astr. Gesellschaft 707. 

i Zonenphotometer von HORNSTEIN 636. 
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