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Kapitel 5.

Photographische Photometrie.
Von
G. EBERHARD-Potsdam.

Mit 14 Abbildungen.

a) Geschichtlicher Uberblick.

1. Erste Anfinge. G. P. Boxp. 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 frith die groBen Vorteile erkannte, 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 Foucaurt?, die 1844 auf Anregung durch
Araco die Helligkeit der Sonne mit der irdischer Lichtquellen, z. B. der des
elektrischen Bogenlichtes unter Anwendung von Daguerrotypplatten verglichen.
1858 teilte WARREN DE 1A RUE2 Helligkeitsvergleichungen des Mondes mit
Jupiter und Saturn mit, welche mit Hilfe von Kollodiumplatten ausgefithrt
worden waren, und in demselben Jahre berichtete G.P. Bonp?® 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 bemerkenswert, daB kurz iiber ihren Inhalt referiert werden
mufB. BoND hatte bemerkt, da8 mit zunehmenden Belichtungszeiten nicht nur
die Schwirzungen der photographierten Sternscheibchen wachsen, sondern auch
die Scheibchendurchmesser, welche sich leicht mit Hilfe eines MeBmikroskopes
messen lassen. Bezeichnet man die Expositionsdauer mit #, den Durchmesser
eines Sternscheibchens auf der Platte mit v, so konnte BoND die Messungen durch
die Formel: 92 = Pt 4 Q darstellen. Q erwies sich als unabhingig von der
Sternhelligkeit und als konstant fiir alle Platten gleicher Empfindlichkeit, P da-
gegen als abhingig von der Sternhelligkeit. BoND benutzte daher die GréBen P
zur Messung der Sternhelligkeiten, und zwar auf folgende Weise. Er machte
auf eine Platte eine Reihe Aufnahmen verschiedener Sterne mit wachsender
Expositionsdauer () und suchte die Bildchen der beiden Sterne heraus, die den

gleichen Durchmesser aufweisen. Es sei dann fiir zwei Sterne beispielsweise

P 2y . s . . . . .

171 = >’ wenn #, und f, die Expbsitionsdauern fiir die beiden Sterne sind, bei
2 1

1 CR 18, S. 746, 860 (1844). Beide Physiker legten ihren Messungen das Gesetz:
it = constans (¢ Helligkeit, ¢ Expositionszeit) zugrunde, welches als das 1862 aufgestelite
Bunsen-Roscoesche photometrische Gesetz bekannt ist. Fizeau und FoucaurLT bemerkten
aber bereits damals, daB dieses Gesetz nur fiir ein beschranktes Gebiet von 7¢ brauchbar ist.

2 AN 49, S. 81 (1858).

8 M N 18, S. 54 (1857/58).

Handbuch der Astrophysik. II. 27%%



432 Kap. 5. G. EBErHARD: Photographische Photometrie. Ziff. 2.

welchen die Scheibchendurchmesser gleich sind. Diesen Quotienten benutzte
Boxp als Helligkeitsmall der beiden Sterne. Um dann aber auf Helligkeiten
bzw. GroBenklassen selbst iiberzugehen, mufite die Beziehung zwischen der
Helligkeit und Expositionsdauer gesucht werden. Hierzu machte BonND eine
Reihe Aufnahmen der zwei Sterne bel gleicher Expositionsdauer, aber mit ver-
schiedenen, genau bekannten Abblendungen des Objektives (durch Diaphragmen),
und suchte dann wiederum diejenigen Scheibchen der beiden Sterne heraus, die
gleichen Durchmesser besitzen. Aus der Gréfe der jenen beiden Bildchen ent-
sprechenden Objektivéffnungen 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, fiir genaue Messungen nicht ohne
weiteres brauchbar, aber Bonp hat doch als erster photographisch-photo-
metrische Messungen an Sternen ausgefithrt, und zwar unter Benutzung der
Durchmesser der Bildchen, ein Verfahren, welches spiter fast ausschlieSlich und
auch heute noch vielfach neben Schwirzungsmessungen im Gebrauch ist.
G. P. Bonp kann daher wohl als eigentlicher Begrinder der photographischen
Photometrie angesehen werden.

Im Jahre 1863 untersuchte schlieBlich Roscoe! die Helligkeitsverteilung
auf der 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 beschéftigen. Man brauchte fiir 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 ausgefiihrt, welche
dieses Ziel im Auge hatten? Es handelte sich, den vorliegenden Verhidlinissen

1 London R S Proc 12, S. 648 (1863).

2 CHARLIER, Publ A G Nr. 19 (1889). — CHRisTiE, M N 35, S. 347 (1875); 52, S. 125
(1891). — Don~nNER, Carte photogr. du ciel, Réunion du comité international permanent
(1896), S. 70. — DUNER, Bull. du comité intern. Carte du ciel 1, S. 453 u. Réunion (1896),
S. 64. — HorDEN, Bull. du comité intern. Carte du ciel 1, S. 201, 308; PublASP 1, S. 112
(1889). — PriTtcHARD, M N 51, S. 430 (1891); London R S Proc A 41, S. 195 (1887). — SCHAE-
BERLE, Bull. du comité intern. Carte du ciel 1, S. 302; Publ ASP 1, S. 51 (1889). — ScuEI-
NER, Réunion Carte du ciel (1891), S. 81; Bull. du comité intern. Carte du ciel 1, S. 227. —
A N 121, S. 49 (1889); 124, S. 273 (1890); 128, S. 113 (1891). — TREPIED, Réunion Carte du
ciel (1891), S. 77; Bull. du comité intern. Carte du ciel 2, S. 383. — TURNER, M N 49, S. 292
(1889); 65, S. 755 (1905). — WoL¥F, Bull. du comité intern. Carte du ciel 1, S. 389; A N 126,
S. 81 (1890).

Es seien hier einige Durchmesserformeln angefithrt:

CHARLIER: m = a — blogD, D = D,¥#, Dy, = const. (PublA G Nr. 19)

CHRISTIE: m = a + 2,5log (¢ — b D) (MN 52, S. 146 (1891))
KAPTEYN: m = I;T{[—L_D_ , » (Cape Photographic Durchmusterung)
PRITCHARD: # = @ — blog(ii\), o = 3,8 (Réunion 1891, S. 80)

%
SCHEINER: m == a + bD, D = DyJt (Réunion 1891, S. 80)
TURNER m=a—byD (M N 65, S. 774 (1905))

Es bedeuten: m die Helligkeit in GroBenklassen ausgedriickt, ¢ die Expositionszeit,
D den Sterndurchmesser. Die iibrigen Buchstaben sind Konstanten, sie haben aber 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-
keiten 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. Pickerine. Wenige Jahre (1882) vor Beginn des Himmelskarten-
unternehmens hatte E. C. PickErING! 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 zunichst, daBl die Messung der Schwirzung der Sternbildchen oder Stern-
spuren auf der Platte der Messung der Bilddurchmesser vorzuziehen ist, da die
Schwirzung nicht nur genauvere Werte der Helligkeiten liefert, sondern die
Messungen auch weniger durch systematische Fehlerquellen beeinfluit 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 Schwirzungen denen der
Durchmesser vorzieht, wenn es sich um genaueste Beobachtungen handelt.

PickERING sah ferner ein, daBl nur eine rein photographische Skala von
Wert sein kann, und sein Bemiihen ging (wie das von G. P. BonD) von Anfang
an dahin, eine solche zu schaffen. Diese Erkenntnis bildet einen wesentlichen
Fortschritt fiir eine Zeit, wo es allgemein iblich war, die Skalen fir die Be-
stimmung der Sternhelligkeiten durch Benutzung visueller Sternhelligkeiten zu
gewinnen. Die Methoden, welche PICKERING zu seinen ersten Arbeiten benutzte,
sind freilich nach heutigen Anschauungen nicht geeignet zur Aufstellung einer
absoluten Skala. Er verfuhr ndmlich so, daB} er eine Sterngegend mit verschie-
denen Belichtungszeiten aufnahm, die so abgestuft waren, dall jeder Stufe ein
Helligkeitsintervall von 1™ entsprach. Hétte er vermocht, die Beziehung zwischen
Intensitdt, Belichtungszeit und Schwirzung gcnau festzulegen, so wére 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 gewihlt waren,
dal das Objektiv nach rein geometrischer Rechnung um 1™, 2™ ... weniger
Licht 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 Schwirzung und einwirkender
Intensitét, d. h. die zur Reduktion notige Schwarzungskurve. Auch diese Methode
wire einwandfrei, wenn PICKERING die Lichtschwichung durch die Blenden
experimentell und nicht rechnerisch bestimmt héatte.

Als erste Resultate seiner Arbeiten vertffentlichte PICKERING drei gréfere,
rein photographisch-photometrische Kataloge: Helligkeiten der Sterne der Pol-
zone, einer Aquatorzone und der PlejadenZ.

Ein weiteres groBes Verdienst PICKERINGs ist es, auf die Uberlegenheit
zusammengesetzter mehrfacher Objektive gegentiber den einfachen astronomischen
hingewiesen zu haben. Erstere, mit groBem Offnungsverhiltnis und guter Ebenung
des Bildfeldes, bieten ndmlich den Vorteil, daf man groBere Himmelsareale durch
eine einzige Belichtung photographieren kann, was mit den astronomischen
Objektiven nicht moglich ist, da deren Bildfeldwolbung recht betrdchtlich 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 Uberlegenheit mehrfacher Objektive lange Zeit
hindurch nicht beachtet, obwohl sie auch zur Ortsbestimmung der Sterne gut
geeignet gewesen wiren, vielmehr hat man die Aufnahmen. fiir 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 Bildfliche sowohl fiir Orts- als auch fiir
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 ausgebaut und vervollkommnet und eine groBe
Menge genauer Helligkeitsmessungen ausgefithrt. Es wird im folgenden noch
oft auf die Untersuchungen PIcKERINGS und seiner Mitarbeiter zu verweisen sein,

4. K. Scuwarzscuirp. FEinen fast ebenso groBlen EinfluB auf den Ausbau
und die Anwendung photographisch-photometrischer Methoden wie E. C. PICKE-
RING hat ScHWARZSCHILD gehabt. Auch er benutzte die Schwirzungen; da aber
die Messung derselben bei so kleinen Flichen, wie es die fokalen Sternscheibchen
sind, schwierig und sehr unsicher ist, zum Teil aus physiologischen Griinden, im
Vergleich zur Messung groferer Flachen, machte SCHWARZSCHILD, einem Vor-
schlag JaNsseNs? folgend, afokale Aufnahmen, d. h. Aufnahmen, die in einigem
Abstand vor oder hinter dem Brennpunkt des Objektives gewonnen werden.
Dieses Verfahren gewihrt auBerdem den Vorteil, daB StrukturungleichmiBig-
keiten der photographischen Schicht leicht unschédlich gemacht oder doch
wenigstens sofort erkannt werden koénnen. Freilich erfordern derartige afokale
Bilder wesentlich lingere Belichtungszeiten als fokale, so daB man fiir die
schwichsten, mit den heute zur Verfligung stehenden optischen Mitteln eben
noch erreichbaren Sterne doch fokale Aufnahmen machen und die Durchmesser
dieser Sternscheibchen als Mafl der Helligkeiten verwenden muB. Spiter hat
ScBWARZSCHILD ein anderes Verfahren zur Ausbreitung des Sternlichtes iiber
groBere Flichen hin verwendet®. Er setzte zwar die Platte in den Brennpunkt
selbst oder wenigstens in dessen unmittelbare Néhe, erteilte aber der die Platte
enthaltenden Kassette eine derartige zweidimensionale Bewegung, dal statt eines
Punktes eine Zickzacklinie entsteht (Schraffierkassette). Werden die Bewegungen
in den zwei Koordinaten richtig abgestimmt, so daf die feinen durch den Stern
beschriebenen Linien nahe genug aneinander liegen, so entstehen kleine, fast
gleichmaBig geschwirzte Quadrate, deren Schwirzung sich ebenso sicher messen
1aBt, wie die guter afokaler Bilder. Fiir schwache Sterne kann diese Schraffierung
mehrfach {ibereinander ausgefiithrt werden.

Dieses zweite Verfahren SCHWARZSCHILDs hat den Vorzug, dal3 die optischen
Fehler des Objektives (chromatische Abweichungen, Zonenfehler, Koma usw.),
welche sich bei afokalen Bildern (besonders in der Ndhe des Brennpunktes) in
ungleichméBiger Schwirzung dulern, nahezu unschidlich gemacht werden. So
kann man mit der Schraffierkassette auch ein wesentlich gréBeres Himmelsareal
in einer einzigen Aufnahme erhalten, als es bei afokalen Aufnahmen moglich ist,
da bei diesen die Verzerrung der Bilder und die ungleichmiBige Schwirzung sté-
rend werden, sobald es sich um Sterne handelt, die einigermaBen weit von der
Mitte der Platte entfernt sind. Dies gilt ganz besonders fiir Aufnahmen mit
Spiegeln, welche nur ein kleines Feld gut abbilden, und ebenso fiir die sehr

1 Publ der vox KurrnErschen Sternwarte 5 (1900).

2 CR 92, S. 821 (1881). Sur la photométrie photographique et son application 4 1’étude
des pouvoirs rayonnants comparés du soleil et des étoiles.

3 MEYERMANN u. ScHWARzSCHILD, Uber eine Schraffierkassette zur Aktinometrie der
Sterne. A N 170, S. 277 (1906) — Uber eine neue Schraffierkassette. A N 174, S. 137 (1907).
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groBen Objektive, welche dem Typus des gewthnlichen astronomischen Objek-
tives angehéren. Gerade in diesen beiden Fillen hat sich die Schraffierkassette
als besonders geeignet gezeigt.

Bei seinen ersten Arbeiten hat SCHWARZSCHILD keine rein photographisch-
photometrische Skala benutzt, sondern die Beziehung zwischen einwirkender
Intensitdt und Schwirzung mittels visuell bestimmter Sternhelligkeiten hergestellt.
Spiter, so besonders bei der ,,Gottinger Aktinometrie, ging er aber zu einer
absoluten Skala iiber, die er nach einem Vorschlag von KAPTEYN! gewann.
Dieser hatte bereits auf der Konferenz der internationalen Himmelskarte im
Jahre 1891 angeregt, ein Gitter von Drihten oder Stiben, dessen Lichtschwichung
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 zwej solchen Aufnahmen 148t sich dann (wie spiter
gezeigt werden wird) leicht eine GroBenklassenskala ableiten?, welche zur Um-
wandlung der Schwirzungen der Sternbildchen in Helligkeiten benétigt wird.

Fir die ,,Gottinger Aktinometrie”?® wurden zunéchst mit Hilfe der Schraffier-
kassette drei Aufnahmen eines jeden Areales gemacht, und zwar mit einfacher,
dreifacher und neunfacher Uberdeckung der Schraffierung. Hierdurch erweiterte
sich der GroBenbereich der Sterne meBbarer Schwirzung; die absolute Hellig-
keitsskala wurde dann so gewonnen, daf der Gewinn an GroBenklassen beim
Ubergang von einfacher zu dreifacher bzw. neunfacher Uberdeckung bestimmt
wurde. Hierzu verwendete SCHWARZSCHILD, wie bereits erwidhnt, das Kap-
TEYNsche Verfahren, und es gelang ihm so, in seiner ,,Go6ttinger Aktinometrie”
einen rein photographisch-photometrischen Sternkatalog der Zone +-0° bis +20°
Deklination von sehr hoher Genauigkeit herzustellen, der die Grundlage zahl-
reicher stellarstatistischer und anderer Untersuchungen gab.

AuBler diesem seinem photometrischen Hauptwerk hat SCHWARZSCHILD noch
eine Reihe teils theoretischer, teils praktischer Untersuchungen durchgefithrt
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 angefiihrt werden, da spiter auf sie ausfithrlich zuriickzukommen 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 GréBe 7,5 der nordlichen Polzone enthilt. PARKHURST hat
fir diesen Helligkeitskatalog eine absolute Skala mit Hilfe des Réhrenphoto-
meters hergestellt. FEine weitere Methode rithrt von HERTZSPRUNG® 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 Réunion 1891, S. 54.

% Vgl. hierzu: Wirtz, Photographisch-photometrische Untersuchungen. A N 154, S. 317
(1901) ; WILKENS, Photographisch-photometrische Untersuchungen. A N 172, S. 305 (1906).

3 Aktinometrie der Sterne der B. D. in der Zone 0° bis --20° Deklination. Teil A.
Astronomische Mitteilungen der Koniglichen Sternwarte zu Gottingen, 14. Teil, Gottingen
(1910); Teil B.. Abhandlungen der Kéniglichen Gesellschaft der Wissenschaften zu Géttingen.
Math.-Physik. K1., Neue Folge 8, Nr. 4, Berlin (1912).

4 Yerkes Actinometry, Zone -+73° to +90° Ap ] 36, S. 169 (1912).

5 Vorschlag zur Festlegung der photographischen GroBenskala. A N 186, S. 177 (1910).
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entstehen dann kleine runde Scheibchen, die dasselbe Aussehen wie das Zentral-
bild besitzen. Die Intensititsunterschiede 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 gréBeren Zahl um
den Nordpol herum gelegener Sterne bis zu sehr schwachen hinab gibt. Die
Genauigkeit dieser Helligkeitsangaben ist so grof}, wie sie heute {iberhaupt er-
halten werden kann, so daB3 die Polsequenz als Grundlage fiir alle photographischen
Helligkeitsmessungen der nichsten Zeit dienen kann und wird. Man verdankt
dieses Verzeichnis E. C. PICKERING und seiner Mitarbeiterin Miss LEAVITT! vom
Harvard College-Observatorium und insbesondere F. H. SEaREs? (Mount Wilson-
Observatorium), der ihm seine definitive, heute allgemein angenommene Gestalt
gegeben hat.

7. Mikrophotometer von J. Hartmany. Zum SchluB dieses geschichtlichen
Uberblickes sei noch ein Instrument erwihnt, welches die praktische Anwendung
der photographischen Photometrie in hohem Grade erleichtert und gefordert hat,
das Mikrophotometer von HarTMANNS, Die technische photographische Photo-
metrie besaB vor der Konstruktion dieses Apparates Instrumente, welche fiir
die Ausmessung der Schwirzungen gut geeignet waren, z. B. das Polarisations-
photometer von MARTENS?, aber fiir die Messung der Schwirzungen der Stern-
scheibchen waren sie, der Kleinheit dieser Scheibchen wegen, nicht verwendbar.
Man war gezwungen, sich eine irgendwie beschaffene Skala von Schwirzungen
(etwa einen photographischen Keil mit dem ScHEINERschen Sensitometer) her-
zustellen, diese neben die Sternscheibchen auf die Platte zu legen und abzu-
schitzen, welchen Stufen dieser Skala die Schwirzungen der betreffenden Stern-
scheibchen entsprachen. Dieses Verfahren besaB, zum Teil aus physiologischen
Griinden, nicht die Genauigkeit, welche fiir die photographische Bestimmung
von Sternhelligkeiten verlangt werden muflite. Es ist daher begreiflich, daB das
Mikrophotometer in der von HARTMANN gegebenen Originalform oder in einer
der zahlreichen, meist nur wenig abgeinderten Anordnungen ganz allgemein in
Gebrauch genommen wurde. Neuerdings wird dieses Instrument mit der licht-
elektrischen Zelle oder einer Thermosédule in Verbindung gebracht und damit
das menschliche Auge ganz aus dem Messungsprozel3, soweit es sich um 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 geldnge, 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. Harv Ann 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 Z f Instrk 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 Schwirzungen.

8. Aufgabe der photographischen Photometrie. Die Aufgabe der photo-
graphischen Photometrie ist die absolute oder relative Bestimmung der photo-
graphischen oder photovisuellen Helligkeit der Himmelskérper. Eine jede der-
artige Messung erfordert drei Operationen:

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

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

3. Aufnahme einer Skala, die eine Beziehung zwischen den irgendwie ge-
messenen Schwirzungen und den sie erzeugenden wohlbekannten Lichtintensi-
taten darstellt (Schwirzungskurve oder Schwirzungsskala).

Die Festsetzung der Helligkeit des Sternes, welcher als Nullpunkt der Zdhlung
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 Zihlung benutzen. Die Skala dient dazu, eine Ver-
bindung zwischen den Aufnahmen 1 und 2 zu schaffen. Hierzu wird durch
Messung festgestellt, welche Stellen der Skala die gleichen Schwirzungen wie
die Aufnahmen 1 und 2 haben. Da nun fiir die Skala bekannt ist, welche Intensi-
titen notig sind, um diese Schwirzungen zu erzeugen, so schlieBt man, dafl auch
den Objekten, welche die Schwirzungen der Aufnahmen 1 und 2 erzeugen, diese
Helligkeiten zukommen. Als Grundlage einer jeden photographisch-photometri-
schen Methode gilt ndmlich folgende Voraussetzung: Zwei Lichtquellen sind
photographisch gleich hell, wenn sie bei gleichen Belichtungszeiten auf zwei
gleich groBlen Feldern ein und derselben Platte gleiche Schwirzungen erzeugen.
Es ist dies die sog. ,,HarTMannNsche Bedingung“l. Beide Aufnahmen sind
gleichzeitig oder wenigstens zeitlich méglichst 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 absolut, wenn die Schwirzungsskala auf experimentellem Wege er-
zeugt wird. Sie heit dagegen relativ, wenn man die Schwirzungsskala 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 Messungen, wihrend die Bestimmung von Sternhellig-
keiten mit Hilfe der Polarsequenz eine relative Messung ist.

10. Durchmessermessungen. Anstatt die Schwirzung, 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 durchzufithren: die Aufnahme des Sternes, dessen Hellig-
keit gemessen werden soll, die Aufnahme des als Nullpunkt der Zihlung ge-
wihlten Sternes und schlieBlich die Aufnahme einer Skala, welche die Be-
zichung zwischen dem Durchmesser des Sternbildchens und der Helligkeit des
Sternes gibt.

1 Z £ Instrk 19, S. 98 (1899).
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Die Methoden der absoluten Helligkeitsbestimmung von Sternen unter-
scheiden sich durch die Art, wie die Schwirzungsskala erhalten wird.

11. Opazitit, Dichte, Schwirzung. Bezeichnet man die Intensitit! des auf
einen geschwirzten Teil einer photographischen Platte auffallenden Lichtes
mit [y, die Intensitit des durch die geschwirzte Stelle hindurchgegangenen
Lichtes mit J, so nennt man in der photographischen Praxis das Verhiltnis

J]‘z: O die Opazitit. In der Photometrie hat sich aber, in Anlehnung an das

LamBERTsche Absorptionsgesetz, als MaBl der Schwirzung die Dichte D ein-
gebiirgert, welche durch die Gleichung

Jo _ b

T=¢
definiert ist, wo e die Basis der natiirlichen Logarithmen ist. Der wesentliche
Vorzug' dieses MaBles ist, daB einer bestimmten VergréBerung der Dichte D
stets dieselbe Auffilligkeit, dieselbe Kontrastwirkung zukommt, wie aus dem
FecanERschen psychophysischen Gesetz folgt2. Aus praktischen Griinden ver-
wendet man die gewdhnlichen Logarithmen und nennt

Dloge=0,4343D =S

die Schwirzung; es ist somit
Jo 408 Jo _
| T 10 oder log 7 S.

12. Messung der Schwéarzung. Diese Schwirzung kann mit geeigneten In-
strumenten, z. B. dem MaRTENSschen Polarisationsphotometer gemessen werden.
Es hat sich aber bald gezeigt, daB der numerische Betrag der Schwirzung in
relativ starker Weise von der Art der Messung abhingt. Bei Verwendung von
gerichtetem, z. B. parallelem Licht erhdlt man erheblich gréBere Werte fiir die
Schwirzung als bei Verwendung von diffusem Licht. ABNEY? hatte bereits 1890
darauf aufmerksam gemacht, da die entwickelte photographische Platte das
auffallende Licht nicht nur absorbiert, sondern 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 ABNEvschen Beobachtung bestitigte. Beispielsweise fand CALLIER
(Tabelle 1) fir die Dichten einer Platte, die verschieden starke Belichtungen
(L = Logarithmus der Belichtung) erhalten hatte, folgende Werte:

Tabelle 1.
Dichte in
L
parallelem Licht[ diffusem Licht

0 0198 | 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 | 2,011
1,8 3,524 [ 2,404
2,1 3,968 ‘ 2,693

Der Vorgang der Schwichung des eine geschwirzte photographische Platte
durchsetzenden Lichtes ist recht verwickelt. Das einfallende weile Licht wird

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

2 EpER, Jahrb f Photogr 1900, S. 161. 3 J Soc Chem Ind 1890, Juli.

4 Z f wiss Photogr 7, S. 257 (1909).
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bei seinem Eintritt aus der Luft in die geschwirzte Emulsionsschicht zunéchst
teilweise spiegelnd, teilweise diffus reflektiert. Die spiegelnde Reflexion ist bei
gering geschwirzten Platten stirker als bei grofen Schwérzungen; umgekehrt
ist die diffuse Reflexion bei letzteren stirker als bei geringen Schwirzungen.
AuBerdem werden die langwelligen Strahlen (rotes Licht) diffus starker gespiegelt
als die iibrigen!. Bei weiterem Vordringen des Lichtes wird dann ein gewisser
Betrag desselben in der Silber-Gelatineschicht absorbiert und in andere Energien
verwandelt, ein anderer Teil wird zerstreut. Diese Absorption und Diffusion
sind ebenfalls nicht unabhingig von der Wellenléinge. Der verbleibende Rest des
in der Hauptsache diffusen Lichtes wird beim Ubergang von der Emulsionsschicht
zuim Glas teilweise wieder nach der silberhaltigen Schicht zuriickgeworfen, teil-
weise im Glas selbst absorbiert, besonders die kurzwelligen Strahlen. Endlich
findet beim Austritt aus dem Glas in die Luft eine nochmalige Reflexion statt.
Natiirlich erleidet das Licht auBerdem beim Durchlaufen durch die verschieden
dichten Medien auch noch Brechungen.

Aus diesen Betrachtungen ist ersichtlich, dall der numerische Betrag der
Schwirzung abhingig sein muBl von der Art der Messung, z. B. ob sie mit ge-
richtetem oder diffusem Licht ausgefithrt wird. Will man daher eine geschwirzte
Trockenplatte als lichtschwichendes Mittel verwenden, so muB3 man die durch sie
erzeugte Lichtschwichung unter genau denselben optischen Verhiltnissen bestim-
men, unter denen die Platte verwendet werden soll. Weiterhin folgt, daf der
Betrag der Schwichung auch von der spektralen Zusammensetzung des Lichtes
abhingt; man wird verschiedene numerische Werte fiir die Schwirzung erhalten,
je nachdem man die Lichtschwichung visuell, lichtelektrisch? oder thermoelek-
trisch® miBt. In der photographischen Photometrie braucht man nun gliick-
licherweise die nach einer der obigen Gleichungen definierten Werte der Schwir-
zung iiberhaupt nicht. Die Schwirzung wird nur als Zwischenglied, als Uber-
tragungselement verwendet und verschwindet dann ganz aus dem Resultat.
Man kann die Schwirzungen daher mit einem ganz willkiirlichen MaBstab messen,
dem kein physikalischer Sinn zu entsprechen braucht. So werden z. B. mit dem
HarTMaNNschen Mikrophotometer die Messungen mit einem photographischen
Keil ausgefiihrt, dessen Steigung beliebig sein kann, er darf nur keine Unstetig--
keiten (lokale Fehler) enthalten. Der Keil kann eine Zeitskala darstellen, d. h.
eine Schwirzungsskala, 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 Intensititsskala sein, welche durch Lichtintensititen, die eine geo-
metrische Reihe bilden, bei konstanter Expositionszeit erzeugt wird. Einen
solchen Keil erhilt man am einfachsten durch Kopieren eines neutralen schwarzen
Glaskeiles auf eine photographische Platte.

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

13. Apparate zur Messung der Schwirzungen. Die Scheibchen, welche .
bei der Aufnahme von Sternen auf der photographischen Platte entstehen,
haben stets einen sehr kleinen 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. Koct, Ann d Phys 29, S. 705 (1912). .
3 Morr, London Phys Soc Proc 1921, Juni.
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von diesem zu entfernen, da durch die Ausbreitung des Sternlichtes auf eine
groflere Flache seine Intensitit zu stark sinkt und die Belichtungszeiten fiir
schwache Sterne zu sehr anwachsen. Im Durchschnitt diirfte der Durchmesser
fokaler und afokaler Sternscheibchen zwischen 0,01 und 0,3 mm liegen. Aber
auch bei der Aufnahme von Himmelsobjekten mit groBerem FlichenausmalBe
(Mond, Nebelflecke usw.) wird man gezwungen sein, fiir 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 Fliche
stark dndert. Nun ist aber bekannt, daB die Messung von Flichenhelligkeiten,
wenn die Flichen eine sehr kleine Ausdehnung besitzen, nicht nur anstrengend,
sondern auch wenig genau ist.

D Man hat daher, um groBere

© Flichen fiir die Messung zu
# I°l bekommen, fiir die photo-

£ metrische Messung astrono-

R Y mischer Aufnahmen Instru-

il s U 0 S mente konstruiert, die eine
Vereinigung von Mikroskop
und Photometer sind, die
sog. Mikrophotometer.
Weiterhin ist bekannt, daB
die TFéhigkeit des Auges,
Kontraste wahrzunehmen,
stark gesteigert wird, wenn
man die zu vergleichenden
»  Felder so nahe als moglich
A nebeneinander bringt. In
dem Mikrophotometer wird
dies dadurch erreicht, daB
man die Felder durch ein
LLUMMER - BRODHUN -Prisma’
oder eine dhnliche optische
Vorrichtung direkt neben-
einander bringt. Von diesen
Prinzipien ausgehend, hat
j HARTMANNZ  sein  Mikro-
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Yy

photometer konstruiert, das
sich bestens bewahrt hat und
in zahireichen Exemplaren
teils in der ihm von Hart-
MANN gegebenen Originalform, teils mit kleinen, meist unwesentlichen Abédnde-
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 S und T eine gleiche Erleuchtung erhalten®. Das von diesen

1 Z fInstrk 9, S. 41 (1889).

2 Apparat und Methode zur photographischen Messung von Flachenhelligkeiten. Z f
Instrk 19, S. 97 (1899).

3 Bei der Messung sehr gro3er 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.

Abb. 1. Schematischer Durchschnitt durch das Mikro-
photometer von HARTMANN.
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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 0. Senkrecht iiber der Lichtéffnung des
Tisches L befindet sich das Objektiv G eines gebrochenen Mikroskopes 4 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 c
befindlichen Silberspiegel gk (Abb. 2) entwerfen und mit dem 7
positiven Okular 4 betrachten kann. Das Prisma besitzt die P
von LUMMER und BrODHUN! angegebene Einrichtung: Auf die &
Basis ab des Prismas B ist ein zweites gleiches Prisma C derart  Abb. 2. Quer-
aufgekittet, daB nur auf der kleinen versilberten Fliche gh schnitt durch
Reflexion stattfindet, wihrend ringsum die Strahlen ungehindert dBa's LUMMER-
A A .on N . .. RODHUN-Pris-
aus dem einen in das andere mit ihm verkittete Prisma iiber- ma.
gehen. Durch den so entstandenen Glaswiirfel kann man daher ‘
in der Richtung ABD ungehindert hindurchsehen, wihrend 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 I, welches mittels des Triebes E auf die Schicht des in O befindlichen
MeBkeiles so eingestellt werden kann, daB das Bild ebenfalls in der Mitte des
LuMMER-BRODHUN-Prismas liegt. In das Okular A4 sehend, wird man somit in
der Mitte des Gesichtsfeldes ein kleines Stiick (etwa einen Stern) der auf dem
Tische L liegenden Platte erblicken, wihrend ringsherum das iibrige Gesichtsfeld
vom 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 4 betrachtet. Der Lichtweg von
der Mattscheibe R bis zum Austritt aus dem Mikroskop ist geschlossen und fiir
beide Mikroskope vollkommen gleichartig. Schwankungen in der Helligkeit der
Lampe wihrend der Messungen sind also durch diese optische Anordnung un-
schidlich gemacht, nur mul} 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 fir den am Okular sitzenden Beobachter in deutlicher Sehweite
befindet. '

Da die Sternscheibchen meist sehr klein sind, so wiirde das vom Spiegel T
kommende Licht zum Teil neben dem Scheibchen auf das Mikroskopobijektiv
fallen und von diesem auf das Scheibchen selbst reflektiert werden, also die
Messung verfilschen. ScrwARzsCHILD hat daher zwischen dem Mikroskop-
objektiv G und der zu messenden Platte noch eine Blende mit kleiner kreis-
formiger Offnung (0,4—0,2 mm) angebracht, die dicht an der Platte anliegt.
Alles Licht, welches am Sternscheibchen vorbei auf das Objektiv des Mikro-
skopes fallen kénnte, wird durch sie abgeblendet. Eine dhnliche Einrichtung ist

1 Z f Instrk 9, S.41 (1889).
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fiir den Keil O nicht nétig, 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 Lichtsffnung in dem Tische L und ein ebensolcher
zwischen Spiegel S und dem eigentlichen MeBkeil 0. 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 GleichmiBigkeit des
MeBkeiles koénnen diese Hilfskeile benutzt werden.

Die Messungen mit dem Mikrophotometer von HARTMANN gehen demnach in
folgender Weise vor sich. Man stellt das Okular scharf auf den kleinen Spiegel
des LuMMER-BRODHUN-Prismas ein, schiebt die Hiilse 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
ScawarzscHILDsche Blende muB natiirlich vorher justiert sein). Die Hilsen I
und K haben den Zweck, fremdes Licht von der Platte und dem Keil fernzuhalten?.
Man riickt dann die Platte auf dem Tisch so, daB das zu messende Objekt (Stern)
in dem Kkleinen 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 Flichen 148t sich sehr genau herstellen, da bei guter Justierung
des Apparates die Trennungslinie zwischen den Bildern des Sterns und des Keiles
villig verschwindet.. Nun wird die Stellung des Keiles abgelesen, und dann geht
man zum nichsten Stern {iber usw. '

In der gleichen Weise milt man die Aufnahme aus, welche die Skala enthélt
und durch welche man die Schwirzungen in Beziehung zu den sie erzeugenden
Intensititen 7 bringt. Trigt man die Messungen der Skala in Millimeterpapier
ein, die Schwirzungen als Ordinaten, die logs bzw. die GréBen m als Abszissen,
so kann man die Schwirzungskurve zeichnen und aus ihr die den Schwirzungen
der Sterne entsprechenden Intensititen ablesen.

Die Genauigkeit, welche man bei Messungen mit dem Mikrophotometer von
HARTMANN erreicht, ist sehr grof3. Bei sorgfiltiger Einstellung wird der mittlere
Fehler einer Messung etwa 0m,01—0™,02 betragen. Voraussetzung ist, daB
der MeBkeil aus derselben Plattensorte hergestellt ist wie die Aufnahme selbst,
damit das Plattenkorn, welches bei der Beurteilung der Gleichheit der Schwirzun-
gen eine groBe Rolle spielt, auf beiden Platten gleich ist. Es ist zweckmiBig,
die Messungen so auszufilthren, daB die erste Einstellung bei wachsender, die
zweite bei abnehmender Keilablesung erfolgt. Namentlich bei der Messung
starker Schwirzungen weichen die Einstellungen in der einen Richtung sehr
hiufig systematisch von der in der anderen Richtung ab.

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 BC 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 zunichst die unbelichteten Teile der Platte und des MeBkeiles gleich.
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ein einfaches, B gleiches Reflexionsprisma gebracht werden, welches einen
groBeren Teil der Platte zu iiberblicken 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 zuriickschiebt, 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
auszufithren. Es ist ndmlich {iber dem LUMMER-BRODHUN-Prisma noch ein recht-
winkliges Reflexionsprisma derart angebracht, da§ man durch ein zweites Okular
gleichfalls nach der Platte sehen kann. Der kleine Spiegel des LuUMMER-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 A @
erblickt. ~f e ;
In Abb. 3 ist die Originalform des \F‘i___._g,ﬂm
HarTMANNschen Mikrophotometers ab- # \
gebildet, welche dem Durchschnitt

Abb. 1 entspricht. {

Die neueren Ausfithrungen des
Apparates enthalten weitere Verbesse- g
rungen. Die zu messende Platte wird Z ( 7
nicht auf den Tisch gelegt, sondern in
einen Rahmen eingesetzt, der sich in
zwel senkrecht zueinander angeord-
neten Fithrungen bewegen 14Bt. Diese
Bewegungen kénnen an Skalen abge-
lesen werden, so daf3 man die recht-
winkligen Koordinaten der gemessenen
Objekte angendhert erhilt. Dem Rah-
men selbst 1aBt sich, bis zu einem ge-
wissen Betrage, eine Drehung erteilen,
die Platte kann somit gegen die zwei
Fithrungen justiert werden (Abb. 4).
Weiterhin kann das Mikrophotometer
durch einige Erginzungsstiicke in Verbindung mit einer Thermosiule gebracht
werden (Morr)?!, so daB bei der Messung der Schwirzungen das Auge ganz
ausgeschaltet wird (Abb. 5). Dasselbe kann auch durch Verwendung der licht-
elektrischen Zelle (P. P. Kocu, ROSENBERG) erreicht werden.

Eine zweite sehr brauchbare Form des Mikrophotometers ist die von FABRY
und Buisson (Abb. 6). FaBry? gibt folgende Beschreibung : Die monochromatische
Lichtquelle S (das Licht der griinen Quecksilberlinie) beleuchtet die kleine Off-
nung 4. Das durch diese hindurchgehende Lichtbiischel wird durch die Linse O
parallel gemacht und teilt sich dann in zwei Biischel. Das eine durchsetzt die

=

Abb. 3. Originalform des Mikrophotometers
von HARTMANN (O. Toepfer & Sohn).

1 Mort [Versl. Kon Akad van Wetensch Amsterdam 28, S. 566 (1919)] hat wohl als erster
die Thermosiule zur Messung von Schwirzungen benutzt. Far den astronomischen Gebrauch
hat ScHILT ein geeignetes Instrument mit Thermosdule konstruiert. B AN 1, S. 51 (1922);
2, S.135 (1924); Publ Astr Lab Groningen Nr. 32 (1924).

2 FaBRY, Lecons de Photométrie S. 109 (1924); Rev d’Opt 1924, Janvier.
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Abb. 4. Neuere Ausfithrung des Mikrophotometers von HARTMANN.

Abb. 5. Mikrophotometer in Verbindung mit einer Thermosiule (Askania-Werke).
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photographische Platte H, wird am LuMMER-BRODHUN-Prisma K reflektiert und
fallt dann konvergent auf die Offnung B. Das andere Biischel 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 4.
Hinter B befindet sich das Auge des Beobachters. Bevor die Strahlenbiischel
in B konvergent einfallen,

werden sie schon vorher Py 1{/ /( f( f 8 15
einmal konvergent ge- v vkl T
macht, das eine auf der <Pl

Platte H, das andere auf )

dem Keil W, so dall nur K

sehr kleine Teile dieser J_ y f A

Flichen durchsetzt wer- ¢ T‘: ===l 5 [V T

den. Esprojiziert nimlich # 4

die Lmse L n;.iCh der R.e_ Abb. 6. Schematischer Durchschnitt durch das Mikrophoto-
ﬂ(?an am Prlsmfl R, ein eter von FaBrY u. BUISSON. (FaBry, Legons de Photo-
Bild von A4 auf die Platte métrie S. 109.)

H, und dieses Bild wird

durch die Linse L, auf B projiziert. Das Analoge wird fiir das andere Strahlen-
biischel durch die Linsen L; und L] bewirkt. Wéhrend bei dem Mikrophoto-
meter von HARTMANN sowohl die zu messende Plattenstelle 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 dafl kein Bild dieser Stellen
gesehen wird, sondern ein gleichmidBiger Fleck ohne Struktur des Plattenkornes.
FaBry glaubt, daBl hierdurch die Ausmessung der Platte genauer wird als bei
der Anordnung von HARTMANN.

c) Die photographische Platte und ihre Eigenschaften.

14. Die Intensitits-Schwirzungskurve. Gradation. Macht man auf eine
photographische Platte eine Reihe von Belichtungen derart, da jede Belichtung
mit einer groBeren bekannten Intensitit
ausgefithrt wird als die vorhergehende,
aber alle bei konstanter Belichtungszeit,
so erhidlt man nach dem Entwickeln der
Platte eine Reihe Felder mit zunehmender
Schwirzung. MiBt man diese aus und tragt
die Schwirzungen als Ordinaten, die zuge-
horigen bekannten Intensititen (d. h. die
log J oder die GréBenklassen m) als Ab-
szissen in Millimeterpapier ein, so erhilt
man eine Kurve von ungefdhr dem Aus- u g

sechen der Abb. 7, die Intensitdts- Abb. 7. Intensitats-Schwirzungskurve.
Schwérzungskurv‘e A bei normaler, B bei sehr starker Ent-

. wicklung. Nach FaBry, Lecons de
Das zur Abszissenachse konvexe 8 Ph(otométrie S. 110.) ¢

Stiick ist das Gebiet der Unterexposition:

die Schwirzung steigt langsam mit zunehmender Intensitdt an. In dem darauf
folgenden, mehr oder minder geradlinigen Stiick steigt die Kurve dann stirker
und regelmiBig an, es ist das Gebiet der normalen Exposition. SchlieBlich erreicht
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die Kurve ein Maximum, vor welchem eine VergroBerung der Intensitit nur
eine miBige Zunahme der Schwirzung und in welchem schlieBlich eine weitere
VergroBerung der Intensitdt iiberhaupt keine Zunahme der Schwirzung mehr
hervorruft (Uberexposition). Bei noch stirkeren Belichtungen nimmt die
Schwirzung wieder ab, man befindet sich im Gebiete der Solarisation.

Fiir die photographische Photometrie kommt nur das nahezu geradlinige
Stiick der Schwirzungskurve in Betracht, dessen Linge in der Hauptsache von
der Plattensorte abhingig ist. In diesem Gebiete ist die Anderung A4S der
Schwirzung bei einer bestimmten Anderung der Intensitit (des log J oder der
GroBenklasse m) groBer als in den anderen Teilen der Schwirzungskurve, die
Kontrastwirkung der Platte ist hier am groften.

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

tg)"Z% oder = % als die Gradation der Platte fiir die Stelle des Be-

rithrungspunktes 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 gréBer j—i ist, um so gréBer ist

die Kontrastwirkung und um so genauer werden die photographisch-photo-
metrischen Messungen. In dem nahezu geradlinigen Teil der Schwirzungskurve,
der bei einer guten Plattensorte einem Helligkeitsintervall von 3@ bis 4™ ent-
spricht, ist die Gradation also am stirksten. 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-Schwirzungskurve. Die Schwirzungsgesetze. Man kann
nun auch noch eine andere Art von Schwirzungskurven herstellen, indem man
nidmlich bei konstanter Intensitit, aber mit wachsender Expositionszeit ¢ Auf-
nahmen macht (Zeit-Schwirzungskurve). Trigt man die Schwirzungen als
Ordinaten, die logt als Abszissen in Millimeterpapier ein, so erhidlt man wiederum
eine Kurve, die in threr Gestalt von der oben ausfithrlich besprochenen Inten-
sitdts-Schwarzungskurve nicht wesentlich abweicht und fiir welche daher alles
das gilt, was von letzterer gesagt ist. Man kann diese Zeit-Schwirzungskurve
aber nur dann zu Helligkeitsmessungen verwenden, wenn man die Relation
zwischen den Intensititen J und den Expositionszeiten ¢ kennt, welche dieselbe
Schwérzung S hervorbringen, d. h. man mul3 das Schwirzungsgesetz kennen,
den funktionalen Zusammenhang S = @ (], £) zwischen den drei Variablen S, J, ¢.

Nach dem BunseNn-RoscoEeschen Reziprozititsgesetz! geben gleiche Produkte
Jt gleiche (latente) Schwiarzungen. Dieses Gesetz hat, wie bekannt, nur eine sehr
beschriankte Giiltigkeit, wenn es fir Bromsilberplatten mit Entwicklung iiber-
haupt angewendet werden darf. Jedenfalls ist stets erst festzustellen, fiir welche
Werte J und £ es giiltig ist. Das gleiche gilt von dem photographischen Gesetz
von SCHWARZSCHILD. Lingere Zeit glaubte man, dal dieses Gesetz den ge-
suchten funktionalen Zusammenhang zwischen den drei GréBen: S, J, ¢ in aller
Strenge darstelle.

Nach ScHWARZSCHILD ist die photographische Wirkung des Lichtes nicht,
wie beim BUNSEN-RoscoEschen Gesetz, eine Funktion des Produktes [, sondern
des Produktes J# bzw. J%, wo p bzw. ¢ fiir die betreffende Plattensorte charakte-
ristische Konstanten sind. Da ScawaRrzscHILD fiir die Bestimmung dieser Kon-
stanten einfache und bequeme Methoden angegeben hatte, wiirde man auch
mit -Hilfe der Zeit-Schwirzungskurve Helligkeiten leicht bestimmen koénnen.

1 Annd Phys 117, S. 529 (1862).



Ziff. 16. Abhangigkeit der Schwirzungskurve von der Dicke der- Emulsionsschicht. 447

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! ableitete, nicht zutreffend sind. SCHWARzSCHILD hat das
selbst eingesehen und zur Kliarung der Sachlage eine eingehende experimentelle
Untersuchung des Schwirzungsgesetzes durch E. KroN? ausfithren lassen. Aus
dieser sehr sorgfiltigen Arbeit geht hervor, daBl ebensowenig wie das BUNSEN-
Roscorsche Gesetz auch das von SCHWARZSCHILD eine allgemeine und strenge
Beziehung zwischen den drei GroBen S, J, ¢ ist, sondern dalB beide Gesetze etwa.
als Interpolationsformeln anzusehen sind, die nur fiir bestimmte Bereiche der
drei Variabeln brauchbar sind. KRon konnte die experimentellen Ergebnisse
seiner Versuche durch eine ziemlich komplizierte Formel darstellen, er zweifelte
aber selbst, ob diese mehr als eine Interpolationsformel ist. In der Tat haben
andere Untersuchungen zu Beziehungen gefiihrt, die nicht mit der Formel von
Krow iibereinstimmen®. Die Frage nach dem Schwirzungsgesetz ist zur Zeit
trotz zahlreicher neuerer Untersuchungen noch vollig unbeantwortet. Die Ver-
wendung der Zeit-Schwirzungskurve fithrt demnach nicht ohne weiteres zu
einwandfreien Helligkeitsmessungen; man wird andere Wege gehen miissen,
wenn es sich darum handelt, groBere Helligkeitsintervalle zu iiberbriicken, als
es die Intensitits-Schwirzungskurve gestattet (3™ bis 4™). Beispielsweise kann
man, wenn ein sehr heller Stern an eine Gruppe schwacher Sterne angeschlossen
werden soll, vor das Objektiv des Aufnahmefernrohrs eine lichtschwichende
Vorrichtung, z. B. ein Gitter, setzen, welches die Intensitit des hellen Sternes sehr
nahe auf die der schwachen herabdriickt. Dann hat man fiir den hellen Stern
eine Aufnahme mit Gitter zu machen und eine zweite fiir die schwachen Sterne
auf dieselbe Platte ohne Gitter, aber mit der gleichen Belichtungszeit. Man be-
stimmt dann aus den gemessenen Schwirzungen auf die {ibliche Weise die Hellig-
keiten und hat von der des hellen Sternes nur noch den Betrag der durch das
Gitter erzeugten Lichtschwichung abzuziehen, um seine Helligkeitsdifferenz
gegen die schwachen Sterne zu erhalten.

16. Abhingigkeit der Schwirzungskurve von der Dicke der Emulsions-
schicht. Die Schwirzungskurve und damit auch die Gradation ist auBer von der
Beschaffenheit der Emulsion selbst in sehr starkem Mafle von der Dicke der
Emulsionsschicht auf der Platte abhidngig. In der folgenden Tabelle 2 sind als

Beispiel die Schvyar— Tabelle 2.
zungskurven elner
diinn (0’009 mm) und s Schleussner s Schleussner
einer dick (0,050 mm) dinn | dick diinn " dick
- |
gegoss:znep Plgtte ge 26 4m00 | — 48 — 2m,18
geben?, die gleiche Be- 28 3 52 _ 50 _ 196
lichtungen erfahren 30 3,15 — 52 — 1,74
haben und in ein und 32 2,83 4m,50 54 — 1,55
derselben Schale gleich- 34 2,49 4,00 56 - 1,35
itig und gleichlange 3¢ 215 3,03 58 _ 120
zeig g ng 38 1,80 3,33 60 — 1,05
entwickelt wordensind. 40 1,43 3,07 62 — 0,91
Die Tabelle zeigt, 42 0,99 2 ,24 24 - 0 .80
: : 44 0,39 2,062 6 — 0,70
daB die Platte mit 16 s > 39 es - o 60

1 Publ der von KuFrFNERschen Sternwarte 5, S. 8 u. S. 129ff.; EpER, Jahrb f Photogr
1900, S. 161.

2 Publ Astroph Obs Potsdam 22, Nr. 67 (1913); Ann d Phys 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, Husge, HarLg, 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 diinner
Schicht, und zwar wichst die Steilheit mit zunehmender Schwirzung bel ersterer,
wihrend sie bei letzterer abnimmt.- AuBerdem la8t sich mit der dick gegossenen
Platte ein viel gréBeres Helligkeitsintervall messen als mit der diinn gegossenen.
Erstere verhilt 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 &hnlich, wie sich auch ein Optimum fiir das
wq, . DBromsilber
Verhaltnis — - ——
die fiir RONTGEN-Aufnahmen bestimmten Sorten.

17. Empfindlichkeit der photographischen Platte. Ankniipfend an die
obige Tabelle ist noch einiges tiber die sog. Empfindlichkeit photographischer
Platten zu sagen. Streng genommen wird diejenige Platte als die empfindlichste
bezeichnet werden miissen, die bei geringster Belichtung einen noch entwicklungs-
fihigen Eindruck empfangt. Tir die photographische Photometrie ist diese
Definition nicht zutreffend, denn wie bereits erwdhnt, ist hier nur derjenige Teil
der Schwirzungskurve brauchbar, der eine gute Gradation besitzt, d.h. im
wesentlichen nur der nahezu geradlinige Teil der Schwirzungskurve, da sonst
die Messungen zu unsicher werden. Bei je kleineren Belichtungen dieser gerad-
‘linige Teil beginnt, als um 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 fiir photographische
Helligkeitsmessungen als die empfindlichere erscheint. Ein Beispiel dafiir bietet
obige Tabelle, aus der ersichtlich ist, daB3 die Platte mit dick gegossener Schicht
wesentlich empfindlicher erscheint als die mit der gleichen Emulsion gegossene
diinnschichtige Platte.

18. Abhingigkeit der Schwirzungskurve von der Entwicklung. Die Gestalt
{und Lage) der Schwirzungskurve ist ferner von der Entwicklung abhiingig, und
zwar wirken verschiedene Faktoren auf die Beschaffenheit der Kurve ein. Zunichst
kommt die Entwicklungsdauer in Betracht. Bei zu kurzer Entwicklung verlduft die
Schwirzungskurve flach, die Gradation wird schlecht und es kann, wie spiter noch
niher ausgefiihrt wird, ein Nachbareffekt von nicht zu vernachlissigender Grofie
auftreten. Mit wachsender Entwicklungszeit ndhert sich die Schwirzungskurve
einem Grenzwert; eine noch weiter verlingerte Entwicklung ergibt dann nur
noch eine Parallelverschiebung der Schwirzungskurve, ohne daf 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 hingt
von der Platte selbst und von anderen Umstinden, z. B. der Temperatur des
Entwicklers, ab. Die glinstigste Entwicklungsdauer ist durch praktische Ver-
suche zu ermitteln.

Weitere Faktoren, die beim Entwickeln die Gestalt der Schwirzungskurve be-
einflussen, sind: 1. die Natur des Entwicklers selbst, 2. seine Konzentration, 3. seine
Temperatur, 4. gewisse Zusitze zu der Entwicklerfliissigkeit. Ndher hierauf ein-
zugehen, ist nicht nétig, da man in den bekannten Handbiichern der Photogra-
phie® alles Né&tige hieriiber findet. Es seien daher hier nur kurz einige Erfahrun-
gen aus der Praxis der photographischen Helligkeitsmessung erwahnt. Normale

gefunden hat. FEine stirkere Schichtdicke besitzen meist

1 voNn HuBL, Die Entwicklung der photographischen Bromsilbergelatineplatte bei
zweifelhaft richtiger Exposition. 5. Aufl.,, Halle 1922, und besonders: EDER, System der
Sensitometrie photographischer Platten. Sitzber Akad Wiss Wien 108, Abt. Ila, S. 1407
(Nov. 1899); 109, S. 1103 (Dez. 1900); 110, S. 1103 (Okt. 1901).
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Schwirzungskurven erhilt man bei Verwendung fast aller iiblichen Entwickler;
besonders bewdhren sich: FEisenoxalat nach EDER, Metolhydrochinon, Glyzin
und Rodinal. Eine steile Gradation erhilt man bei Eisenoxalat und Glyzin-
entwickler (nach v. HUBL) durch Zusatz einer geringen Menge von Bromkalium-
lésung (10%). Eine flache Gradation wird durch Metol-Pottascheentwickler
erzielt, desgleichen mit dem v. HtBLschen Glyzinentwickler durch Zusatz einer
geringen Menge von Natriumhydroxydlésung (10%). Eine hohe Temperatur
der Entwicklerlésung (etwa 25°C) macht die Gradation steiler, eine niedrige
(etwa 10 bis 12° C) flacher, als sie bei der sonst tiblichen Temperatur sein wiirde.
Die Entwicklungszeit ist fiir hohe Temperatur des Entwicklers kirzer, fiir
niedrige aber sehr wesentlich linger 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 flache
Gradation. Die Entwicklungszeit ist ebenfalls stark von der Konzentration
des Entwicklers abhingig; sie ist um so gréfler zu nehmen, je verdiinnter der
Entwickler ist.

Es mag aber noch darauf hingewiesen werden, daB3 die Verwendung sehr
verdiinnter Entwickler, wenigstens der alkalischen, stets bedenklich ist, da der
Nachbareffekt (vgl. Ziff. 22) sehr schnell mit der Verdiinnung anwichst. Stand-
entwicklung ist daher unter allen Umstinden zu vermeiden.

Im allgemeinen erhoht eine steile Gradation die Genauigkeit der Messungen,
aber es kommen auch Fille 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 schwichsten ziemlich
gleichmiBig ab, so wird man die Belichtungszeiten so wihlen, 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-
hiltnisse, 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, um die beiden Aufnahmen aneinander an-
schlieBen zu konnen, und die Unsicherheit des Anschlusses wird gréfer als die
Unsicherheit, die bei der Benutzung einer nur wenig steilen Gradation eintritt,
welche es ermoglicht, die iibereinandergreifenden Teile der Aufnahmen zu 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 verlingern. Der Nachbareffekt wird hierbei nicht ver-
groBert.

19. Abhingigkeit der Schwirzungskurve von der Wellenlinge des ein-
wirkenden Lichtes. Die Schwirzungskurve ist weiterhin von der Wellenlinge
des auf die Platte einwirkenden Lichtes abhingig!. Erzeugt man auf einer
Platte eine Reihe von Intensitdtsskalen, und zwar eine jede mit Licht einer
bestimmten Wellenlinge, so findet man, daB diese Schwirzungskurven eine ge-
wisse Abhingigkeit von der Wellenlinge 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. Z wiss Photogr 15, S. 271 (1916).
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das sog. PURKINJE-Phinomen. In der Tabelle 3 sind fiir die Schwirzungen 33
bis 53 des Mikrophotometerkeiles (entsprechend einer Intensititsdifferenz von
etwa 2 GroBenklassen) die Intensitdten fiir die drei Wellenlingen 1 392, 455, 520
angegeben, welche nétig sind, um auf einer Erythrosinbadeplatte diese Schwar-
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Abb. 8. Charakteristische Kurven fiir stark blauempfindliche Platten nach F. E. Ross.
(ApJ 52, S.88.)

zungen zu erzeugen. Bildet man die Differenzen: A, = gz — 749, usw., so ist
sehr deutlich zu erkennen, wie diese Differenzen von dem Betrage der Schwirzung
abhingen, genau wie bei dem visuellen PURKINJE-Phinomen die Helligkeits-
differenz zweier verschiedenfarbiger Lichtquellen von dem absoluten Betrage
der Helligkeiten abhingig ist.

Tabelle 3. Die physikalische Ur-

2 sache des photographischen
S P e P 4 4z 45 PurRkINJE-Phinomens  ist
bisher noch nicht restlos er-

33 | 2m.83 | 4m57 | 4m08 | 17,74 | 0m,49 | 1™25  Lannt, Man kann nur sagen,
38 | 2 21 4,053,571 1,8410,48 1,36 daBB es zum Teil von der
43 1,62 3,553,181 1,93 | 0,37 | 1,56 . . .

48 11,02 13,04 2,772,012 0,27 | 1,75 spektralenEigenempfindlich-
53 | 0,48 2,54 1,34|2,06|0,20|1,8  keit des emulgierten Silber-

halogens, zum Teil von der
Absorption (wirkliche Absorption und Diffusion) in der Emulsionsschicht her-
rithrt. Diese Abhingigkeit der Gradation von der Wellenlinge ist jedenfalls
eine komplizierte Erscheinung. Die Beobachtungstatsachen sind folgende:
Eine jede photographische Platte zeigt den PurkiNjr-Effekt, sein Verlauf
und sein Betrag ist von der Art des Silberhalogens (Bromsilber, Jodbromsilber
usw.) und seinem kolloidalen Zustand abhingig. 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 allmihlich zu nach dem blauen Teile, erreicht hier ein Maximum und
nimmt dann ab nach dem griinen Teile hin. Li8t man sebr groBe Intensititen
einwirken, schwicht aber die blauen und violetten Strahlen durch ein geeignetes,
vor den Spalt des Spektrographen gesetztes Filter (Chrysoidin, Dimethylanilin

Tabelle 4.
i Agfa Isolar S;g‘gzsg‘f‘ Sggilelsigter Easgrga.un
‘ [
380 | 1m,68 | ~— 17,48 |  — ms0 |l — | ams2 e
390 |1 61 | 1m47 | 1,44 | 1™,35 ) 1,45 | 1m68 | 1,77 | 17,74
400 | 1,55 1,43 ]1,39|1,31]1,411,65] 1,73 | 169
410 | 1,50 | 1 .41 | 1.,35]1,27[1.,37 1,621,609 1,65
420 | 1,48 11,39 |1.,31|1,24]1,34|1.,60]1,65 1,62
430 11,47 11,38 1,28 1,21 1,31 |1,57|1,62,1,5
440 | 1 .45 1,37 ) 1,26 1,191,281 ,55}1,58 i 1,57
450 1,44 1,36 1,25 1,17 1,26 1,53 1,55 1,56
460 | 1,44 11,36 1,261,161 1,26 | 1,51} 1,53 i 1 .56
470 |1 441 1,3711,30| 1,46 | 1,251 1,48 | 1,51 | 1,56
480 | 1,46 | 1,39 [ 1,34 | 1,17 | 1,24 | 1,46 1,51 ‘ 1,57
490 | 1,48 | 1,44 | 1,38 1,22 11,24 | 1,44 ] 1,51 | 1,58
500 § 1,541,501 1.,421,2811,23 1,43 1,54 | 1,60
S;— 53] 34—4442—52]34—44 1 42—~52] 34—44 | 42—52] 32—42| 40— 50

usw.) geniigend 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 4 640 bleibt (Tab. 4 und 5). Macht man die Aufnahmen
mit derselben Lichtquelle, z. B. einer konstant brennenden Metallfadenlampe,

so zeigt sich, daB die Maxima und Minima Tabelle 5
der Gradation bei verschiedenen Platten- -
sorten an verschiedenen Stellen des Spek- 2 Schleussner blau pac
trums liegen. Bei Platten mittlerer Emp-
findlichkeit (Schleussner, gelbe Etikette; 380 | 1m,70 | 17,04 | 27,04 | —
Agfa Isolarplatte) liegt das Maximum im igg : g? :) ’8(5) ; ’8‘; 1m 23
blauen Teil des Spektrums, bei sehr hoch- 410 |1 .48 | 0.01 |2 05| 1 28
empfindlichen (Schleussner,blaue Etikette; 420 | 1,42 | 0,87 2,05 1,33
Eastmann SS) mehr im blaugriinen Teil. 430 11,38 10,83 2,05 | 1,40
Das zweite Minimum (im Griin gelegen) i‘;g : ’gg 8 ;2 g ’82 | : ‘;Z
verschiebt sich entsprechend um so mehr 460 | 1 :23 0 :73 2 :01 i1 :63
nach lingeren Wellenldngen, je empfind- 470 | 1,26 | 0,72 12,00 | 1,72
licher die Platte ist. Der numerische Be- 480 1,25 10,71 | 1,99 | 1,81
trag: Min. — Max. ist fiir die verschiede- ‘;88 1 ?g 8 ;; i gg : g?
nen Plattensorten verschieden. 510 | 1 :30 0 :74 1 :94 2 :00
In den Tabellen 4 und § sind als Bei- 520 [ 1,28 |0,73|1,85 | 2,03
spiele fiir einige Plattensorten Zahlen ent- 530 | 1,26 | 0,69 | 1,69 | 2,03
halten, welche der Verfasser erhielt, und g‘;g } % 8 22 ; 451431 f ’8(7)
zwar sind fiir verschiedene Wellenlingen 560 | 1 .18 [ 0 .64 | 1 .41 | 1.95
die Intensitdtsdifferenzen gegeben, welche 570 | 1,48 | 0,63 | 1,42 | 1,94
noétig sind, die Schwirzungsdifferenzen 580 | 1,17 1 0,62 | 1,47 | 1,93
34—44 und 42—52 baw. 32—42, 40—50 200 | |17 050 13300
usw. zu erzeugen. Aus den Zahlen ist der 5735, T35—46 44—33]34—44 42—43

Gang ‘dieser Differenzen mit der Wellen-

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

29*
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iibereinander besitzt, deren obere eine wesentlich héhere Empfindlichkeit hat
als die untere. _

Der Verlauf und die GréBe des PUrRkINJE-Effektes hidngen von der Dicke
der Emulsionsschicht ab in dem Sinne, daB, je gréBer die Dicke ist, um so
starker der Effekt sich zeigt. Aber auch der Entwickler, seine Konzentration
und Temperatur, die Entwicklungsdauer haben Einfluf auf ihn und man kann

Tabelle 6. Tabelle 7.

S 34—44 ohne t mit

! A
1 2 & 3 4 1 3 6 7 Acridingelb

380 | 1™23 | 1,30 | 1™,24 | 1™,30 | 1™,25 | 12,18 — 370 | 1™,50 | 1™,51
3901 15 | 1,12 | 1 146 | 1,25 | 1,20 | 1 ,14 — 380 1 ,40 | 1,54
4001 1,08 1,09 1,111,419 | 1,15 | 1 ,10 | 2m,12 390 | 1,32 | 1,56
410 1,02 | 1,03 1,061,412 | 1,11 | 1,06 | 2,08 400 | 1,25 | 1,59
4201 0,98 1,00 | 1,03 |1,06|1,06]|1,03]|2,06 410 | 1,21 | 1,63
4301 0,95 1,00 1,02 |1,02|1,031]1,00] 2,03 420 1 ,18 | 1 ,69
4401.0,93 10,99 | 1,02 | 1,00 0,9 | 0,97} 2,01 430 | 1 ,16 | 1 ,83
4501 0,92 10,99 | 1,0310,9 |0,98!0,95 ! 1,97 4401 1 ,14 | 1,90
460 | 0,91 { 0,99 | 1,02 |0.,98 | 0,97 | 0,9 | 1,9% 4501 1 ,13 | 1 ,89
470} 0,93 /0,98 | 1,01 | 0,9 | 0,97 | 0,94 | 1,90 460 | 1 ,13 | 1 ,84
48010 .,95|1,0210,9 | 1,00 0,9 0,97 | 1,86 470 | 1 ,14 | 1,74
4901 0,99 | 1,04 | 0,9 | 1,004 {1,00|1,01] 1,81 4801 1 ,16 | 1 ,57
500)1,020,9% |0,8 ] 0,97 | 0,98 ]| 1,05 1,76 4901 1,20 | 1 ,42
5¢0{1,02| 0,92 | 0,8 0,93 0,951,011} 1,71 500 | 1,24 | 1,29
520 1,00 {0,919 | 0,85 0,9 | 0,95| 0,94 | 1,70 510 { 1 ,27 | 1,21
530 — 0,92/ 0,910,922 !|0,9 10,87 | 1,72 5201 1,30 | 1,25
540 - 0,93 10,9 [ 0,95 | 0,9 | 0,9 | 1,74 530 — 1,33
550 — 0,95, 0,82 (0,93 |1,02|1.,24 ;1,76 540 - 1,31
560 — 0,95 10,8/0,93 1,04 1.,48] 1,77 550 - 1,24
570 — 0,95 | 0,85 — 1,04 | 1,35 ] 1,76
80| — — l0o.,87] — |1.,04]{0.,8] -

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

Durch Sensibilisation der Platten mit Farbstoffen wird der Verlauf der
Gradation wesentlich verdndert (Tab. 6,7, 8). Es zeigt sich ganz allgemein,
dall die Gradation an den Stellen des Spektrums steiler

Tabelle 8. wird, wo der Farbstoff die an sich nicht farbenempfind-

Pinazyanol liche Platte sensibilisiert. An den Stellen hingegen, wo der

) | Farbstoff bloB absorbiert, ohne zu sensibilisieren, wird die
399 2m 00 Gradation flacher. Ein gutes Beispiel fiir diesen Fall bietet
423 2,08 die mit Acridingelb sensibilisierte Schleussnerplatte der
455 2,10 Tabelle 7. Dieser Farbstoff absorbiert in sehr starkem Mafle
521 2,05 die blauen Teile des Spektrums zu beiden Seiten von 1 440.
ég? : ?g’ Infolgedessen ist das Gradationsmaximum dieser Platte
690 1 .90 zwischen 4 430—21 480 in ein sehr starkes Minimum der
S 32—40 Gradation umgewandelt. Dieser Versuch zeigt, dall man

durch Baden der Platten in Farbstofflésungen bestimmter

Konzentration die Gradation einer Platte ganz nach Wunsch 4ndern kann. Das
gilt sowohl fiir sensibilisierende als auch fiir nicht sensibilisierende Farbstoffe.
Der EinfluBl der Konzentration des Sensibilisierungsbades auf die Gradation
wird durch Tabelle 6 gezeigt. Eine Schleussnerplatte (blaue Etikette) ist durch
Baden wihrend drei Minuten in wisseriger Erythrosinlosung gefirbt 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 Erythrosinlésung (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 Oberfliche 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 Schwirzungsmaximum in der Spektralphotographie einer
Lichtquelle nicht nur von der Plattensorte abhédngt, sondern in sehr viel héherem
Grade von der Energieverteilung im Spektrum der Lichtquelle, werden die
Maxima der Schwirzung und der Gradation im allgemeinen fiir verschiedene
Lichtquellen bei verschiedenen Wellenlidngen liegen.

Im vorhergehenden ist das spektrale Verhalten der Gradation in Intensitéts-
Schwirzungskurven besprochen worden, aber die Gradation der Zeit-Schwirzungs-
kurven zeigt wenigstens qualitativ einen analogen Verlauf. Es bleibt also alles,
was {iber erstere gesagt wurde, auch fiir letztere in Geltung. Auch der numerische
Betrag des PurgiNje-Effektes in Zeit-Schwirzungskurven ist von derselben
GréBenordnung.

20. Farbenempfindlichkeit der photographischen Platte. Die photographi-
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
1 400—480) des Spektrums am groBten, fiir die Wellenlingen dagegen, welche
das Auge benutzt, nur sehr gering. Es kann aber, wie bekannt, die Empfindlich-
keit der Platten fiir Licht der lingeren Wellenlingen durch Baden in geeigneten
Farbstoiflésungen betrichtlich gesteigert werden, auch gibt es im Handel bereits
recht gute farbenempfindliche Platten. Da sich ausfiithrliche Anweisungen fir
die Farbensensibilisierung und die Behandlung derartiger Platten in fast allen
Lehrbiichern der Photographie finden, braucht hier nicht ndher darauf eingegangen
werden'. Dagegen muf3 die Wirkung dieser ungleichmiBigen Farbenempfindlich-
keit der photographischen Platte auf die photometrischen Messungen besprochen
werden.

Besitzen zwei irgendwie gefarbte Lichtquellen eine gleiche Energieverteilung
in ihrem Spektrum, so entstehen bei der photometrischen Vergleichung derselben
natiirlich keine Schwierigkeiten. Diese treten erst auf, wenn das Helligkeits-
verhiltnis zweier Lichtquellen verschiedener Farbe bestimmt werden soll, wie
es z. B. das zweier Sterne verschiedener Farbe ist, oder wenn das Helligkeits-
verhiltnis zweier Spektrallinien, welche nicht die gleiche oder wenigstens sehr
nahe gleiche Wellenldnge besitzen, gefunden werden soll. Zur Vereinfachung
der Betrachtung werde angenommen, daB die eine Lichtquelle monochromatisches
Licht der Wellenlinge 4%, die andere monochromatisches Licht der Wellenlinge A%
aussende. Beide Lichtquellen moégen bei einer Expositionsdauer £ die Schwirzung S;
erzeugen. Man kann dann aus der Gleichheit der Schwirzung fiir die beiden
Aufnahmen nicht den Schluf3 ziehen, daB beide Lichtquellen gleich hell sind,
weil die photographische Platte fiir diese beiden verschiedenen Spektralbezirke
verschiedene Empfindlichkeit besitzt. Sind m{” bzw. m® die der Schwirzung S,
entsprechenden Helligkeiten (Abb. 9), so ist also m{” — m{ nicht die Energie-
differenz der beiden Wellenldngen in der untersuchten Lichtquelle. Weiterhin sind

1 E. Kon1G, Das Arbeiten mit farbenempfindlichen Platten. 2. Aufl. Berlin 1921. —
K. JacossonnN, Das Arbeiten mit farbenempfindlichen Platten und Filmen. Rerlin 1930.
— K. Jacossonn, Theorie und Praxis der Hypersensibilisierung. Berlin 1930.
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die Schwirzungskurven fiir diese beiden Wellenldngen nach dem oben Gesagten
(PurkiNjE-Effekt) nicht zueinander parallel, das Intensititsverhiltnis der beid.en
Strahlungen wiirde infolgedessen je nach der benutzten Schwirzung sich verss:hle—
den ergeben. Man muB, um diese Schwierigkeiten zu umgehen, eine Vergleichs-
lichtquelle zu Hilfe nehmen, und zwar eine solche, deren Energieverteilung aus
spektralbolometrischen Messungen be-
kannt ist, oder aber den schwarzen Korper
selbst, dessen Energieverteilung aus der
Praxck schen Gleichung berechnet werden
kann, falls die Temperatur bekannt ist.
Fiir diese Vergleichslichtquelle erhilt man
wiederum Schwirzungen fiir die Wellen-
lingen 4 bzw. A7, wo 1 dieselbe Wellen-
linge wie 1% ist usw. [Der Index (1) bzw. (v)
deutet an, daB sich die Messungen auf die
zu untersuchende bzw. die Vergleichslicht-
quelle beziehen.] Nun ist auch die Schwir-
zungskurve der 1% der von AY parallel,
k ebenso die der 1% der Schwirzungskurve
Abb. 9. Phot_ographische Hel!lgkeitsmes- von A da es sich ]'a um Licht der-
sung verschiedenfarbiger Lichtquellen. T2 . .
(Spektralphotometrie.) selben Wellenldnge (aber von Versch1ed§—
ner Intensitit) handelt. Es seien fiir die
Schwirzung S; die Helligkeiten (in GroBenklassen ausgedriickt) der Vergleichs-
lichtquelle #s” bzw. m?. Dann gibt m® — m{ die Helligkeitsdifferenz 4, der zu
untersuchenden Lichtquelle gegen die Vergleichslichtquelle fiir die Wellenlinge 2, .
Ganz analog ist m)” — m{ = A, die Helligkeitsdifferenz der beiden Lichtquellen
fir die Wellenlange 4,. Da die Helligkeiten s und #® der Vergleichs-
lichtquelle bekannt sind, kann man mittelst dieser Helligkeiten und der Diffe-
renzen 4, die aus den Messungen folgen, dann die relative Helligkeit der Spek-
tralstelle 2§ gegen die der Spektralstelle 1% berechnen. Auf diese Weise ist die
UngleichmiBigkeit der Farbenempfindlichkeit der photographischen Platte elimi-
niert und gleichzeitig der PURKINJE-Effekt unschidlich gemacht. Wiirde man
also bei einer anderen Schwirzung (etwa S,) messen, so wiirde man denselben
Betrag fiir das Intensitdtsverhiltnis der beiden Spektralstellen 2% bzw. A% er-
halten, wie bei Benutzung der Schwirzung S,. Diese Betrachtung zeigt, dal
eine photographische Spektralphotometrie, insofern es sich um Bestimmung des
Energieverhéltnisses zweier verschiedener Spektralbereiche handelt, méglich
ist, sobald man eine Lichtquelle als Vergleich zur Verfiigung hat, deren spek-
trale Energieverteilung bekannt ist.

Wesentlich verwickelter und uniibersichtlicher gestalten sich die Verhiltnisse
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 fiir verschiedene Farben nicht nur verschieden empfind-
liche sondern die Farbenempfindlichkeit hdngt auch noch von der Intensitit
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.
herrithrt, ferner infolge des PURKINJE-Effektes auch noch ein von der Helligkeit
der gemessenen Objekte abhingiger Gang. Dieser konnte nur dadurch beseitigt
werden, daBl alle Messungen bei ein und derselben Schwirzung auf der Platte
gemacht werden. Das wird sich aber praktisch kaum ausfithren 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 die fertigen Platten zu lange aufgehoben worden sind. In beiden Fillen
sind, ohne Belichtung, in der Schicht zu viele Reduktionskeime entstanden.
Solche Platten wird man fiir 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, nimlich 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 {ibrigens noch bemerkt werden, daB man die
Wirkungsweise einer Vor- oder Nachbelichtung auf das Bild selbst noch nicht
kennt!. — Dagegen spielt die dritte Art Schleier eine wichtige Rolle: der Schleier,
der bei der Belichtung durch zerstreutes Licht (Mondschein, Didmmerung usw.)
erzeugt wird, d. h. der gleichzeitig mit dem eigentlichen Bilde entstehende
Schleier. Man hat bei seinem Auftreten zwei Fille zu unterscheiden. Wird die
Intensitits-Schwirzungskurve, 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 gleichmiBig verschleierten Plattengrund und der Schleier
andert nur den Verlauf der Schwirzungskurve, die aus der Platte selbst ge-
wonnen wird, so daB der EinfluB des Schleiers bereits berticksichtigt ist. Im
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® nétig. 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 lingeren Belichtungen einen Schleier besitzt
und fiir die daher eine andere -Skala als fiir die unverschleierte Platte gilt. Es
handelt sich nun darum, zu untersuchen, wie ein Schleier auf eine Intensitits-
Schwirzungskurve wirkt, und wie eine Schleierkorrektion fiir diesen Fall be-
stimmt werden kann.

Es sei die Helligkeit des Sternes [, die des den Schleier erzeugenden Lichtes
A J, dann ist die resultierende Helligkeit J’ offenbar

J=T+4]. (1)

Es hat sich nun aber aus einem gréBeren experimentell gewonnenen Material?
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=a]+ 4], (2a)
bzw.
w = m, —OLAlog<] -+ %) , My = — ézloga (2b)

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

1 Siehe Nachtrag S. 510. 2 Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 84, S. 44 (1916).
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sich daraus, daB verschiedene gepriifte Plattensorten (Schleussner, gelbe Etikette;
Agfa Isolar; Agfa Isorapid; Seed 27°) sich in ganz gleicher Weise verhalten.
Zwischen den GroBen a und A ] besteht ein funk-

Tabelle 9. tionaler Zusammenhang derart, daB « um so kleiner

¢ a7 “ a7 wird, je groBer A J ist. Beispielsweise ergaben sich
0,46 | 0,327 | 0,76 | 0,114  fiir die Schleussnerplatte die Werte in (Tab. 9):

47| 312 78| 101 In der Tabelle 10 ist an einem Beispiel gezeigt,

50| 297 | 0,8010,090  wieviel besser die Gleichung (2b) die Reduktion einer
242, ;gg gi 7676 geschleierten Platte (60,;) auf eine ungeschleierte (60,)
56| 253 26 55 ergibt als die Gleichung (1).
58| 238 88| 44 22. Der Nachbareffekt!. Bei den Versuchen iiber
O'gg ;ig O,gg g; die Einwirkung des Schleiers auf die Sternscheibchen
64| 195 o4 13  zeigte sich nach den Versuchen des Verfassers, daB
66| 180 95 10  die Schwirzung derselben durch den Schleier beein-
68| 167 96 10,007  fluBt wird, d. h. durch die Schwirzung der den Stern-
0,70 151 |- 9; i scheibchen unmittelbar benachbarten Teile der Platte
ol ISl I (Nachbareffekt). Dieses Verhalten der photo-

0,74 {0,126 | 99 4 . .
1,00 | 0,004  graphischen Platte mufBite natiirlich Bedenken gegen

Tabelle 10.

Pl, 60, PL 60y, | Gleichung (1)| Gleichung (2)

s m 7 S | mews | 7| meme—me | mops—mi
75,0 0,43 0,672 712,6 0™,59 (0,581 -+0,45 —0,02
74 ,6 0,46 655 71,6 | 0,59 581 42 - 4
73,8 0,52 620 71,3 0,71 521 50 4+ 4
73,5 0,55 605 70,7 | 0,65 550 43 — 3
71,4 | 0,70 525 69,8 | 0,81 471 47 + 4
64 ,0 1,16 342 66 ,1 1,03 385 38 4+ 2
58,8 1,51 248 64,1 1,16 342 31 0
54,6 1,60 191 62 ,6 1,26 313 26 0
53,6 1,88 178 62 ,2 1,28 308 25 0
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

Schleier: — — - 55,8 1,71 10,207

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 groferen belichteten
Feldes stets geringer geschwirzt ist als die eines ganz gleich belichteten, aber
kleineren Feldes.

Die Schwirzung 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 Flichenausdehnung dieser
Stelle und von der Beschaffenheit der ihr benachbarten Teile der Platte ab-
hingig. In den Tabellen 11 bis 13 sind sowohl die Schwirzungen (in Einheiten p
des MeBkeiles) der verschieden groBen Kreisflichen (Radius#) mitgeteilt als auch
die Intensititen, welche zur Erzeugung dieser Schwirzungen scheinbar not-
wendig sein wiirden. In Wirklichkeit sind natiirlich sdmtliche Kreisflichen

1 Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 84, S. 45ff. (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 Lichtintensitit bestrahlt worden,
so daB sie auch gleiche Schwirzungen aufweisen miifiten.

Der Betrag des Nachbareffektes ist.fitr alle Plattensorten von derselben
Groflenordnung; die Empfindlichkeit der  Platte spielt keine Rolle, wohl aber
ihre Schichtdicke. Je dicker nidmlich die: Emulsion-aufgetragen ist, um so
groBer wird die Differenz der Schwirzungen zwischen groBtem und kleinstem

Tabelle 11. Tabelle 12.
I3 a b a b Schicht
s
10,10 mm | 212,6 572,5 5,44 1m,65 dinn | dick
5,00 21,9 57,8 5 .41 1,62 10,40 mm | 2m 03 | 2m 47
1.96 22,0 58,3 5,40 1,57 5,00 2 20 | 2 .50
1,03 22,2 59,9 5,37 1,40 1,96 214 | 2 .36
0,48 22,2 | 60,3 | 5.37 | 1,36 103 200 | 219
0,34 22,2 62 ,6 5,37 1,11 0’48 1 ’97 2 ,06
0,31 22,5 \ 62,8 5,33 1,09 0,33 1 ',94 1 ’93
0,30 22,5 | 62,6 5,33 1,11 0’30 180 | 1 ’90
0,25 22,6 | 65,1 5,32 0,84 0.25 1.69 | 1.83
0,22 23 .4 66 ,8 5,22 0,65 0’22 1 ’70 1 ,76
0,18 23 1 71,1 5,26 0,18 0’17 1 ’50 1 ’36
0,16 22,7 73 .7 5,31 0,15 ’ ’ ’
Belichtung: |[schwach stark schwach | stark

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

Es fanden sich noch folgende Abhingigkeiten:

1. Der Nachbareffekt ist um so groBer, je grofer die einwirkende Lichtmenge
ist (Tab. 11). Dabei ist es gleichgiiltig, ob mit groBer Intensitdt kurz oder mit
geringer lange belichtet wird.

Es ist vielleicht richtiger zu Tabelle 13.
sagen: Der Nachbareffekt ist ’ a b R
1Snr111 so stirker, je groBer die 10.10mm | 50,7 42,6 m 37 ] +1m,83
chwarzung ist. 5,00 522 | 42.6 | 1.33 | 1.83
2. Die GroBe des Nach- 1,96 52,8 43,3 1,28 1,74
bareffektesist stark abhidngig 1,03 54,0 44,0 1,20 1,64
von der Entwicklung. Alle 0,48 55,6 1 46,3 [ 1,06 1,32
briuchlich ‘<ch 0,34 57 .1 47,6 0,94 1,12
gebrduchlichen —organischen 0.31 56 48 4 0 .08 100
(alkalischen) Entwickler ge- 0,30 56,7 49,3 0,98 0,87
ben nahezu einen gleich gro- 0,25 Sg .8 51,0 0 ,29 +O ,Si
ie 1 - 0,22 58,7 53,2 0,32 0,1
Ben1 B%crag, wenn sie in nor 018 20 s o6t | To 6r
maler onzentrajtlon verwen- 0,16 62 .7 59 ,2 0,50 | —1 ,43
det werden. Bei sehr hoher Rodinal: nicht |verdinnt| nicht |verdinnt
Konzentration (Rodinal 1:4) verdiinnt verdiinnt

wird er kleiner, ohne dal} er

aber selbst bei starkster Konzentration verschwindet. Durch Verdiinnung (Tab.13)
des Entwicklers kann er dagegen bis zu beliebiger Héhe gesteigert werden (Ver-
diinnung mit Wasser, 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-
I6sung nicht oder nur wenig bewegt wird. Zusitze zum Entwickler, wie z. B.
Bromkaliumlésung 1:10, haben nur geringen Einfluf}, wenn sie in der iiblichen
geringen Menge gemacht werden. Der Nachbareffekt ist dagegen von der Tem-
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peratur des Entwicklers unabhingig, z. B. bei einer Abkithlung des Entwicklers
auf 12 bis 15 ° C, vorausgesetzt, dafl die Platte entsprechend lange entwickelt wird.

Der Nachbareffekt wird zum Verschwinden gebracht, wenn die Entwicklung
der Platte mit dem Eisenoxalatentwickler von EDER? erfolgt, statt mit den
iiblichen organischen Entwicklern. EpEr gibt folgendes Rezept:

a) Neutrales Kaliumoxalat 100 g b) Ferrosulfat reinst . . 100 g
Destilliertes Wasser . . 400 g Destilliertes Wasser . 300 g
Zitronensaure . . . 18

Die Losung a) ist haltbar, b) wird aber erst unmittelbar vor dem Gebrauch her-
gestellt. Man gieBit in vier Teile von a} einen Teil von b). Zusatz einiger Tropfen
Bromkaliumldsung (1:10) verzogert die Entwicklung, ist aber in bezug auf den
Nachbareffekt ohne Schaden. Das Gleiche gilt von einem Zusatz schon gebrauchten
Entwicklers. Es ist darauf zu achten, daBl die Entwicklung nicht vorzeitig ab-
gebrochen, sondern gentigend lange durchgefiihrt wird.

Die Entwicklung mit Eisenoxalat ist wesentlich unbequemer als die mit den
gebrduchlichen Entwicklern. Will man letztere verwenden, so sind jedenfalls
Vorversuche zu machen iiber die GréBe des auftretenden Nachbareffektes, indem
man von zwei gleich belichteten Platten die eine mit Eisenoxalat, die andere mit
dem organischen Entwickler hervorruft. Ein Nachbareffekt ist bei allen den
Aufnabmen fiir photometrische Zwecke zu erwarten, bei welchen die Bilder
auf der Platte verschieden groBe Flichen einnehmen, wie z. B. bei schwachen
und hellen Sternen. Neuere Untersuchungen haben ergeben, daB bei Bildern
mit verwaschenen Rindern, wie etwa bei Sternen, der Nachbareffekt kleiner ist
als bei Bildern mit scharfen Rindern, wie z. B. bei den Skalenaufnahmen mittels
des Rohrenphotometers. In jedem Fall ist aber zu priifen, ob ein Nachbareffekt
auftritt, da sich allgemeine Regeln fiir Bilder mit verwaschenen Réndern scheinbar
nicht aufstellen lassen.

Der Nachbareffekt zeigt sich iibrigens aufier bei Sternaufnahmen auch noch
bei der Aufnahme groBer flichenhafter Objekte, wie z. B. bei Sonne und Mond,
indem die Rénder der Bilder stirkere Schwirzungen 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 wiren, welche die
Erzielung hoher Genauigkeit sehr erschweren und zeitraubend machen. Man
mub in der Tat, wenn es sich um Messungen handelt, bei welchen das Resultat
auf einige hundertstel GréBenklassen sicher erhalten werden soll, eine recht groBe
Anzahl Aufnahmen machen, einzig und allein deshalb, weil die Plattenfehler
nicht selten Zehntel der GréBenklasse betragen. Das Schlimmste ist aber; da
es sich meist nicht nur um zufillige Fehler handelt, sondern um systematische,
die sich obendrein bei vielen photometrischen Verfahren summieren koénnen,
so daB der Fehler einen betrachtlichen Betrag erreichen kann.

Die Plattenfehler haben ihren Grund nicht in UngleichméBigkeiten der Emp-
findlichkeit der Emulsion iiber die Platte hin, sondern in UngleichmiBigkeiten
der Schichtdicke, die dadurch veranlaBt sind, daB einerseits das Glas der Platte
keine ebene Oberfliche hat, sondern Berge und Téiler besitzt (zufillige Fehler),
andererseits das Glas keine planparallele, sondern eine prismatische Platte ist
(systematische Fehler), was selbst bei Benutzung von Spiegelglas als Triger
der Emulsion stets mehr oder minder der Fall ist. Da beim Gufi der Emulsion

! Rezepte u. Tabellen, 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
iilber die Platte hin ungleichmiBige Empfindlichkeit vortduscht. Nicht selten
kommt es auch vor, da das Glas eine Zylinderfliche bildet, statt eben zu sein,
so daB die Emulsionsschicht sich beim GuB ebenfalls ungleich dick iiber die
Platte hin ausbreitet. Im allgemeinen ist die Schichtdicke auf Filmen wesentlich
gleichméBiger als auf Platten, aber die Verwendung von Filmen bringt andere
Schwierigkeiten mit sich, so daB man sie nicht immer als Ersatz fiir Platten
verwenden kann.

Tabelle 14.
Kleine Grofle Platten

Platten 1 } 2 3 l 4 5 6
1—2 +0m,14 ow,00 | +0™,07 | +0™,16 | —0™,07 | —0™,01
1—3 + 24 0 + 8 0 0 4+ 21
1—4 -+ 12 | 4+ 5 + 4 + 14 — 13 + 10
1—5 + 21 - 1 4 17 =+ 10 -+ 3 + 11
1—6 + 13 | — 6 | + 8 | + 51+ 6 | + 8
1—7 — 8 — 16 o+ 20 + 4 + 39
1—8 - ‘ - + 13 | + 9 |+ 3]+ 38
1—9 — | — + 6|4+ 10| — 10 |+ 17

Tabelle 15. Tabelle 16.

GroBe der Fehler Anzahl Maximale Differenz Zlglh;lttgzr

0™,00—0™,05 638 0™,00--0™,05 0

0 ,06—0 ,10 142 0 ,06—0 ,10 14

0 ,11—0 ,15 9 0 ,11—0 ,15 20

0 ,16—0 ,20 1 0 ,16—0 ,20 14

>0™,20 (0] 0 ,21—0 ,25 1

0,260 ,30 1

>0",30 0

Als Beispiel fiir das Vorkommen von Plattenfehlern sei folgende Versuchs-
reihe mitgeteilt. Aus sechs Platten vom Format 20% 20 c¢m, die verschiedenen
Fabriken entstammten, wurden, nachdem ein Streifen von 2,5 cm von den
Réndern fortgeschnitten war, je neun Platten vom Format §5x5 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 grofen Offnungen
aufgelegt und dann belichtet wurde. Mittels Réhrenphotometerskalen sind dann
die Schwirzungen dieser Marken in Helligkeiten umgewandelt worden. Aus
den sich so ergebenden Helligkeiten wurde fiir jede Platte des Formates § x5 cm
das Mittel der Helligkeiten gebildet und diese Mittel mit dem Mittel der ersten
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 Abzihlung der Abweichungen ergibt, wenn man nur den absoluten
Betrag in Betracht zieht, die in Tabelle 15 enthaltenen , Fehlerhdufigkeiten.
Nimmt man noch auf das Vorzeichen der Abweichungen Riicksicht und zihlt ab,
wieviel Platten maximale Differenzen von einem bestimmten Betrage, z. B. von
0™,00—0m,05, 0™,06—0™,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 einigen
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 Schwirzungskurve, gewonnen wird. Von der Be-
nutzung eines Schwirzungsgesetzes 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 fithren wiirde. Man
hat die Beobachtungen so anzulegen, daB durch sie selbst, d. h. auf experimen-
tellem Wege, die Schwirzungskurve gewonnen wird, welche fiir die gerade ver-
wendete Platte gilt.

Das einfachste Verfahren diirfte wohl das von PARKHURST und JORDAN?!
mit sehr gutem Erfolge benutzte Prinzip sein, welches dem Réhrenphoto-
meter zugrunde liegt. Es soll daher an erster Stelle das Rdhrenphotometer
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 MeB3-
mikroskopes, bestimmt werden. Das diffuse Licht, welches diese Offnungen passiert,
wird im Verhiltnis der GroBe dieser Offnungen abgeschwicht, vorausgesetzt, daB
diese Offnungen klein sind im Vergleich zu ihrem Abstand von der Aufnahme-
platte?. Die Intensitdtsmessung ist somit beim Réhrenphotometer auf die lineare
Messung der Durchmesser dieser Offnungen zuriickgefiihrt. Es sei d; der Durch-
messer der groBten, d, der Durchmesser der nten Offnung, so ist das durch
letztere hindurchgelassene Licht

d,\ @y
Jn= (?1> oder m, = —5 log <Z) ,

wenn man die Intensitit des durch die groBte Offnung hindurchgelassenen
Lichtes als Einheit wihlt.

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

Der Réhrenkérper Pk mit der Lochplatte und der Kassette fiir die photo-
graphische Platte ist den Mattscheiben Ma II gegeniibergestellt, welche durch
eine Metallfadenlampe L erleuchtet werden. Um das Licht auf der Mattscheibe
Ma II mbglichst gleichmiBig zu verteilen, ist eine mattierte Lampe gewihlt
worden, auBerdem sind noch weitere Mattscheiben Ma I mit 3 bis 5 matten
Flichen vor ihr in dem lichtdichten Lampengehduse angebracht worden. Sowohl
die Entfernung der Lampe L als auch die der Mattscheibe Ma II vom Réhren-
photometer P/ 148t sich meBbar dndern, damit man je nach Bedarf verschiedene
Helligkeiten zur Verfiigung hat. Die Stromstirke in der Lampe 148t sich mittels
eines Gleitwiderstandes und eines Prizisionsamperemeters auf -1 Milliampere
konstant halten. Da es aber nicht méglich war, die Lichtverteilung auf den
Mattscheiben Ma II vollig gleichmaBig zu gestalten, ist der Photometerkérper Pk

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 S reguliert werden kann. Vor dem
Rohrenkorper ist eine Belichtungsklappe K angebracht

Der Rohrenkdrper selbst besteht aus einem Metallzylinder, in welchem
16 gleich weite, innen mit Ruf3 geschwirzte Rohren konzentrisch und parallel
zur Achse des Zylinders in m
einem Abstande von 20 mm
von derselben angebracht
sind. An der der Matt-
scheibe Ma II zugekehrten
Seite der Rohren befindet
sich die Metallplatte mit
den 16 verschieden grofien
kreisrunden Offnungen, an der anderen
Seite der Rohren ein diinnes Metallblech __.gsgsm
als Blende, welches 16 gleich groBe X
kreisformige Offnungen enthilt und
gegen welches die photographische
Platte mittels einer Feder angepref3t
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
erhalten kann. Fir die . Reduktion
extrafokaler Sternaufnahmen wird
erstere Blende gewihlt, da der Durch- C
messer ihrer Offnungen denen der
Sterne sehr nahe gleich ist.

Der den Rohrenkérper tragende
Elektromotor 1t sich mittels Stell-
schrauben in allen Richtungen ver-
schieben und drehen, so daf er gegen
die Lampe genau justiert und dann in
der richtigen Lage festgeklemmt wer-
den kann. Vor der Lampenmattscheibe
Ma I ist noch eine Vorrichtung ange- 3 nm%—ﬂ":;]‘
bracht, die es ermoglicht, Gitter, Blen- TR
den, Farbgliser usw. anzubringen. i

Die Eichung des Apparates erfolgt,
wie bereits erwihnt, durch Ausmessung
der Durchmesser der Offnungen in der
Lochplatte mittels eines Mikroskopes.
Diese Messungen werden leicht durch
Beugungs- und Irradiationseffekte in
systematischer Weise verfilscht, es ist
daher zweckmiBig, auf photographi-
schem Wege Kopien der Lochplatte zu
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
diirfen. 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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Abb. 10. Schematisches Bild des Réhrenphotometers des Potsdamer Astrophysikalischen Observatoriums.
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Helligkeiten verwandelt, gegeben, als Vergleich dann in der 4. Kolumne die aus
einer grofen Zahl photometrischer Messungen gewonnenen Zahlen. Wie ersicht-
lich, stimmen letztere sehr gut mit den aus den linearen Messungen erhaltenen
Werten iiberein. Als definitives Resultat ist daher das Mittel der drei Be-
stimmungen angenommen worden. Bei der Offnung Nr. 10 besteht eine gréBere
Differenz zwischen der photometrischen und der linearen Messung; sie ist hervor-

gerufen durch einen Grat, welcher bewirkt,

Tabelle 17. daB die Offnung nicht kreisformig ist.
Nr ;‘ﬂft'; Kopie | Photom. | Mittel Da, wie oben ausgefiihrt, die ph(.)to-
graphischen Platten fast stets ungleich-
1 | o=00 | 0=00 | 0=,00 | 0=00  maBige Schichtdicke besitzen, ist es zweck-
2 10,410,411 0,39 0,40 mafig, die Offnungen nicht in der Weise
i 8 ;2 8 ;g 8 g‘; 8 g? anzuordnen, daB sie kreisformig um die
5 {1.32]1.33]1.30| 1.2 Achse herum eine nach der GroBe der
6 | 1.,66|1,68|1,69]|1,68 Durchmesser fortlaufende Reihe bilden,
7 | 1,95 1,97 |1.,97|1.,9  sondern etwa so, daB die zweitgroBte Off-
8 12,24 12,27 12,26 2,26 nung diametral der groBten gegentiber-
9 12,51 2,55 |2,53 2,53 L die dri b . 40 n d
10 {e.nle.80]2,7212.72 legt, die dritt- bzw. v1_ertgro te 1 der
11 | 3,06 | 3,11 | 3,10 | 3,09 Mitte zwischen den beiden ersten usw.
12 ¢ 3,38 | 3,453,453 .,43  Hat die photographische Platte dann eine
13 13,76 13,841 3,84 13,81 keilférmige Schicht, so wird die Schwir-
14 14,0214 .,07]|4,10| 4,06 K Be Abweich
15 4,32 4,35 4,37 4,35 Zungs urVe' zwar grobe WEILC. uI.lgen
16 | 4,51 | 4,56 | 4,55 | 4,54 von den einzelnen Punkten aufweisen,

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

Die Messungen mit dem Réhrenphotometer verlaufen nun so,dafl man zunichst
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 Réhrenphotometer die
Skala auf, natiirlich mit derselben Expositionszeit wie bei den Sternaufnahmen.
Mittels der Rohrenphotometeraufnahme 148t sich dann unmittelbar die Schwér-
zungskurve herstellen, aus der die Sternhelligkeiten nach den Schwirzungen
der extrafokalen Sternbilder entnommen werden kénnen. Die Reduktion ist
also denkbar einfach. Die Vorteile der Rohrenphotometermethode sind folgende:
1. Eswird nur eine Sternaufnahme erfordert, daher kénnen einerseits Stérungen
durch Verdnderungen in der Atmosphire (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 abschwichende Vorrichtung (Gitter, Blende usw.) benutzt. 3. Es
kénnen mehrere Skalen auf die Platte aufkopiert werden, so da§ 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 GréBe noch in Aussehen ganz den extrafokalen Sternbildern, so daf3 ein Nach-
bareiffekt 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 ab. Bis
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zu einem gewissen Grad kann man durch Zwischenschaltung geeigneter blauer Gliser
oder Fliissigkeiten die Lampenfarbe der Sternfarbe néherbringen, aber es bleibt
doch immer noch eine groBle Verschiedenheit zuriick!. PARKHURST und JORDAN
haben ihre Skalen durch Belichtung mit diffusem Himmelslicht erzeugt. Dieses
Verfahren hat aber den Nachteil, daB die Intensitit und die Farbe des Himmels-
lichtes je nach den meteorologischen Zustinden der Atmosphére stark wechseln.
Es ist auch nicht leicht, jedesmal die passenden Schwirzungen zu treffen.
Die Dauer der Exposition soll unter allen Umstdnden der der Sternaufnahme
gleich sein.

25. Die Methode von E. S. Kive. 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 vom Brennpunkt
aufgenommen ist, eine kreisrunde Scheibe, welche ganz gleichmiBig geschwirzt
ist, abgesehen vom &duBersten Rand, an dem infolge der Beugung Abweichungen
von der GleichmiBigkeit der Schwirzung auftreten. Der Durchmesser dieser extra-
fokalen Scheibchen wachst mit dem Abstand der Platte vom Brennpunkt, wahrend
gleichzeitig die Schwirzung abnimmt, gleiche Exposmonsdauer natiirlich voraus-
gesetzt. Das Licht des Sternes wird eben auf eine immer gréBere Fliche aus-
gebreitet, je weiter ab vom Brennpunkt die Aufnahme erfolgt. Geometrisch-
optisch betrachtet ist die Lichtmenge, welche die Flicheneinheit der Platte
vom Stern erhilt, umgekehrt proportional dem Flacheninhalt der Kreisfliche, auf
welche das Sternlicht ausgebreitet ist, bzw. umgekehrt proportional dem Quadrate
des Abstandes vom Brennpunkt. Das Helligkeitsverhdltnis %,/h, zweier in den
Abstdnden f, bzw. f, vom Fokus aufgenommener Bilder ist somit

) 2\2 2

n=laf= (] oder = sog(G) = sos (),
wo g, und g, die Durchmesser der extrafokalen Bilder (b, > 55, 0, << 0,) bel
den Abstdnden f, bzw. f, vom Fokus sind.

Macht man nun eine Rejhe extrafokaler Aufnahmen eines Sternes bei gleicher
Expositionszeit, aber bei verschiedenem Abstand der Platte vom Brennpunkt, und
miBt sowohl die Durchmesser g, und g, als auch die Schwirzungen der Scheibchen,
so erhidlt man die Beziehung zwischen der Intensitit des einwirkenden Lichtes
und der von ihm erzeugten Schwirzung, d. h. die Schwirzungskurve. 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 KinG? zum Teil experimentell widerlegt, zum Teil werden sie hin-
fillig durch die ausgezeichnete Ubereinstimmung seiner Messungen mit solchen
nach anderen Methoden.

KinG verfihrt 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. Zunichst 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 zu messende
Stern aufgenommen, und zwar bei solchen Fokalstellungen, daB3 die Schwirzung
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 gréBeren Anzahl von Fokal-
stellungen photographiert wird. Zum SchluB erfolgen wieder Aufnahmen des
Bezugsternes als Kontrolle. Natiirlich wird fiir simtliche Aufnahmen die gleiche
Expositionszeit verwendet.

Unmittelbar vor der Kassette ist eine Platte angebracht, die in der Mitte
eine rechteckige Offnung von 0,5 X1 cm besitzt, so daB die ganze Platte bis auf
die Stelle, wo jeweils das extrafokale Bild erzeugt wird, abgedeckt ist. Hierdurch
wird verhindert, daB8 die Platte bei der Aufnahme einer gréBeren Anzahl von
Bildern mehr und mehr vorbelichtet wird. Ein ungleichmiBiger Plattenschleier
kann somit nicht entstehen.

Das Verfahren setzt voraus, da man fiir alle Fokaleinstellungen den Durch-
messer der extrafokalen Sternscheibe kennt. Die Lage des Brennpunktes 148t
sich direkt nicht mit gentigender Sicherheit bestimmen, somit 148t sich auch nicht
der Scheibchendurchmesser aus der Fokaleinstellung berechnen. Eine direkte
Messung der Scheibchendurchmesser erweist sich ebenfalls 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 Drihte in bekanntem 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 Drihte und aus
dem gemessenen Abstand der Bilder dieser Driahte bei verschiedenen Fokal-
einstellungen 148t sich dann die Lage des Brennpunktes mit groBer Sicherheit
extrapolieren, und wenn diese bekannt ist, kénnen 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 fiir einzelne helle Sterne
eignet, da es Grundvoraussetzung ist, die Aufnahmen weitab vom Brennpunkt zu
machen. In der Ndhe desselben sind nimlich die Scheibchen nicht mehr gleich-
miBig geschwirzt, aulerdem wirkt bei Objektiven auch die mangelhafte Achro-
masie stérend ein. Schwache Sterne wird man aber bei stark extrafokaler
Stellung der Platte wegen zu groBer Schwichung ihres Lichtes nicht mehr
aufnehmen kénnen.

26. Das Verfahren von Kapteyn-Wirtz2. Der bereits in der Einleitung er-
wiahnte Vorschlag von KAPTEYN, photographische Helligkeitsmessungen mit
Hilfe 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 gréBerem Umfange aus-
geprobt. Spiter ist das Verfahren mehrfach und mit gutem Erfolg verwendet
worden, beispielsweise von WILKENS®. In der Tat besitzt es manche Vorziige.
So kann es sowohl fiir fokale (Durchmesser-) als auch fiir afokale (Schwirzungs-)
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 erhilt man bei jeder Anwendung die Helligkeiten zahl-
reicher Sterne auf einmal, so daB dieses Verfahren auch recht dkonomisch 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. 2 AN 154, S. 317 (1901).
3 AN 172, S. 305 (1906).
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beiden Platten zu Fehlern systematischer Natur fithren kénnen; es ist oft besser,
nur eine Platte zu benutzen, die zwar auch Fehler derselben Art, aber meist von
kleinerem Betrage, haben wird. Die Schwirzungskurve wird mittels der beiden
Aufnahmen selbst gewonnen, ein Verfahren, welches auch bei einigen weiteren
Methoden in Anwendung kommt und deshalb weiter unten ausfithrlich darge-
stellt werden soll.

Fiir die Aufnahmen kann man sowohl Stabgitter als auch Gitter aus Draht-
geflecht (Gittertuch usw.) anwenden. Die Lichtabschwichung, 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 ndmlich nicht unbetrachtliche UngleichmiBigkeiten,
so daB eine lineare Ausmessung der Drahtdicken und der Zwischenrdume zwischen
den Drihten wohl nur in seltenen Fillen in Betracht kommt. Es ist ndmlich
zu beachten, dall bei Verwendung von Gittertuch® das Verhiltnis

-1 G

Intensitit des Zentralbildes _ Hy 5 \4
Intensitit des Sternbildes ohne Gitter = H  \s + d

ist, oder wenn man zu GréBenklassen {iibergeht:

S

m—m0:1010gs+d.

Die Gitterkonstante Eﬁ muB wegen des Faktors 10 genauer bestimmt werden,

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

Eine Schleierkorrektion wird, wenn beide Aufnahmen auf derselben Platte
sind und der Schleier sehr schwach ist, nicht nétig sein. Der Schleier, der bei
der ersten 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 Verhiltnisse recht kompliziert liegen. Wenn aber der
Gesamtschleier gering ist, wird man, ohne groBe Fehler zu begehen, annehmen
konnen, dafl beide Aufnahmen in der gleichen Weise vom Schleier affiziert sind,
und eine Korrektion fiir den Schleier ist nicht nétig. Er wird dann ndmlich
schon bei der Ableitung der Schwirzungskurve beriicksichtigt.

Der Nachteil des KaAPTEYN-WIRTZschen Verfahrens besteht darin, dall zwei
Aufnahmen derselben Belichtungszeit notig sind, was den Arbeitsaufwand ver-
doppelt und die Gefahr mit sich bringt, daB sich die atmosphéarischen Verhaltnisse
{Durchsicht, Luftruhe usw.) zwischen den beiden Aufnahmen, namentlich, wenn
es sich um lange Belichtungen handelt, Andern. Es wird wohl nur selten Néchte
geben, wo einige Stunden hindurch die atmosphérischen Zustinde unverdndert
bleiben, denn wenn auch die Luftdurchsichtigkeit gleich bleibt, pflegt die Luift-
ruhe sehr hiufig, selbst in kiirzeren Intervallen, zu schwanken. Dieser Nachteil
148t sich nur dadurch beheben, daB man ein Fernrohr mit zwei gleichen Ob-
jektiven verwendet, so daB die Aufnahmen mit Gitter und ohne Gitter gleich-

H s+ d
Handbuch der Astrophysik. II. 30

H 2
1 Bei Verwendung eines Stabgitters ist =2 = ( s ) .
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zeitig gemacht werden kénnen. In diesem Falle wenigstens hat man aber mit der
Verschiedenheit der Platten zu rechnen, die sich dadurch zum Teil unschidlich
machen 14Bt, daB man vor der eigentlichen Belichtung eine Reihe Marken von
verschiedener Schwirzung aufkopiert.

Weiterhin wird der Schleier auf der Platte, die ohne Gitter aufgenommen
ist, stets stdarker 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,
welche oft zu Uberdeckungen mit Sternen fithren werden.

27. Das Halbgitterverfahren von Scuwarzscuiinl. Es wird wohl selten
der Fall sein, daB zwei gleiche, groBere Objektive zur Verfiigung stehen, man
wird daher bei Anwendung des Verfahrens von KAPTEYN-WiIRTZ die Stérungen,
welche durch Anderungen der atmosphirischen Verhiltnisse notwendig eintreten
miissen, nicht beseitigen kénnen und, wenn groBe Genauigkeit verlangt wird,
zahireiche Aufnahmen zu einem Mittelwert vereinigen miissen.

Besonders ungiinstig liegen die Verhiltnisse, wenn es sich um Aufnahmen
fiir Durchmesserbestimmungen handelt, wo die Ruhe der Luft eine gréBere
Rolle spielt als die Durchsichtigkeit. Erstere pflegt nidmlich, wie bereits er-
wiahnt, sehr hiufig selbst in kurzen Zwischenriumen zu schwanken, so daB
man nur in seltenen Fillen die zwel nétigen Aufnahmen bei gleicher Luftruhe
erhalten wird. Fiir die Photometrie der schwachen und schwichsten Sterne
sind aber gerade fokale Aufnahmen nétig, da die Helligkeit dieser Sterne bei
weitem nicht hinreicht, um afokale Aufnahmen fiir Schwirzungsmessungen
selbst bei vielstiindigen Belichtungen zu erhalten.

Fiir solche Fille hat sich nun das sog. Halbgitterverfahren von
SCHWARZSCHILD als besonders geeignet erwiesen, welches sich gleichfalls an einen
Vorschlag von KAPTEYN? anschlieBt. SCEWARZSCHILD bringt zwischen Objektiv
und Platte, etwa 5 cm von der Platte entfernt, ein feines Gitter (Gittertuch) an,
das so groB ist, daB es die eine Hélfte der Platte diberdeckt, 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 Offnungsverhiltnis 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 geindert.

Das Verfahren von SCHWARZSCHILD besteht nun darin, da 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 ersten reduziert. Hierdurch werden, wie leicht ersichtlich,
alle Storungen durch Verinderung der atmosphirischen Verhiltnisse zwischen
den beiden Aufnahmen eliminiert, und man kann nun aus der experimentell
bestimmten Lichtschwichung, die vom Gitter hervorgerufen wird, und aus den
Schwirzungs- bzw. Durchmesserdifferenzen die Skala herstellen. Die Bearbeitung
solcher Aufnahmen kann dann folgendermafen geschehen3:

,,5e1 S(m) die von der Sternhelligkeit # abhingige GroBe (Schwirzung oder
Durchmesser) bei der ersten (normalen) Aufnahme, 7 (m) die entsprechende
Funktion fiir die zweite Aufnahme mit halb {iberdecktem Gesichtsfeld, m, die
Helhgkelt eines Sternes auf der linken, m, die eines Sterns auf der rechten Hilfte

t' AN 183, S. 297 (1910). ? Plan of Selected Areas, S.27, Groningen (1906).
3 K. ScawarzscHILD, A'N 183, S. 207ff. (1910).
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des Gesichtsfeldes, £ die Absorptionskonstante des Gitters. Dann miBt man,
wenn die rechte Hélfte des Gesichtsfeldes {iberdeckt war, folgende vier GroBen:

Linke Halfte Rechte Hilfte
des Gesichtsfeldes
1. (normale) Aufnahme S (my) S (my)
2. Aufnahme (rechte Hilfte des
Gesichtsfeldes abgeblendet) T (m,) T (my + k)

Man bilde die Differenz S (m,) — T (m,) = AT (m,) fiir alle Sterne der linken
Plattenhélfte und trage die Differenz A7 als Funktion von T auf. Dann gibt die
(graphisch interpolierte) Funktion AT an, wie die auf der zweiten Aufnahme
gemessenen Schwirzungen oder Durchmesser auf die der ersten Aufnahme zu
reduzieren sind. AT ist also gerade der Ausdruck fiir die . .. Anderungen der
Aufnahmebedingungen. Reduziert man nun die GroBe T (my, + &) von der rechten
Plattenhilfte auf die Bedingungen der ersten Aufnahme, indem man bildet:

T (my + &) + AT (my + k) = S(my + k),

so hat man fiir jeden Stern der rechten Plattenhilfte die GréBen S (m,) und
S (my 4 k), so als ob man diese Sterne unter genau gleichen Bedingungen einmat
ohne und einmal mit Abblendung aufgenommen hitte, und kann auf bekannte
Weise mit Kenntnis der Absorptionskonstante & die Sternhelligkeiten ableiten®.

Ein Beispiel fiir die Bearbeitung von Halbgitteraufnahmen ist in der Ab-
handlung von W. Heinricu: Photographische Messung von Sternhelligkeiten
der Coma Berenices? gegeben. Das Verfahren hat sich bei Arbeiten auch auf
dem Potsdamer Observatorium bewihrt, wenn nicht Objektive oder Spiegel
mit zu groBem Offnungsverhiltnis (z. B. 1:3) benutzt wurden, bei welchen die
Gitterbilder ein anderes Aussehen als die Bilder ohne Gitter haben. Fiir Hellig-
keitsmessungen gréBter Genauigkeit ist das Verfahren freilich nicht immer
geeignet. Wihrend ndmlich beim Objektivgitter das von jedem Stern aus-
gehende Licht das ganze Gitter durchsetzt, sind bei der Methode 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 solche 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 Dbei dem Objektivgitter einwandfrei ist, weil hier fiir jeden Stern
das ganze Gitter wirksam ist.

Es ist zweckmiBig, die Absorption des Halbgitters fiir zahlreiche kleinere
Stellen zu untersuchen, um ein Urteil iiber den Betrag des Fehlers zu bekommen,
der durch UngleichmiBigkeiten 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 Schlejers, der auf der ohne Gitter gemachten Hilfte der Aufnahme
starker sein wird als auf der anderen. Hierauf wird spéter 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 stérend sein.

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

1 AN 172, S.65ff. (1906). 2 AN 183, S.299ff. (1910).

30%
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(z. B. Kugelsternhaufen) zu photometrieren, sind Gitter und Gittertiicher nicht
zu gebrauchen, da die Beugungsspektren, die das zentrale Beugungsbild nmgeben,
zu zahlreichen Uberdeckungen mit Sternen fithren wiirden. In solchen Fillen
ist es zweckmiBig, kreisformige Blenden als lichtschwichende Apparate vor dem
Objektiv anzubringen und die Sternhelligkeiten aus den Durchmessern der
Sternscheibchen abzuleiten. Letzteres ist sowieso nétig, da es sich in diesen Féllen
fast immer um sehr schwache und sehr nahe nebeneinander stehende Sterne
handelt, afokale Aufnahmen fiir Schwirzungsmessungen also nicht in Betracht
kommen, denn die Scheibchen wiirden sich z. B. in den Kugelsternhaufen iiber-
decken, und auBerdem wiren zu lange Belichtungszeiten notig.

Bezeichnet man mit 7, den Radius des Objektives oder Spiegels, mit » den
der kreisférmigen Blende, mit J, die Intensitit ohne Verwendung der Blende,
mit J bei Verwendung der Blende, so ergibt sich, rein geometrisch-optisch ge-
rechnet :

—7:7‘; = (%)2, oder beim Ubergang in GréBenklassen: m — m, = 5 log <%) (1)
Wiirde man diese so erhaltene Abschwichung ohne weitere experimentelle Pritfung
anwenden, so wiirde man in zahlreichen Fillen systematische Fehler von hiufig
recht hohem Betrag bekommen. Wihrend namlich bei der Lichtschwichung
durch Objektivgitter das zentrale Bild seiner Gestalt und spektralen Zusammen-
setzung nach unveridndert bleibt, ist dies bei der Lichtschwachung durch Objektiv-
blenden nicht mehr der Fall. Bei der Verwendung solcher Blenden ist eine
Reihe von VorsichtsmafBregeln erforderlich, ohne welche sichere Messungen nicht
erhalten werden kénnen. Diese Komplikationen mégen hier zunéchst besprochen
werden. Ist ¢ der Radius des zentralen Beugungsbildes eines Sternes, D der
Radius des Objektivs bzw. Spiegels und 1 die Wellenlinge, so besteht bekannt-
lich die aus der Theorie der Beugung hergeleitete Beziehung:

0 =061+, 2)

d. h. das Beugungsscheibchen wird groBer, wenn die Objektivofinung kleiner
wird. Eine Anwendung der Beziehung (1) scheint demnach nicht erlaubt zu
sein. Ausgedehnte und sehr sorgfiltige Versuche von SEARES haben aber er-
geben, daf selbst bei sehr starken Abblendungen (der Spiegel von 591/, 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 Erfahrung sind leicht anzugeben. Das Sternscheibchen auf der Platte
ist selbst bei ganz fehlerfreien Spiegeln immer gréBer, 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-
fluf} der Luftunruhe in besonderer Stirke bemerkbar, da der Luftzylinder, den
das Sternlicht bei voller Offnung des Objektives durchsetzt, einen gréSeren
Querschnitt besitzt als bei starker Abblendung des Objektives. Das Sternlicht
wird bei Vorhandensein atmosphérischer Storungen 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 erkldren.

Der hauptsachlichste Grund aber, dafl 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 (sphirische Aberration, Zonenfehler, Astig-
matismus, mangelnde Achromasie usw.). Besitzt beispielsweise ein Spiegel fiir
die Randzone eine andere Vereinigungsweite als fiir seine anderen Teile, so wird
bei Abdeckung des Randes durch eine Blende das Sternscheibchen einen anderen
Durchmesser bekommen, als wenn der Spiegel fehlerfrei wire und um den
gleichen Betrag abgedeckt wiirde.

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

Ferner ist auch zu beriicksichtigen, daB eine etwa vorhandene Bildfeld-
wolbung durch die Abblendung sehr stark geindert wird in dem Sinne, daB
mit Verkleinerung der Offnung die Kriimmung des Bildfeldes abnimmt. Die
Reduktion der Helligkeiten der auBeraxialen Sterne auf die axialer dndert sich
daher mit der GréBle der Abblendung, und sie ist fiir jede einzelne Blende, die
man anwendet, besonders zu bestimmen. Diese Gesichtsfeldkorrektur ist bei
Spiegeln von groBem Offnungsverhiltnis recht erheblich, ebenso bei gewdhn-
lichen Objektiven. Bei den Triplets ist dagegen meist eine gute Ebenung des
Gesichtsfeldes durchgefithrt worden. Aber auch bei Verwendung dieser Objektive
dndert sich durch die Abblendung die Farbenauffassung. Je stirker nidmlich
ein Objektiv durch kreisférmige Diaphragmen abgeblendet wird, um so mehr
nihert sich sein Zustand dem einer vollkommenen Achromasie, wie sie ein Spiegel
besitzt!. Bei der Bildfeldwélbung, die ein astronomisches Objektiv besitzt, wird
iibrigens die Gesichtsfeldkorrektion eine Farbenabhingigkeit von nicht unmerk-
lichem Betrage haben.

Uberblickt man die vorhergehenden Betrachtungen, so kann man wohl
als Gesamtresultat sagen, daBl die Methode der Lichtabschwichung durch
Blenden fiir die Bestimmung absoluter Helligkeiten nicht chne 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-
schwichung nicht mit Hilfe der theoretischen Formeln (1) und (2) berechnet
wird, sondern ausschlieBlich experimentell bestimmt ist, was freilich meist
schwierig sein wird, kénnen ganz einwandfreie Resultate erhalten werden. Fir
relative Messungen dagegen, z. B. den Anschluf schwacher und schwichster
Sterne an hellere, kommt die Methode wohl in Betracht, aber auch hier ist die
Lichtabschwichung 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. Herrzsprunc2. 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 fiir die Reduktion der
Aufnahmen erforderlich ist. Setzt man vor das Objektiv des Beobachtungs-
fernrohres ein Stabgitter, so erhidlt man bekanntlich auf der im Brennpunkte

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

2 AN 186, S. 177 (1910). — CHapMaN and MEeLoTTE, 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 wiirde, und aus
zu beiden Seiten des Zentralbildes liegenden Spektren, deren violettes Ende nach
dem Zentralbild hin zeigt. Fiir photographische Helligkeitsbestimmungen aus
Durchmessermessungen wiirde diese Anordnung nicht brauchbar sein, da die
Seitenbilder Spektren und nicht runde Sternscheibchen sind. HERTzSPRUNG fand
nun aber, daB, wenn man die Platte
nicht in den Brennpunkt des Ob-
jektives bringt, sondern in einen
geeigneten Abstand vor oder hinter
: 0@ - (L X dem Brennpunkt, die Spektren sich
in runde Scheibchen verwandeln, die

s dem Zentralbilde gleichen, und so-

Emime=—= . mit die Schwérzungen derselben ge-

Abb. 11. Extrafokale Aufnahme nach messen werden konnen. In diesen
HERTZSPRUNG. afokalen Seitenbildern {iberdecken

sich die Farben fast vollstdndig, so
daB3 die Seitenbilder das Aussehen von Spektren verloren haben. HERTZSPRUNG
benutzt nun das Intensitdtsverhéltnis: —S—GMQ zur Herstellung der Skala, in-
. Zentralbild
dem er dieses Verhdltnis aus der Beugungstheorie berechnet.
Es sei:
d die Breite der Gitterstibe oder Gitterdrihte,
s die Breite des Zwischenraumes zwischen den Stdben oder Dréhten,
H die Intensitit des Sternbildes ohne Vorsetzung des Gitters vor das Ob-
jektiv,
H, die Intensitit des Zentralbildes im Beugungsbilde des Sterns bei Vor-
setzung des Gitters,
H, die Intensitit des Spektrums nter Ordnung;

dann ist? H, _( s )2 H, 1 _.,sua= 3)
"#-6Fd) BT e Wsra 3
oder falls man H = 1 setzt und auf GroBenklassen iibergeht:
my = 5 log J‘s— d, - om, — my =5 |log -sﬁflf-d — logsin ssj_ﬂd] . 4)
Sind Stdbe und Zwischenrdume von gleicher Breite (s = d), so ist
1 b anT
Hy= T H, = T sin® —-. (3a)

Aus der letzten Formel ist ersichtlich, daB fiir gerades #n (n = 2, 4 . . .) die Spek-

tren verschwinden. In der folgenden Tabelle? sind die Werte von wi, und #, — %,

fiir einen groBeren Bereich des Argumentes s_?f:(i bzw. ;{le gegeben. Mittels

dieser Tabelle ist es leicht, fiir eine gewiinschte Differenz m, — m, das zugehorige
Verhiltnis s—%ii und gleichzeitig die Lichtschwichung durch das so bestimmte
Gitter zu entnehmen. Ist dann f die Brennweite des Objektives bzw. Spiegels,
so ist der Abstand D (in cm) des Bildes der Wellenlinge 4 von der Mitte des
Zentralbildes gegeben durch ) )

D={ sxa’ (5)

! Kavser, Handbuch der Spektroskopie Bd. 1, S. 427.
2 S. Cuapman and P. J. Merotre, M N 74, S. 53 (1913).
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wo [, 4, s,d in cm auszudriicken sind. D ist natiirlich so zu wihlen, da 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-
S
s+d
Herstellung des Gitters danach einrichten kann. Ist andererseits ein Gitter vor-

absichtigten Messungen giinstigste Verhiltnis im voraus festlegen und die

handen, so hat man, wie obige Formeln zeigen, nur zu bestimmen, um

S
s-d
sofort Messungen mit diesem Gitter anstellen zu konnen.

Tabelle 18.
s d s d [

m m By—My My H_-—d ;—[2 HEy—Hy My
0,950 0,050 6™,402 0™, 111 0,775 0,225 21,870 o™,554
0,925 0,075 5 ,476 0,170 0,750 0,250 2,614 0,624
0,900 0,100 4 ,806 0 ,229 0,725 0275 | 2 ,382 0 ,698
0,890 0,110 4,583 0,253 0,700 0,300 | 2,171 0,774
0,880 0,120 4,378 0,278 0,675 0,325 1,978 0,854
0,870 | 0,130 4,188 0,303 0,650 0,350 1,800 0 ,936
0,860 0,140 4,012 0,328 0,625 0,375 1,638 1,020
0,850 0,150 3,848 0,353 0,600 0,400 | 1,486 1,109
0,840 0,160 3,694 0,378 0,575 0,425 | 1,345 1,202
0,830 0,170 3,547 0 ,404 0,550 0,450 1,214 1,298
0,820 0,180 3,410 0 ,431 0,525 0,475 1,093 1,399
0,810 0,190 3,279 0,458 0,500 0,500 0,980 | 1,505
0,800 0,200 3,155 0 ,484 1

Die Ausfithrung der photometrischen Messungen nach diesem Verfahren
gestaltet sich nun folgendermaBen. Nach Vorsetzung des Gitters wird die zu
vermessende Sterngruppe photographiert, hierauf aus den Schwirzungen der
Zentralbilder und der Seitenbilder die Skala abgeleitet (s. unten), und mittels
dieser werden dann aus den Schwirziingen die Helligkeiten der Sterne berechnet.
Es ist also fiir die ganze Helligkeitsbestimmung nur eine einzige Aufnahme nétig,
sie liefert sowohl die Skala als auch die gesuchten Helligkeiten. Man ist daher
ganz unabhingig von einer Anderung der atmosphirischen Zustinde, nur ganz
lokale Triibungen konnen Schaden bringen. Weiterhin féllt die Schleierkorrektion
fort, da Bilder und Skala in gleicher Weise affiziert werden. Auch der Nachbar-
effekt wird einen geringeren EinfluB haben, da alle Bilder sehr nahe gleiche
Dimensionen, freilich verschiedene Schwirzungen besitzen. Die Methode von
HERTZSPRUNG besitzt somit recht erhebliche Vorziige vor den meisten anderen
Methoden. Als Nachteile sind zu erwidhnen, daBl das vorgesetzte Gitter die
Helligkeit der Sterne schwicht, die Expositionszeit also erhsht wird, auch werden
hiufig Uberlagerungen von Sternen durch die Seitenspektra eintreten, wie bei
allen Gittermethoden. Die Seitenbilder besitzen, wie erwihnt, im strengen Sinne
nicht 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 Uberdeckung der verschiedenen Farben in der Mitte der auBer-
fokalen Gitterbilder eintritt, so dall man sie praktisch als ein auBerfokales
Sternbild ansehen kann.

Die Weite der Skala und ihr Verlauf ist natiirlich von der Farbe der Sterne
abhingig, die zu ihrer Erzeugung gedient haben. Bestimmt man z. B. die Hellig-
keiten einer Sterngruppe der fritheren Spektraltypen, etwa der Plejaden, mittels
dieser Gittermethode und schlieft dann an diese Gruppe eine andere Stern-
gruppe direkt an, deren Glieder aber einem spéteren 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 erhilt, wo die Skala
durch die im Vergleich zur ersten Gruppe réteren Sterne erhalten wird. Dies
gilt iibrigens fiir alle 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, hingt die Genauigkeit der
Resultate sehr wesentlich von der Genauigkeit ab, mit der die Gitterkonstante
bestimmt ist. Es ist daher groBes Gewicht darauf zu legen, dafl diese Bestimmung
so sicher als nur méglich ausgefithrt wird. Im folgenden sollen daher mehrere
Methoden hierfiir besprochen werden, so dal 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—h mit Hilfe eines MeBmikroskopes

vorzunehmen, indem man die Breite der Gitterstibe bzw. Gitterdrihte und die
der Zwischenrdume zwischen ihnen miBt. Eine solche Messung kann aber,
dhnlich wie die der Offnungen beim Rohrenphotometer, infolge von Beugung
und Irradiation leicht durch systematische Fehler gefdlscht 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 laBt
paralleles Licht darauffallen.

Diese Art der Bestimmung der Gitterkonstante éﬁ setzt voraus, daf

das Gitter fehlerfrei ist, d. h. daB sowohl alle Gitterstibe gleiche Breite
haben, als auch die Intervalle zwischen ihnen gleich sind. Bei sehr sorgfiltig
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—q_s-?i durch photo-

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

b) Man miBit die Lichtabschwichung, die das Gitter erzeugt, wenn es auf
eine gleichmiBig erleuchtete Fliche gelegt wird, d. h. das Verbiltnis:

Helligkeit der Fliche mit Gitter = H, _ s
Helligkeit der Fliche ohne Gitter = H = s+ d’

oder in GroBenklassen: m — my, = 2,5 log s—is—ﬁ

Zur Ausfithrung dieser Messungen verfihrt man so, dal man eine Metall-
fadenlampe gentigender Kerzenstirke, deren Helligkeit sich konstant halten
1aBt, in einen lichtdichten Kasten einbaut, dessen eine Seite aus einer Milchglas-
oder Mattglasscheibe von der Form und GréBe des Gitters besteht. Diese Scheibe
soll iiber die ganze Fliche hin eine moglichst gleichmifBige Helligkeit besitzen.
In einigem Abstand von dieser Vorrichtung wird eine kleine weifle Fliche (Gips-
platte, Kartonblatt usw.) aufgestellt, deren Helligkeit mittels eines Flichen-
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, dafl sie das Beugungsbild eines Sternes nicht wesentlich
verindern gegen das Bild, welches bei Benutzung eines fehlerfreien Gitters
entsteht.
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c) Ist diese Bedingung nicht geniigend erfiillt, so verfihrt 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 trigt. 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). Ist die Helligkeit des kiinstlichen Sternes
im ersten Fall H, im zweiten H,, so hat man jetzt:

2

%—“ = <J~~—> bzw. m — My = Slogi—g.
Diese Messungen sind schwieriger auszufithren 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 ausgefithrt 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 fiir kleinere Teile, nicht fiir das ganze
Gitter erhalten, was gerade von wesentlicher Bedeutung ist, wenn das Gitter
Fehler besitzt.

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

Helligkeit mit Gitter  H, s \4
Helligkeit ohne Gitter H (m)
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, mifit die Schwirzungen aus und setzt
diese in Helligkeiten um mit der Schwirzungsskala, welche durch die gemessenen
Schwiirzungen und die bekannten Sternhelligkeiten gegeben ist. Bei diesem
Verfahren gehen natiirlich die systematischen Fehler, welche die benutzten
Sternhelligkeiten besitzen, in vollem Betrage in den Wert der Gitterkonstante
ein. Es ist daher zweckmiBig, mehrere Reihen solcher Aufnahmen zu machen,
einen Teil mit den helleren Sternen der Polarsequenz, einen anderen Teil mit
den schwiicheren. Beide Reihen miissen den gleichen Wert fiir 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 Ziff. 29 angegeben, zur
Herstellung der Schwirzungskurve das Verhaltnis

H, _ Intensitat des Spektrums 1. Ordnung
H, Intensitit des Zentralbildes

gebraucht, es ist daher, wie Gleichung (3) zeigt, ebenfalls die Konstante s——f—ﬁ

zu bestimmen. Bei fehlerfreiem Gitter kann diese Konstante durch lineare Aus-
messung des Gitters [s. Verfahren a)] erhalten werden, bei nicht fehlerfreiem
Gitter durch photometrische Messung [Verfahren b)]. Nach Einsetzen von ;_}S_,d,
in die Gleichung (4) ist das fiir die Methode von HERTZSPRUNG nétige Verhéltnis
gegeben. Sind aber Gitterstibe und Gitterzwischenrdume gleich oder sehr nahe
gleich, so wendet HERTZSPRUNG noch ein anderes, indirektes Verfahren zur Be-
stimmung der Gitterkonstante an, fiir welches ein visuelles Photometer nicht

oder m — my = 10 log — .
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notig ist. Er verfihrt ndmlich folgendermaflen. Man photographiert mit nicht
zu langen Expositionszeiten irgend eine Sterngruppe abwechselnd mit und ohne
Gitter, so daB alle Expositionen nebeneinander auf dieselbe Platte kommen.
Dann werden die Schwirzungen der beiden Arten von Expositionen, ndmlich
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 SterngroBendifferenz zwischen den Gitter-
spektren erster Ordnung und dem gleichzeitig erhaltenen Zentralbilde die Ab-
hingigkeit zwischen Schwirzung und Intensitit bestimmt. Fiir jeden Stern
wird dann in der erwihnten Einheit die Differenz zwischen Bild bei freiem Objek-
tiv und Zentralbild der Expositionen mit Gitter vor dem Objektiv bestimmt.
Aus der bekannten Grofie der Normaldifferenz? : 2%,486 (evtl. fiir kleine Ab-
weichungen in der Gestalt des Gitters korrigiert) erhdlt man dann wieder die
Differenz zwischen Gitterspektren erster Ordnung und dem gleichzeitig auf-
genommenen Zentralbilde, in SterngréBen ausgedriickt. HERTzZSPRUNG benutzt
also das Intensitdtsverhidltnis zwischen Gitterspektren erster Ordnung und
Bild bei freiem Objektiv als Grundlage fiir die Skala, denn dieses Intensitits-
verhdltnis wird nur wenig affiziert, wenn die Breite der Gitterstibe um kleine
Betrige von der Breite der Gitterzwischenrdume abweicht. Es kann daher, etwa
durch lineare Ausmessung, meistens genau genug gefunden werden. Mit Hilfe
dieses Verhiltnisses bestimmt dann HEgRTzSPRUNG das fir die Helligkeits-
messungen zur Verwendung kommende Verhiltnis H,/H,. Ein Beispiel hierfiir
gibt er in seiner obenerwidhnten Arbeit. Dieses indirekte Verfahren hat sich
tibrigens auf dem Potsdamer Observatorium (W. MONcH) gut bewidhrt.

31. Allgemeine Bemerkungen zur Bestimmung der Gitterkonstante. Es
ist zu beachten, dal die Gitterkonstante mit moglichst groBer Genauigkeit
bestimmt werden muB}, weil ein Fehler in derselben bei Helligkeitsmessungen,
die sich tber ein groBes Helligkeitsintervall erstrecken, vergroflert wird. Bei
der praktischen Durchfithrung dieser verschiedenen Verfahren, die Gitter-
konstante zu bestimmen, hat sich ergeben, dafBl 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 Grofenklassen) bestehen, fiir 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 gewi nicht streng vorhanden sind. Reflexe an den Gitterstdben,
aber auch optische Fehler der Objektive kénnen einen gewissen Einflufl ausiiben,
der nicht in der Formel (3) beriicksichtigt ist. Es hat sich aber weiter gezeigt,
daf auch die photometrischen Methoden b) und c) meist nicht genau gleiche Werte
fiir die Gitterkonstante ergeben, und auch hierfiir hat sich keine Erkldrung
gefunden.

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

Fiir alle Verfahren, bei welchen zur Erzeugung der Skalen Lichtschwichungen
von genau bekanntem Betrage verwendet werden, ist es wichtig, den Betrag

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

T = ;12—, oder falls H = 1 gesetzt wird, m; = 5loga.
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der Lichtschwichung so zu wihlen, daBl das Resultat, die Sternhelligkeiten,
moglichst frei von systematischen Fehlern erhalten werden. Die Erfahrung hat
nun gezeigt, daBl fiir Schwirzungsmessungen die giinstigste Lichtabschwéichung
etwa 0™,5—1™,5, fiir Durchmessermessungen etwa 1%,0—2™,5 betrigt. Wird
sie zu groB gewdhlt, so erhilt man zu wenig Punkte fiir die Konstruktion der
Reduktionsskalen; sind sie zu klein gewahlt, so geht die Unsicherheit in der Be-
stimmung der Lichtschwichung zu stark in die Resultate ein.

e) Die verschiedenen Verfahren zur Herstellung
der Schwarzungskurve.

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

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

Ein Stern der Helligkeit m,, erzeuge auf der photographischen Platte die
Schwirzung S, bei Abblendung des Aufnahmeinstrumentes um % GréBenklassen
aber die Schwirzung S;, dann gelten die Beziehungen:

Sp = @p(m,),
S;, = @ (my, + k).

Die Verwandlung der beobachteten Schwirzung in GréBenklassen erfordert eine
Gleichung der Form:
Wy =Y (Sw) - (2)

(1)

Die Funktion y wiirde bekannt sein, wenn die Funktion ¢ bekannt wire, aber
diese folgt nicht unmittelbar aus den Beobachtungen. Diese zeigen vielmehr
nur, welche Schwirzung S, zu der Schwirzung S;, gehort, d. h. man kennt nur

ST = 7(5). (3)

Tragt man nimlich die Schwirzungen S, der ersten Aufnahme als Abszissen,
die zugehorigen S;, als Ordinaten in Millimeterpapier ein, so erhdlt man eine
Kurve, welche die Gleichung (3) reprdsentiert. Die zu losende Aufgabe besteht
nun in der Aufsuchung der Funktion ¢ mit Hilfe der bekannten Funktion % .

ScHWARzSCHILD hat dieses mathematische Problem in seiner beriihmten
Abhandlung: ,,Uber eine Interpolationsaufgabe der Aktinometrie” behandelt
und zur Ldsung gebracht®. Es ist nicht méglich, den Inhalt dieser Untersuchung
hier vollstindig wiederzugeben, es soll aber darauf hingewiesen werden, daB
jeder, der sich mit photographisch-photometrischen Arbeiten beschiftigt, aus
dem Studium derselben grofien Nutzen ziehen wird.

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

1 AN 172, S. 65ff. (1906).
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wihrt hat und hinter den rechnerischen Methoden an Genauigkeit kaum zuriick-
steht?.

Man ordne zunichst die Sterne nach den Schwirzungen S und beziffere sie
mit 1, 2...#n. Es habe 1 die geringste, # die stirkste Schwirzung. Dann trigt
man die Ziffern als Ordinaten in Millimeterpapier ein in einem Abstand von etwa
0,5 oder-1 cm, die zugehérigen Schwirzungen S als Abszissen und verbindet die
Punktreihe durch eine glatte, sich den Punkten mdglichst nahe anschlieBende
Kurve. In gleicher Weise triagt man die zu jedem Stern (Ziffer) gehorende Schwir-
zung S’ ein, die durch Vorsetzung einer um & 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 Schwirzungen.

7o

eine zweite Kurve. Die Abszissendifferenz S — S’ entspricht dann der Ab-
schwichung um & GréBenklassen (Abb. 12). Nun zieht man, etwa von dem gréBten
Werte S ausgehend (Punkt (1) der Abbildung) eine zur Abszissenachse parallele
Linie @@, bis diese die S’-Kurve schneidet, hierauf von diesem Schnittpunkte
eine zur Ordinatenachse parallele Linie ()(2). Die Schwirzung S’ in (¥) ist
der Konstruktion nach der Schwirzung S in (2) gleich, somit sind es auch die
Intensititen, welche diese Schwirzung erzeugten. Indem man von (2) horizontal
nach (2) und von da vertikal nach (3) geht und dieses Verfahren weiter fortsetzt,
erhilt man ein treppenartiges Gebilde, in welchem die Hohe einer Stufe & GroBen-
klassen betrigt. Setzt man die Helligkeit des Sternes 26 beliebig an, etwa gleich

1 Dieses Verfahren ist auch von J. STarRK gefunden und benutzt worden. Ann d Phys
4) 35, S.465 (1911).
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0m,00 (der Nullpunkt der Schwirzungskurve ist ja unbestimmt), so ist der
Schnittpunkt @ um 2 GroBenklassen schwicher als der Stern 26, der Schnitt-
punkt (3) um 2% GroBenklassen, der Schnittpunkt (3) um 3 & GroSenklassen usw.
Man trigt nun die zu den Schnittpunkten (1), (2), (3) usw. gehorigen, aus der
Zeichnung entnommenen Schwiirzungen als Abszissen, die entsprechenden Hellig-
keiten k, 2k, 3% usw. als Ordinaten in Millimeterpapier ein und verbindet
die so erhaltenen Punkte wiederum durch eine glatte, sich den Punkten mog-
lichst eng anschlieBende Kurve; diese ist dann die gesuchte Schwirzungs-
kurve.

Ist das Intervall & zu groB, um einen sicheren Kurvenzug fiir die Schwirzungs-
kurve zu bekommen, so wiederholt man das ganze Verfahren, geht jetzt aber von
einem anderen Stern aus, etwa vom Stern 1, Man erhélt dann eine neue Treppe
(in der Abbildung durch punktierte Linien dargestellt), aus der man eine neue
Reihe Punkte der Schwirzungskurve entnimmt, so daB sich nun die Schwir-
zungskurve mit Sicherheit zeichnen 1468t. Das Verfahren ist viel einfacher, als es
der Beschreibung nach zu sein scheint. Es eignet sich sowohl zur Konstruktion
einer Schwirzungskurve als auch zur Kontrolle der nach einem rechnerischen
Verfahren erhaltenen Schwirzungskurve.

34. Das Verfahren von ScuwarzscHiLD! soll ausfithrlich und mit SCHWARz-
scHILDs eigenen Worten wiedergegeben werden, da eine bessere Darstellung
kaum zu geben ist. SCHWARZSCHILD erldutert seine Methode durch ein Rechnungs-
beispiel. Er fithrt 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, dafl die
Verlingerung der Exposition auf das Dreifache wie eine Vermehrung der Stern-
helligkeit um eine GroBenklasse wirkt. Mit I, TI, III sind die Schwirzungen der
Bilder, nach abnehmender Expositionszeit gezidhlt, bezeichnet. ,,Die Sterne
werden zunichst in Gruppen zusammengefaBt, die durch die Querstriche der
Tabelle angedeutet sind, wobei maBgebend war, dafl die Mittelwerte der
Schwirzungen II der einzelnen Gruppen in einigermaBen gleichmidfigen Inter-
vallen fortschreiten sollten. Dabei wurde durch Subtraktion der Spaite
(II-TII) von II noch die Spalte III gebildet, welche die Mittelwerte der
Schwirzungen der kiirzesten Aufnahme angibt. Folgende Tabelle 20 gibt diese
Mittelwerte fiir die einzelnen Gruppen der Tabelle 19. Man beachte zunichst
nur die erste Hilfte der Tabelle, welche sich auf die Aufnahme I und II bezieht.
Die Schwirzungsdifferenz I—II wurde graphisch als Funktion der Schwir-
zung II auf Millimeterpapier aufgetragen und durch einen glatten Kurven-
zug interpoliert. Diese Kurve stellt die gewiinschte Beziehung zwischen den
Schwirzungen, die um eine GréBenklasse auseinanderliegenden Helligkeiten ent-
sprechen, dar, sie gibt an, um wieviel die Schwirzung ansteigt, wenn man die
Helligkeit um eine GroBenklasse vermehrt, und zwar immer fiir die durch die
Abszisse gegebene Ausgangsschwirzung. Sie soll ,,Kurve der Schwirzungs-
differenzen’ heilen. Es gilt weiter, daraus die Beziehung zwischen Schwirzun-
gen und GroBenklassen, die ,,Schwirzungskurve selbst, abzuleiten. Die Kurve
der Schwirzungsdifferenzen wurde in ihrem mittleren Stfick ersetzt durch eine
nahe berithrende gerade Linie und die Gleichung dieser geraden Linie gebildet.
Ist S die als Abszisse dienende Schwirzung, S’ — S die als Ordinate aufgetragene
Schwirzungsdifferenz, so laute die Gleichung

S'—S=0b(S—a. @)

1 Aktinometrie der Sterne der BD bis zur GroBe 7,5 in der Zone 0° bis 4-20° Dekli-
nation. Teil A, S. 12—17 (1910).
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Tabelle 19.
Stern Nr, 11 I-11 II-1I11 Stern Nr, I I—-I1 II—-I111
1010 75,6 — 14,5 1026 49,9 10,7 —
_ 2 1098 49,9 11,1 —
O - s | aoss [ aes | w0z | oss
85 68,7 . 16,4 1042 49,5 10,6 5.4
— ] 1065 49,4 9,6 53
1094 66,9 - 13,4 1066 49,2 10,2 5,4
ggg 2§f ‘ — B} 1006 49,0 10,0 —
1108 65,0 — 12,4 987 48,7 9,3 -
1114 48,6 10,1 —
1014 63,6 — 12,0 1097 48,5 9,8 .
974 62,7 - 120 988 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 -
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 —
1007 59,9 14,2 11,1 183(7) i;’;' “;’1 B
968 59,5 14,1 10,4 1069 47’0 36 B
1059 59,4 13,2 11,1 ? ? e
1095 59,2 12,9 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 —
1087 57,8 14,0 10,4 18;? 12";’ ;Z -
1096 57,8 12,7 10,2 1074 6.4 Sa B
1089 57,5 13,9 9,8 63 6.2 79 _
1020 57,4 13,4 10,1 963 ’ ’
1008 46,2 7,0 —
1083 56,6 14,2 9,5 1038 46.1 66 _
970 56,5 13,2 9,1 ’ i
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 53 -
062 56,0 13,1 8,8 1003 45,7 6,1 _
1018 55.4 13,4 9,2 1073 45, 7,6 -
954 45,5 6,3 —
969 55,3 12,7 8,9 1057 4ss . -
994 54,6 12,7 7,9 061 45’4 5’9 -
1076 54,6 12,6 9,1 ’ ’
1043 45,4 5.4 —
993 54,5 11,8 — 68 a3 P -
1088 54,5 12,6 8,7 10 53 2
965 542 10.8 78 1060 45,2 6,6 —
’ ’ - i 064 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, 5,7 —
1005 53,5 12,3 8,0 957 45,0 6,0 —
966 53,3 11,7 7.4 S - T
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 :8‘5‘2 ii’; gli' -
1023 51,6 1.7 BRI P 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 44,0 5,7 —
976 49,9 10,1 5,5 982 43,9 4,6 -
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Wire diese Beziehung durchgehends richtig, so wiirde fiir die Beziehung zwischen
Schwirzungen S und GréBenklassen p der logarithmische Ausdruck angesetzt
werden konnen:

Tabelle 20.
— log(S —a) 5) Sternzahl I I-11 Sternzahl 11 11—1iL
log(1 4 8) °
10 58,6 13,8 1 61,1 14,5
Y 10 56,9 13,4 3 54,6 14,9
Iﬁ:derSth’ er}slegz,t 7 54,7 12,4 4 52,6 13,0
man hier urc , 0 328 121 4 50,9 1.9
so hat man ja aus 13 50,0 10,5 4 49,7 11,4
Gleichung (4): 13 47,9 9,1 10 47,9 10,7
- : 13 46,6 7,7 10 47,3 9,6
’ . 15 45,5 6,1 7 46,1 8,6
a=(S_ ,
S (S—a)(1+9) 12 44,4 5,3 9 45,3 7.5
. 10 44,0 6,0
und damit:
log(S’ — a log(S — a
o8(S' —a) _log(S—a) ., .

log (1 + b) log(1 4+ d)

Es entspricht also, wie verlangt, der um S" — S vermehrten Schwirzung eine
um eine GroBenklasse vermehrte Helligkeit. Da nun aber die gerade Linie nur
den mittleren Teil der Kurve der Schwiirzungsdifferenzen darstellt, so wird die
Beziehung (5) auch nur fir mittlere Schwirzungen gelten. Indessen ist es leicht,
die vollstindige Schwirzungskurve zu erhalten, wenn man nur erst ein mittleres
Stiick derselben hat. Dieses wird am besten ein Beispiel klarmachen. Fiir
Platte 385 wurden der Kurve der Schwirzungsdifferenzen die folgenden Werte
von S und S — S entnommen, aus denen dann gleich das zu jedem S gehérige S’
gebildet wurde:

Tabelle 21.

S S’—S s’ " Korr, w Korr, m w’
44,0 5,1 49,1 0,61 —25 1,37 —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 0 1,20 1,20
50,0 10,5 60,5 1,48 0 2,48 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 13,15 69,15 2,10 0 3,06 +4 2,10 3,10
58,0 | 13,65 71,65 2,27 0 3,20 +7 2,27 3,27
59,0 | 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:

S"— S =10,55 (S — 30,9, (6)
damit folgt:
@ = 5,25 log (S — 30,9). 7)

Die hiernach gerechneten Werte u und u’ sind oben neben die zugehérigen
Schwiérzungen S und S’ geschrieben. Man sieht zunichst — dies ist Rechnungs-
kontrolle —, daB die Werte g und u’ fiir S == 50,0 und 52,0 gerade um eine
GroBenklasse auseinanderliegen. Wird die Beziehung (7) zwischen p und S fiir
das Schwirzungsintervall von S = 50,0 bis zu der zugehdrigen Schwirzung 60,5
als richtig angesehen, was bei der Anniherung der geraden Linie an die Kurve
der Schwirzungsdifferenzen erlaubt ist, so sind auch alle die fettgedruckten
Werte p 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, dafl nebeneinander stehenden Werten S und S’ um eine GroBen-
klasse verschiedene Werte u und u’ entsprechen miissen. Der Wert 2,70 der
Spalte u’ erhidlt noch die Korrektur 0, da er sich von dem danebenstehenden, in
das Ausgangsintervall fallenden Wert gerade um 1™,00 unterscheidet. Der
Wert 2,89 erhilt die Korrektur - 0™,02, um 1™,00 groBer zu werden als der
danebenstehende Wert 1,91. Ahnlich fiir die folgenden Zahlen. Fiir die kleineren
Werte von u sieht man zunichst, dal der Wert 1,22 die Korrektion — 0,02,
0,94 die Korrektion —0,12 zu erhalten hat. Daraus leitet man interpolatorisch
ab, dafl der Wert u’ = 1,37 die Korrektion — 0,01 zu erhalten hat und findet
damit fiir den ersten Wert u der Tabelle die Korrektion — 0,25. Auf diese Weise
kann man immer so weit, als @iberhaupt die Kurve der Schwirzungsdifferenzen
reicht, sukzessive die Korrektionen erhalten. Die korrigierten Werte m und m’
als Funktionen von S bzw. S’ geben die gesuchte Beziehung zwischen Schwirzun-
gen und GroBenklassen, die ,,Schwirzungskurve®.

Es ist schlieBlich noch zu beriicksichtigen, daf3 nicht nur die Differenzen
I—1I, sondern ebensowohl auch die Differenzen II—III zur Konstruktion einer
Schwirzungskurve dienen kénnen. Ist die Abblendung II—IIT genau dieselbe
wie die Abblendung I—11I, so sollten die Differenzen II—III, als Funktion der
Schwirzung III aufgetragen, auch genau dieselbe Kurve der Schwirzungs-
differenzen geben wie die Differenzen I—II als Funktion der Schwirzung I1.
Hiufig sind aber die Differenzen IT—III systematisch gréBer oder kleiner als
die Differenzen I—II. Wenn, wie zu vermuten ist, dieser Unterschied an einer
Anderung der Luftdurchsichtigkeit oder ungleichmiBiger Schraffierung liegt,
welche die Intensitit in der Mitte der Quadrate fiir irgendeine Aufnahme
heruntergesetzt haben mag, so wird man der hieraus hervorgehenden Anderung
des GroBenunterschiedes der beiden Aufnahmen genihert Rechnung tragen,
indem man alle Differenzen II—III mit einem geeigneten Faktor (,,Verschiebungs-
faktor’) multipliziert. In der Tat hat sich gezeigt, dafl durch eine solche pro-
portionale Anderung die aus den Differenzen II—IIT hervorgehende Kurve sich
stets mit der aus den Differenzen I—II entspringenden geniigend zur Deckung
bringen lieB. Daher wurde es allgemeine Regel, den Faktor zu suchen, welcher
die Differenzen IT—III moglichst mit den Differenzen I—II zur Deckung
brachte, die Differenzen II—III mit diesem Faktor zu multiplizieren und durch
die Gesamtheit der so entstehenden Punkte die Kurve der Schwirzungsdifferenzen
zu legen, aus der dann die Schwirzungskurve selbst in der oben beschriebenen
Weise abgeleitet wurde.

Die Herstellung der Kurve der Schwirzungsdifferenzen wird durch Abb. 13
erldutert, die sich auf Platte 385 bezieht. Hier ist der Verschiebungsfaktor, mit
dem die Differenzen II—III zu multiplizieren sind, 0,88. Die durch die Ver-
schiebung entstehenden Punkte sind in der Abbildung durch kleine Kreise be-
zeichnet. Durch sie und die den Differenzen I—II entspringenden Punkte wurde
die oben verwandte Kurve bestimmt.

Wie groB ist die Differenz IT—IIT in GroBenklassen anzusetzen, wenn der
Verschiebungsfaktor den Betrag f hat und an der Voraussetzung festgehalten
wird, daB die Differenz I—II gerade einer GroBenklasse entspricht? Man be-
trachte das Gebiet der Schwirzungen I und II, fiir welche die Relation:

S —S=5b(S—a)
und damit auch die Relation:
__log(s — a)
" log(1 4 b)

p=m



Ziff. 34. Das Verfahren von SCHWARZSCHILD. 481

gilt. Fiir zusammengehorige Schwirzungen II und III wird dann gelten:
57-5:%(5_@), S’—a:<1 —|—%)(S—a).

Setzt man diesen Wert S in die Formel fiir 4 ein, so folgt:

b
 ogs—a L os(1+ )
M= togtx8) "t Tog1 )

Die GréBendifferenz IT—II1 hat daher den Wert:
log (1 -+ —b—>
R ®)
log(1 + &) *

Fiir die Platte 385 folgt mit = 0,55 und f = 0,88: % = 1™,11. Man kann daher
jetzt die Schwirzungen der Platte 385 auf dieselbe Expositionszeit reduzieren
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Abb. 13. Kurve der Schwarzungsdifferenzen fiir die Platte 385. (Abh. Kgl. Ges. d. Wiss.
Gottingen Bd. VI, Aktinometrie S. 16.)

und angenihert in GroBenklassen verwandeln, indem man mit Hilfe der letzten
Spalten der Tabelle21 von S zu # und S’ zu m’ iibergeht und nach dem Ubergang
fiir die zweite Aufnahme 1,00, fiir die dritte 1,00 4 1,11 = 211 zu den
unmittelbar erhaltenen Groéflen addiert. Indessen empfiehlt es sich, vor der
Ausfithrung dieser Operationen schon einen gewissen vorldufigen Anschlufl der
Platten aneinander zu bewerkstelligen.

Bei der bisherigen Reduktion blieb der Nullpunkt der GréBenzihlung ganz
willkiirlich und die GroBenintervalle selbst waren aus der Voraussetzung ab-
geleitet, daB verdreifachte Exp051t10nsze1t gerade einen Gewinn von einer GréBen-
klasse gibe. Betrigt dieses Intervall in Wirklichkeit %# GroBenklassen, so hat
man den bisher erhaltenen Zahlen s noch den Faktor %, den wir ,,Skalenwert‘
nennen wollen, hinzuzufiigen. Nimmt man noch eine Nullpunktskorrektion g

Handbuch der Astrophysik. II. 31



482 Kap. 5. G. EBERHARD: Photographische Photometrie. Ziff. 35.

hinzu, so ergibt sich zwischen den bisher erhaltenen Zahlen # und wirklichen
Grofenklassen 7 die lineare Relation?

m=g—hm.

Nullpunkt g und Skalenwert % lieBen sich bestimmen durch AnschluB an bereits
fertigreduzierte Platten, welche die neu zu reduzierende Platte ganz oder zur
Hailfte iiberdeckten. Es wurden etwa 20 moglichst gleichmiBig iiber das gemein-
same Plattenareal verteilte und in Helligkeit moglichst extreme Sterne aus-
gesucht, fiir diese wurden mit den gemessenen Schwirzungen die Werte m aus
der Tabelle 21 entnommen. Die m-Werte von der zweiten und dritten Aufnahme
wurden dabei natiirlich um 1 bzw. 1 + & vermehrt. Die (bis zu drei) m-Werte,
die sich so fir jeden Stern ergaben, wurden zu einem Mittel vereinigt, welches
(negativ genommen) mit § bezeichnet werden moge. Die aus der fertig reduzierten
Platte folgenden GroBen derselben Sterne, welche mit & bezeichnet werden
mogen, wurden daneben geschrieben. Die Aufgabe war dann, o als lineare
Funktion von f§ darzustellen. Dieses geschah graphisch, indem die Differenzen
o — f als Funktion von f aufgetragen wurden und durch die entstehenden
Punkte eine gerade Linie gelegt wurde. Dieser Geraden waren die Konstanten g
und % unmittelbar zu entnehmen. Auch wurden aus ihr direkt die Korrektionen
o — 3 abgelesen, die man den Werten m hinzuzufiigen hatte, um sie in die ver-
besserten - zu verwandeln. Die verbesserten GroBenunterschiede der zweiten
und dritten gegen die-erste Aufnahme sind %4 und #2(1 + £).

Nunmehr wurde die Verwandlung der Schwirzungen in GréBenklassen wirk-
lich ausgefithrt. Die GroBlen m wurden als Funktion von S auf Millimeterpapier
eingetragen in einem MaBstab, bei dem 0%,01 und 0,1 Schwirzungsteile 1 mm
groB waren. Dieser Schwirzungskurve wurden alle GroBenwerte entnommen,
wobei gleich im Kopf fiir die Bilder IT und III die Differenzen % (bei Platte 385
ist = 0%79) und A(1 + &) (= 17,60) abgezogen wurden‘.

Das vorstehend beschriebene Verfahren zur Herstellung der Schwirzungs-
kurve hat bisher wohl die hiufigste Anwendung erfahren und sich bestens be-
wihrt. Fir andere Verfahren sei auf die Originalabhandlung von ScEWARZ-
SCHILD verwiesen, in welcher auch ein Rechnungsbeispiel gegeben ist2. 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. ScuwarzscuiLds Verfahren. Wenn Sternaufnahme, Skala und Schleier
gleichzeitig auf der Platte erzeugt werden, wie es z. B. beil dem Verfahren von
HEerTzsPRUNG der Fall ist, bediirfen die aus einer solchen Aufnahme erhaltenen
Helligkeiten offenbar keiner Verbesserung. Bei den Verfahren, bei welchen 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 nétig, denn die zwei Aufnahmen sind nicht gleichzeitig erhalten
worden. Die zweite Aufnahme wird ndmlich auf die bereits einen Schleier

! Das negative Zeichen des Gliedes ki beriicksichtigt, daB im vorhergehenden der
groBeren Helligkeit der groere m-Wert entsprach, wihrend sich die Gré8en # nunmehr
der tiblichen, “entgegengesetzt laufenden Zzhlweise der Sterngré8en anschlieBen sollen.

2 AN 172, S. 73 (1906).

3 Photographische Messung von Sternhelligkeiten der Coma Berenices. A N 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-
dndert werden. Ist 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 wire. Eine Korrektion ist dann
nicht notig.

Wesentlich anders gestalten sich die Verhaltnisse bei der Halbgittermethode
von SCHWARzZSCHILD. 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 verfilscht sein. Es kommt als weitere Schwierig-
keit hinzu, daB das Gitter auf die Sterne stirker lichtschwichend wirkt, als
auf den erleuchteten Himmelsgrund, welcher den Schleier erzeugt. ScEWARz-
scHILD! hat diesen Fall einer Untersuchung unterzogen, die hier, gleichfalls
wortlich, wiedergegeben werden soll. Zunichst behandelt er den einfacheren
Fall: statt eines Gitters soll eine absorbierende Platte zur Abschwichung des
Sternlichtes benutzt sein, die auf Sterne und hellen Himmelsgrund in gleicher
Weise abschwichend wirkt.

,» Es werde vorausgesetzt, daB bereits eine vollstindige Reduktion der Auf-
nahmen erfolgt sei ohne Beriicksichtigung des Schleiers und aus derselben fiir
jeden Stern eine gewisse — vorliufige — GroBe u abgeleitet sei. Dabei ergibt
sich auch eine gewisse GrenzgroBe u, fiir die Helligkeit eines Sterns, dessen
Schwirzung sich von der Schwirzung des Schleiers der freien Plattenhilfte
nicht mehr unterscheidet. Um g, scharf bestimmen zu konnen, muB man bei
der Ausmessung darauf achten, dal man auf der bedeckten Plattenhilfte auch
noch solche Sterne in geniigender Zahl mit mifit, deren Schwirzung gleich der
Schleierschwirzung der freien Hilfte ist oder noch etwas darunter liegt.

Da bei Verwendung einer absorbierenden Platte Sterne und diffuses Himmels-
licht in genau gleicher Weise abgeschwicht werden, so gehen die Intensitdten
beider in die ganze vorldufige Reduktion miteinander verbunden ein. Die vor-
laufige GroBe u entspricht nicht der reinen Sternintensitdt J, sondern der Summe
von Sternintensitdt J und Schleierintensitit F. Es gilt alsc

p=—25log(] +F).

Fiir einen Stern verschwindender Intensitit J geht u in die GrenzgréBe p, iber.
Es ist also
Mo =—2,5logF.

Zwischen der wahren SterngréBe m und der Intensitidt J besteht die Beziehung

m=—2,5log J.
Damit erhilt man I

H— py = m — ty — 2,5log [1 + 1004 m-wl]

Aus dieser Gleichung ergibt sich g4 — u, als Funktion von m — w, und durch
Umkehrung m — gy als Funktion von g — u,. Bildet man die Differenz
(m — po) —(p — po) = m — p, so erhilt man damit die Korrektion dg,
welche man an die vorldufigen SterngréBen g anzubringen hat, um sie in wahre

! Uber die Schleierkorrektion bei der Halbgittermethode zur Bestimmung photo-
graphischer Sterngré8en. A N 193, S. 81 (1912).

31%*



484 Kap. 5. G. EBERHARD: Photographische Photometrie. Ziff. 35.

SterngréBen m zu verwandeln. Das Resultat dieser Rechnung gibt die folgende
Tabelle. :

Ho—p Ap Ho—p Ap Ho—p \ ap Ho—pt ‘ dp
6%,0 0™,00 3=,0 o™,07 12,2 0™,43 0=,5 12,08
5.5 0,01 2,5 0,12 1,0 0,55 0,4 1,28
5,0 0,01 2,0 0,19 0,9 0 ,61 0,3 1,55
4,5 0,02 1,8 0,23 0,8 0,70 0,2 1,95
4,0 0 ,03 1,6 0,28 0,7 0,81

3,5 0 ,04 1,4 0,35 0,6 0,93

Wir gehen nun weiter zum Falle des Halbgitters. Das Gitter wirkt auf die
Sternbilder anders als auf das flichenhaft verteilte Licht, welches den Schleier
erzeugt. Wird die Intensitdt des Zentralbildes eines Sternes im Verhiltnis P?
geschwicht, so erleidet bekanntlich eine Flichenintensitdt nur eine Abschwichung
im Verhiltnis P. Ein Stern der Intensitit J erzeugt daher auf der freien und der
bedeckten Plattenhilfte durch Uberlagerung mit dem Schleier die Gesamt-

. tat
intensitdaten T+ F baw. JP?+ FP.
Man spalte nun den Schleier F in zwei Teile F, und F, gemiB folgendem Ansatz:

F=F +F,, FP =F,P?+ F,,
woraus sich ergibt:

F,=F/0 +P),  F,=FP1+P),
Die auf beide Plattenhilften wirkenden Intensititen schreiben sich dann:
(J+ F) + F, bzw. (J + F)P? + F,.

Der Schleier F, ist demnach ein Schleier, der beide Plattenhilften gleichmaBig
iiberdeckt, der infolgedessen schon in die Bestimmung der vorldufigen Schwér-
zungskurve eingeht und keine weitere Berficksichtigung verdient. Der Schleier F,
addiert sich einfach zur Sternintensitit ], er wirkt genau wie der Schleier im
Falle der absorbierenden Platte. Daraus folgt, daB die obige Rechnung auch
fiir den Fall des Halbgitters unverdndert gultig bleibt, dal die Tabelle auch fiir
das Halbgitter die Korrektion der vorldufigen auf die richtigen SterngroBen
angibt. Dabei ist g, wiederum die vorldufige Sterngréfe, die der Schwirzung
des Schleiers der freien Plattenhilfte entspricht.

Nach den Versuchen von EBERHARD ist der Schleiereinflul mit der im
vorausgehenden allein beriicksichtigten Superposition der Intensititen noch nicht
erschopft, vielmehr bewirkt der Schleier auflerdem noch im ganzen eine Abnahme
der Plattenempfindlichkeit. Die stidrker verschleierte Plattenhilfte ist nicht
ganz so empfindlich wie die weniger verschleierte bedeckte. Der Schleier wirkt
also so, als ob auch die freie Plattenhilfte eine kleine Abblendung 4% erlitte.
Die Differenz der Abblendung beider Hilften ist daher mit dem Betrag &2 — A&

in Rechnung zu setzen und die unter Anwendung der Abblendungskonstanten &
erhaltenen vorldufigen SterngréBen sind zunichst noch mit dem Faktor 1 —4;
zu multiplizieren. Dieser Faktor wird sich bei den praktisch in Betracht kommen-
den Schleiern nur um wenige Prozente von 4 unterscheiden, sein genauer Betrag
ist aber a priori schwer festzustellen. Die letzte Genauigkeit in der Festlegung
absoluter Sterngréflen wird sich daher nicht mit Aufnahmen erzielen lassen,
bei denen ein merklicher Unterschied in der Verschleierung beider Platten-

hilften besteht.
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Zu dem letzten Absatz der vorstehenden Ausfithrungen ist hinzuzufiigen,
daB die Natur des Nachbareffektes als eines Entwicklungsphdnomens zur Zeit,
als ScuwARzsCHILD diese Abhandlung schrieb, noch nicht erkannt war. Wie
in Abschnitt c) Ziff. 22 gezeigt ist, tritt ein Nachbareffekt bei Entwicklung der
Platten mit dem Eisenoxalatentwickler von EDER nicht ein, so daf} die Bedenken
ScHWARZSCHILDs fiir derartig entwickelte Platten nicht gelten, sondern nur fiir
Platten, welche mit den iblichen alkalischen (organischen) Entwicklern hervor-
gerufen worden sind.

Bei Helligkeitsmessungen mit dem Réhrenphotometer 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 erwidhnt, nicht zur Messung
absoluter Helligkeiten, sie kénnen aber verwendet werden zur Verbesserung der
individuellen Sternhelligkeiten, vorausgesetzt, dal wenigstens fiir einige Sterne
die von Systemfehlern freien Helligkeiten bekannt sind. Es sei [, die Helligkeit
eines Sternes, J,, die aus einer geschleierten Platte abgeleitete Helligkeit, 4
die Helligkeit des den Schleier erzeugenden diffusen Himmelslichtes. IDann
gilt nach Abschnitt c) Ziff. 21 die Gleichung:

;z—A]:a]n'

Ja sei, der Voraussetzung nach, fiir einige Sterne bekannt, dann kann man mit
Hilfe dieser J, und der bekannten J;, die beiden Konstanten # und 4 J nach der
Methode der kleinsten Quadrate berechnen und dann die [, sdmtlicher auf der
Platte enthaltenen Sterne finden. Die so erhaltenen Werte kénnen zur Ver-
besserung der Helligkeiten der einzelnen Sterne dienen, so daf3 die vorhandenen
Platten doch ausgenutzt werden kénnen, wenn auch ein Schleier vorhanden ist.

g) Die Gesichtsfeldkorrektion.

87. Das Wesen der Gesichtsfeldkorrektion. Die Bildflache eines Spiegels
oder eines einfachen astronomischen Objektives ist je nach dem Offnungsver-
hiltnis und dem Korrektionszustand eine mehr oder minder gekriimmte Flache.
Legt man eine photographische Platte als Tangentialebene so an diese Fliche,
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 Nihe liegen. Alle {ibrigen Sterne werden afokal abgebildet, d. h.
ihr Licht wird auf eine groéBere Fliche verteilt als das Licht der in der
Mitte der Platte liegenden Sterne. Es kommt hinzu, dafl die auBeraxialen
Aberrationen des optischen Systems, bei Objektiven auch die chromatische
Aberration!, eine noch weitergehende Verbreiterung des auBeraxialen Bildes
hervorrufen.

MiBt man die Schwirzungen, 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 Schwirzung
besitzen als ersterer, somit als zu schwach erscheinen. Die Helligkeit, die aus
seiner Schwirzung 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 hingt gleichfalls von dem Abstand des Sternes von
der Plattenmitte ab.
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Platte abgebildet wiirde. Diese Reduktion auf die Mitte der Platte nennt man
die Gesichtsfeldkorrektion. Sie verliuft offenbar symmetrisch um die Mitte
der Platte herum, ist also nur eine Funktion des Abstandes ¢ des Sternes von
der Mitte der Platte. Man kann sie in der Form

Am = co"

darstellen, wo ¢ und # Konstanten sind, die aus den Beobachtungen zu bestimmen
sind.

38. Die Gesichtsfeldkorrektion bei Schwirzungsmessungen. Verhiltnis-
mafig einfach gestaltet sich die Bestimmung der Gesichtsfeldkorrektion, wenn
die Helligkeiten aus den Schwirzungen abgeleitet werden, welche auf Aufnahmen
nichtfokaler Bilder gemessen werden. Die afokalen Bildscheibchen zeigen eine
ziemlich gleichmiBige Schwirzung auch noch in den Entfernungen von der
Plattenmitte, wo die fokalen Bilder schon deformiert sind. Auch andere sté-
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, dafl 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 Schwirzungen und Uberfuhrung
derselben in Helligkeiten erhdlt man eine Bezichung zwischen der Helligkeit eines
Sternes und seinem Abstande von der Plattenmitte, indem man die Konstanten ¢
und % der obigen Gleichung berechnet. Beispielsweise erhielt SCHWARZSCHILD
fur die Aufnahmen seiner Gottinger Aktinometrie die Gesichtsfeldkorrektion?!

023 (g5

Auch eine graphische Ableitung dieser Korrektur gibt gute Resultate. Man trigt
die Abstinde 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 mdglichst gut anschlieBende
Kurve.

Dieses Verfahren versagt, wenn das Objektiv infolge giinstiger Konstruktion
eine weitgehende Bildfeldebnung besitzt, da dann die Gesichtsfeldkorrektion
an sich sehr klein wird und zufillige Umstdnde, wie Wechsel der Luftdurchsichtig-
keit zwischen den Aufnahmen, Ungenauigkeiten der Pointierung, Plattenfehler,
einen zu groBen EinfluB auf die kleinen Werte der Korrektion bekommen.
ScHEWARZSCHILD benutzte daher eine Anzahl weit iiber die Platte zerstreuter
Sterne und untersuchte, wie sich die relativen Helligkeiten dieser Sterne
gegeneinander verdnderten, wenn die Lage der ganzen Sterngruppe auf der
Platte verschoben wurde. Sind g und p’ die Abstinde eines Sternes von der
Plattenmitte bei zwei solchen Aufnahmen, m und s’ die beobachteten Hellig-
keiten, a der systematische Unterschied der Aufnahmen, dann l4Bt sich eine
Interpolationsformel aufstellen:

wm —m=a—Db(p"™— 0",

deren Konstanten «, b, # sich aus den entsprechenden Gleichungen, deren Zahl
der der Sterne entspricht, berechnen lassen. Zur Bestimmung von # wird man
zweckmiBig Hypothesen machen, z. B. die Rechnung filr » =2, 3, ... durch-
fithren und denjenigen Wert als den besten ansehen, fiir welchen 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 Verhiltnisse, wenn aus Durchmessermessungen
fokaler Bilder Sternhelligkeiten bestimmt werden, besonders wenn die Auf-
nahmen mit Spiegeln von groBem Offnungsverhiltnis erhalten werden. Die
Intensititsverteilung in dem auBeraxialen Bild unterscheidet sich nidmlich 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 tiber eine weit gro-
Bere Fliache gestreut. Helle Sterne auBerhalb der Achse werden somit viel
groBere Flichen 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 Sternen. Die Gesichtsfeldkorrektion ist also nicht nur
eine Funktion des Abstandes des Sterns von der Mitte der Platte, sondern
sie kann auch eine Abhingigkeit von der Helligkeit der Sterne aufweisen
und mufl 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 SEARES?
an, daB bei dem 60zodlligen Spiegel des Mount Wilson-Observatoriums nur ein
Kreis von 25 mm (11°,3) Durchmesser verwendbar ist. Bei Abblendung des
Spiegels durch kreisférmige Diaphragmen wird das brauchbare Gesichtsfeld
groBer, die Gesichtsfeldkorrektion kleiner, sie ist also fiir jedes Diaphragma be-
sonders abzuleiten.

Weiterhin kénnen die fokalen Sternbildchen infolge von Deformationen des
Spiegels (Biegungen, thermische UngleichmiBigkeiten des Spiegelglases) von
Abend zu Abend verschiedene Gestalt zeigen; infolgedessen muB sich auch die
Gesichtsfeldkorrektion dndern, so daf3 sie in solchen Fillen besonders bestimmt
werden muf3. AuBer diesen Schwierigkeiten kommen noch solche von mehr oder
minder zufélliger Natur hinzu. So beeinflult die Luftunruhe die fokalen Bilder
in einem weit héheren Grade als die afokalen; die Bilddurchmesser heller Sterne
werden vergréBert, die der schwachen verkleinert, und diese Einwirkung der
Luftunruhe wird sich ebenfalls von Abend zu Abend dndern 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.

Ahnlich 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. Im Prinzip gilt aber fiir Objektivaufnahmen dasselbe, was vorstehend
itber Spiegelaufnahmen gesagt wurde. Nur in einem Punkte sind die Aus-
fithrungen zu ergédnzen. Bei Verwendung von Objektiven legt man die photo-
graphische Platte hidufig nicht als Tangentialebene an die Bildfliche, sondern
etwas weiter nach dem Objektiv zu, so daB sie die Bildfliche schneidet. Der
Sternreichtum einer Platte wichst dann bei geeigneter Plattenstellung, deren
giinstigste durch Versuche zu erproben ist. Die Bildfeldkorrektion ist in diesem
Falle in der Mitte der Platte nicht verschwindend, sondern sie erreicht ihren
kleinsten Betrag auf der Linie, in welcher die Platte die gekriimmte Bildflache

1 ApJ 39, S. 326 (1914) = Mt Wilson Contr 80, S. 20.
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schneidet und wichst von da aus nach beiden Seiten hin. Die Gesichtsfeld-
korrektion 1#Bt sich dann auch noch auf eine andere Weise, als oben beschrieben,
finden, nimlich durch Abzihlung der Sterne auf den verschiedenen Stellen der
Platte. Um von der Sternverteilung am Himmel, die ja nicht so gleichférmig
ist, wie sie dieses Verfahren eigentlich voraussetzt, unabhingig zu werden, sind
die Sterne auf einer moglichst groBlen Zahl von Platten zu zdhlen, deren jede ein
anderes Areal des Himmels wiedergibt. Der Mittelwert zahlreicher solcher Ab-
zihlungen ergibt dann die Sterndichte fiir die verschiedenen Stellen der Platte und
damit die Gesichtsfeldkorrektion. Man wird dieses Verfahren nur dann anwenden,
wenn sich die Helligkeitsbestimmungen iiber sehr groBe Teile des Himmels er-
strecken, wie es z. B. bei der photographischen Himmelskarte der Fall ist. Es
soll daher hier auch nicht niher darauf eingegangen werden, sondern als Muster
einer solchen 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 Fillen wird man auf die Darstellung der Gesichtsfeldkorrektion durch
eine Formel verzichten und sich eine graphische Tafel herstellen, aus der fiir 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 nétig, wenn das Resultat
genau werden soll. Als Beispiel einer nichtsymmetrischen Korrektion sei folgende
Tafel gegeben, welche fiir das Zeiss-Triplet des Potsdamer Observatoriums gilt
und von W. MoNcr mit groBer Sorgfalt abgeleitet ist. Die Zahlen geben in
Einheiten von 0m,01 die Helligkeitsabnahme eines Sterns an, bezogen auf die
durch den Haltestern gegebene Plattenmitte, und zwar firr intrafokale (2 und
3 mm) Aufnahmen unter Benutzung von Spiegelglasplatten.

Nord (Kreis folgt).

2 0 -2 —35 —4 —4 =3 -2 0 3 7.5
2 -1 -3 -4 —55 —6 —6 —4 —3 —1 3,5
2 o -3 —4 —6 —6 —7 —5 —4 —2 1
3 1 -1 -3 —4 =5 =5 =5 —4 =2 0
5 2 o —-05 —1 —2 =3 =3 =3 =2 1
6 4 3 2 1 * 0o —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 fiir 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 * fillt und daB, wenn die Platte bei ,,Kreis
folgt* aufgenommen wurde, die nordliche Hélfte der Platte auf , Nord" liegt.
Negative Zahlen bedeuten eine Helligkeitszunahme.

441. 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 nim-
lich die Abweichung der photographischen Platte von einer Ebene, ein Fall, der
itberaus hiufig vorkommt, da die meisten Platten des Handels nicht eben, sondern

1MN 73, S.518 (1913).
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teils unregelmaBig, teils regelmifig gekriimmt (Zylinderflichen) sind. Die Ge-
sichtsfeldkorrektion fiir eine gekriimmte Platte wird natiirlich verschieden sein von
der einer ebenen Platte, aber die Beriicksichtigung der Kriimmung diirfte kaum
moglich sein, zum mindesten einen groBen Arbeitsaufwand mit sich bringen,
da fast jede einzelne Platte eine besondere Kriimmung besitzt. Esist daher, wenn
es sich um genaue Messungen handelt, die Verwendung von Spiegelglasplatten
vorzuziehen, die wenigstens angenihert eben sind.

Die vorstehenden Erérterungen zeigen, daB firr photographische Helligkeits-
bestimmungen ein mehrfaches Objektiv mit guter Bildfeldebnung zweifellos das
am meisten geeignete Instrument ist. Nur wo es sich um Helligkeitsmessungen
der schwéchsten Sterne handelt, kann ein groer Spiegel nicht entbehrt werden,
aber in diesem Falle muB man eine geringere Genauigkeit neben einem grioBeren
Arbeitsaufwand in Kauf nehmen, da die Bestimmung der Gesichtsfeldkorrektion
fiir einen Spiegel stets mithsam und mehr oder minder unsicher ist.

h) Die Extinktion.

42. Unterschiede gegen die visuelle Extinktion. Die Berechnung der Ex-
tinktion fiir photographische Helligkeitsmessungen unterscheidet sich prinzipiell
in keiner Weise von der fiir visuellen Messungen; es kann daher auf die Aus-
fithrungen 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 fiir die photographischen Helligkeits-
messungen meist eine grofere Genauigkeit, als fiir 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 abhingig ist, und zwar
in dem Sinne, daB sie abnimmt, wenn man von den weiBen zu den roten Sternen
iibergeht. Aus einer Beobachtungsreihe des Harvard College Observatory!
ergab sich der Extinktionskoeffizient fiir die verschiedenen Spektraltypen zu:

Typus Extinktion
A 0™,43
F 0,41
G—K 0,39
K—M 0,38

Bei Messungen von hoher Genauigkeit darf somit diese Abhdngigkeit nicht
vernachlissigt werden. Weiterhin hingt der Betrag der Extinktion von der
Art der Achromatisierung des Fernrohres ab. Ein fir die violetten und ultra-
violetten Strahlen achromatisiertes Objektiv (z. B. das Ze1ss-Triplet des Potsdamer
Observatoriums) verlangt eine groBere Extinktionskorrektion als ein fiir die
blauen Strahlen achromatisiertes, ja selbst die Fokaleinstellung 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 photographlschen
Platte, die nicht fiir alle Sorten gleich ist.

Um alle diese Einfliisse, deren Wirkungen sich zum Teil nur schwer be-
stimmen lassen, mdoglichst zu verringern, sind alle fiir photometrische Zwecke
dienenden Aufnahmen in méglichst kleinen Zenitdistanzen zu machen und
Vergleichungen zweier Himmelsareale dann vorzunehmen, wenn sie beide die

! 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 mull man eine spezielle
Untersuchung der Extinktion vornehmen, die sich auf ein groBeres Material
griindet, damit eine wenigstens fiir die verschiedenen atmosphérischen Zustdnde
geltende mittlere photographische Extinktion erhalten wird.

43. Mittlere photographische Extinktion. Bisher sind nur wenige und
wenig umfangreiche Untersuchungen iiber den Betrag der mittleren photo-
graphischen Extinktion ausgefiihrt worden. Die Resultate derselben stimmen
auBerdem nicht besonders gut ftiberein, was in Anbetracht der obigen Aus-
fiihrungen nicht verwunderlich ist. ScHEINER! und E. v. OPPOLZER? (letzterer

hat Beobachtungen von SCHAEBERLE?® neu bearbeitet) fanden fiir das Verhéltnis
photographische Extinktion

visuelle Extinktion
Beobachter des Harvard College Observatory 2,1, SCHWARZSCHILD?® 2,5, WIRTZS
2,1, E. S. KinGg" 2,35, TERRAN® 2,7, wenn man als brauchbaren Durchschnitts-
wert fiir den Transmissionskoeffizienten der visuellen Strahlung nach G. MULLER®
0,835 annimmt, wonach also das senkrecht in die Atmosphére eindringende Licht
eines Sternes im Meeresniveau um 0®,20 geschwicht wird. Noch deutlicher er-
kennt man die Unsicherheit des Betrages der photographischen Extinktion,
wenn man die Absorption selbst hinschreibt:

den Wert 2,0, ein nicht mit Namen? benannter

SCHEINER « . . & « « v & + « « . 0™,40
SCHAEBERLE-OPPOLZER . . . . . . 0 ,40
HarvAnn . . . . . . . . . . .. 0,42
SCHWARZSCHILD . . . . . . . . . 0,50
WIRTZ . . . . . . « . . . . .. 0,41
E.SKing . . . . . . . . ... 0,47
TERKAN . . . . . . . . . . .. 0,55

Die ausfithrlichste Untersuchung ist die des Harvard College Observatoriums?®.
Hier wurden in den Jahren 1886—1888 und 1890 iiber 1000 Sterne der ver-
schiedenen Spektraltypen mehrfach in oberer

Wabre | gysintion | WAlE® | xtinktion und unterer .Kulmin?ltion ph.otog;aphiert ‘und
T T aus der Helligkeitsdifferenz in diesen beiden
0° | omo0 68° | om66 Lagen der Absorptionskoeffizient besjcimrpt.
10 0,01 70 0,76  WirTz® hat zur Bestimmung der Extinktion
20 0 ,02 71 0.82  gieben auf einem Giirtel um den Himmel herum-
28 8 ’(1)7 ;§ 8 g§ liegende Sterne in verschiedenen Zenitdistanzen
45 | 0,7 | 74 1,3  photographiert. _ '
50 0,22 75 1,12 Nebenstehende Tabelle gibt fiir die wahren
25 0,30 76 1,22 Zenitdistanzen Z.-D. die photographischen Ex-
6(2) 8 ’ics) ;g 1 ’2; tinktionskorrektionen, welche WiRTz an seine
64 0 51 79 | 1.63 extrafokalen Messungen am phojcographisc}_len
66 0,58 80 | 1,81 Refraktor der Sternwarte Wien-Ottakring

(Meereshthe 285 m) anbrachte. Aus dieser
Tabelle kann man wenigstens die ungefihre Gréle der photographischen Ex-
tinktion fiir einen gegebenen Fall ersehen.

1 Photographie der Gestirne, Leipzig (1897), S. 230.

2 ApJ 9, S. 317 (1899).

3 Terrestrial Atmospheric Absorption of thePhotographic Rays of Light. Sacramento 1893.
¢ Harv Ann 19, S. 247 (1893). 5 Gottinger Aktinometrie, Teil A, S. 18.

5 AN 154, S. 349 (1901). 7 Harv Ann 59, S. 114 u. 134 (1912).

8 AN 186, S. 119 (1910). ® Photometrie der Gestirne, Leipzig (1897), S. 138.
10 Harv Ann 19, S. 247 (1893).
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i) Die Uberbriickung sehr groBer Helligkeitsintervalle.

44. Helligkeitsintervall, welches durch eine photographische Platte tiber-
briickt werden kann. Die photographische Platte gestattet nur, ein Helligkeits-
intervall von etwa drei GréBenklassen zu iiberbriicken, falls man nicht abnorme
Entwicklungsverfahren anwendet, was meist wegen des Auftretens des Nachbar-
effektes nicht erlaubt ist. Wollte man dieses Intervall iiberschreiten, so wiirde man
auf der einen Seite in das Gebiet so starker Schwirzungen kommen, daB ihre Mes-
sung unsicher oder sogar unmoglich wird; auf der anderen Seite kommt man in
das Gebiet sehr geringer Schwirzungen, deren Messung gleichfalls unsicher ist. Es
kommt hinzu, daB in diesen beiden Schwirzungsgebieten die Gradation sehr flach
verlduft, d. h. groBen Helligkeitsinderungen nur geringe Schwirzungsiande-
rungen entsprechen. Durch das Zusammenkommen dieser beiden ungiinstigen
Momente wird man nur recht ungenaue Resultate erhalten. Etwas giinstiger
liegen die Verhiltnisse, wenn nicht die Messung der Schwirzungen, sondern der
Sterndurchmesser zur Bestimmung der Helligkeiten verwendet wird. Die bei
diesem Verfahren iiberbriickbare Helligkeitsdifferenz diirfte etwa finf GroBen-
klassen betragen. Aber dann sind auch hier Grenzen vorhanden. Die hellen
Sterne geben nidmlich Bilder, die wegen der verwaschenen, teilweise unregel-
mifigen Rénder keine Messung mehr zulassen; die Bilder schwacher Sterne
besitzen dagegen alle die gleichen Durchmesser, selbst wenn sie sich auch noch
etwas in der Schwirzung unterscheiden.

45. Indirekte Uberbriickung eines groBen Helligkeitsintervalles. Es bleibt
also, wenn man {iber ein sehr groBes Helligkeitsintervall zu photometrieren hat,
nichts anderes {ibrig, als Aufnahmen mit zunehmenden Expositionszeiten zu
machen und diese dann aneinander anzuschlieBen. Eine jede dieser Aufnahmen
ist mit der Schwirzungskurve zu reduzieren, welche mit derselben 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 abhingende
Differenzen zwischen den beiden Aufnahmen erkannt werden kénnen. Trotz dieser
VorsichtsmaBregeln wird es sich aber hiufig nicht vermeiden lassen, daBl bei der
Uberbriickung eines groBen Helligkeitsintervalles, zu welcher eine groBere Zahl
einzelner Aufnahmen nétig ist, durch Summation kleiner Fehler UngleichmiBig-
keiten entstehen, die ihres systematischen Charakters und ihrer GréBe wegen
nicht vernachlissigt werden diirfen.

46. Direkte Uberbriickung eines groBen Helligkeitsintervalles. Die Priifung
einer sich iiber ein groBes Helligkeitsintervall erstreckenden Helligkeitsskala
auf direktem Wege, d. h. durch Anschlufl der schwachen und schwichsten Sterne
an die hellen, ist jedenfalls sehr erwiinscht. Im Prinzip ist diese Aufgabe leicht
zu losen. Es wird zunidchst eine Aufnahme ohne jede Abblendung des Objektives
gemacht, fiir welche die Expositionszeit so gewidhlt ist, daB die Bilder der
schwichsten Sterne, die mit den hellen verglichen werden sollen, noch gut mef-
bare Schwirzungen 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 um den Betrag schwicht, welcher dem zu untersuchenden Hellig-
keitsintervall nahezu entspricht. Durch diese Vorrichtung werden die Bilder
der hellen Sterne auf der zweiten Aufnahme sehr nahe die Schwirzung bzw.
den Durchmesser erhalten, die die Bilder der schwachen Sterne auf der
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ersten Aufnahme besitzen. Die Helligkeiten der hellen Sterne sind nun
stets bekannt oder kénnen auf leichte Weise jederzeit bestimmt werden.
Mit Hilfe dieser bekannten Helligkeiten und der gemessenen Schwéirzungen
bzw. Durchmesser 148t sich eine Reduktionskurve (Schwirzungs- bzw. Durch-
messerkurve) zeichnen, mittels welcher man die Helligkeiten der schwachen
Sterne der ersten Aufnahme findet. Die so erhaltenen Werte miissen bis auf
eine Konstante (das ist die Absorption der vor dem Objektiv angebrachten Licht-
schwichungsvorrichtung) mit den frither erhaltenen, zu priifenden Helligkeiten
ibereinstimmen, d.h. die Differenzen zwischen den beiden Helligkeitsbestim-
mungen miissen konstant sein, wenn die durch AneinanderschlieBen der einzelnen
Aufnahmen erhaltene Skala fehlerfrei ist. Dieses Verfahren bietet den grofBlen
Vorteil, dal man die ihrem Betrage nach groBe Absorptionskonstante der
lichtschwichenden Vorrichtung nicht genau zu bestimmen braucht, was miihe-
voll und auch meist nur mit méiBiger Sicherheit auszufithren ist.

Hiufig ist es zweckmiBiger, daBB man die schwichsten Sterne nicht direkt
an die hellen, sondern beide Gruppen an eine Gruppe mittelheller Sterne an-
schliet, deren Helligkeiten mit aller wiinschenswerten Genauigkeit bestimmbar
sind. Diese Abdnderung des Verfahrens bietet den Vorteil, da8 man die Licht-
abschwichung nicht zu weit zu treiben braucht; freilich sind statt zwei dann
vier Aufnahmen nétig: die erste Aufnahme fiir die abgeschwichten hellen
Sterne, die zweite fiir die nicht abgeschwichten mittelhellen Sterne, die dritte
far die abgeschwichten mittelhellen Sterne, die vierte fiir die nicht abgeschwich-
ten schwachen Sterne. Diese direkte Priifung einer Helligkeitsskala groBen
Umfanges durch Vergleichung der hellen Sterne mit den schwichsten ist von
SEARES! bei der Aufstellung der internationalen Polsequenz benutzt worden und
hat sich ihm als sehr niitzlich erwiesen.

Auf zwei Umstdnde ist freilich zu achten. Beide Aufnahmen verlangen
gleich groBe, lange Belichtungszeiten, innerhalb welcher sich die atmosphérischen
Zustdnde merklich dndern kénnen und auch oft dndern werden; es ist der Versuch
daher ofters zu wiederholen und dabei die Reihenfolge der zwei bzw. vier Auf-
nahmen zu dndern. Weiterhin sind fiir diese Versuche nur solche Nichte ver-
wendbar, bei denen das Entstehen eines Schleiers nicht zu befiirchten 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 Priifung 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 gegriindet ist. Vergleicht
man zwei Helligkeitskataloge miteinander, so wird man wohl fast in allen
Féllen finden, daB Differenzen systematischer Natur zwischen ihnen 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 ApJ 38, S.6 (1913) = Mt Wilson Contr 70.
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anzusehen ist und sich auBerdem leicht unschidlich machen 14Bt, wenn die
Farben oder ein anderes Farbendquivalent (Farbenindex, effektive Wellenlinge,
Spektrum) der beiden Katalogen gemeinsamen Sterne bekannt sind.

An einen Helligkeitskatalog sind folgende Forderungen zu stellen. Es mu8,
entsprechend dem FECHNERschen Gesetz, gleichen oder in einer arithmetischen
Reihe fortschreitenden Helligkeitsintervallen eine geometrische Reihe der Inten-
sitdten entsprechen, und zwar muf3 die Skaleneinheit das Intensitdtsverhaltnis
2,512 (Pocsonsche Zahl) sein. Weiterhin mufl der Nullpunkt der Skala nach
internationaler Vereinbarung so festgelegt sein, daB fiéir Sterne vom Spektral-
typus A0 der Harvard-Spektralklassifikation und von der SterngréBe 5,5 bis
6,5 photographische und visuelle SterngréBe gleich sind!, wobei die visuellen
GroBen nach der Harvardskala zu zdhlen sind2. Ist die erste Bedingung nicht
erfiillt, so besitzt der Katalog eine Helligkeitsgleichung, die als Fehler
anzusehen ist. Eine Abweichung von der zweiten Bedingung wird als Null-
punktsfehler bezeichnet. Er stellt eine Verschiebung der zwei Systeme gegen-
einander um einen konstanten Betrag fiir alle Sterne dar, wihrend eine
Helligkeitsgleichung sich als ein von der Helligkeit abhidngender systematischer
Gang zwischen den beiden Systemen bemerkbar macht.

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

K, — K, =%+ y(K; — 6%,0) + zc,

wo x die Nullpunktsdifferenz, ¢ der Farbenindex, y der Koeffizient der Helligkeits-
gleichung (Skalenfehler) und z der Koeffizient der Farbengleichung ist. Werden die
Differenzen K, — K, nicht geniigend durch diese Gleichung dargestellt, so sind noch
Glieder mit hoheren Potenzen hinzuzufiigen. Man hat nun so viele Gleichungen
fir K, — K,, als die beiden Kataloge gemeinsame Sterne haben, und kann aus
diesen Gleichungen die unbekannten GréBen x, v, 2 nach der Methode der kleinsten
Quadrate oder nach einem anderen Verfahren berechnen und so die numerische
Beziehung zwischen den beiden Katalogen herstellen. Sie erméglicht es, die
Helligkeiten der Sterne des einen Kataloges auf die des andern zu reduzieren.
Beispielsweise besteht zwischen der Mount Wilson-Skala® (60 inch reflector) und
dem von H.SPENCER JoNEs* (13 inch astrographic equatorial Greenwich) herge-
stellten Helligkeitskatalog die Relation:

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

Bei Vorhandensein einer Helligkeitsgleichung ist eine Entscheidung, welcher der
beiden Kataloge einen Skalenfehler hat, nicht ohne weiteres zu gewinnen, dieses
kann erst durch Vergleich einer gré8eren Anzahl von Katalogen erreicht werden.

Ist irgendein Farbeniquivalent bekannt, so 148t sich tibrigens auf die gleiche
Weise ein photographischer Helligkeitskatalog mit einem visuellen vergleichen.

1 AN 186, S. 40 (1910). Gottinger Aktinometrie, Teil B, S. 13.

2 Fiele die visuelle und photographische Skala fiir Sterne des Spektraltypus A0 fiir
alle GréBenklassen zusammen, so konnte man fiir die Bestimmung des Nullpunktes beliebig
helle oder schwache A0-Sterne benutzen, deren visuelle Helligkeit bekannt ist. Es hat sich
aber gezeigt, daB selbst fiir den gleichen Spektraltypus die Gré8e des Farbenindex abhingig
von der absoluten Helligkeit der Sterne ist, so daB visuelle und photographische Gré8e fiir
Sterne verschiedener Helligkeit nicht gleich sind. Die visuellen und die photographischen
Skalen koénnen somit 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 tibernehmen.

-3 ApJ 41, S.206 (1915) = Mt Wilson Contr 97.

¢ MN 82, S.34 (1921).



494 Kap. 5. G. EBERHARD: Photographische ‘Photometrie. Ziff. 49, 50.

So fand ScEwaARzscHILD z. B. folgende Beziehung zwischen seiner Géttinger
Aktinometrie (G) und den visuellen Messungen in Potsdam? (P)

G — P = 1,03 — 0,09(P — 6™,5) 4+ 07,63 - Spektrum,
wenn die Spektraltypen nach Miss CANNON? folgendermaflen in Zahlen angesetzt
werden: B=0,5, A=1, F=1,5 G=2 K=3, K2=3,5 X5=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?® besteht die Beziehung:

G — H=—0"54 — 0,03 (H — 6,5) + 0,49 - Spektrum
und zwischen den visuellen Harvard- und Potsdamer Helligkeiten
P — H =-0m,54 4 0,065 (H — 6™,5) — 0,15 - Spektrum.

Diese Gleichungen zeigen, dafi die Gottinger Aktinometrie um 3% weiter, die
Potsdamer um 6,5% enger ist als die in der Mitte liegende Harvardskala, wenn
diejenige Skala als weiter bezeichnet wird, die einen gréBeren MaBstab gebraucht,
bei der also eine GroBenklasse ein groferes Intensitdtsverhdltnis bedeutet. Sind
keine Farbendquivalente bekannt, so kann die Differenz zwischen den photo-
graphischen und visuellen Helligkeiten als Farbenindex benutzt werden, und mit
Hilfe desselben kénnen zwei Kataloge aufeinander bezogen werden. So besteht
zwischen den visuellen Potsdamer und den visuellen Harvardhelligkeiten nach
ScEWARZSCHILD die Beziehung
H— P=—-0227 — 0,04(P — 6™5) 4 0,23 (G — P).

Das zweite Glied rechts ist die Helligkeitsgleichung (Skalenfehler), das dritte
die Farbengleichung.

49. Die internationale Polsequenz. Wesentlich einfacher gestalten sich die
Verhiltnisse, 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 Helligkeitsgleichung vorhanden
sein, aber beide konnen nur kleine numerische Betrdge erreichen.

Als bestes Fundamentalsystem ist zur Zeit die ,, Internationale Polsequenz®
anzusehen, welche mit auBerordentlicher Sorgfalt von Miss LEAVITT (auf Ver-
anlassung und unter Leitung von E.C. PICKERING) und SEARES hergestellt
worden ist. Sie enthilt die photographischen GroSen von Sternen der 2,5. bis
zur 20. GroBenklasse, die photovisuellen Helligkeiten von Sternen der 2. Lis zur
17,5. GroBenklasse und die dazugehérigen Farbenindizes. Als Ergdnzung sind von
SEARES noch die photographischen und photovisuellen Helligkeiten, sowie die
Farbenindizes weiterer Sterne gegeben. AuBer weillen Sternen enthilt sie auch
rotliche, so daB sie alles gibt, was fiir relative Messungen gebraucht wird. Aber auch
bei absoluten photographischen Helligkeitsbestimmungen sollte die Polsequenz
stets mit anfgenommen werden, damit einerseits ein Anschlul des betreffenden
Systemes an das internationale Fundamentalsystem vorhanden ist, was eine
Vergleichung der verschiedenen Kataloge untereinander erleichtert, anderer-
seits aber auch zur Priifung der Polsequenz selbst und zu einer evtl. nétig werden-
den Verbesserung derselben dienen kann. Bei der groBen Wichtigkeit, die die
internationale Polsequenz besitzt, wird ein vollstindiger Abdruck derselben an
dieser Stelle erwiinscht sein.

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

1 Publ Astroph Obs Potsdam Bd. 9 (1894). ? Harv Ann 56, Part 4 (1912).
3 Harv Ann 50 (1908).



Ziff. 50. Die internationale Polsequenz: Tabelle. 495

Tabelle 22,

Stern AR 1900 Dekl. 1900 Z 1900 ¥ 1900 Pg Py c Sp.
1s | 1h22m6| +88°46",4 |4 2131”| 4+ 1553’ 2m,54 2m.08 | +0m,46 F8
1 |18 4 ,6| +86 36,8 |4+ 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| 486 59,6 |+ 378 | —10820 5,93 5,84 | 40 ,09 | A3
5 1o 55 ,6| +88 29,3 |- 5285 | - 1308 6 .43 6 45 | —0 ,02 | A
2s |12 14 ,4| 488 15,3 |— 6273 | — 395 6 ,45 6 ,30 | 40 ,15 As
1r | 6 53 ,7| +87 12,3 |4 2331 | 4 9786 6 ,63 5,09 | +1 .54 | X5
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 | 40 ,06 | A
7 M1 4 2| 488 11,0 |— 6344 | + 1582 7 .42 7 ,55 | —0 ,13 A
2r |19 22 ,5| +88 59,3 |+ 1282 | — 3411 7 .93 6,32 | 41 ,61 Ma
8 | 2 14 ,2| +88 42,1 |4 3892 | + 2586 8 ,33 8 ,43 | +0 20| F
9 |2 42 ,2| +88 34,1 |4 3912 | + 3353 8 ,91 8 ,83 | +0 ,08 | A
3r |13 4 ,5) 488 11,2 |— 6271 | — 1810] 8 ,96 7,57 | +1 .39 | K
10 | 3 18 ,9| 489 41,2 |+ 728 | + 860 9 ,13 9 ,06 | 0 ,07 A
4r 119 43 ,3| +88 41,1 |+ 2060 | — 4262 9 ,21° 8 ,27 | +0 ,94 K
11 |11 35 ,0| 4+89 29,1 |— 1845 | 4+ 202 9 ,72 9 ,56 | 4+0 ,16 A
12 |13 51 ,5| +89 28,9 |— 1650 | — 8731 10 ,06 9,77 | +0 ,29 A
5r |12 51 ,5| 488 54,1 | — 3853 | — 882 | 10 ,14 8 ,63 | +1 ,51 K
4s | 8 30 ,5! 4-89 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 |— 420 | - 7081 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 | 4+ 796| 11 ,25 10 ,88 | 40 ,37 | A

6s [12 53 ,2| 489 41,7 |— 1065 | — 252 | 11 ,37 10 ,72 | 4+0 ,65 —

8r |16 49 ,3| +89 38,6 |— 388 | — 1221 | 11 ,45 10 46 | +0 ,99 | G5?
16 20 55 ,2| -89 43,2 |4+ 696 | — 725] 11 ,60 | 11 ,22 | 40 ,38 | A?
17 (18 1 ,2| +89 40,2 |+ 6 | — 1186 ] 11 ,88 11 ,30 | 40 ,58 —

18 |18 43 ,6| 489 43,6 |+ 186 | — 966 | 12 ,27 11 ,90 | 40 ,37 -

10r {13 8 ,0| +89 42,7 |— 993 | — 303 | ..ue... 12 ,03 | veunntn —

7s |15 24 ,0| +89 53,0 |— 266 | — 328 12 ,65 12 ,04 | 40 ,61 —

19 {17 33 ,6 -89 52,2 |— 54 | — 467} 12 ,71 12,24 | 40 ,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 | 40 ,64 —

23 |18 30 4| +89 58,6 f+ 12 | — 86| 13 ,59 13 ,00 | 40 ,59 —

12r 19 3 ,6| +89 52,1 |+ 130 | — 458 | 13 ,80 12 ,47 | 41 ,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

8s {13 2 ,8| +89 53,0 |— 402 | — 113 | 14 ,52 13 ,77 | +0 ,75

26 |18 17 ,2} 489 54,5 [+ 25 — 331 14 ,62 13 ,69 +0 ,93

9s |11 56 ,0, +89 58,5 |— 87 + 2 14 ,74 13 ,74 | 41 ,00

27 {23 46 ,8] 489 56,4 |+ 216 | — 12 | 14 ,86 14 ,25 | +0 ,61

28 {10 51 ,4| 489 53,0 |[— 403 | + 124 | 15 ,27 14 ,54 | +0 ,73

10s { 3 23 ,3| +89 54,5 |4+ 208 | 4+ 255 | 15 ,29 14 ,52 | 40 ,77

11s (16 13 4| +89 55,1 |— 132 | — 263 | 15 ,30 14 ,35 | 40 ,95

12s [23 32 ,5) +89 53,3 |+ 398 | — 48 | 15 ,34 14 ,67 | 40 ,67

13s | 3 9 4| +89 53,3 |+ 272 + 295 15 ,52 14 ,54 +0 ,98

29 |10 19 ,8| 489 54,1 |— 319 | + 149 | 15 ,82 15 ,21 | 40 ,61

14s | 0 18 ,4| 489 53,6 |+ 385 | + 31 16 ,00 15 ,05 | 4+0 ,95

30 |11 10 ,0| +89 53,4 |— 404 | + 90 | 16 ,18 15 ,44 | 40 ,74



496 Kap. 5. G.EBerHARD: Photographische Photometrie. Zitf. 50.
Tabelle 22. (Fortsetzung).
Stern AR 1900 Dekl. 1900 x 1900 l y 1900 Pg Py C
31 150 50,2 | 4-89° 55%,9 —125” —215" 167,41 152,62 | +0m,79
15s 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
16s | 22 20 ,4 | +89 55,1 4264 —122 16 ,86 15 ,50 | +1 ,36
33 18 0 ,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 59,5 — 22 + 24 17 ,63 16 ,94 +0, 69
125 —724 —451 15 ,02 14 ,37 40 ,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 | 40 ,87
151 — 584 — 65 13 ,72 12 ,66 | +1 ,06
152 —583 —209 14 ,58 13 ,76 | +0 ,82
158 — 545 —299 15 ,10 14 ,57 +0 ,53
176 —462 —242 14 ,35 13 ,78 | 40 .57
226 —263 +218 14 ,90 14 ,15 +0 ,75
256 —128 4332 14 ,66 13 ,84 40 ,82
277 — 21 — 540 15 ,33 14 ,56 +0 ,77
311 +165 —619 15 ,02 14 ,34 | 40 ,68
319 +180 4476 14 ,46 13 ,61 +0 ,85
329 +228 +495 14 ,35 | 13 ,51 | 4+0 ,84
334 +247 —397 15 ,20 | 14 ,44 | 40 ,76
338 +271 +619 14 ,73 | 13 .84 | +0 ,89
341 1278 +440 15 ,15 14 ,02 | +1 ,13
345 -+ 300 —647 13 ,79 12,05 +1 ,74
350 4320 — 640 11 ,02 10 ,71 +0 ,31
358 +361 +377 15 ,24 14 ,34 +0 ,90
362 +375 —219 13 ,08 12 ,27 | +0 ,81
378 4472 +162 14 ,13 12 ,81 +1 ,32
389 -+535 —595 13,61 12 ,90 | +0 ,71
391 +539 — 602 14 ,62 13 ,83 40 ,79
401 4641 +234 14 ,50 13 ,70 | 40 ,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 40 .47
427 4761 —412 13 ,27 12 ,05 41,22
439 + 814 —473 14 ,78 13 ,49 +1 .29
Tabelle 23.
Stern AR 1900 Dekl. 1900 z 1900 ¥ 1900 Pg Py Cm
36 182 om0 +-89° 59,8 o’ — 117 17m,78 16™,80 | +0™,08
37 20 56 ,0 | +89 56,6 | +143 —148 18 ,01 16 ,81 | +1 ,20
38 18 58 ,0 | +89 56,9 | 4 46 —178 18 ,20 17 ,05 | +1 ,15
39 21 42 ,2 | +89 57,5 | 4123 — 82 18 ,58 17 3 | +1 .45
40 0 38 ,6 +89 59,1 + 53 + 9 18 ,87 17 ,29 +1 ,58
41 21 8,8 +89 58,51 + 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 ,3 +89 58,0} + 73 — 94 19 ,59 — —
45 20 48 1 +89 57,51 +100 —111 . | 19 ,80 — —
46 7 34 .4 489 58,9 — 27 + 59 19 ,82 — —
17s 15 43 .4 489 54,2 —194 —286 17 ,19 15 ,89 +1 ,30
18s 14 28 ,8 +89 57,7 —112 — 85 17 ,94 16 ,91 +1 ,03
19s 16 4 ,7 +89 54,7 | —153 —278 18 ,16 16,95 | 41 ,21




Ziff. 50. Die internationale Polsequenz: Tabelle. 497

Tabelle 23. (Fortsetzung.)

Stern AR 1900 Dekl. 1900 i 2 1900 I ¥ 1900 Pg Py C

20s 2b 46™,4 | +89°57,4  +116” | +103” 18m,60 170,19 | 417,41
21s 15 46 ,4 +89 55,3 —155 ~—235 18 ,65 17 .33 +1 ,32
22s 21 18 ,1 +89 56,9 | +143 —122 18 ,75 17 13 | +1 ,62
23s 14 32 ,0 | +89 57,3} —128 —100 18 ,70 17 41 | +1 ,29
24s 11 16 ,6 | +89 57,5 | —146 4+ 28 18 ,88 17 ,34 | +1 ,54
25s 2 45,3 | +89 58,1} 4+ 86 + 73 18 ,84 17 ,38 | +1 .46
26s 3 55,6 +89 57,4 + 82 +136 18 ,99 — -

27s 12 26 1 +89 57,7 | —140 — 16 19 ,08 17 ,43 | +1 .65
28s 2 36 ,2 | +89 57,3 | +127 +103 19 ,23 — —

29s 23 32 ,8 | +89 57,8 | +134 — 16 19 ,28 — —

30s 20 6,7 +89 57,9 + 66 —107 19 ,52 — -

31s 8 23 ,6 | +89 57,61 — 84 +116 19 ,49 — -

32s 19 2 ,4 +89 58,8 + 19 — 68 19 ,56 - -

33s 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 - -

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 | 41 ,41
119a —755 — 79 17 ,88 16 ,40 +1 ,48
124 — 728 —162 16 ,50 15 ,09 | +1 ,41
1252 —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
127¢ —651 — 70 17 ,01 15 ,50 | 4+1 ,51
127d —670 —101 18 ,29 17 ,05 | 41 ,24
127¢ — 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
134D — 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
151a —544 — 93 18 ,66 17 21 | +1 ,45
151b — 625 — 35 18 ,55 17 ,15 | +1 ,40
151¢c —636 - 7 18 ,10 16 ,88 +1 ,22
151d — 619 0 18,21 16 ,93 | +1 ,28
151e — 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
152¢ —619 —234 17 ,15 16 ,09 | +1 ,06
152d —630 —258 18 ,66 17 ,38 | +1 ,28
152e — 622 —364 18 ,52 17 ,12 | +1 ,40
154 —570 —547 14,95 14 ,36 +0 ,59
1542 —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 —543 +117 15 ,20 14 ,50 | +0 ,70
159a — 648 +145 17 ,80 16 ,34 | +1 ,46
159b — 543 +171 18 ,13 16 ,64 | +1 ,49
159¢ — 505 +233 19 ,03 17 ,10 +1 ,93
160 — 3534 + 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 —520 —230 16 ,02 15 ,03 | 40 ,99
164a —531 —199 18 ,73 17 13 | +1 ,60
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498 Kap. 5. G. EBerHaARD: Photographische Photometrie. Ziff. 50.
Tabelle 23. (Fortsetzung.)

Stern 2z 1900 ¥y 1900 Pg Py C

169 —488” — 327 16™,855 16™,02 +0m,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
176¢ —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 4137 18 ,10 16 ,78 +1 ,32
190¢ —452 +169 17 .87 16 ,95 +0 ,92
190d —449 +261 17 ,99 16 ,73 41 ,26
190f —376 <4150 19 ,19 17 ,21 +1 ,98
191a —302 ~—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 4196 17 ,04 16 ,31 40 ,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
214f — 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
219e —254 — 168 19 ,03 17 ,50 +1 ,53
219f —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
226¢ —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




Ziff. 50. Die internationale Polsequenz: Tabelle. 499
Tabelle 23. (Fortsetzung.)

Stern x 1900 ¥ 1900 Pg Py C

244b —200” — 685" 18m,75 16m,83 +1m,92
247 —161 4364 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 41,11
279b — 94 —645 18 .47 17 ,07 +1 ,40
279¢ — 57 — 691 17 .73 16 ,27 +1 ,46
279d — 39 —712 18 ,44 17 ,21 +1 ,23
279e -+ 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
288¢c + 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
289¢ — 28 +224 18 ,76 17 ,21 +1 ,55
289d + 2 4353 17 ,44 16 ,29 +1 ,15
289e + 51 -+ 311 17 ,52 16 ,55 +0 ,97
292a — 20 —854 17 ,96 16 ,82 41,14
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 + 68 —530 17 ,97 16 ,95 +1 ,02
295Db + 37 ~—489 18 ,09 16 ,88 +1 ,21
295¢ + 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
302¢ +224 —264 19 ,02 17 ,50 41,52
302d +230 —339 18 ,97 17 ,33 +1 ,64
311a 193 ~— 549 17 .22 16 ,05 +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
323¢ +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 4207 — 6 17 ,95 16 ,72 +1 ,23
324b +162 + 78 18 ,57 17 ,05 +1 ,52
335 +250 — 604 16 ,11 15 ,11 +1 ,00
335a +247 — 524 17 ,69 16 ,67 +1 ,02
335b 4296 - 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
337¢ +248 — 87 18 ,82 17 ,38 +1 ,44
337d +248 — 31 18 ,98 17 .34 +1 ,64




500 Kap. 5. G. EBerEARD: Photographische Photometrie. Ziff. 50.

Tabelle 23. (Fortsetzung.)

Stern x 1900 ¥y 1900 Py Py C

342 +282” —906"’ 14m,86 141,09 +0m,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 4328 —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¢c —+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
3621 —+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 4398 +101 18 ,36 17 ,05 +1 ,31
364 +389 —457 16 ,44 15 ,49 40 ,95
364a 4458 —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
3641 ~+452 —513 18 ,54 17 .24 +1 ,30
3641 +540 —377 18 ,39 17 ,05 +1 ,34
365¢ +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
372¢ +416 —721 17 ,31 16 ,69 +0 ,62
386¢ +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 Circ 170 aufgestellt wurde. Die iibrigen Sterne
hat SEARES hinzugefiigt!. Die AR und Dekl. sowie die Spektren sind dem Harv
Circ 170, die rechtwinkligen Koordinaten » und y (1900) dem Harv Circ 170
und den Harv Ann 48, Nr. 1, sowie dem Verzeichnis von SEARES? entnommen.

Die photographische (Pg), die photovisuelle (Pv) Gréfle und der Farben-
index C sind fiir die Tabelle 1 der Mt Wilson Contr 2353, fiir Tabelle 2 der
Mt. Wilson Contr 974 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 Circ 170 und in Harv Ann 71,
Nr. 3.

1 Mt Wilson Contr 97 = Ap J 41, S. 206 (1915).

2 Die rotlichen Sterne sind durch ein r hinter der Sternnummer kenntlich gemacht.
Ein ,,s* bedeutet ,,Supplementary Standard Stars‘.

3 ApJ 56, S.97 (1922). 4 ApJ 41, S.206 (1915).



Ziff. 51. Verzeichnisse photographischer Sternhelligkeiten. 501

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. ScewaRrzscHILD, Gottinger Aktinometrie. Teil A (1910). Teil B (1912).

H. S. Leavirr, The north polar sequence. Harv Ann 71, Nr. 3 (1917),
und vor allemi auf die zahlreichen Abhandlungen von SEARES (s. Literaturver-
zeichnis am Schlusse dieses Abschnittes).

51. Verzeichnisse photographischer Sternhelligkeiten.

R. H. Bager and E. E. CuMMmINGs, Investigations in extrafocal photometry.
Laws Obs Bull, Nr. 24 (1916).

S. BerLjawskl, Grandeurs photographiques des étoiles du B D jusqu’a 9™, Qentre
75° et 90° de déclinaison boréale. Bull Pulkovo 6, S. 12 (1915).

S. CrapmaN and P. J. MELOTTE, Photographic magnitudes of 262 stars within
25’ of the north pole. M N 74, S. 40 (1913).

F. W. Dysox and C. Davipson, Photographic magnitudes of stars brighter than
om0 within §° of the north pole. MN 72, S. 693 (1912).

W. DziewuLski, Photographische GréBen von Sternen in der Nidhe 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. HaLyM, 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
NGC 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 SterngréBe. AN 176,
S. 49 (1907).

— Vorschlag zur Festlegung der photographischen GroBenskala. AN 186,
S. 177 (1910).

— Photographische GréBen schwacher Zentralplejaden. AN 199, S. 247 (1914).

— Prifung der photographischen GroBenskala der hellen Plejadensterne. AN
200, S.137 (1914).

— Photographische Sterngrofen von 233 Prisepesternen. A N 203, S. 261 (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. vax
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° of the north pole. Leiden
Ann 14, Nr. 1.

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

— Photographische Helligkeiten von 104 Sternen der Coma Berenices. A N 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 —40° 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 magnitudes of southern stars with revised values for northern
stars. Harv Ann 85, Nr. 10, S. 181, (1928).
H. von KLUBER, Effektive Wellenldngen und ein anderes Farbeniquivalent fiir
25 polnahe Sterne. Astr Abh, Erganzungshefte zu den AN 35, Nr. 1. Kiel 1925.
. S. Leavirt, 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. Marmquist, Colours and magnitudes of 3700 stars within 10° of the north
R.

a

galactic pole. Lund Medd (2), Nr. 37, S. 631f., (1927).
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. McW. 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. KapreyN, Durchmusterung of selected areas between d = 0° and
d = 90°. Harv Ann 101, 102, 103 (1918, 1923, 1924).

K. SCHILLER, Photographische Helligkeiten und mittlere Orter von 251 Sternen
der Plejadengruppe. Publ Astrophys Inst Kénigstuhl-Heidelberg 2, S. 133
(1906).

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

F. H. SEaREs, J. C. KarTEYN and P. J. van RuIJN, Mount Wilson catalogue of
photographic magnitudes in selected areas 1—139. Carnegie Instit of Washing-
ton Nr. 402. 19030.

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. Dvson. 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-
fihrlich behandelt ist, soll hier nur kurz auf die hauptséchlichsten 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 zerfillt der
Arbeitsgang in drei Operationen, ndmlich: Aufnahme der zu messenden Licht-
quelle, Aufnahme der Bezugslichtquelle, Aufnahme der Reduktionsskala. Auch
die Reduktion erfolgt auf gleiche Weise. Ist die als Bezugslichtquelle dienende
Lichtquelle in ihrer spektralen Zusammensetzung bekannt, etwa durch An-
schlul an den schwarzen Kérper, so ergeben die Messungen nicht nur einen
Helligkeitsvergleich zwischen den beiden leuchtenden Objekten, sondern es 1483t
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 einwandirei hat iiberwinden lassen. Die Spektra
der Sterne sind nidmlich fadenférmige Gebilde, die meist so schmal sind, daf3
sich ihre Schwirzungen im Mikrophotometer schwer ausmessen lassen, zumal
man die Absorptionslinien in den schmalen Spektren kaum oder gar nicht er-
kennen kann. Auch lokale UngleichmiBigkeiten in der photographischen Schicht
werden bei so schmalen Bildern, wie es die Sternspektra sind, leicht iibersehen,
sie kénnen aber zu erheblichen Fehlern fithren. Man hat daher verschiedene Ver-
suche gemacht, die Spektren zu verbreitern. Die Benutzung afokaler Bilder,
welche eine Verbreiterung des Spektrums geben wiirde, 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. ROSENBERGY,
der sich dieses Verfahrens bediente, fand, daB die Spektralteile mit kleineren
Wellenldngen als 14000 nicht mehr benutzt werden kénnen, weil die Uber-
deckungen, teils wegen der groBen Zahl der Spektrallinien, teils wegen ihrer Starke
(z. B. der Wasserstofflinien), den Verlauf der Schwirzungen in diesem Gebiete
vollig verdndern.

Ein zweites Verfahren besteht darin, daB8 man den Stern wihrend der Auf-
nahme nicht mehr fest auf dem Fadenkreuz des Pointierfernrohres hilt, sondern
ihn eine Strecke weit laufen 148t. Das wird, wie bekannt, leicht dadurch er-
reicht, daB man das Uhrwerk des Fernrohres ein wenig vor- oder nachgehen 146t.
Da der Stern meist nicht so hell ist, daf eine einmalige derartige Belichtung aus-
reicht, um eine geniigende Schwirzung 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 Ausfithrung, und die Spektren fallen meist
recht schon aus, wenn die Luft gentigend ruhig ist, es hat aber den Nachteil, da3
die Platte nicht kontinuierlich, sondern intermittierend belichtet wird und man
hiermit ein Gebiet der photographischen Photometrie betritt, welches zur Zeit
noch nicht geniigend geklirt ist.

Auch eine praktische Schwierigkeit haftet dem genannten Verfahren an, die
beim Vergleich zweier Sterne verschiedener Deklination sich bemerkbar macht.
Das Uhrwerk des Fernrohres muBl nimlich fir den zweiten Stern so reguliert
werden, dal3 bei derselben Expositionszeit, wie beim ersten Stern, ein Spektrum
derselben Breite erhalten wird. Das ist stets recht umstdndlich und 148t sich
meist nicht geniigend genau ausfithren.

Ein drittes Verfahren ist frei von dieser Schwierigkeit, wihrend 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 Intensititsverteilung in Sternspektren. Halle 1914.
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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 ausfithren 14B3t.

Bei einem vierten Verfahren, welches von SCHWARZSCHILD angegeben ist,
erreicht man eine gentigende Verbreiterung des Sternspektrums dadurch, da man
bei guter Regulierung des Uhrwerkes eine Reihe einzelner Spektren des Sterns,
alle mit gleicher Belichtungszeit, dicht 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 gleichm#Big iiber seine ganze Breite hin geschwérzt ist, namentlich
wenn sich die Ruhe und Durchsichtigkeit der Luft wihrend der Aufnahme
gedndert haben. Praktische Versuche auf dem Potsdamer Observatorium zeigten
indessen, dall dieses Verfahren wohl brauchbar ist.

Ein fiinftes Verfahren, welches besonders bei Benutzung eines Spaltspektro-
graphen angewendet werden kann, besteht darin, da man in den Strahlengang
eine geeignete Zylinderlinse einschaltet, etwa in der Nihe 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
Abhandlung! genauere Mitteilungen. Da aber der CASSEGRAIN-Spiegel seines
Teleskopes eine Liicke in der durch die Zylinderlinse erzeugten Lichtlinie hervor-
rief, muBte PLASKETT trotz der Zylinderlinse den Stern iiber eine gewisse Strecke
hin und her laufen lassen, um ein gleichmiBig geschwirztes Spektrum zu erhalten,
so daf3 also doch wieder intermittierende Belichtung vorliegt.

Die vorstehenden Ausfithrungen 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
héufigsten ist die Schwarzungskurve aus einer Zeitskala abgeleitet worden, da
dieses Verfahren keine weitere Apparatur erfordert und bequem ist. Man 148t
hierzu den Vergleichsstern oder einen anderen geeigneten eine Reihe Spektren
gleicher Breite beschreiben, deren jedes aber mit einer lingeren Expositionszeit
als das vorhergehende aufgenommen wird. Die Expositionszeiten bilden meist
eine geometrische Reihe. Um von dieser Skala auf die Intensititsskala iiber-
zugehen, ist man genétigt, ein Schwirzungsgesetz (meist wird das von SCHWARz-
SCHILD verwendet) zu benutzen oder rein experimentell diesen Ubergang aus-
zufithren. Obwohl auf diesem Wege Resultate erhalten werden konnen, die
nicht ohne Wert? sind, unterliegt dieses Verfahren natiirlich denselben Bedenken,
welche fiir eine gewohnliche photographische Helligkeitsmessung mit Hilfe von
Zeitskalen iiberhaupt gelten, wie oben ausgefithrt wurde. Jedenfalls wird man
den Methoden den Vorzug geben, bei denen das Schwirzungsgesetz 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 moégen 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 fiir das Objektivprisma besteht darin, daBl vor das Objektiv-
prisma ein Stabgitter gesetzt wird, dessen Stdbe senkrecht zur brechenden
Kante des Prismas stehen. Man erhdlt 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 Hilfte, Abb. 10, Ziff. 55, S. 319), deren Intensititen 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 Wellenldnge eine Intensitits-
schwirzungskurve erhalten, mittels welcher das Spektrum des zu untersuchenden
Sterns an das des Vergleichssternes angeschlossen werden kann. Ist die spektrale
Energieverteilung des letzteren Sternes bekannt, dann kann auch, wie bereits
erwdhnt, 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 Bildfeldwélbung fiir beide Aufnahmen moglichst nahe gleich ist,
also bei dem Vergleiche herausfillt, 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 {ibrigens recht verwickelt ist, da die Bild-
feldkriimmung eine Funktion zweier Argumente ist, ndmlich vom Ort auf der
Platte und von der Wellenldnge abhingt.

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

Ausfiihrliche Beispiele fir die Anwendung der Objektivprisma-Gitter-
methode sind in den Abhandlungen von HERTZSPRUNG!, KOHLSCHUTTERZ,
GREAVES, DavipsoN und MARTIN? gegeben, letztere haben auch Abbildungen
von solchen Sternaufnahmen verdffentlicht. Das Objektivprisma-Gitterverfahren,
das 1918 von HERTZSPRUNG und EBERHARD? angegeben wurde, ist iibrigens von
MERTON® so modifiziert worden, dafl 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 Wellenlingen aber unter verschiedenen Winkeln aus

1 AN207, S.75 (1918). 2 AN 220, S. 325 (1923).

3 M N 86, S. 33 (1925) und 87, S. 352 (1927). ¢V JS53, S.214 (1918).

5 On the Spectrophotometry in the Visible and Ultraviolet Spectrum. London R Soc Proc
A 99, S.78 (1921).
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dem Prisma austreten, ist ein Stabgitter, wie oben, nicht brauchbar. MERTON
iiberzieht daher eine diinne Glas- oder Quarzplatte mit einer diinnen RuBschicht,
welche durch eine sehr verdiinnte alkoholische Schellackloésung fixiert wird.
In diese undurchsichtige Schicht werden dann mittels einer Teilmaschine die
Offnungen eingeritzt, so daB ein Gitter von der gewiinschten Beschaffenheit
entsteht. Die Gitterkonstante wird durch Laboratoriumsversuche bestimmt,
fir die MErTON in der betreffenden Abhandlung genaue Anweisung gibt.

56. Die Methode fiir den Spaltspektrographen ist wohl zuerst von MERTON
und Nicuorson! im Laboratorium erprobt und dann von H. H. PLASKETT?
fir 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 Lichtbiindel ergibt dann ein Spektrum, dessen Schwérzung
in der Lingsrichtung des Spaltes kontinuierlich von der einen Seite bis zur
andern abnimmt. Sind Absorption und Keilwinkel des neutralen Glases bekannt,
so 148t sich die Intensitit des durch den Keil hindurchgehenden Lichtes fiir
jeden Punkt des Spaltes berechnen, und eine Verbindung dieser Intensititen
mit den dazugehorigen Schwirzungen ergibt dann die fiir die Reduktion nétige
Intensitits-Schwarzungskurve.

Da ein Stern nur ein fadenférmiges Spektrum geben wiirde, ist fiir eine
Ausziehung des von dem Spiegel bzw. Objektiv erzeugten fokalen Sternbildes
in eine Lichtlinie zu sorgen. PLASKETT erzielte diese Verbreiterung, wie schon
erwihnt, dadurch, daB er vor dem Keil und dem Spalt des Spektrographen eine
geeignete Zylinderlinse aufstellte. Diese Lichtlinie muB natiirlich in ihrer ganzen
Linge dieselbe Intensitit aufweisen. Ist dies nicht der Fall, so darf der Stern
nicht punktférmig gehalten werden, sondern man muB} jhm durch Verstellen
des Fernrohruhrwerkes eine langsame Bewegung iiber den Spalt hin erteilen,
wodurch alle UngleichmiBigkeiten in der Intensitdt der Lichtlinie ausgeglichen
werden, derart, daB (nach Entfernung des Keiles) ein Spektrum geniigender
Breite entsteht, welches iiber die ganze Breite hiniiber die gleiche Schwirzung
aufweist. Wird nun aber durch den Keil hindurch belichtet, so ist das Spek-

) trum des Sternes nicht mehr ein Band mit nahezu geradlinigen
parallelen Begrenzungen, sondern es besitzt etwa die Gestalt der
Abb. 14B.

¢

An der Spitze a des
Keiles (Abb. 14A) geht das

¢ Licht nahezu ungeschwicht

c Hmmm \\ hindurch, die dieser Keil-

2 Z .ul “ Hm | .~ Stelle entsprechende Be-
/L LLJEIN },“;L'L' ! s 1™ grenzung des Spektrums

Abb. 14A. Keil. Abb. 14B. Spektrum. wird eine gerade Linie sein.

An der Basis b des Keiles
wird dagegen das Licht
stark absorbiert, die obere Begrenzung des Spektralbandes wird daher keine
gerade Linie sein konnen, sondern sie hiangt von der Intensitdtsverteilung
im Sternspektrum ab. Das Spektrum wird am breitesten fiir Licht der Wellen-
lingen sein, welches im Sternspektrum die grofte Intensitdt besitzt. Die Emp-
findlichkeit der photographischen Platte fiir Licht verschiedener Farbe wird
natiirlich ebenfalls die Begrenzungen des Spektralbandes beeinflussen. Diese

1 Phil Trans A 217, S. 237 (1917).
2 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 2, Nr. 12, S.213 (1923).

(Aus Publ of the Astrophys Obs Victoria Vol. II, Nr. 13.)
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Abhidngigkeit von der Farbenempfindlichkeit der Platte wird aber dadurch
eliminiert, daBl man aufler dem Spektrum des zu untersuchenden Sternes noch
das einer irdischen Lichtquelle oder eines anderen Sternes mit bekannter spektraler
Intensitdtsverteilung aufnimmt, d.h. die Intensitdtsverteilung des Sternspek-
trums wird bezogen auf die der Lichtquelle; die Farbenempfindlichkeit der
Platte fallt auf diese Weise heraus. Wie oben auseinandergesetzt wurde, erhilt
man durch die Aufnahme eines Sternes durch einen Keil von bekannter Ab-
sorption und bekanntem Keilwinkel eine kontinuierliche Intensitdtsskala durch
eine einzige Aufnahme. Ist der Keil nicht vollig neutral, was wohl nie der
Fall sein wird?, sondern selektiv absorbierend, so muf} die Keilabsorption fiir
die verschiedenen Farben besonders bestimmt und die Schwirzungskurven fiir
die verschiedenen Farben miissen mit diesen speziellen Keilkonstanten hergestellt
werden, was ohne Miithe 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 ausfithrlich beschrieben, wie man den Keil untersucht und
eicht, so daB hier nicht ndher darauf eingegangen werden braucht.

Die Theorie der Keilmethode gestaltet sich nach PLASKETT nun folgender-
maBen: Es werde der Abstand %; von der Linie a’a’ (Abb. 14 B) derjenigen Punkte
gemessen, fiir welche die Schwirzung einen bestimmten Wert, etwa D, besitzt,
und zwar fiir alle Wellenlingen 4. Dieser Abstand 7; auf dem Spektrogramm ent-
spricht dem Abstand m#; auf dem Keil, der von der Spitze a des Keiles ab

. . Brennweite des Kollimators
(Abb. 14A) gemessen wird. Es ist m = Brennweite der Kamora

groBerungsfaktor. (Derselbe ist tibrigens nicht streng konstant fiir alle 4, er variiert
infolge Bildfeldwdlbung 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 1.= 0,39 u, 1,730 firr 1 == 0,43 w,
1,723 fiir A = 0,67 u.)

Es sei nun [, die Intensitit des Lichtes der Wellenldnge 4, welches auf den
Keil auffillt, K; die Intensitit des Lichtes, welches der Keil bei dem Abstand
mh; hindurchlifft, P; der Extinktionskoeffizient des neutralen Glases fiir die
Wellenldnge 1, « der Keilwinkel, dann ist K; = J; 10~ P ®€*  worin mh, tang
die Dicke des Keiles bei dem Abstand m#h; und P,tanga = ¢, die sog. Keil-
konstante fiir die Wellenldnge 1 ist, d. h. die Keildichte bei der Einheit des
Abstandes von a (Abb. 14A). Es wird also

Ji = Kj109™" . (1)

In dieser Gleichungist m#; durch Messung des Spektrums bekannt, o; durch
die Keileichung. Kj ist unbekannt, es ist nach Definition die Intensitit, mit
welcher das Licht nach Durchlaufen des Keiles und des Spektrographen auf

, also ein Ver-

1 R. MULLER, Untersuchungen iber den Wilsingschen Rotkeil und einige neutrale
Keile. A N 229, S. 305 (1927). Wird 61=P;' tang (P/l der Extinktionskoeffizient, x der

Keilwinkel) gesetzt, so findet PLASKETT fiir seinen Keil folgende Werte von o, :

Z | 7 Y3 7! 2 J o y) . 65
0,3930 4 | 0,171 0,4308 4 | 0,136 049571 | 0,110 0,6137 p 0,106
,3969 ,162 4415 ,133 ,5233 ,110 ,6394 | ,106
,4046 150 4529 | 124 5371 | 112 6496 | 105
L4119 ,149 4603 1,116 5616 | ,109 ,6678 | ,098
,4202 142 4872 | 112 !

aus denen ersichtlich ist, daB auch dieser Keil durchaus nicht neutral ist.
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der photographischen Platte die konstante Schwirzung D erzeugt, und zwar iiber
das ganze Spektrum hintber.

Es sei nun [} die Intensitit des Lichtes derselben Wellenléinge 4 einer zweiten
Lichtquelle (z. B. Vergleichsstern), %} der Abstand von & (Abb. 14 A), bei welchem
sich dieselbe Schwirzung D findet, wie oben (beide Aufnahmen sind gleich lange
belichtet worden), dann ist ’

]i _ K;' 10617”7'1, (2)

oder bei Division der beiden Gleichungen

Ji _ 101116;.(’%;.—71:1) . (3)

i

Die GroBen der rechten Seite dieser Gleichung sind sdmtlich und fiir alle Wellen-
lingen bekannt, somit ist es auch das Intensitdtsverhiltnis J;//; und damit auch
die Intensititsverteilung J; 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 Giiltigkeit des HARTMANNschen Satzes vorausgesetzt:
zwei monochromatische Lichtquellen sind gleich hell, wenn die von ihnen bei
gleicher Belichtungszeit und gemeinsamer Entwicklung erzeugten Schwirzungen
gleich sind.

Die Abstinde %; und %) erhilt man folgendermaBen: Man mift mit dem
Mikrophotometer die Schwirzungen senkrecht zum Verlauf des Spektrums
(d. h. iiber die ganze Breite des Spektrums hin) fiir einen jeden Wellenldngen-
bezirk und zeichnet Schwirzungskurven, deren Abszissen die Abstinde von der
Linie a’a’ (Abb. 14B), deren Ordinaten die zugehorigen Schwirzungen sind. Auf
diese Weise entstehen soviel Schwirzungskurven, als man Wellenldngenbezirke
gemessen hat. Man verbindet nun die Punkte gleicher Schwirzung D in den
verschiedenen Schwirzungskurven durch eine Kurve. Dann sind die Ordinaten
h; und %) der Schwirzung D aus der Zeichnung abzulesen.

Vorstehendes Verfahren von PLASKETT eignet sich besonders fiir solche
Fille, wo ein Spaltspektrograph mit einem Spiegel verbunden ist, fiir 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 Lichtschwiche der Sterne eine spektral-
photometrische Untersuchung nicht méglich ist oder wenigstens infolge sehr
langer Belichtungszeiten sehr zeitraubend und mithsam wird. Die beiden, oben in
ihren Hauptziigen geschilderten spektralphotometrischen Verfahren eignen sich
nicht zur Anwendung auf schwache Sterne, da bei beiden Verfahren Licht-
schwichungen (durch das Gitter oder den Absorptionskeil) zur Herstellung der
Skalen benottigt werden. Nun gibt es aber Fille, in welchen man durch eine
nicht GbermifBig lange Belichtung, etwa mittels eines Objektivprismas, das
Spektrum eines Sternes und des mit ihm zu vergleichenden erhalten kann. Diese
Aufnahmen wiirden sich zur Bestimmung des Farbenindex verwenden lassen,
wenn man auf irgendeinem Wege Intensitits-Schwirzungskurven fir die beiden
Wellenldngengebiete herstellen konnte, welche den Farbenindex definieren sollen.

In der Tat gibt es ein solches Verfahren. Es besteht darin, dafl 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 erhilt man Schwirzungskurven fiir die
zwei Wellenldngengebiete, 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 dafl nichts von der eigentlichen
Beobachtungszeit wihrend 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 A0, von der Helligkeit 5=
bis 6™ im Harvardsystem zu wihlen, fiir welchen der Farbenindex der Definition
nach Null sein soll.

Fiir diese Art der Farbenindexbestimmung kommt es, wie ersichtlich, nur auf
den Verlauf der Schwirzungskurve, d. h. auf die Gradation in den zwei zu be-
nutzenden Wellenldngengebieten an, nicht auf die Schwirzungskurve 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 miissen, auflerdem auch die Energie-
verteilung im Spektrum der zur Skalenherstellung verwendeten Lichtquelle
(Stern oder kiinstliche Lichtquelle) genau bekannt sein muf.

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

58. Die Extinktion fiir photographische Spektralphotometrie. Eine groBe
Schwierigkeit fiir die Spektralphotometrie bietet die exakte Berechnung der
Extinktion. Zwar sind die Extinktionskoeffizienten fiir die Wellenldngen, welche
bei astrophysikalischen Untersuchungen in Betracht kommen, mit hinreichender
Genauigkeit bekannt?, aber es sind nicht Werte fiir den zur Zeit der Beob-
achtung herrschenden Luftzustand, welche man nétig hat, besonders wenn
Sterntemperaturen gefunden werden sollen. Die Bestimmung der Extinktion
fiir den Beobachtungsabend selbst ist aber recht umstandlich. Man hilft sich
daher meist so, daBl 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 unschidlich gemacht werden k&nnen. Diese Fehler ver-
falschen nimlich speziell die Resultate spektralphotometrischer Messungen, da
ein Plattenfehler nicht die gleiche Gréfle fiir Licht der verschiedenen Farben
besitzt, z. B. fiir das Ultraviolett weniger groB ist als fiir die griinen Teile des
Spektrums. Auch bei den Farbenindexbestimmungen ist die Extinktion nicht zu
vernachldssigen; es gilt hier das gleiche,was soeben gesagt wurde.

1 G. MULLER, Publ 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 Abschlufl 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 hauptsidchlichsten
Resultate derselben hier in Kiirze wiedergegeben werden.

A. DEN1sOFF, Die Zusatzbelichtung photographischer Platten
und die photographische Photometrie. Z{wiss Photogr 27, S. 128 (1929).
EpER hatte durch eingehende Untersuchungen gezeigt, dal eine Vor- oder
Nachbelichtung einer photographischen Platte (BECQUEREL-Effekt) keinen
Vorteil bringt, und seine Resultate sind auch von anderen Beobachtern (fiir
Schleussner- und Agfaplatten wenigstens) bestitigt worden. Im Gegensatz
hierzu fanden spdter J. REEDEN?, F. HAvyN? und P.V.NEUGEBAUER?, dal}
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,
HavN, NEUGEBAUER bestitigt. Es muB in betreff der Einzelheiten der Unter-
suchung auf die Abhandlung selbst verwiesen werden. Zur Zeit ist es nicht
moglich, eine Erklirung dafiir zu geben, daf die neueren Versuche von den
ilteren so vollig abweichen.

N. Wartenkov, Uber den Eberhardeffekt und seine Bedeutung
fiir die photographische Photometrie. ZfwissPhotogr 27, S. 236 (1929).
Diese Abhandlung bringt eine weitergehende Aufklarung des Nachbareffektes.
WALENKOV faBBt seine Resultate in folgenden Sitzen zusammen:

,,1. Der Nachbareffekt ist seinem Wesen nach ein Randeffekt und ist in
hohem MafBe abhingig von der Schirfe der photographischen Abbildung; mit
Zunahme der Verwaschenheit der Rander nimmt er schnell ab.

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

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

4. Bei Abbildungen, die schméiler (von kleinerem Durchmesser) als 3 mm
sind, kommt als sekundire Wirkung der Zuwachs der Dichtigkeit in der Mitte
der Abbildung hinzu, der um so groBer ist, je schmdler (kleiner) die Ab-
bildung ist.

5. Der relative Nachbareffekt, d. h. das Fallen der Dichtigkeit von den
Réndern zur Mitte, ist nur wenig von der Breite (GroBe) der Abbildung abhingig.
Fir 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 Réindern 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 unabhingig von der Form der Abbildung.

1 Z f wiss Photgr 16, S. 219 (1917). 2 AN 229, S.289 (1927).
3 AN 229, S.293 (1927).



Nachtrag zur ,,Photographischen Photometrie. 511‘;

7. Vollig frei vom Nachbareffekt sind nur feinkornige, vorlaufig noch not-
wendigerweise schwachempfindliche Platten, unabhingig von der Dicke der
lichtempfindlichen Schicht, von der Konzentration des Bromsilbers in der Emul-
sion und auch von der Wellenlinge des exponierenden Lichtes (sichtbares weiles
Licht, R6NTGEN-Strahlen).

8. Mit Zunahme der mittleren GroBe der Bromsilberkérner der Emulsion
und damit verkniipfter Zunahme der Empfindlichkeit der Platten nimmt der
Nachbareffekt im Durchschnitt zu.

9. Fiir grobkérnige Platten nimmt der Effekt mit Zunahme der chke der
lichtempfindlichen Schicht auch ein wenig zu.

10. Fiir RONTGEN-Strahlen ist der Nachbareffekt fiir alle Sorten von Brom-
silberemulsionen, sowohl feinkérnige als auch grobkérnige ohne Ausnahme prak-
tisch gleich Null. Mikrophotographien der Schnitte der lichtempfindlichen
Schicht quer zur Abbildung zeigten einen scharfen Unterschied in der Verteilung
der Silberkérner in der Dickenlage der Schicht fiir X-Strahlen und fiir sichtbares
Licht. Auf den Aufnahmen fiir X-Strahlen sind an den Rédndern in den unteren
Teilen der lichtempfindlichen Schicht auch bei feinkérnigen Platten keinerlei
zusitzliche Silbermengen zu erkennen.

11. Der Nachbareffekt war in allen Féllen recht klein. Er lieB sich messen
nur dank der Erhshung der Empfindlichkeit und der Messung der relativen
Dichtigkeiten. Fiir die Mehrzahl der Emulsionen liegt er an der Grenze der
MeBgenauigkeit. Sogar fiir hochempfindliche Platten (Ilford Special Rapid
und Iso-Zenit) iibertrifft er nicht 0™,09 (%l = 8%). Nur fiir sehr grobkérnige
Platten (Ilford Monarch) erreicht er fiir Dichtigkeiten hoher als Eins den
Wert om13 (4 = 12%).

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

13. Fiir effektive Intensititen, die zur Erhaltung der Dichtigkeit Eins eine
Exposition von einigen Minuten bis zu einigen Zehnteln von Sekunden erfordern,
ist der Nachbareffekt von der Intensitdt J des exponierenden Lichtes unabhingig.
Er nimmt zu mit der Exposition E = J'¢, 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 Fille nicht vor-
kommen, so hat sogar unter den ungiinstigsten Bedingungen (z. B. bei An-
wendung grobkérniger Platten) der Nachbareffekt fiir die Astrophotometrie
nur eine sehr geringe und fiir die Spektrophotometrie, insbesondere fiir das
RONTGEN-Gebiet, gar keine Bedeutung.

Wie man ersieht, weichen die Ergebnisse von WALENKOV in folgenden zweil
Punkten wesentlich von den oben vom Verfasser gegebenen ab:

a) Der Nachbareffekt ist seinem Betrage nach von WALENKOV stets kleiner
gefunden worden als von EBERHARD.

b) Nach WaLENKovV 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 verdnderten Emulsionsbereitung zu suchen. Die Beobachtungen
von EBERHARD sind vor 1913, die von WALENKOV erst in jiingster Zeit angestellt
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worden. Die Moglichkeit, mit dem Eisenoxalatentwickler auch einen negativen
Nachbareffekt zu erzeugen?, scheint aber darauf hinzudeuten, daB man den
Eisenentwickler doch so abstimmen kann, daB der Nachbareffekt tatsichlich
ausbleibt. Jedenfalls ist diese Frage von neuem zu priifen.

Sehr wichtig fiir die praktische. Photometrie 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 Schwirzungskurve
dient, aus scharf begrenzten Marken (Ro6hrenphotometer) gewonnen.wird,
wihrend die fokalen und afokalen Bilder der Sterne meist verwaschene Rinder
besitzen und somit keinem Nachbareffekt oder wenigstens einem sehr ver-
ringerten unterworfen sind.
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Kapitel 6.

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 Strahlungderbeobachte-
ten Objekte zur direkten Wirkung auf das Auge gelangt. Der Zweck
der Anwendung dieser Methoden ist die Bestimmung der scheinbaren vi-
suellen Lichtstirke bzw. Leuchtdichte der Gestirne. Die,,visuelle
Lichtstiarke” (in der Literatur meist als ,,visuelle Helligkeit* bezeichnet) sei vor-
liufig definiert als das Produkt aus der Intensitit des zwischen den Wellen-
lingen 0,4 und 0,8 x liegenden ,,visuellen* Teiles der Gesamtstrahlung und dem
,spektralen Empfindlichkeitskoeffizienten des Auges. Der Beobachtung zu-
ginglich ist stets nur die ,,scheinbare, d.h. fiir den jeweiligen Standort des
Beobachters geltende Lichtstirke, wihrend die Ableitung der ,,wahren® Licht-
stirke zu den Aufgaben der theoretischen Photometrie gehért. Als Objekt der Be-
obachtung kommen simtliche zo6lestische Lichtquellen einschlieBlich des diffusen
Himmelslichtes in Frage.

Die visuelle Photometrie ist unter den astrophysikalischen Methoden bei
weitem die dlteste; ihre Anfinge lassen sich bis ins Altertum zuriick verfolgen.
Thre wissenschaftliche Bedeutung liegt hauptsichlich darin, daB sie eine spezielle
Methode der Strahlungsmessung darstellt, wobei der Umstand, dall sie ihrer
Natur nach nur den relativ beschrinkten visuellen Bereich der Gesamtstrahlung
erfassen kann, bei der Losung 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 leistungsfihiger erwiesen haben, in scharfem Wettbewerb,
nimmt aber, wie die stindige Fortbildung der Methoden sowie die umfangreiche
Beobachtungstitigkeit auf visuellem Gebiet hinlinglich beweisen, nach wie vor
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 ausfiithrlich entwickelt. Nach einem
weiteren vorbereitenden Abschnitt, in welchem der Refraktor gem&dB seiner
Bedeutung als photometrisches Hilfsinstrument gewiirdigt wird, folgt dann die
Behandlung der beiden Hauptgebiete der visuellen Photometrie, ndmlich der
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Methoden der Messung (photometrischen Methoden im engeren Sinne) einer-
seits und der Methoden der Schidtzung andererseits. Wihrend die photo-
metrische Messung unmittelbar die Lichtstirke und damit die ihrem Logarith-
mus proportionale Helligkeit oder photometrische GroBe liefert, wird durch die
Schétzung die,, Empfindungsstirke* (geschitzte GréBe) bestimmt, die eine in erster
Niherung durch das FEcHENERsche Gesetz gegebene Funktion der Lichtstarke ist.

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

Das am Schlu des Kapitels gegebene kurze Literaturverzeichnis will nur
auf einige besonders bemerkenswerte Schriften aus der duBerst umfangreichen
einschlidgigen Literatur aufmerksam machen.

2. Historischer Uberblick. Die Einteilung der Fixsterne nach ihrer Hellig-
keit in sechs GroBenklassen 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 GréBen von rund 1000 Sternen (Epoche 138 n. Chr.) im wesentlichen
HirparcHs 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, wihrend die
Genauigkeit der GroBenangaben kaum eine Steigerung erfahrt. Der erzielte
Fortschritt kniipft sich in erster Linie an die Namen AL-SOFI (964), TycHO
Bra=E (1590), HEVELIUS (1660), HALLEY (1679) und FLAMSTEED, welcher letztere
1689—1719 zu Greenwich die Orter und GroBen 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 anndhernd
4000 betragen haben.

Im 48. Jahrhundert ist in der Helligkeitsbestimmung der Gestirne ein be-
deutender Aufschwung zu verzeichnen. Die Methode der GréBenschitzung wird
verfeinert und auf ein stindig wachsendes Material von Sternen angewandt.
Gleichzeitig beginnen sich die neuen Methoden der photometrischen Messung
sowie der Stufenschitzung zu entwickeln. Der historischen Entwicklung der
Schétzungsmethoden sei zunichst nachgegangen.

GroBenschidtzungen werden in der Regel nicht selbstdndig, sondern meist
in Verbindung mit Positionsmessungen, sei es am Meridianfernrohr, sei es am
Aquatoreal, ausgefilhrt. Als besonders wichtige Stufen der beziiglich der Anzahl
der Sterne sowie der Genauigkeit der Schitzungen fortschreitenden Entwicklung
sind anzufijhren: die Meridianzonen von LACAILLE (1750, 10000 Sterne), LALANDE
(1800, 50000 Sterne), BESSEL (1825, 60000 Sterne), ARGELANDER (1850, 75000
Sterne), ferner die Zonenkataloge der Astronomischen Gesellschaft (1875 und
1900, Sterne bis 9%,0 der Bonner Durchmusterung), schlieBlich, an Zahl der Sterne
die genannten Meridiankataloge bei weitem tiberfliigelnd, die drei grofen Durch-
musterungen von ARGELANDER (B. D.), ScHONFELD (S. D.) und THOME (Co. D.).
In neuerer Zeit hat sich F. KUSTNER, der 1894 bei den Schitzungen am Meridian-
kreis die Objektivgittermethode einfithrte, um die Steigerung der Genauigkeit
der geschitzten GréBen 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
GroBenschitzung moglich war, zur Anwendung eines feineren Schitzungs-
verfahrens gefiihrt, das darin bestand, je zwei Sterne miteinander zu vergleichen
und ihren Helligkeitsunterschied in Worten anzugeben. W. HERSCHEL ver-
besserte um 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 fithrte eine Durch-
musterung der in FLAMSTEEDs 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
zwel verschiedenen Richtungen hin erzielte. Einerseits brachte er die Bestim-
mung der GroBen der mit freiem Auge sichtbaren Sterne dadurch auf einen bisher
unerreichten Stand, dafl 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 Sternen der GroBenklasse 5-6 vollstindiges Verzeichnis aufs
sorgfiltigste geschatzter Sternhelligkeiten gab. Dieses Werk wurde von E. HEIs
u. a. wiederholt und fand in B. Gourps ,,Uranometria Argentina“, deren GréBen
sich durch besondere Genauigkeit auszeichnen, eine Fortsetzung zum Siidpol
hin. Von noch groBerer Tragweite war die Einfithrung der Stufenzahlen, durch
die ARGELANDER seit 1844 kleine Helligkeitsunterschiede, insbesondere zwischen
Verdnderlichen und Vergleichssternen, bezeichnete. ARGELANDERs Stufen-
schitzungsmethode biirgerte sich bei der Beobachtung der Veridnderlichen bald
allgemein ein und findet auf diesem Gebiet auch heute noch ausgedehnte An-
wendung. Auch zwei Abarten der ARGELANDERschen Methode, die Methode von
N. Pocson (1854) und die Interpolationsmethode von E. C. PIcKERING (1881),
haben fiir die Helligkeitsbestimmung der verdnderlichen Sterne eine auBer-
ordentliche Bedeutung erlangt.

Die historische Entwicklung der Methoden der photometrischen Mes-
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. Cersius und A. TULENIUS 4740 mit einem primitiven Ausldschungsphotometer
gemachten Messungen von 64 hellen Fixsternen ansehen. In den néchsten
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 Abschwichungsvorrichtung versehene
Spiegelsextant (1803) und ferner, als Beispiele von Ausléschungsapparaten, die
Abblendungsphotometer von J. S. Bairry (1771) und von J. G. KGHLER (1792).
Erst im vierten Jahrzehnt des 19. Jahrhunderts setzt sowohl auf dem Gebiet
der Ausldschungs- als der Gleichheitsphotometrie eine wesentlich regere Ent-
wicklung der Methoden und Apparate ein.

Die erste Anwendung eines Keiles aus dunklem Glase zur Abschwichung
des Lichtes durch X. DE MaIsTRE (1832) bildet den Ausgangspunkt fiir die Ent-
wicklung des Keilphotometers, das als vollkommenste Form des Ausléschungs-
photometers anzusprechen ist. Unter den Forschern, die sich durch Konstruk-
tion von Keilphotometern bzw. durch die Ausfithrung 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 um 1890 mit einem
auf ginzlich anderen Prinzipien beruhenden Photometer, bei dem die Ausléschung
der Sterne auf hellem Grunde erfolgte, Messungen an Asteroiden ausgefiihrt.
Heute wird die Ausléschungsmethode, da sie hinsichtlich der erreichbaren Ge-
nauigkeit mit der Gleichheitsmethode nicht konkurrieren kann, nur noch aus-
nahmsweise angewandt.

Im Jahre 1836 treten fast gleichzeitig J. HERSCHEL mit seinem Astrometer
und C. A. STEINHEIL mit zwei Apparaten, dem bekannten Prismenphotometer
sowie einem an beliebige Fernrohre ansetzbaren Fliachenphotometer, hervor.
Wihrend das HEerscuiELsche 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 spitere
Konstruktionen vorbildlich geworden sind. Das Prismenphotometer hat sich in
den Hinden A.SEIDELs auch in der Praxis ausgezeichnet bewihrt. Die von
STEINHEIL eingefiihrte Methode der Helligkeitsmessung von Fixsternen im extra-
fokalen Bilde steht gerade heute wieder im Mittelpunkt des Interesses.

Vom Jahre 1850, in welches F. ARAGOs grundlegende Untersuchungen und
Veroffentlichungen iiber die Anwendung des Polarisationsprinzips auf die Photo-
metrie der Gestirne fallen, nimmt eine Entwicklung ihren Ausgang, welcher die
visuelle Astrophotometrie die besten ihr heute zur Verfiigung stehenden MeB-
apparate verdankt. Auf den Arbeiten ARAGOs fuBlen 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 zdlestischen Objekten zur Vergleichung ge-
langen, schlieBen sich enger an ARAGOs Anordnung an und sollen daher zunichst
betrachtet werden. PICKERING hat einerseits verschiedene Formen von ansetz-
baren Photometern konstruiert, die sich bei der Helligkeitsmessung von Doppel-
sternen und Verinderlichen vortrefflich bewihrt 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 gegenwirtig besitzen, beruht auf Messungen mit dem Meridian-
photometer.

Die PickerINGschen Polarisationsphotometer haben, wohl hauptséchlich
wegen gewisser Beschrinkungen der Anwendungsmdoglichkeit, bei weitem nicht
die Verbreitung gefunden wie das mit einem kiinstlichen Vergleichsstern arbei-
tende ZOLLNERsche Astrophotometer, welches bei groBer Einfachheit des MeBver-
fahrens fast unbeschrinkt anwendbar ist. Unter den zahlreichen Forschern, die
mit ZOrLNERschen 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. durchgefithrte umfang-
reiche Messungsreihen Verdienste erworben. Die alle nérdlichen BD-Sterne bis
zur GroBe 7M,5 enthaltende Potsdamer photometrische Durchmusterung (P. D.)
nimmt hinsichtlich der erreichten Genauigkeit unter den vorhandenen groBen
Helligkeitskatalogen die erste Stelle ein.

In neuerer Zeit haben zwei abgednderte Formen des ZOLLNERschen Photo-
meters besondere Bedeutung erlangt. E.C. PICKERING hat um 1900 die Nikols
des Z5LLNERschen Photometers durch einen MeBkeil ersetzt und damit den
Typus des Vergleichskeilphotometers geschaffen, der sich in der Praxis vortreff-
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lich bewdhrt hat. Andererseits hat W. CERASKI (1906) ein einfaches Verfahren
zur Umwandlung des Z61LNERschen Photometers in ein Flichenphotometer an-
gegeben und damit das Interesse an der Flichenphotometrie, das lange Zeit nur
gering gewesen war, wesentlich belebt. Zahlreiche Neukonstruktionen in den
beiden letzten Jahrzehnten legen hiervon Zeugnis ab.

3. Geometrische und strahlungsenergetische Grundlagen!. Eine Auifang-
fliche O empfange Strahlung von einer in der Richtung R und der Entfernung 7
gelegenen Lichtquelle Q. O werde stets in mm?, 7 in einer von Fall zu Fall zu
wiahlenden FEinheit gemessen. Mit den Dimensionen von O und Q verglichen,
sei 7 sehr groB3.

L&aBt man einen von dem Punkte 4 der Auffangfliche aus-
gehenden Leitstrahl an der Oberfliche (bzw. der Grenzlinie) des
Objektes @ entlang gleiten (vgl. Abb. 1), so erhidlt man einen sich
bis ins Unendliche erstreckenden kegelformigen Raum, den man
als rdumlichen Winkel £ bezeichnet. Wir wollen nun unter der
scheinbaren Fliache ¥ des Objektes in bezug auf den
Punkt 4 die GroBe des raumlichen Winkels £2, d. h. den Flichen-
inhalt F derjenigen sphiarischen Fliche verstehen, die durch den
Mantel des Winkels £ aus der um 4 mit Radius 1 beschriebenen
Kugel herausgeschnitten wird. Abb. 1. Schein-

Als Beispiel werde die scheinbare Fliche F einer leuchten- bare Flache
den Kreisfliche Q (Abb. 1) in bezug auf einen auf ihrer Mittel- elé‘:; 1}22&2‘?'
senkrechten gelegenen Punkt 4 berechnet. Werden der Durch- ’
messer des Kreises mit d, der Abstand desselben von 4 mit 7, der ebene Winkel
bei A mit w bezeichnet, so ergibt sich fir die in Bogenminuten gemessene schein-
bare Fliache der Ausdruck:

10800\2 i g ® o __ ad
F——( o )-4ns1n i tg?—zy.
An Stelle dieses strengen Ausdrucks kann stets der gendherte “
F; = % w? (w in 1) (1)

angewendet werden, der gemil
F;=F-1,0003 (w=10°, F;=F-1,0025 (0= 20°
eine ausgezeichnete Ndherung liefert und geometrisch leicht zu deuten ist. Den

Vorteil einer bequemen algebraischen Darstellung bietet der weitere Ausdruck:

Fy = (sint)2atg 2 = (sin1)-2 7 (4], 2)

v
der auch gemif '
.FII:F"I,OO’14 (60250), FII—:F"I,0057 (w:10°), FII:F'1:0232 (602200)

fiir nicht zu groBe Winkel w eine ausreichende Néherung liefert.

Wird der Flicheninhalt des senkrecht zur Richtung R durch die Licht-
quelle Q gelegten, vom Mantel des Winkels {2 begrenzten Querschnittes (die
,»wahre Fliche des Objektes) mit I bezeichnet, und wird F in derselben Einheit
wie » gemessen, so gilt fiir die scheinbare Fliche F des Objektes sehr gendhert,
dem obigen Niherungswerte Fp; vollig 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 Rlchtung R
auf die Entfernung 7, gebracht wird:

Fy = (sin1)-2Fy73?

Vernachlissigt man den geringen Unterschied zwischen F und F, — der fiir ein
ebenes, zur Richtung R normal gelegenes Objekt iibrigens verschwindet —, so folgt
die wichtige, das Verhiltnis der scheinbaren Flichen bestimmende Beziehung:

F:Fy=r"2:52. (3)

— Der in den folgenden Definitionen auftretende Begriff der Strahlungs-
menge wird als bekannt vorausgesetzt. Wir werden diesen Begriff gewchnlich
auf die zwischen den Wellenlingen 0,4 und 0,8 p liegende Lichtstrahlung an-
wenden.

Als scheinbare Strahlungsstirke S des Objektes Q in bezug auf
einen in der Richtung R und der Entfernung » gelegenen Punkt 4
werde die Strahlungsmenge bezeichnet, die vom Objekt auf die in A befindliche,
zur Richtung R normale Flicheneinheit 1 mm? aufgestrahlt wird.

Wihrend sich Richtung und Entfernung eines zélestischen Objektes nicht
willkiirlich dndern lassen, kann eine kiinstliche Lichtquelle in beliebige Lagen
relativ zur Auffangfliche gebracht werden. Bringt man eine solche Lichtquelle
durch Verschiebung in der Richtung R nacheinander in die Entfernungen r
und 7,, so besteht zwischen den zugehérigen scheinbaren Strahlungsstarken S
und S, die Beziehung:

S:Sy=7r"2:752, (4)

die man gewthnlich als LaAMBERTsches Entfernungsgesetz bezeichnet.

Beweis: Wird Q zunichst als punktférmig angenommen und werden 7
und 7, in Millimetern gemessen, so ist gemaB (2) S die in den rdumlichen Winkel
(sin1’-7)~2, S, die in (sind’- ;) -2 gesandte Strahlungsmenge. Nun verhalten
sich aber diese Strahlungsmengen wie die rdumlichen Winkel selbst, also folgt (4).
DaB diese Beziehung auch fiir Objekte von endlicher, aber im Verhéiltnis zu »
und 7, wenig ausgedehnter scheinbarer Fliche gilt, beweist man leicht durch
Integration tiber die einzelnen Elemente der leuchtenden Oberfliche.

Die scheinbare Strahlungsstirke eines ein Wellenldngengemisch ausstrahlen-
den Objektes 146t sich in Form des Integrales ausdriicken:

0.8
— [S;d1, (5)
0,4
worin S; 44 die Strahlungsstirken der homogenen Komponenten der Strahlung
sind. Die Energieverteilungsfunktion

Ay = 22

Si {2
S
bestimmt den Spektraltypus des Objektes.
Die scheinbare Strahlungsdichte s im Punkt P des Objektes wird
definiert durch den Limes:
4S8 as

s = lim - 9F — 4r° (6)

AF=0

worin 4S die scheinbare Strahlungsstirke eines den Punkt P umgebenden
endlichen Elementes A4Q der leuchtenden Oberfliche und AF die scheinbare
Fliache von AQ ist.
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GemdB der aus (3) und (4) hervorgehenden Beziehung:

AS A4S,

AF = iF, (7)
ist die Strahlungsdichte s von der Entfernung » des Objektes unabhingig; sie
indert sich aber im allgemeinen mit der Richtung R, in der die Auffangfliche
liegt, ist also in diesem Sinne als ,,scheinbar’ zu bezeichnen.

Ist die Strahlungsdichte gleichmiBig verteilt, d. h. in allen Punkten der
scheinbaren Fliche konstant, so ist gemiB der einfachen Beziehung

S
§= 5 8)
die Strahlungsdichte gleich der Strahlungsstdrke der Einheit der scheinbaren
Fliche. Fiir ein ungleichm#Big dicht strahlendes Objekt gibt (8) die ,,mittlere
Strahlungsdichte an.

Die Bestrahlungsstirke B im Punkt A der Auffangfliache werde
definiert als die Summe der unter beliebigen Einfallswinkeln auf 1 mm? der
Auffangfliche auffallenden Strahlungsmengen.

Ist nur ein strahlendes Objekt vorhanden, so ist, falls die Bestrahlung
unter dem Einfallswinkel ¢ = 0 erfolgt, die Bestrahlungsstirke B mit der oben
delinierten scheinbaren Strahlungsstirke S des Objektes identisch. Erfolgt die
Bestrahlung hingegen unter dem Einfallswinkel ¢, so gilt gem&l dem cosi-Gesetz
von LAMBERT die Beziehung:

B = Scost. (9)

Denn auf 1 mm? der Auffangflache fillt nur der Bruchteil cos? derjenigen Strah-

lungsmenge, die bei senkrechtem Einfall auf 1 mm? auftreffen wiirde. ’
Wird S mit Hilfe von (4) durch die der Entfernung #, entsprechende Strah-

lungsstiarke S, ausgedriickt, so ergibt sich die wichtige Beziehung:

B =S, (gq)zcosi , (10)

durch die die Abhédngigkeit der Bestrahlungsstirke von der Entfernung 7 des
Objektes und dem Einfallswinkel ¢ geregelt wird.

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

Die scheinbare visuelle Lichtstdrke (abgekiirzt: Intensitit) Jeines
zblestischen Objektes wird definiert durch das Produkt:

J = SK, (11)

worin S die scheinbare Strahlungsstirke des Objektes und K der ,,foveale spek-
trale Empfindlichkeitskoeffizient des beobachtenden Auges ist.

Die scheinbare visuelle Leuchtdichte (,,Flachenintensitdt) j im
Punkte P des Objektes wird definiert durch den Grenzwert:

AL 4L (12)

worin JF ein den Punkt P enthalfendes Element der scheinbaren Fliche des
Objektes und 4] die scheinbare Lichtstirke von AF ist.
Als Definitionsgleichung fiir § kann auch die Beziehung

[=sK (13)
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dienen, worin s die scheinbare Strahlungsdichte im Punkt P des Objektes ist.
Fiir ein Objekt mit gleichmaBig verteilter Flachenintensitit gilt gemal (8) und
11) die Beziehung: .
(11) ezichung j = % (14)
Die scheinbare visuelle Helligkeit in photometrischen (thee-
retischen, absoluten) GréBen oder die scheinbare visuelle photometrischo
GroBe M eines zolestischen Objektes wird durch den Ausdruck definjert:
M:M,,_zM,slog(l), (15)
Jo
worin —2,5 die Pogsonsche Konstante, M, die photometrische GroBe eines
Normalobjektes, [/J, das Verhiltnis der Intensititen von Objekt und Normal-
objekt ist.
SchlieBlich wird die scheinbare visuelle Fliachenhelligkeit m im
Punkt P des Objektes durch den Ausdruck definiert:

m = my — 275 log (;.;0) , (16)

worin m, die Flichenhelligkeit eines Normalobjektes und §fj, das Verhiltnis
der Flichenintensitaten von Objekt und Normalobjekt ist.

Bemerkungen zu den vorstehenden Definitionen.. Bis gegen Mitte
des 19. Jahrhunderts, als man einerseits zwischen Strahlungsstirke (S) und
Lichtstdrke (SK), andererseits zwischen Lichtstirke (= Lichtreiz) und Hellig-
keit (= Lichtempfindung) noch nicht klar zu unterscheiden wuBte, definierte
man: Helligkeit oder Lichtstdrke ist die ins Auge fallende Lichtmenge. ,,Licht-
starke” und ,,Helligkeit” werden auch heute noch vielfach synonym gebraucht.
Indessen soll im folgenden im Interesse der begrifflichen Klarheit unter ,,Licht-
starke” stets die der Strahlungsstirke proportionale GréSe SK, unter ,,Hellig-
keit” stets die Helligkeitsempfindungsstirke bzw. der Logarithmus der Licht-
stirke verstanden werden.

Der aus dem Altertum fiiberlieferten Bezeichnung der Helligkeiten der
Sterne als ,,Grofen’’ liegt vermutlich die schon friih gemachte Beobachtung
zugrunde, daB die Fixsterne — wie wir heute wissen, infolge der Irradiation —
um so gréfer erscheinen, je lichtstirker sie sind. DaB die historischen Gréfien
der Sterne mit abnehmender Sternintensitit wachsen, ist darauf zuriickzufiihren,
daB diese GréBen urspriinglich keine MafBe der Helligkeit, sondern die Nummern
von Klassen waren, in die man die Sterne gemi8 ihrer Helligkeit einordnete,
Hiermit hiangt auch der wechselnde Gebrauch der Bezeichnungen ,,GroSenklasse
und ,,GréBe” zusammen.

Jede photometrische Messung liefert das Verhaltnis J,/], {(bzw. §,/75) von zwei
Intensitdten und damit die photometrische GréBendifferenz

M, — M, = — 24,5 log (J—l)

.
2,

(17)

Wihrend die [ selbst im allgemeinen unbestimmt bleiben, legt man den GréBen M
der Sterne bestimmte Werte bei.

GemidB (17) entsprechen gleichen Intensititsverhiltnissen gleiche GréfBen-
differenzen. Es entspricht also einer geometrischen Reihe von Intensititen stets
eine arithmetische Reihe von GréBen. Insbesondere entspricht der geometrischen
Reihe:

ee L. 102 10 1 101 10-2...
Jo
die arithmetische Reihe:
M—My=... —5M _2Ms5 oM | Mg 5M



Ziff. 5. Das Auge als optischer Apparat. 527

Eine Tafel, welche die GroBendifferenzen M — M fiir beliebige Intensititsver-
héltnisse J/[, gibt, findet man unter den von E. SCHOENBERG gegebenen ,, Tafeln
zur Photometrie der Gestirne‘‘!.

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

5. Das Auge als optischer Apparat2, Das Auge (Abb. 2) stellt ein zen-
triertes optisches System mit der Achse FF’ dar. Jeder auf die Vorderfliche
der Hornhaut fallende Lichtstrahl durchliuft auf seinem Wege zur Netzhaut vier
brechende Medien, nimlich die Horn-
haut C, dasWasser der vorderen Augen-
kammer 4, die Kristallinse L und den
gallertartigen Glaskérper Q. Auf der
Augenachse liegen die Hauptpunkte H,,
H,, die Knotenpunkte K,, K, und der
Brennpunkt F’ des Auges. LaBt man £
Hauptpunkte sowie Knotenpunkte in g
je einen Punkt zusammenfallen, so er-
halt man ein vereinfachtes, fiir die An-
wendung sehr bequemes Schema des
Auges, dasnach J. B. L1sTING als ,,redu-
ziertes Auge bezeichnet wird. Dieses
Auge wirkt genau wie eine brechende
Kugelfliche, deren Scheitel im Haupt- Abb. 2. Wagerechter Schnitt durch ein

Punkt’ deren Mlttelpunk’[ im Knoten- rechtes Auge in 7/4 natiirlicher GroBe.
punkt gelegen ist und hinter der sich (Nacg M. v %%HR’. CC%APSKI']%PPENSTEIN’
Glaskorper als brechendes Medium be- Grundziige d. esor13e70') opt. Instrumente
findet. T

Der Knotenpunkt, der von der Vorderfliche 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 14Bt sich also sehr einfach mit Hilfe
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,
ab. Die durch M gehende, gegen die optische Achse FF' um etwa 4° geneigte
Richtungslinie GM wird als ,,Gesichtslinie” bezeichnet.

Eintrittspupille des Auges. Zwischen der Adulleren Sehnenhaut des
Augapfels und seiner inneren Verkleidung, der Netzhaut, breitet sich die der
Erndhrung des Auges dienende Aderhaut aus. Der von auflen 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 VA P 19, S. 8
(1909) [J. Prassmann] und J B A A 28, S. 226 (1918) [C. T. WHITMELL].

2 Vgl. H. voNn HELMHOLTZ, Handbuch der physiologischen Optik, 3. Aufl,, 1909/10;
S. Czapsk1 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
Verhiltnis 8:7 vergroBerten Durchmesser und liegt der Hornhaut um etwa
0,6 mm niher, also etwa 3 mm von deren Vorderfliche entfernt. Die Bedeutung
der Eintrittspupille besteht darin, daB nur solche von aulen kommende Strahlen,
die auf ihre Fliche hinzielen, durch die wirkliche Pupille hindurchtreten und zur
Netzhaut gelangen konnen. Im folgenden ist unter ,,Pupille” stets die Ein-
trittspupille zu verstehen, die fiir die vom Auge aufgenommenen Strahlenbiindel
allein maBgebend ist.

Der Mittelpunkt A der Pupille ist der ,,Kreuzungspunkt der Visierlinien®,
d. h. der Scheitel des rdumlichen Sehwinkels, unter dem ein beliebig entfernter
Gegenstand dem ruhenden Auge erscheint. Da indessen die Entfernung zwischen
Pupille und Knotenpunkt nur 4 mm betrégt, so ist es in der Praxis stets zuldssig
und fiir unendlich entfernte Objekte auch streng richtig, den Sehwinkel vom
Knotenpunkt aus zu rechnen.

Der Durchmesser der Pupille nimmt bei zunehmender Stirke der Bestrah-
lung des Auges von ungefihr 8—9 mm auf etwa 2 mm ab. Einen Einblick in
das Gesetz, nach dem diese Anderung erfolgt, gewihrt folgende, auf Beobachtungen
von J.BrLaNcHARD! beruhende Tabelle, die den Durchmesser ¢ der Pupille

bzw. logll :Iog(% 62> als Funktion des Logarithmus der scheinbaren Inten-

sitat J der Lichtquelle gibt. Die kleinsten bzw. groBten Lichtstiarken der Tabelle
entsprechen eben erkenn-

Tabelle 1. baren bzw. schon blenden-
logJ | 8(mm) log 11 log (I1.1) den Helligkeiten.
6,30 25 1,64 4,66 ) log]? bleibt hier.nach zu-
—382 | 7,25 1,62 — 2,20 nichst innerhalb eines wei-
—2,00 7,2 1,61 —0,39 ten, etwa dem Dammerungs-
—022 | 65 1,52 +1.30 sehen entsprechenden Be-
ig”?g g; (1);; i?g; reiches von logJ mnahezu
+2,55 2,9 0,82 43,37 konstant, um dann bei wei-
+3,30 2,0 [ 0,50 -+ 3,80 ter wachsender Lichtstérke J

rasch abzunehmen.

Bei der Betrachtung des mondlosen Nachthimmels hat die Pupille noch
nahezu ihre groBte Weite und erfihrt, ob das Auge nun schwache oder helle
Sterne fixiert, keine merkliche Anderung2 Bei Benutzung eines Refraktors
mit kleiner Austrittspupille bleibt eine etwaige Anderung der Pupille des Auges
ginzlich ohne EinfluB.

Was den Unterschied des Sehens mit einem bzw. mit beiden Augen anlangt,
so bestitigt sich im allgemeinen die Erwartung, daB ein zunichst mit einem

Auge (Pupille 1) betrachtetes Objekt seine Helligkeit nicht 4ndert, wenn man
unter Abblendung der Pupillen auf I = % zu beiddugiger Betrachtung iiber-
geht. Oder anders ausgedriickt: Sollen zwei in Spektrum und scheinbarer Fliche
iibereinstimmende Objekte, von denen man das eine mit einem Auge, das anderc
bei gleicher Pupillenweite mit beiden Augen betrachtet, gleich hell erscheinen,
so miissen sich ihre Strahlungsstirken S; und S, wie 2:1 verhalten. C. P1pER?®

findet fiir sehr geringe Strahlungsstdrken, mit unserer Annahme iibereinstimmend,

1 Phys Rev 11, S. 81 (1918).

2 Vgl. E. ZINNER, Helligkeitsverzeichnis von 2373 Sternen bis zur GroBe 5,50. Ver-
dffentlichungen der Sternwarte Bamberg, Bd. 2, S. 10 (1926).

8 Vgl. H. von HerMuorTz, Handbuch der physiologischen Optik, 3. Aufl, Bd. 2,
S. 288.
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S::S, = 2, hingegen fiir mittlere Strahlungsstirken, von ihr abweichend, 5;:5,
=1,6 bis 1,7. ,

Akkommodation des Auges. Das Auge besitzt .die Fahigkeit, Gegen-
stinde, 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 CHR. SCHEINER (1619) festgestellt hat, stets von einer Gréen-
dnderung der Pupille begleitet, deren Durchmesser sich beim Ubergang des Auges
von einem fernen zu einem nahen Gegenstand verkleinert.

Die Akkommodationsfihigkeit 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 betrigt fiir ein Alter von 30 bis 40 Jahren fiir 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/,m).

Das auf seinen Fernpunkt akkommodierende Auge ist als entspannt zu be-
trachten. Man soll daher bei Benutzung eines Fernrohres das Okular stets so
einstellen, daB das Auge auf seinen Fernpunkt akkommodieren kann!. Man
hat dann zugleich den Vorteil, daB3 die Pupille ihre grofite Weite hat.

Reflexions-, Absorptions- und Durchlidssigkeitsvermogen der
Medien des Auges. Nur ein relativ geringer Bruchteil der auf die Pupille
fallenden Lichtstrahlung, etwa 21/,%, geht durch Reflexion verloren. Dieser
Verlust tritt in der Hauptsache infolge der Reflexion an der Vorderfliche der
Hornhaut ein. Betrichtlicher sind die durch Absorption der Strahlung in den
Medien des Auges verursachten Verluste, was teilweise damit zusammenhéngt,
daB Hornhaut, Linse und Glaskérper ein geschichtetes, ziemlich inhomogenes
Gefiige besitzen. Strahlen von verschiedener Wellenldnge verhalten sich ver-
schieden. Wihrend die ultraroten Strahlen von den Medien des Auges fast rest-
los absorbiert werden, dringen die ultravioletten Strahlen in betrdchtlicher
Menge bis zur Netzhaut vor. Indessen ist die durch diese Strahlen hervorgerufene
Helligkeitsempfindung infolge der duBerst geringen Empfindlichkeit der Netzhaut
fiir die betreffenden Wellenlidngen fast gleich Null. *Auch die mittleren visuellen
Wellenlingen werden in den Medien des Auges teilweise absorbiert; doch scheinen
die quantitativen Verhéltnisse noch nicht vollig geklirt zu sein.

6. Die Abbildungsfehler des Auges. Einflull der Beugung. Betrachtet
das Auge ein zdlestisches Objekt, so kénnen bei der Berechnung der schein-
baren Dimensionen des auf der Netzhaut entstehénden Beugungsbildes dieselben
Formeln Verwendung finden, die auch fiir die in der Fokalebene eines Objektives
entstehende Beugungserscheinung gelten?. Die gebeugten Strahlen verlaifen
im Glaskérper des reduzierten Auges zwar anders, als sie es in Luft titen. 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 fiir Luft geltenden Wellenldngen berechnet werden
muf33.

1 Vgl. hierzu die Bemerkungen von A. GULLSTRAND - (HELMHOLTZ 1, S. 310). .
2 Sjehe unten Ziff. 20.
3 Vgl. hierzu die Bemerkungen von A. GurLsTRAND (HELMHOLTZ 1, S.375).
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Wird die von einem unendlich entfernten Lichtpunkt gestrahlte Wellen-
linge mit 4, der (in Millimeter gemessene) Durchmesser der Pupille mit d be-
zeichnet, so ist der scheinbare Radius der zentralen Beugungsscheibe durch den

Ausdruck bestimmt: 231 ;

8§ 0,00055°

Legt man, dem Maximum der Empfindlichkeit der Fovea entsprechend, 1 = 0,55 u
zugrunde, so erhidlt man fiir Werte des Durchmessers d zwischen 2 und 8 mm
die folgenden Werte von g:

6= 2 | 3 4 5 6 7 8§ mm

0 =116 } 0,77 l 0,58 l 0,46 ’ 0,39 ‘ 0,33 | 0,29

o gibt zugleich das ,,Auflésungsvermégen® des Auges fiir die betreffenden
Durchmesser d an. Konventionell definiert man namlich das Auflésungsvermogen
eines optischen Systems durch den scheinbaren Halbmesser der zentralen Beu-
gungsscheibe eines in Fixsternweite befindlichen Lichtpunktes. — Erfahrungs-
gemiB wird bei dem (einer guten Beleuchtung entsprechenden) Pupillendurch-
messer 0 = 3 mm das theoretisch errechnete Auflésungsvermégen von 0°,8 von
einem Auge von normaler Sehschirfe nahezu erreicht. Hingegen diirften bei
der Auflssung von Doppelsternen mit bloBem Auge Distanzen von 2’ die duBerste
Grenze bilden. Denn der Vorteil der weiteren Pupille und des dementsprechend
kleineren Wertes von g wird sowohl durch die Luftunruhe als besonders durch
die Abbildungsfehler des Auges wieder wettgemacht.

EinfluB der Aberrationen des Auges. Chromatische Aberration
ist beim Auge in erheblichem Grade vorhanden. Wenn trotzdem ein weiller
Lichtpunkt im allgemeinen ohne farbige Siume gesehen wird, so beruht das
auf folgendem: Die gelben und griinen Strahlen, auf die das Auge akkommodiert,
vereinigen sich auf der Netzhaut zu einem scharfen Bilde. Die dieses Bild um-
gebenden roten und violetten Zerstreuungskreise kénnen betrichtliche Durch-
messer bis zu 5’ und dariiber haben, werden aber wegen der geringen Empfind-
lichkeit der Netzhaut fiir die betreffenden Wellenlingen nicht wahrgenommen.

Astigmatismus lings der Augenachse findet sich in geringem Grade auch
bei dem normalen Auge. Dieser Fehler rithrt davon her, dafl die brechenden
Flachen des Auges, insbesondere die Flichen der Hornhaut, bisweilen auch die
der Linse, keine zur Augenachse symmetrischen Umdrehungsflichen darstellen.
Astigmatismus 148t sich u. a. daran erkennen, daf3 ein unscharf gesehener Licht-
punkt nicht als Kreis, sondern als Ellipse erscheint. Ist der Fehler betrichtlich,
so tut der Beobachter gut daran, ihn durch astigmatische (d.h. zylindrisch
geschliffene) Linsen auszugleichen.

Auch die {ibrigen monochromatischen Aberrationen des Auges sind
nach A. GULLSTRAND, der sie eingehend studiert hat, erstaunlich gro8. Sie sind
zum grofBBen Teil darauf zuriickzufithren, daB die Kristallinse aus einem heteroge-
nen Medium besteht. Diesem Umstande ist nun aber gerade die hervorragende
Akkommodationsfihigkeit des Auges zu verdanken. Der Vorteil einer noch
schirferen Strahlenvereinigung ist also beim Auge einem wesentlich wichtigeren
Zweck geopfert worden. Immerhin sind die monochromatischen Aberrationen
noch nicht als stérend zu bezeichnen. Gipfeln doch GULLSTRANDs Untersuchungen
in der Feststellung, ,,daB die durch die Diffraktion gesetzte Grenze der Leistungs-
fahigkeit des Auges, soweit dieselbe berechnet werden kann, bei der einer guten
Beleuchtung entsprechenden Pupillengré8e (3 mm) von der Sehschirfe 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 Aussehens der Sterne sowie der Irradiation er-
klaren. Nach GULLSTRAND ist der einen hellen Stern umgebende Strahlenkranz
der Ausdruck fiir eine Oberflichenspannung, der die Kristallinse infolge ihrer
Aufhingung an einer endlichen Anzahl von Vorspriingen des sog. ,,Ziliarkérpers
unterworfen ist.

Irradiation. Wiahrend schwache Fixsterne stets nahezu punktférmig
erscheinen, zeigen helle Sterne, wenn man sie mit bloSem Auge betrachtet,
merkliche Scheibchen, deren scheinbare Durchmesser bei den hellsten Sternen
gegen 3’ betragen koénnen. 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 schirfster 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.
Daf die Irradiationsscheibchen heller Sterne keinen merklichen Helligkeitsabfall
zum Rande hin aufweisen, diirfte sich dadurch erkldren, daf infolge der Kleinheit
des Sehwinkels eine Auflésung der Erscheinung nicht méglich ist. Man spricht
in solchem Falle von einer ,,Kontrasterscheinung®’, deren Wesen O. EPPENSTEIN!
sehr treffend mit den Worten kennzeichnet: ,In der Empfindung wird der
Ubergang von Hell zu Dunkel zusammengedringt.“ Beim Zustandekommen der
Irradiationserscheinung spielt tibrigens die Beugung keine irgendwie wesentliche
Rolle. Denn da auch die hellen Fixsterne bei weit gedffneter Pupille gesechen
werden, so bleibt der Durchmesser der zentralen Beugungsscheibe gemiB der
obigen kleinen Tabelle noch unterhalb 1.

Im Gesichtsfeld eines optisch vollkommenen Fernrohres pflegen die Irradia-
tionsscheibchen der Fixsterne weniger auffillig 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 #uflerst kompliziert gebautes Gebilde. Unter den verschiedenen Teil-
schichten, aus denen sie sich zusammensetzt, wird die der Aderhaut zunichst-
liegende sog. ,,musivische Schicht” von den den Lichtreiz unmittelbar auf-
nehmenden Elementen, den Zapfen und Stdbchen, gebildet, wihrend die nach
dem Innern des Augapfels zu vorgelagerten Schichten die zur Fortleitung des
Reizes dienenden Nervenzellen enthalten, die mit dem Sehnerven in direkter Ver-
bindung stehen. Die vom Glaskérper her einfallende Strahlung muB also zunichst
die iibrigen Schichten der Netzhaut durchlaufen, ehe sie die musivische Schicht
erreicht. ‘

Diese Schicht, deren Aufbau uns hier besonders interessiert, enthilt in
mosaikartiger Anordnung zwei Formen von reizaufnehmenden Gebilden, ndmlich
die schlanken Stibchen einerseits und die gedrungenen flaschenférmigen 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 Stidbchen den fiir schwache Lichtreize besonders
empfindlichen ,,Dunkelapparat®.

Die Zapfen und Stdbchen verhalten sich nach GroBe, Form und Hiufigkeit
an den verschiedenen Stellen der Netzhaut sehr verschieden. Die fiir das Sehen
wichtigste Stelle der Netzhaut, die innerhalb des gelben Flecks (Macula lutea)
gelegene Netzhautgrube oder Fovea centralis, hat bis zu 2 mm Durchmesser und
enthélt im Bereich ihrer zentralen Vertiefung nur Zapfen. Diese Vertiefung rithrt
davon her, dal 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 ab.

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 u (= 0',5) — und stehen dublerst dicht gedrangt. Etwas weiter entfernt
vom Zentrum Z der Fovea werden die Zapfen dicker, und es beginnen zwischen
ihnen Stdbchen aufzutreten, deren Zahl mit wachsendem Abstand von Z stindig
zunimmt, wihrend die Zapfen immer seltener werden. Schon in etwa 0,5 mm
(= 1°40") Entfernung von Z beginnen die Stibchen an Zahl zu iiberwiegen.
In etwa 4 bis § 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?
angegeben. Die Gesamtzahl der Zapfen hat man auf 5 oder 10 Millionen, die der
Stidbchen auf 100 Millionen geschitzt. Jedem Zapfen — zum wenigsten jedem
Zapfen der Fovea — scheint eine isolierte Leitung zum Gehirn zuzukommen,
wihrend die Stdbchen zu vielen gemeinschaftlich an einer Nervenfaser sitzen.

Durch die gegenseitige Entfernung der fovealen Zapfen ist das ,,Auflésungs-
vermogen des Auges” oder, wie man auch sagt, der ,,Grenzwinkel der Sehschirfe**
bestimmt. Bei Annahme eines Minimalabstandes der fovealen Zapfen von 2,5 ©
ergibt sich 0',5 als Grenzwinkel der Sehschirfe. Dieser Grenzwert wird bei der
Trennung von Linien tatsdchlich erreicht. Hingegen pflegt man fiir den Grenz-
winkel der Trennung von Punkten auf Grund vielfacher Erfahrung — vgl. auch
das in Ziff. 6 Gesagte — einen Durchschnittswert von 1’ anzunehmen.

Adaptation der Netzhaut?. 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 Iriséffnung. Adapta-
tion und Pupillendnderung wirken gemeinsam dahin, den Sehbereich des Auges
zu erweitern. Indessen bedarf die Art, in der beide ineinander greifen, noch
weiterer Klirung. Rein physiologisch betrachtet, ist die Adaptation als eine
Strukturdnderung der Netzhaut bzw. des Sehnerven aufzufassen.

Wihrend sich die Pupilleninderung im allgemeinen innerhalb weniger
Sekunden vollzieht, nimmt der Adaptationsprozel stets eine bedeutend lingere
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, um ihre vollendeter Dunkel-
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).



Ziff. 8. Helligkeitsempfindung. Empfindungsstarke. 533

Die Zustdnde stationdrer Empfindlichkeit, in denen sich die Netzhaut nach
lingerer Einwirkung unverdndert starken bzw. schwachen Lichtes befindet,
bezeichnet man als Zustinde der Hell- bzw. Dunkeladaptation. Entsprechend
bezeichnet man ein Auge, dessen Netzhaut sich in einem dieser Zustdnde
befindet, als hell- bzw. als dunkeladaptiert. Als Grenze zwischen diesen bei-
den Adaptationszustdnden kann etwa der Zustand eines Auges angenommen
werden, das bei einem mittleren Dimmerungsgrad den klaren Himmel be-
trachtet.

Fovea und Peripherie bzw. Zapfen und Stdbchen adaptieren nach wesentlich
abweichenden Gesetzen. Bei einem mittleren Adaptationszustand des Auges
sind Fovea und Peripherie bei 15° Exzentrizitit ungefihr gleich empfindlich.
Ein bei einer mittleren Dammerungsstufe betrachteter Stern erscheint fixiert
und extrafoveal abgebildet ndherungsweise gleich hell. Setzt man als MaB der
Empfindlichkeit der Netzhaut den reziproken Wert der Strahlungsstirke eines
eben noch sichtbaren Objektes fest, so kénnte man im vorliegenden Falle 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/y, die der Peripherie hingegen bedeutend tiefer
auf ungefdhr 1/,,,. Bringt man andererseits das in jenem mittleren Adaptations-
zustande befindliche Auge unter vélligen LichtabschluB}, so findet in der Fovea,
deren Zapfen sich bereits im Zustande vollendeter Dunkeladaptation befinden,
iberhaupt keine Adaptation mehr statt; ihre Empfindlichkeit bleibt = 1. Hin-
gegen steigert sich die Empfindlichkeit der Peripherie infolge der Dunkeladapta-
tion der Stdbchen auf rund 1000. Die hier gegebenen Zahlen sollen nur einen
Begriff von der GréBenordnung geben.

8. Helligkeitsempfindung. Empfindungsstirke. 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 einschlieflich des im
GroBhirn lokalisierten Sehzentrums in einen Zustand der Erregung (Schwingung)
versetzt, dessen eigentliche Natur noch ziemlich problematisch ist. Dieser Er-
regungszustand #duBert 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 flichenhaft ausgedehntes
Objekt, dessen Bild sich fiber einen gréBeren 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 4ndern sich mit der zum Sehen
benutzten Netzhautstelle.

Eine Lichtempfindung ist stets zugleich Helligkeits- und Farbenempfindung.
Indessen vermag der Beobachter diese beiden Empfindungen bis zu einem ge-
wissen Grade voneinander zu trennen. Uns interessiert hier in erster Linie die
Helligkeitsempfindung, wihrend die Farbenempfindung nur in solchen Féllen in
Betracht gezogen wird, in denen sie bei den photometrischen Beobachtungen
als Fehlerquelle auftritt.

FaBt man eine einzelne Stelle einer leuchtenden Fliche ins Auge, so ist
die entstehende Helligkeitsempfindung sehr wesentlich von derjenigen Emp-
findung verschieden, welche diese selbe Flidche, als Ganzes auf das Auge wirkend,
hervorruft. Man unterscheidet diese beiden Empfindungen als ,,Flichenhellig-
keits-“ und ,,Gesamthelligkeitsempfindung®’. Als ein besonderer Fall der letzteren
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Empfindung ist die ,,Punkthelligkeitsempfindung’’ aufzufassen. Im strengen
Sinne gibt es Punktempfindungen natiirlich nicht, denn selbst so vollkommene
Lichtpunkte wie die Fixsterne erscheinen infolge der Irradiation als Scheibchen
von merklichem Durchmesser. Die Flichenhelligkeitsempfindung 148t sich auf-
fassen als Gesamthelligkeitsempfindung, hervorgerufen von einem endlichen
Element der scheinbaren Flache des Objektes.

Definitionder Empfindungsstirke. Der Beobachter hat die Fahigkeit,
seine Helligkeitsempfindungen miteinander zu vergleichen und nach ihrem
Starkegrad zu reihen. Auf dieser Fahigkeit des Auges beruht die Moglichkeit
einer visuellen Photometrie. Die in einer willkiirlichen Stirkeskala angegebene
Helligkeitsempfindung bezeichnet man, je nachdem man sie vom Standpunkt
des Beobachters oder von dem des Objektes aus betrachtet, als ,,Empfindungs-
stirke (Flichenempfindungsstirke) bzw. als ,,scheinbare physiologische Hellig-
keit (Flachenhelligkeit) des Objektes®.

Die photometrischen Fadhigkeiten des Auges sind mannigfacher
Natur. Der Beobachter vermag zunichst die physiologischen Helligkeiten der
mit freiem oder bewaffnetem Auge betrachteten Sterne in eine rein subjek-
tive ,,Ged4chtnisskala” einzuschétzen (,,Methode der absoluten Gré8enschitzung
der Sterne®). Er vermag ferner anzugeben, ob ein Objekt an der Grenze der
Sichtbarkeit steht oder, wie man sich auch ausdriickt, ob die Empfin-
dungsstirke desselben gleich der ,,Empfindungsschwelle” ist (,,Ausléschungs-
methode).

Sicherer als die Helligkeiten selbst schitzt das Auge Helligkeitsunterschiede
ein. Vor allem erkennt es mit groBer Feinheit, ob zwei sich ihm gleichzeitig
darbietende Objekte von gleicher scheinbarer Fliche gleiche Gesamthelligkeit
haben, und entsprechend,. ob eine leuchtende Fliche an allen Stellen gleiche
Flachenhelligkeit hat, also gleichmé&Big hell erscheint (,,Gleichheitsmethode®).
Auch erkennt ein geiibter Beobachter mit Sicherheit, ob zwei Lichtpunkte einen
eben wahrnehmbaren Helligkeitsunterschied aufweisen oder, anders ausgedriickt,
ob ihre Empfindungsstirken sich um eine ,,Empfindungsstufe’ voneinander
unterscheiden. Einen weiteren Schritt macht ARGELANDER, wenn er die Emp-
findungsstufe als Einheit bei der Abschitzung kleiner Helligkeitsunterschiede
von Fixsternen verwendet, diese Helligkeitsunterschiede also in ,,Stufen® angibt
(,,Stufenschatzungsmethode®). SchlieBlich lassen sich auch die drei zwischen je
drei Sternen bestehenden Helligkeitsunterschiede sehr genau gegeneinander
abschitzen (,,PicKERINGs Interpolationsschitzungsmethode).

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 gefdrbt sind. Die Sicherheit des Urteils
iiber die Gleichheit der Helligkeiten nimmt freilich mit zunehmendem Farben-
unterschied rasch ab.

9. Die Empfindungsstirke als Funktion der ,,physiologischen Strahlungs-
starke‘‘ des Objektes. Die scheinbare physiologische Helligkeit eines dem Auge
sich darbietenden Objektes hdngt in erster Linie von der von der Pupille auf-
genommenen Strahlungsmenge ab. Wir wollen daher die vom Objekt auf die
Pupille geworfene Energiemenge

0.8
= ] T,d
04

ﬁnter der Bezeichnung: ,,scheinbare physiologische Strahlungsstirke des Ob-
jektes” als selbstdndige Variable einfiihren.
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Entsprechend werde die ,,scheinbare physiologische Strahlungsdichte im
Punkte P des Objektes” durch den Grenzwert definiert:

t =1lim 4L - 41

4T 18)
ipep AF — dF (

worin AF ein den Punkt P umgebendes Element der scheinbaren Fliche des
Objektes und AT die physiologische Strahlungsstirke von AF ist. Fiir ein
gleichmiBig dicht strahlendes Objekt ist

. T

die Strahlungsdichte also gleich der Strahlungsstidrke der Fliacheneinheit.
Betrachtet man ein Objekt mit bloBem Auge und wird die Offnung der
Iris bzw. des Augendiopters mit I7 bezeichnet, so gelten die Beziehungen:

T=1IIS, t=ITs, (20)

in denen man, falls beiddugig beobachtet wird, 217 an Stelle von IT zu setzen
hitte. Die physiologische Strahlungsstirke " (Strahlungsdichte #) ist also, voraus-
gesetzt, daB I7 konstant bleibt, der Strahlungsstirke S (bzw. s) proportional.

Diese Proportionalitit bleibt auch erhalten, falls das Objekt durch ein iiber-
normal vergréBerndes Fernrohr betrachtet wird. Ist in diesem Falle T (bzw. )
die physiologische Strahlungsstirke des durch das Fernrohr erzeugten Bildes,
S (bzw. s) hingegen wieder die Strahlungsstirke des Objektes, so gelten die Be-

ziehungen: T—=23.5, t=o0-s, (21)

worin die Proportionalitdtsfaktoren2 und o durch die Eigenschaften des optischen
Systems bestimmt sind und dementsprechend als ,,Systemfaktoren bezeichnet
werden konnen.

Die scheinbare physiologische Strahlungsstirke eines eben noch wahrnehm-
baren Objektes, fiir das die Empfindungsstirke also gleich der Empfindungs-
schwelle 0E ist, werde ,,Schwellenwert der Strahlungsstirke’ genannt und mit
0T bezeichnet. Strahlt das Objekt gleichmiBig dicht, so ist die der Strahlungs-
stirke 0T entsprechende Strahlungsdichte

0t =0T -F-1

als ,,Schwellenwert der Strahlungsdichte” zu bezeichnen.

Empfindungsstirke E bzw. Flichenempfindungsstiarke ¢ eines gleichmiBig
dicht strahlenden Objektes lassen sich als Funktionen der Bestimmungsdaten
des Objektes einerseits, der Koordinaten x,y der abbildenden Netzhautstelle
andererseits ganz allgemein in der Form ansetzen:

E=®(xvy,F,A4,1T), e=¢q(xy,F, 4,7). (22)

Die Abhingigkeit von der scheinbaren Fliche F ist in dem Sinne zu ver-
stehen, daB zwei an der nidmlichen Netzhautstelle N (v,y) abgebildete Objekte
von gleicher Spektralart und Strahlungsstirke im allgemeinen nur dann gleich
hell erscheinen werden, wenn sie auch in den scheinbaren Flichen iibereinstim-
men. Der Buchstabe 4 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 @ und ¢ gelten jeweils nur fiir einen bestimmten Adaptations-
zustand der Netzhautstelle N. Wiirde die Strahlungsstdrke des Objektes sich
so schnell dndern, daB das Auge nicht geniigend Zeit zur Adaptation hitte, so
wiirden sich vollig andere Empfindungsstdrken E ergeben, als. wenn T sich nur
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langsam #nderte. Im folgenden soll nun stets vorausgesetzt werden, daf die
Netzhautstelle N sich im Zustande vollendeter Adaptation befindet. Steht das
Objekt auf hellem Untergrunde, so hingt der Adaptationszustand und somit
auch die Empfindungsstirke E auch von Strahlungsdichte, Spektrum und schein-
barer Fliche dieses Untergrundes ab.

Die Untersuchung der Abhingigkeit der Empfindungsstirke von der Netz-
hautstelle, von der scheinbaren Fliche, vom Spektrum und von der Strahlungs-
stirke wird uns im folgenden beschiftigen.

10. Ortliche Empfindlichkeit der Netzhaut. Erscheinen zwei Objekte von
gleicher scheinbarer Fliche (F = F,) und Spektralart (4 = A), von denen das
eine an einer beliebigen Stelle N (x, y) der Netzhaut, das zweite, als Vergleichs-
objekt dienende im Zentrum Z(0,0) der Fovea abgebildet wird, gleich hell, so
ist die Empfindlichkeit der Stelle N relativ zu der Stelle Z offenbar um so gréBer,
je groBer das Verhiltnis 7-1: 73! der reziproken Strahlungsstiarken der Objekte
ist. Die relative Empfindlichkeit der Netzhautstelle IV(x, y) kann also durch

das Verhiltnis
E=Ty:T=/jxy (23)

definiert werden. Die Empfindlichkeit im Fixierpunkt Z wird dann gleich 1.

Der Verlauf der Empfindlichkeitsfunktion E = f(x,y) ist je nach dem
Adaptationszustande der Netzhaut ein sehr verschiedener. E héngt ndmlich
auBer von x und vy auch von den Bestimmungsdaten F,, A,, T, 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.

Fir die gut helladaptierte Netzhaut hat die Empfindlichkeit £ im Fixier-
punkt Z ihren Héchstwert 4 und nimmt zur Peripherie hin ab. In 10° Abstand
von Z betrigt E nur noch etwa 1/, in 20° Abstand nur noch etwa 1/, Die
Schwierigkeit, Sterne am hellen Abendhimmel aufzufinden; erklirt sich hiernach
durch die relativ geringe Empfindlichkeit der helladaptierten Netzhautperipherie.

Die relative Empfindlichkeit der dunkeladaptierten Netzhaut ist abhingig
einerseits vom Adaptationszustande der Stibchen — die Zapfen haben ndmlich
ihre Hochstempfindlichkeit bereits erreicht und adaptieren nicht mehr —,
andererseits vom Spektrum der betrachteten Objekte. Bei Verwendung weilen
Lichtes hat die Funktion E im Fixierpunkt Z ihren Minimalwert 1 und nimmt zur
Peripherie hin um so rascher zu, je besser dunkeladaptiert die Netzhaut ist.

Beschriankt man sich auf die Untersuchung der extrem dunkeladaptierten
Netzhaut, so ist die relative Empfindlichkeit derselben durch den Quotienten

gegeben: E = 08T,: 0T, (24)

worin 0 Ty der foveale, 0 T der extrafoveale Schwellenwert der Strahlungsstirke
des Objektes ist. In Abb. 3 ist nach J. v. Kries! £’ als Funktion des temporalen
bzw. nasalen Sehwinkelabstandes der Netzhautstelle N vom Zentrum Z dar-
gestellt. Das Beobachtungsobjekt hatte einen Durchmesser von 0°,35 und bldu-
liche Farbe. Wie sich aus dem Verlauf der Kurve schlieBen 148t, hat die Empfind-
Iichkeit 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° Exzentrizitit ein
ziemlich flach verlaufendes Maximum. Fiir die Hoéhe dieses Maximums findet
W. NAGEL, der ein weiBles Objekt von 1/,° Durchmesser beobachtet, nach ein-

! Vgl. HeLmHOLTZ 2, S. 279.
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stiindiger Adaptation den Wert 1000 (— 7%,5). Abweichend hiervon finden
W. HassensTEIN und F. LonLE?, die das Verschwinden punktformiger Objekte
(Durchmesser 2’ bis 10") beobachten, fiir das Maximum der relativen Empfind-
lichkeit nahe {ibereinstimmend den Wert E’ = 41 (—4¥,03). Der Widerspruch
zwischen diesem und dem von NAGEL
bestimmten Werte diirfte sich durch "
den spektralen Unterschied der ver- ss
wendeten Lichtquellen erkldren. Die
Stidbchen sind ndmlich relativ zu den \ /
Zapfen um so empfindlicher, d. h. die w \ /
30

Aste der Kurve der Abb. 3 verlaufen
um so steiler, je kiirzer die effektive \ /
Wellenldnge der auf die Netzhaut wir- 2 /
kenden Strahlung ist. \ /]

GrenzgrofBen der mit freiem ”
Auge sichtbaren Sterne. Als 4
»GrenzgroBe, d. b. als ..(}?686 eines Abb. 3. Ortliche Empfindlichkeit der dunkel-
u.nter normalen atmqsp hérischen Be- adaptierten Netzhaut. (Nach HrrmuoLrrz,
dingungen eben noch sichtbaren Sternes Handb. d. physiol. Optik Bd. 2, S.279).
von mittlerem Spektraltyp, kann man
fir beidiugiges foveales Sehen 32,5 bis 4¥, fiir beiddugiges extrafoveales Sehen
5M.5 bis 64 annehmen, wobei ein Auge von mittlerer Sehschirfe vorausgesetzt ist.

Prizisen Angaben tiber die foveale GrenzgréBe begegnet man in der Literatur
duBerst selten. S. NEwcoMmB? gibt seine GrenzgréBe mit 3,8 an.

Nach H. D. Curtis® kommt den Sternen der letzten, mit 6 bezeichneten
GroBenklasse der ARGELANDERschen Uranometria Nova im Durchschnitt nach
der Harvardskala die GroBe 5,7 zu, wahrend der Endklasse 6-7 des Atlas
Coelestis Novus von HEerls die GrenzgroBe 6¥,1 (Harvard) entspricht. Bedeutend
tiefer liegt die Sichtbarkeitsgrenze fiir GouLps Uranometria Argentina, indem
niamlich der EndgréBe 7,0 dieses Kataloges die GrenzgroBe 6,7 (Harvard)
entspricht. Die Durchsichtigkeitsverhidltnisse an dem in 450 m Meereshéhe
gelegenen Observatorium von Cdrdoba sind also ungewdhnlich giinstig.

Wihrend die foveale GrenzgroBe wegen des stationdren Adaptationszustandes
der Zapfen von der Helligkeit des Himmelsgrundes, sofern letztere eine gewisse
obere Grenze nicht iiberschreitet, unabhingig ist, geht die extrafoveale Grenz-
gréBe mit abnehmender Helligkeit des Himmelsgrundes stetig herab. DaB} die
Sichtbarkeitsgrenze bei hellem Mondschein betrachtlich hoher liegt als in dunklen
Néachten, ist bekannt. Andererseits hat H. D. Curtis* gezeigt, daBl man durch
vollige Abblendung des Himmelsgrundes die extrafoveale GrenzgréBe um
rund -+ 2¥ herabdriicken kann. Curtis blendet aus dem Himmelsgrunde ein
Feld von nur 5" scheinbarem Durchmesser heraus und vermag dann noch Sterne
bis 84,0 (Harvard) zu erkennen.

Die Beobachtungen am Himmel liefern also bei Elimination des Himmels-
grundes 4¥ als foveale, 8¥ als extrafoveale Grenzhelligkeit, und die Differenz
dieser Werte stimmt mit dem obenerwidhnten von HASSENSTEIN und LOHLE
experimentell gefundenen Unterschied der Schwellenwerte genau iiberein.

E. ZINNER® hat die GrenzgroBen der Uranometrien von ARGELANDER und von
Hz1s fiir verschiedene Sternfarben bestimmt. Der erhdhten Blauempfindlichkeit

4o 3 2 7 a 7 2 3 4o

1 7 { Phys 54, S.137 (1929) 2 Ap J 14, S.298 (1901). 3 Lick Bull 2, S. 67 (1901).

4 Ebenda; vgl. auch die Bestimmungen von A. KtHL, Inaug.-Dissert. Miinchen 1909,
H. N. RusseLr, Ap J 45, S. 60 (1917) und P. REEVES, Ap J 46, S. 167 (1917).

5 Helligkeitsverzeichnis, S. 11.
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der Stdbchen entsprechend, liegt die extrafoveale GrenzgréBe der weillen Sterne
im Durchschnitt fiir ARGELANDER um - 0,3, fiir HE1S um - 0¥,6 tiefer als die
GrenzgroBe der roten Sterne.

Netzhautstelle des deutlichsten Sehens. Die Deutlichkeit, mit der
ein Objekt gesehen wird — bzw. der Grad der Sehschirfe —, erweist sich als
abhingig einerseits von der abbildenden Netzhautstelle, andererseits von der
physiologischen Helligkeit des Objektes. Bekanntlich wird ein in einer ganz
bestimmten Empfindungsstirke erscheinendes Objekt um so deutlicher gesehen,
je ndher die abbildende Netzhautstelle V dem Zentrum Z der Fovea liegt. Die
an dieser zentralen Stelle zustande kommenden Lichtempfindungen werden nach
rdumlicher Anordnung, Helligkeit und Farbe am feinsten unterschieden. Schon
in 1/,° Abstand von Z ist die Sehschirfe merklich verringert und nimmt mit
zunehmendem Abstand der abbildenden Netzhautstelle von Z weiter ab. Fir
ein und dieselbe Netzhautstelle ist die Deutlichkeit des Sehens bei einer mittleren,
in der Regel im FECENER-Bereich liegenden Helligkeit des Objektes am groBten
und nimmt sowohl mit zunehmender als vor allem mit abnehmender Helligkeit
zunichst langsam, dann rascher ab.

Der Beobachter bildet ein ihm sich darbietendes Ob]ekt bewuBt oder unbe-
wubBt — stets an derjenigen 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 tiberschwellige Objekte werden freilich
stets fixiert, da sie so am deutlichsten erscheinen. Handelt es sich hingegen
um die Beobachtung foveal wenig iiberschwelliger Objekte, so verhilt 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 V am deutlichsten. Nimmt die Helligkeit des Objektes
weiter ab, so.riickt die Netzhautstelle N immer niher an die in 15 ° Exzentrizitit 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, wihrend der Abstand der abbildenden Netzhaut-
stelle von der zentralen Stelle Z durch die Helligkeit des Objektes bestimmt ist.

11. Empfindlichkeit der Netzhaut in Abhingigkeit von der scheinbaren
Flidche des Objektes. Die Abhingigkeit der Empfindungsstirke von der schein-
baren Fliche des Objektes spielt sowohl in der Ausléschungs- als in der Gleich-
heitsphotometrie eine gewisse Rolle. Da experimentelle Bestimmungen dieser
Abhéangigkeit nur fiir die vollig dunkeladaptierte Netzhaut vorliegen, so wollen
wir uns hier auf die Untersuchung der letzteren beschrianken.

Der Einfachheit wegen werde vorausgesetzt, dal die beobachteten Objekte
kreisformig (scheinbarer Durchmesser «) und von gleichmiBiger Strahlungs-
dichte seien. Wird mit 6T, bzw. mit 4T, die physiologische Strahlungsstirke
eines auf schwarzem Untergrund eben noch sichtbaren Objektes vom Winkel-
durchmesser o bzw. &, bezeichnet, so kann die Empfindlichkeit der abbildenden
Netzhautstelle N gegen den dem Sehwinkel o entsprechenden Reiz durch den

Quotienten E=0Ty:0T, (25)

definiert werden. Je kleiner nidmlich der Schwellenwert 6T, ist, um so gréBer
ist die Empfindlichkeit der Netzhautstelle N gegeniiber dem betreffenden Reiz.
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Abb. 4 ist einer neuerdings erschienenen Abhandlung von F. LOHLE! ent-
nommen und gibt den Logarithmus des Schwellenwertes T (= @;) als Funktion
von logx. Als Beobachtungsobjekt diente eine aus meflbaren Abstinden be-
leuchtete Milchglasscheibe, aus der sich Kreisflichen mit scheinbaren Durch-
messern zwischen 0,1 und 14° herausblenden lieBen. Uns interessiert hier in
erster Linie die untere, extrafovealem Sehen (bei etwa 15° Exzentrizitit) ent-
sprechende Kurve.

Firr Werte von o unterhalb 10’ (loga& << -+ 1) erweist sich log(dT,) als
konstant. Diese unter dem Namen der RiccOschen Regel bekannte Gesetz-
miBigkeit 148t sich in der Form aussprechen: Fiir Objekte mit scheinbaren
Durchmessern unterhalb 10’ ist der Schwellenwert der Strahlungsstiarke konstant.

/ﬂg% ¢s
(10)
2 4(,m
/
. o,
(foveal) s % ’,’
. w /o
7 g7 W I S L BRIPIN S M %
o g»ﬁl
‘o
D’;ﬂ
extrafoveal ° 9%
9% o’
0. ° 2 ° ‘
L R L
p
a1 1 0 00" 000" oc
-7 0 7 2 3 loge

Abb. 4. Schwellenwert der Lichtstirke in Abhangigkeit vom Sehwinkel .
(Nach F.Lonre, Z f Phys 54, S. 140.)

Fiir Werte von « zwischen 60" und 480" (bzw. log & zwischen 1,78 und 2,68)
schmiegt sich die den Schwellenwert log(67,) darstellende Kurve einer unter
45° gegen die logx-Achse geneigten Geraden an. In diesem Bereich gelten also
die Gleichungen:

log(6T,) = loga + logc, 0T, = «c, 1° << o0 << 8°, (26)

worin ¢ eine Konstante ist. In Worten: Fiir Objekte mit scheinbaren Durch-
messern zwischen 1° und 8° ist der Schwellenwert der Strahlungsstirke dem
Sehwinkel & proportional. Auch dieses Gesetz ist — unter dem Namen der
Prperschen Regel — seit langem bekannt.

" Werden die scheinbaren Flichen von zwei kreisférmigen Objekten, deren
scheinbare Durchmesser «, und &, im PrpErRschen Bereich liegen, mit F; und F,,
ihre Strahlungsstarken mit 7, und 7', bezeichnet, so kann man mit Riicksicht
auf die Beziehungen?: =

1= I 0‘? s Fz = 'Z" 0‘5
die Prpersche Regel auch in der Form schreiben:
0T : 8T, = oy &y = (Fy 1 Fy)}, 1° < {0y, otgp < 8°. (27)

Fithrt man ferner die Schwellenwerte der Strahlungsdichte
ot = 0T, - F?, 0ty = 0T, - Fy?!
ein, so 148t sich die PreErsche Regel auch in der Form schreiben:
0ty 0ty = (011 orp) "1 = (Fy 1 F,) 74, 1° < {&y, &g} < 8°. (28)

17 £ Phys 54, S. 137 (1929). ® Vgl. Ziff. 3, Gleichung (1).
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In der folgenden kleinen Tabelle sind fiir die dem Riccdschen Bereich
sowie den Grenzen des Prperschen Bereiches entsprechenden Sehwinkel & die
Werte des Schwellenwertes 615, der Empfindlichkeit E, ferner des logarithmischen
Schwellenwertes log(07,) und schlieBlich des Schwellenwertes in Grofien
I’ = —2M 510g (8T ,) zusammengestellt:

« I o~ 10’ 10 8°

0Ty 1 2,5 20
E 1 0,4 0,05
log (67 %) 0 0,40 1,30
—2M,5]log (6T w) 0M,00 | —1%,00 —3¥,25

Man erkennt u. a., daB der Schwellenwert der Gesamthelligkeit einer Kreis-
fliche von 1° scheinbarem Durchmesser um — 1™, der Schwellenwert einer
Kreisfliche von 8° Durchmesser um —3¥,2 héher 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 Wellenldngen proportional ist — von véllig gleichméBiger
Strahlungsdichte erzeugt, so erscheinen die Farben desselben dem foveal blicken-
den Auge keineswegs gleich hell. Wihrend das Gelbgriin der Wellenldnge 0,55 u
am hellsten erscheint, fillt die Helligkeit sowohl nach dem violetten als nach
dem roten Ende des Spektrums ziemlich steil ab, um bei den Wellenldngen
0,4 bzw. 0,8 u in vollige Dunkelheit iiberzugehen. Man schlieBt hieraus, daB die
Fovea fiir Strahlen von verschiedener Wellenlinge sehr ungleich empfindlich
ist und bei 1= 0,55 p ein Maximum ihrer Empfindlichkeit besitzt. Denkt
man sich nun die den Wellenlingen beiderseits 1 = 0,55 u entsprechenden
Strahlungsdichten in solchem Verhaltnis verstdrkt, daBl nunmehr alle Teile des
Spektrums dem Auge gleich hell erscheinen, so geben die reziproken Werte der
Strahlungsdichten #; dieses gleichmaBig hell erscheinenden Spektrums offenbar
ein MaB der fovealen Empfindlichkeit des Auges fiir die einzelnen Wellenldngen ab.

10 Setzt man die der Wellenlidnge 0,55 u
’ entsprechende maximale Empfindlich-
98 / s \ \ keit gleich 1, so stellt der Quotient
05 / Ky =toyg:t, =1 (}) (29)
o / den , relativen fovealen spektralen Emp-
/ / \ findlichkeitskoeffizienten des Auges* dar.
62 V4 \ \ Die Funktion f(4) bezeichnet man entspre-
/ N \ chend als ,,spektrale Empfindlichkeits-

400 440 480 520 560 600 640 680 720444 funktion der Fovea bzw. der Zapfen®,
Abb. 5. Relative spektrale Empfindlich-  Zur Bestimmung derselben sind einer-
keit des Augess (rechts Zapfenkurve, links g4 Strahlungsmessungen, andererseits

tabchenkurve). N X
visuell-spektralphotometrische Messun-
gen erforderlich. S.P.LANGLEY! war der erste, der auf Grund bolometrischer und
photometrischer Messungen im Sonnenspektrum die Funktion f(1) 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 herriithrender
Einzelbestimmungen ergeben hat?.

1 American Journal of Science and Arts (3) 36, S. 359 (1888); vgl. LIEBENTHAL, S. 63.
2 Vgl. Handb. der Physik Bd. XIX, S. 520 (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 T4 die Strah-
lungsstirken (bzw. die Strahlungsdichten) von Objekten gleicher scheinbarer
Fliche, 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

KA:‘ TA.,:TA; (30)

worin T4, die Strahlungsstirke eines das Normalspektrum A, strahlenden Ver-
gleichsobjektes ist.

Erwiinscht wire die Kenntnis der K4 fiir die verschiedenen bei Fixsternen
vorkommenden Spektraltypen. Die Bestimmung dieser speziellen K, ist im
Prinzip sehr einfach. Man bringt die betrachteten Fixsterne mit Hilfe einer neutral
wirkenden Abschwichungsvorrichtung auf gleiche Helligkeit, isoliert den visu-
ellen Teil der Strahlung und miBt mittels eines Energiemessers die Strahlungs-
stirken T4. Wenn zuverlidssige Werte der K4 noch nicht vorliegen, so liegt das
an den Schwierigkeiten, die sich der praktischen Durchfithrung des skizzierten
Verfahrens, insbesondere hinsichtlich der Isolierung der visuellen Strahlung, in
den Weg stellen.

Nicht auf diesem empirischen, sondern auf theoretischem Wege hat J. WiL-
SING! — er berechnet, von der Beziehung?

0,8
T K, :leK;,dl
0.4

ausgehend, die relativen Strahlungsstarken 7,:7 4 auf Grund der Pranckschen
Strahlungsgleichung und entnimmt die K; der fovealen Empfindlichkeitskurve
des Auges — fiir die den Sternspektren B bis M entsprechenden Empfindlich-
keitskoeffizienten K, Werte abgeleitet, die nur wenig von 1 abweichen. Die
Fovea wiirde hiernach fiir alle Arten der Sternstrahlung nahezu gleich emp-
findlich sein. Dieses Ergebnis ist aber, als auf Voraussetzungen beruhend, die
nur ndherungsweise erfiillt sein diirften, nicht als unbedingt maBgebend anzu-
sehen.

Abhingigkeit der Empfindlichkeitskoeffizienten K von der
Strahlungs- bzw. der Empfindungsstidrke. Von grundlegender Bedeutung
fir die heterochrome Photometrie ist die Beantwortung der Frage, ob und in-
wieweit die K4 bzw. die K sich mit der Empfindungsstirke E dndern, fiir welche
die ,,gleich hellen Strahlungsstirken T4 bzw. T definiert sind. Oder anders
ausgedriickt: Bleiben foveal betrachtete Objekte von gleicher Empfindungs-
stirke, aber ungleichem Spektrum gleich hell, wenn man ihre Strahlungsstdrken
in gleichem Verhiltnis abschwicht oder verstirkt? J. MAck pE LEpiNay, E. BROD-
HUN® und andere Forscher haben diese Frage in dem Sinne beantwortet, daf3
ein gewisser, sich von sehr geringen bis zu ziemlich hohen Empfindungsstirken
erstreckender Bereich existiert, innerhalb dessen die Strahlungsstirken gleich
heller Objekte in konstantem Verhéltnis stehen, innerhalb dessen also die relative
spektrale Empfindlichkeit der Fovea konstant bleibt.

Die Giiltigkeit dieses Erfahrungssatzes wird indessen von mehreren Autoren
bestritten, neuerdings — wund zwar fiir punktférmige Objekte — mit beson-

1 Potsd Publ 24, Nr. 76, S. 17 (1920).
2 Siehe unten Ziff. 17, Gleichung (66).
3 Vgl. LieBENTHAL, S. 61 u. 230.
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derem Nachdruck von CH. GAriissor! und A. Danjon2, die sich dabei auf
folgende Beobachtung stiitzen:

Erscheinen zwei verschiedenfarbige Lichtpunkte, z. B. ein blauer und ein
roter, bei anfinglich geringer Empfindungsstirke foveal betrachtet gleich hell,
so wird, wenn man ihre Strahlungsstdrken in gleichem Verhiltnis neutral ver-
starkt, der blaue Stern relativ zum roten in zunehmendem MafBe heller. Dieses
bei fovealem Sehen sich abspielende Garrissorsche Phinomen verliuft also
in entgegengesetztem Sinne wie das nur bei extrafovealem Sehen auftretende
PurkiNJEsche Phinomen.

Die folgende Tabelle enthilt die von zwei Beobachtern (Daxjon und Rou-
GIER) photometrisch bestimmte GréBendifferenz AM = M (blau) — M (rot) von
zwel im Gesichtsfelde eines Fernrohres erzeugten kiinstlichen Sternen, deren
Farben etwa denen eines B- und eines M-Sternes entsprachen. Die Sterne lieBen

sich mit Hilfe eines rotieren-

Tabelle 2 den Sektors gleichzeitig in be-
l AM = M (blaw) — M (rot) kanntem gleichen Verhiltnis
— M 1 4#,81 (ROUGIER) +2%,21 (Danjon)  abschwéchen und erschienen
0,0 1,89 129 bei der Vergleichung in der
+0 .7 1,94 43 Helligkeit H, d. h. so hell, wie
i; g 3 (1); g; ein Stern von der GroBe H
+3 .0 2 .32 35 mit bloBem Auge betrachtet
+3 .7 2,26 ,39 erscheint3.
45 | o2 21 28 Nach Ausweis der Tabelle
+5,2 | 2,11 27 nimmt die gemessene GroBe

des blauen Sternes, bezogen
auf den roten, bei Zunahme der Empfindungsstirke von 3¥,7 auf —1#,1 (also
bei Aufhellung der Sterne) infolge des Garrissor-Phinomens um — 0™, 45
(ROUGIER) bzw. —0¥ 18 (DaNJON) ab. Die beiden letzten nicht mehr foveal
ausgefithrten Messungen zeigen den dem PURKINJE-Phdnomen entsprechenden
entgegengesetzten Gang. Ubrigens ist fiir DANjoN AM im Bereich der Empfin-
dungsstirken 3,7 bis 0¥, 7 konstant, also die spektrale Empfindlichkeit der Fovea
in Ubereinstimmung mit dem oben ausgesprochenen Erfahrungssatze stationir.

Beildufig sei noch vermerkt, da DanjoN den blauen Stern relativ zum
roten systematisch schwicher mifit als Roucier. Fiir Danjons Auge ist also
die relative Empfindlichkeit fiir blaues Licht merklich geringer als fiir ROUGIERS
Auge.

18. Einfithrung der ,,physiologischen Lichtstdrke* L. Die visuelle Licht-
stdrke J als spezieller Fall derselben. MeBbarkeit der Verhéltnisse L : L, bzw.
J,:d,. Die Empfindungsstirke E (bzw. ¢} fiir foveales Sehen ist gemiB Ziff. 9,
Gleichung (22) eine Funktion von F, A und 7. Fihrt man nun an Stelle der
Strahlungsstirke T die ihr proportionale GréBe TK als neue Variable ein, so
laBt sich zeigen, daB die Empfindungsstirke E (bzw. ¢) innerhalb gewisser
Grenzen E’ und E” nur noch von F und TK, aber nicht mehr von /A abhingig,
also in der Form darstellbar ist:

E = X (F, TK) E'<E<E", 1( 0
e = y(F,tK) e <<e<<ée'. J 3

1 La photométrie du point lumineux appliquée aux déterminations des éclats stellaires
(Theses présentées 4 la Faculté des sciences de Lyon, 1921).

2 Recherches de photométrie astronomique [Ann de 1’Obs de Strasbourg 2, S. 12
(1928)].

3 Vgl. Ziff. 16.



Ziff. 13. Einfithrung der ,,physiologischen Lichtstarke L. 543

Beweis. Zwei Objekte Q; und @, von gleicher scheinbarer Fliche, aber
verschiedenem Spektraltypus mogen gleiche Empfindungsstiarke E haben. Wer-
den die Strahlungsstirken dieser Objekte sowie die eines dritten gleich hellen
Normalobjektes mit T, T, und T, bezeichnet, so haben wir auf Grund der
Definition des Empfindlichkeitskoeffizienten:

=L, g=>I

T’
also T1K, = Ty K,, w.z.b. w.

Besteht umgekehrt letztere Gleichung, so denke man sich das Normal-
objekt nacheinander auf gleiche Empfindungsstirke E, und E, mit den beiden
Objekten @, und Q, gebracht, dann sind laut Definition des Empfindlichkeits-
koeffizienten T,K; und T,K, die zugehérigen Strahlungsstdrken des Normal-
objektes. Da diese nun nach Voraussetzung gleich sind, so sind auch die Emp-
findungsstarken E; und E, gleich, w. z. b. w.

Wir wollen die Produkte TK und ¢K, die einerseits wegen ihrer Proportio-
nalitdt mit den T und ¢, andererseits auf Grund der Beziehungen (31) die wichtige
Eigenschaft der MeBbarkeit besitzen, unter der Bezeichnung ,,physiologische
Lichtstarke* bzw. ,,Leuchtdichte als selbstindige Variable einfithren. ,

Die scheinbare physiologische Lichtstirke L eines Objektes wird

definiert durch das Produkt
L =TK, (32)

worin T die physiologische Strahlungsstirke des Objektes und K der dem Spektral-
typus A des Objektes entsprechende foveale Empfindlichkeitskoeffizient des
beobachtenden Auges ist.

Die scheinbare physiologische Leuchtdichte / im Punkte P des
Objektes wird definiert durch den Grenzwert

. AL dL
b= lm o =ar =K (33)
worin AF ein den Punkt P umgebendes Element der scheinbaren Flédche des
Objektes und AL die physiologische Lichtstirke von AF ist.

Auf Grund der Definitionsgleichungen (32) bzw. (33) erkennen wir jetzt
nachtriglich, daB die Empfindlichkeitskoeffizienten K die Lichtstirken (bzw.
Leuchtdichten) von Objekten angeben, die bei belicbigem Spektraltypus die
Strahlungsstirke T =1 (bzw. Strahlungsdichte # =1) haben.

Der in Ziff. 4 vorldufig definierte Begriff der visuellen Lichtstirke [ ist
in dem allgemeineren Begriff der physiologischen Lichtstirke enthalten. Die
Intensitdt J = SK (Flichenintensitit j = sK) eines Objektes ist nimlich
ersichtlich nichts anderes als die physiologische Lichtstirke (Leuchtdichte), die
dieses Objekt hat, wenn es mit dem bloBen Auge durch ein Diopter von
1 mm? Offnung betrachtet wird. Die Intensitit ] eines Sternes ist wegen des
physiologischen Charakters des Empfindlichkeitsfaktors K jeweils nur fiir das
Auge des Beobachters definiert.

Die physiologischen Lichtstirken L der — sei es mit freiem, sei es mit
bewaffnetem Auge — betrachteten Objekte sind den visuellen Intensititen J
derselben im allgemeinen proportional. Werden die Objekte zunichst mit dem
bloBen Auge betrachtet, so haben wir entsprechend den Gleichungen (20):

L=({ISK =1], 1=(Is)K=1IIj. (34)

Die L sind also bei konstanter Offnung der Iris bzw. des Augendiopters den J
proportional. Wird hingegen ein {ibernormal vergroBerndes Fernrohr benutzt
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und unter L jetzt die Lichtstirke des durch dasselbe entworfenen virtuellen
Bildes verstanden, so haben wir entsprechend den Gleichungen (21)

L=(2-S)K=2ZX-], l=(6-s)K =07, (35)

mithin wieder Proportionalitit zwischen den L und den J. LiBt sich also das
Verhiltnis L,: L, der Lichtstirken von zwei Objekten photometrisch bestimmen,
so ist damit zugleich das Verhiltnis [J;: [, ihrer Intensititen bestimmt.

Die MeBbarkeit eines Verhiltnisses L,: L, beruht einerseits auf der Moglich-
keit, die den Strahlungsstirken T  proportionalen L meBbar abzuschwichen,
andererseits auf der Fahigkeit des Auges, Gleichheit der Empfindungsstirken
und damit zufolge (31) auch der Lichtstirken festzustellen.

Die Messung des Intensitdtsverhiltnisses J;:J, von zwei Fixsternen ge-
staltet sich im Prinzip folgendermaBen: Die beiden zu messenden Sterne er-
scheinen dem bewaffneten oder unbewaffneten Auge zunichst als zwei Licht-
punkte von ungleicher Helligkeit und Farbe. Die physiologischen Lichtstirken
dieser Lichtpunkte seien:

L, =T\K,, L, =T,K,,

und es werde vorausgesetzt, daf3 die Empfindungsstirke E des ersten schwicheren
Lichtpunktes zwischen E’ und E’ liege. Der Beobachter schwicht nun mit
Hilfe einer neutral wirkenden Abschwichungsvorrichtung die Strahlungsstirke T
des zweiten helleren Lichtpunktes so weit ab, bis seine Empfindungsstirke auf
die Empfindungsstirke E des ersten Lichtpunktes reduziert ist. Dann sind ge-
maB (31) die Lichtstarken des ersten und des abgeschwichten zweiten Objektes
einander gleich. Es gilt also, wenn der gemessene Abschwichungsfaktor der
Strahlungsstarke mit A4 bezeichnet wird, die Gleichung

L, = (AT, K, = AL,,

und es folgt schlieBlich mit Riicksicht auf die Proportionalitit der L und der J
als Ergebnis der Messung:
Li:Ly=]Ji:],=4. (36)

Sind beide Sterne von gleichem Spektraltypus, so kann die Empfindungs-
stéarke, bei der die Vergleichung erfolgt, beliebig gewahlt werden. Denn gleichen
Empfindungsstdrken entsprechen zufolge (22) stets gleiche Lichtstirken. Die
Genauigkeit der Vergleichung ist allerdings, wie sich unten zeigen wird, bei einer
mittleren, dem Auge angenehmen Empfindungsstirke am hochsten.

Aus der Beziehung
Ji:Jo = (51:S) -« (K;:Ky) 37)

geht hervor, daB das Verhiltnis der Intensititen von zwei Sternen ungleichen
Spektrums von dem Beobachter nach MaBgabe der spektralen Empfindlich-
keit seiner Fovea gemessen wird. Hingegen wird das Intensititsverhiltnis von
Sternen von gleichem Spektraltypus, das ja mit dem Verhiltnis ihrer Strahlungs-
starken identisch ist, von allen Beobachtern iibereinstimmend gemessen.

14. Die relative spektrale Empfindlichkeit der Stibchen. Das Purxkinje-
sche Phdnomen. Schwicht man zwei Objekte von gleicher scheinbarer Fliche,
aber ungleichem Spektrum, die, foveal betrachtet, gleich hell erscheinen, in
gleichem Verhiltnis ab, bis sie foveal unterschwellig werden, so erscheinen sie,
nunmehr auf die Stdbchen der Netzhautstelle V wirkend, im allgemeinen nicht
mehr gleich hell. Man kann wieder mit Hilfe eines gleichmiBig hell erscheinenden
Gitterspektrums die Empfindlichkeitswerte

K =ty =9
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fiir die verschiedenen Wellenlingen bestimmen und in Form einer Kurve graphisch
darstellen. Eine solche Empfindlichkeitskurve der Stibchen, wie sie von H. BEN-
DER! u. a. bestimmt worden ist, zeigt Abb. 5 (linke Kurve). Diese Stdbchen-
kurve ist in ihrer Gestalt der Zapfenkurve sehr dhnlich, aber verglichen mit
dieser entsprechend der stirkeren Blauempfindlichkeit der Stdbchen nach den
kurzen Wellenldngen hin verschoben. Ihr Maximum liegt bei der Wellenldnge
0,52 p. Die individuellen Unterschiede pflegen bei den Stdbchenkurven weniger
ausgeprdgt zu sein als bei den Zapfenkurven.

Bestimmt man die spektrale Empfindlichkeit der Stidbchen fiir eben merk-
liche Lichtreize, so ergeben sich die Empfindlichkeitskoeffizienten K® als rezi-
proke Werte der den verschiedenen Wellenlingen A bzw. Sternspektren A ent-
sprechenden Schwellenwerte 07", also:

(3) = 0T,:67T;, K(jl) = 5T,1o: 5T4 . (38)

Die Netzhautstelle N, auf die sich die 67 beziehen, wird im allgemeinen mit
der etwa 15° von der Fovea entfernten Stelle der maximalen Empfindlichkeit
identisch sein.

Auf Grund der Empfindlichkeitskoeffizienten K® 1aBt sich durch die Aus-

driicke
J©O = SK® bzw. L® = T.K® (39)

eine visuelle bzw. physiologische ,,Stibchenlichtstdrke definieren, die der
fovealen Lichtstirke J bzw. L véllig analog ist. Die Lichtstirken L® spielen
als unmittelbar der Messung zugingliche Variable in der Ausléschungsphotometrie
eine Rolle. Thre MeBbarkeit beruht einerseits auf ihrer Proportionalitdt mit den
Strahlungsstirken 7T, andererseits auf der Giiltigkeit des Satzes: ,,Stehen zwei
an der gleichen Netzhautstelle N abgebildete Objekte F, = F, an der Emp-
findungsschwelle, so sind ihre Stdbchenlichtstirken einander gleich (ndmlich
= 0T4,).

Das MeBverfahren ist im Prinzip folgendes: Die Strahlungsstirken T
und 7, der verglichenen Lichtpunkte werden unabhingig voneinander ab-
geschwicht, bis jeweils die Empfindungsschwelle erreicht ist. Werden die
Stdbchenlichtstirken der Objekte mit LP= T,KP und LY = T,K§, die Ab-
schwichungsfaktoren mit 4, und A4, bezeichnet, so haben die Lichtpunkte nach
der Ausléschung die Lichtstdrken

(T, 4,) K = LP4,, (To4y) K¥=L5A,,

und da diese Lichtstirken gemilB obigem Satze einander gleich sind, so folgt
als Ergebnis der Messung:

L(B) ](3) ](?) A 1. AZ . (40)

J. WiLsinG2 hat auf theoretischem Wege auf Grund der PraAnckschen
Strahlungsgleichung — vgl. das in Ziff. 12 Gesagte — folgende Werte der K®
fiir die Sternspektren B bis M abgeleitet. Die gleichfalls von WILSING bestimm-
ten fovealen Empfindlichkeitskoeffizienten K sind zum Vergleich daneben gesetzt:

| 1=0500 B A K M 1=0,554 BbisM
logK® | 0,00 —028 —033 —039 —0,50 logK| 0,00 —0,30
K@ | 1,00 +053 +0,47 +041 40,32 K| 1,00 40,50

1 Untersuchungen am LUMMER-PRINGSHEIMSchen Spektralflickerphotometer. Inaug.-
Dissert. Breslau 1913.
2 Potsd Publ 24, Nr. 76, S. 17 (1920).

Handbuch der Astrophysik. II. 35
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Diesen theoretisch abgeleiteten Werten wiren empirisch bestimmte Werte
der K® vorzuziehen. Sie lassen sich, falls die K bekannt sind, auf rein photo-
metrischem Wege bestimmen. Es liefert nimlich gemiB den Beziehungen

JiiJa= (5:Ky): (S:Kp) = 4, JO: 9 = (5, K7): (S.K¥) =B

jedes sowohl durch foveale Vergleichung als durch Ausléschung an der extra-
fovealen Netzhautstelle N bestimmte Intensititsverhiltnis von zwel Sternen
verschiedenen Spektrums fiir das Verhiltnis der beiden K® den Wert:

K9 Ky = (K1 K,)-(B: 4). (41)

PurkiNJEsches Phinomen. Spektrale Empfindlichkeit fiir Zapfen-
Stdabchen-Sehen. Zwei Objekte F, = F, von verschiedener, z. B. roter und
blauer Farbe mogen, foveal betrachtet, gleich hell erscheinen. Schwiche ich
nun ihre Strahlungsstirken in gleichem Verhiltnis stetig fortschreitend ab, so
bleiben die Objekte zuniichst gleich hell, dann aber, sobald eine gewisse Strah-
lungsstirke 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 allmihlich wieder geringer (vgl. Abb. 6). Die Er-
klarung dieser unter dem Namen ,,PUrkiNJEsches Phinomen’ bekannten
Erscheinung ist folgende: Mit abnehmender Strahlungsstirke der Objekte bildet
das Auge, um an Sehschirfe zu gewinnen, dieselben an mehr und mehr zur Peri-
pherie hin riickenden Stellen der Netzhaut ab. Es nimmt also die Zahl der er-
regten Stidbchen gegeniiber der Zahl der erregten Zapfen stdndig zu, und da
gleichzeitig die Stdbchen dunkeladaptieren, also gegeniiber den im konstanten
Adaptationszustande verharrenden Zapfen an Empfindlichkeit gewinnen, so
wird die Empfindung in zunehmendem MaBe durch die Stidbchen bestimmt,
wihrend die Zapfen mehr und mehr ausgeschaltet werden. Da nun das Ver-
hiltnis der Empfindlichkeitskoeffizienten fiir kleine und groBe Wellenlingen
(vgl. in Abb. 5 z. B. 2 = 500 mit 4 = 550) fiir die Stibchen weit gréBer ist als
fiir die Zapfen, so muf3 das blaue Objekt gegeniiber dem roten in demselben MaBe
an Helligkeit zunehmen, als die Stdbchen in ihrem Wettstreit mit den Zapfen
allmdhlich die Oberhand gewinnen. Sind schlieBlich nur noch Stdbchen wirksam,
so beginnt der Helligkeitsunterschied infolge der abnehmenden Unterschieds-
empfindlichkeit des Auges! wieder kleiner zu werden.

Spezielle und daher leichter zu iibersehende PurkiNJEsche Phinomene, die
entweder nur durch die Zunahme der Relativzahl der Stdbchen oder nur durch
deren einseitige Adaptation bedingt sind, lieBen sich {ibrigens dadurch hervor-
bringen, daB man entweder bei konstant gehaltener Strahlungsstirke der Objekte
die abbildende Netzhautstelle zur Peripherie hin wandern 148t oder aber unter
Festhaltung der extrafovealen Netzhautstelle N die Objekte in gleichem Ver-
hiltnis abschwicht.

Das PurkinJEsche Phidnomen 148t sich kurz kennzeichnen als Ausdruck
einer stetigen Anderung der spektralen Empfindlichkeit des beobachtenden Auges
oder, genauer gesagt, des allmihlichen Ubergehens der Zapfenkurve in die Stib-
chenkurve (vgl. Abb. 5). Wihrend dieses Uberganges wandert das Maximum
K =1 der Empfindlichkeitskurve parallel zur A-Achse stetig vom Maximum
der- Zapfenkurve zu dem der Stdbchenkurve hin. Die einer dazwischen-
liegenden Phase des PURKINJE-Phdnomens entsprechende Kurve kann man sich
so konstruiert denken, dafl 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. Fecunersches und all-
gemeines Reizempfindungsgesetz.. Fiihren wir in den Funktionen (22) fiir E
(bzw. ¢) an Stelle der Strahlungsstirke 7" (f) die Lichtstirke L = TK (I = ¢t K)
ein, so kénnen wir schreiben:

E =¥,y F,[4], L), e=1vy(xy F [4]]). (42)

Wie die eckigen Klammern andeuten sollen, sind die Funktionen E und e im
Falle fovealen Sehens (¥ = 0, y = 0) innerhalb gewisser Grenzen E’ und E"'
von A unabhingig und auBerhalb dieser Grenzen von / nur in geringem Grade
abhingig. Gemil (42) 146t sich L als ,,Reizstdrke”, d. h. als Stirke des auf das
Sehzentrum wirkenden, die Helligkeitsempfindung auslésenden Reizes deuten
und dementsprechend die Beziehung zwischen E und L als ,,Reizempfindungs-
gesetz’‘ bezeichnen.

Zur Aufstellung einer Differenzengleichung fiir die Funktionen E, ¢ gelangt
man auf Grund der Untersuchung der ,relativen Unterschiedsschwelle'” AL/L.
Nach G. TH. FECHNER bezeichnet man als ,,Unterschiedsschwelle* AL (47) den
Unterschied der Lichtstdrken (Leuchtdichten) von zwei Objekten gleicher schein-
barer Fliche, deren Empfindungsstirken sich in eben wahrnehmbarem Betrage,
also um eine Empfindungsstufe 4,E (4,¢), voneinander unterscheiden. Den ent-

sprechenden relativen Unterschied T(AT bezeichnet man als ,,relative Unter-
schiedsschwelle (Relativschwelle) und schlieflich das Verhaltnis L+—LAL (Z +ZA1>

als ,,Verhiltnisschwelle®.

A. K6n16 und E. BRODHUN? haben durch Vergleichung von zwei aneinander-
grenzenden, in weiBem Lichte leuchtenden Feldern die Relativschwelle 41/ als
Funktion der Leuchtdichte festgelegt. Die verglichenen Felder erschienen unter
Sehwinkeln von 3° X 41/,°. Die den Leuchtdichten ! entsprechenden Empfindungs-
stirken ¢ 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 I die ihr
proportionale Strahlungsdichte #, d. h. die von der Fliacheneinheit (1°)2 auf die
Offnung des Diopters geworfene Strahlungsmenge vor. Die gemessenen Werte
von Alfl sind: ’

Tabelle 3.

l logl ~4,00 # e l logl - 4,00 A—ll— e

108 + 2,00 0,036 +1,70 102 — 2,00 0,030 - 1,86
5-10° +1,70 ,024 + 1,51 50 —2,30 ,032 — 2,03
2.10° +1,30 ,027 4+ 1,23 20 —2,70 ,040 —2,23

108 + 1,00 ,020 -+ 1,01 10 — 3,00 ,048 — 2,36
5.10% +0,70 ,017 +0,71 5 — 3,30 ,059 2,46
2-10% -+ 0,30 ,018 + 0,30 2 ~ 3,70 ,004 —2,56

10* 0,00 ,018 0,00 1 — 4,00 ,123 — 2,61
5.108 — 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

108 ~— 1,00 ,018 — 1,00 0,1 — 5,00 377 —2,70
5. 102 —1,30 ,019 —1,29 0,05 — 5,30 ,484 —2,72
2.10% —1,70 ,022 — 1,65 0,02 — 5,70 ,695 —2,74

Die Relativschwelle Al/l hat fiir einen mittleren Bereich der Leuchtdichte
(; = 50-10% bis I, = 10%) den konstanten Minimalwert 0,018, um sowohl zu
den groBen als vor allem zu den kleinen Leuchtdichten hin betrédchtlich anzu-

1 Sitzber d Berl Ak d Wiss 1888, S. 917; 1889, S. 641; vgl auéh die Bestimmungen
von J. BLancHARrRD, Phys Rev 11, S. 81 (1918). .

35*
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wachsen. Man darf annehmen, dafl die ungefdhr der ersten Hilfte der Tabelle
entsprechenden Vergleichungen foveal ausgefiihrt worden sind, wihrend die
weiteren bei zunehmend exzentrischem Sehen vorgenommen sein miissen. Der
Bereich [; bis /,, innerhalb dessen die Relativschwelle konstant ist, fillt also in
das Gebiet des fovealen Sehens. Das' Anwachsen der Relativschwelle zu den
starken und schwachen Helligkeiten hin steht, wie weiter unten noch niher
begriindet werden wird, mit der Adaptation der Netzhaut in engem Zusammen-
hange. Auf die Moglichkeit eines solchen Zusammenhanges hat bereits
G. TH. FECHNER! hingewiesen. ‘ o

Relativschwelle und zufilliger Einstellungsfehler. Die Unter-
schiedsschwelle 4/ ist, wie unmittelbar aus ihrer Definition hervorgeht, dem
‘Durchschnittswert 4’7 des zufilligen Fehlers proportional, den man bei der Ein-
stellung zweier Vergleichsfelder auf gleiche Empfindungsstirke begeht. Man
kann also aus dem Verhalten der Relativschwelle AJ/l stets auf das Verhalten
des relativen Einstellungsfehlers 4’l/l schlieBen. Insbesondere wird man folgern,
daB letzterer Einstellungsfehler fiir eine gewisse mittlere Helligkeit der ver-
glichenen Felder am geringsten ist, um sowohl mit zunehmender als mit ab-
nehmender Empfindungsstirke anzuwachsen. Wie aus dem Gesagten hervor-
geht, kann man auch, wie dies z. B. C. A. STEINHEIL? getan hat, den Ein-
stellungsfehler als MaB fiir die Relativschwelle ansehen.

Gesetz von der Konstanz der Relativschwelle. Dieses von FECHNER
als ,,psychophysisches Grundgesetz“ bezeichnete, fiir mittlere Lichtstirken bzw.
Empfindungsstirken geltende Gesetz 146t sich in Form der Gleichung schreiben:

%E:C, L<l<ly, 6 <<€ < &y, (43)
worin C eine Konstante ist. Die Empfindungsstiarken ¢, ¢, und ¢, beziehen sich
auf foveales Sehen. C gibt den Minimalwert der Relativschwelle und C-1 den
Maximalwert der ,,Unterschiedsempfindlichkeit des Auges* an, falls man diese
als reziproken Wert der relativen Unterschiedsschwelle definiert.

Der Wert C des Minimums der Relativschwelle fillt um so kleiner aus, je
leichter und sicherer das Auge des Beobachters kleine Helligkeitsunterschiede
auffaB3t, und andererseits, je giinstiger fiir die Vergleichung die Felder sich dem
Auge darbieten. So 14Bt sich der von KOnic und BroDHUN gefundene Wert
C = 0,018 auf etwa die Hilfte herabdriicken, wenn man zwei in einer scharfen
Grenzlinie aneinanderstofende Felder so anordnet, daBl das eine das andere
ringférmig umschliel3t.

Nach den Untersuchungen K&n16s und BrRoODHUNs ist die Relativschwelle
Aljl nur von der Empfindungsstirke ¢, nicht aber (oder nur in sehr geringem Grade)
vom Spektrum bzw. der Farbe der verglichenen Felder abhingig. Es gilt also
insbesondere das Gesetz (43) unabhidngig vom Spektrum der Felder.

Wiirde man hingegen Relativschwellenwerte fiir zwei Felder von ver-
schiedener Farbe bestimmen, so wiirde sich 47/l im Bereich des Farbensehens um
so groBer ergeben, je groBer der Farbenunterschied der Felder wire. Da sich
nun letzterer mit der Helligkeit der Felder dndern kann, so diirfte die Giiltigkeit
des Gesetzes (43) nicht in allen Fillen gewihrleistet sein.

Relativschwelle und Stufenwert. FEine der KoONiGschen analoge
systematische Untersuchung der Relativschwelle AL/L fiir Lichtpunkte scheint

1 Uber ein psychophysisches Grundgesetz und dessen Beziehung zur Schatzung der
SterngroBen, S.481ff. [Abhandl d K Sachs Ges d Wiss 4, S. 455 (1859)].

2 Elemente der Helligkeitsmessungen am Sternenhimmel, S. 80 (1836); vgl. auch
FrecuNER, Grundgesetz, S. 477.



Zift. 15. Fecanersches Gesetz. 549

nicht vorzuliegen. Es lassen sich aber aus den nach der ARGELANDERschen Stufen-
schitzungsimethode ausgefithrten Schidtzungen, insbesondere den Bestimmungen
des ,,Stufenwertes®, gewisse Schliisse ziehen. Der Stufenwert, der als die der Emyp-
findungsstufe 4y F entsprechende photometrische GréBendifferenz 4M definiert
wird; ist mit der Relativschwelle % = L% durch die Gleichung verkniipft!:
AL AL 1 4L
Stufenwert und Relativschwelle sind also nur wenig voneinander verschieden.

Im allgemeinen hat sich auch beziiglich des Stufenwertes gezeigt, daB3 dieser
fir mittlere Helligkeiten — das sind etwa die Empfindungsstirken mit bloBem
Auge gesehener Sterne zwischen 1 und 3% — ein konstantes Minimum besitzt
und bei der Schitzung heller oder schwicher erscheinender Sterne anwichst.
Dabei ist zu beachten, daBl die geschitzten Sterne auf hellem Himmelsgrunde
stehen. Doch diirfte dieser Umstand angesichts des stationfiren Adaptations-
zustandes der Zapfen keinen merklichen EinfluB auf die Schitzungen ausiiben,
falls diese foveal ausgefithrt werden. Kurzum, der Satz von der Konstanz der
Relativschwelle (bzw. des Stufenwertes) kann auch fiir Lichtpunkte als giltig an-
genommen werden und 148t sich fiir diesen Fall, Gleichung (43) voéllig analog, in
der Form schreiben:

-, Li<L<L,, E,<E<E,. (45)

Um nun auch Zahlenwerte zu geben, so betrigt der Stufenwert fir mittlere
Empfindungsstirken im Durchschnitt der besten Beobachter etwa 04,08, wobei
zu beachten ist, daB die verglichenen Sterne sich dem Auge meist ungiinstig
darbieten. Unter besonders giinstigen Bedingungen kann der Stufenwert auf
0,04 bis 0¥,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 Konstanz der Relativ-
schwelle ausdriickenden Gleichung (43) ist A/ als eben erkennbarer Unterschied
der Leuchtdichten von zwei vom Auge verglichenen verschiedenen Feldern
definiert. Wir wollen jetzt annehmen, daB8 das Gesetz (43) auch in dem Falle
seine Giiltigkeit behilt, wenn 47 als eben wahrnehmbare Anderung der Leucht-
dichte ein und derselben leuchtenden Fliche aufgefalt wird. Entsprechend
148t 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:

(44)

cAE —Tlog(1 +25)— Alogl, L,<L<L,,  E <E<E, (46)
\ L

worin ¢ eine Konstante und 4yE die in einer willkiirlichen Einheit ausgedriickte
Empfindungsstufe ist. Diese fiir jeden zwischen logL, und log L, liegenden
Wert von log L geltende Gleichung hat, wie eine geometrische Betrachtung sofort
erkennen 14Bt, die eindeutige Losung:

¢(E — Eg) = logL — logL,, E, <E <E,, Li<L<L, (47)

worin E, eine zwischen E, und E, liegende mittlere Empfindungsstirke, L, die
ihr entsprechende Lichtstdrke ist. Der Inhalt der gewdhnlich als ,, FECHNERsches
Gesetz* bezeichneten Gleichung (47) 148t sich in der Form aussprechen: ,,Die

1 Vgl. Ziff. 4, Gleichung (17).
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foveale Empfindungsstiarke E ist innerhalb der Grenzen E; und E, eine lineare
Funktion des Logarithmus der physiologischen Lichtstirke (,,Reizstiarke®) 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) zundchst nur fir den Fall der Proportionalitit zwischen den Licht-
stirken L und den Intensititen J bewiesen. FalBit 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 verdnderlicher Pupille betrachtet wird. Gleichung (47) lautet in diesem
Falle:

c(E — E,) = log(I1]) — log (I, ] ), E, <E <E,, Ji<<J <], (48)

und es ist klar, daBl die Giiltigkeit dieser Gleichung bzw. der aus ihr folgenden
Differentialgleichung All

cdE =% o =

J
nur durch gleichzeitige Bestimmung der Relativschwelle AJ/] der Intensitit
und der relativen Anderung AII/IT der Pupille dargetan werden kann.

FecuneErsches Gesetz und Spektraltypus. Da nach weiter oben
Gesagtem der Relativschwellenwert vom Spektrum im wesentlichen unabhingig
ist, so kann man annehmen, daB das FECENERsche Gesetz fiir Objekte von be-
liebigem Spektraltypus innerhalb nahezu derselben Grenzen E; und E, gilt.
Nimmt man ferner an, daB diese Grenzen E; und F, enger sind als die Grenzen E’
und E’" desjenigen Bereiches, innerhalb dessen gemil Ziff. 13, Gleichung (31)
die Empfindungsstirke nur von der Lichtstirke, nicht aber vom Spektrum
abhéngig ist, so folgt, daB die in (47) auftretende Konstante ¢ nicht nur von der
Empfindungsstirke, sondern auch vom Spektrum unabhingig sein mufl. Hierauf
beruht die Moglichkeit, eine dem FECHNERschen Gesetz entsprechende Bezichung
zwischen den Empfindungsstirken und den Lichtstirken von zwei spektral un-
gleichen Objekten von gleicher scheinbarer Fliche aufzustellen. Werden die
Empfindungsstarken bzw. die Lichtstirken der beiden Objekte mit E, E’ bzw.
L, L' bezeichnet, so erhdlt man auf Grund von (47) die Beziehung:

¢(E — E) =logL —logL', E,<{E,E}<E,, L, <{L L}<L, (49)

und damit den Satz: Die Differenz der fovealen Empfindungsstirken zweier
Lichtpunkte von beliebigem Spektraltypus ist dem ILogarithmus des Verhilt-
nisses ihrer Lichtstirken proportional.

Anwendung des FECHNERschen Gesetzes bei der Mittelung pho-
tometrischer Einstellungen®. Ein Lichtpunkt @ mit meBbar verdnder-
licher Lichtstirke L (Empfindungsstirke E) werde nmal nacheinander auf die
im FECHNER-Bereich liegende Empfindungsstirke E’ eines zweiten unverinder-
lichen Lichtpunktes Q' gebracht, dessen Lichtstirke L’ gesucht ist. Werden
Empfindungsstirke und Lichtstirke des Lichtpunktes Q nach der Einstellung
mit E; und L; bezeichnet, so geniigen die Werte E =F; und L = L; der FECHNER-
schen Gleichung (49). Die kleinen um Null herumliegenden Empfindungsunter-
schiede E; — E' diirfen nach H. SEELIGER? als zufillige Beobachtungsfehler auf-
gefaBt werden. Nimmt man ferner an, daB die E; — E’ dem Gaussschen Ex-
ponentialgesetz folgen, so verschwindet ihr arithmetisches Mittel und man erhilt
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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logL; (L;) arithmetisch (geometrisch) mittelt. Die bei der Mittehing - photo—
metrischer Einstellungen anzuwendenden Formeln lauten also: -

log L' = M(log L), =TIL,.

Das allgemeine Reizempfindungsgesetz. Unter gewissen Voraus-
setzungen lassen sich auf Grund der K6NiGschen Werte der Relativschwelle Alf!
sehr gendherte Werte der Empfindungsstirke ¢ als Funktion von log! fiir den
ganzen Bereich der Leuchtdichte / berechnen. Die so berechneten ¢ sind in der
letzten Spalte von Tabelle 3 gegeben und in Abb. 6 graphisch dargestellt. Null-
punkt und Intervallwert der Empfindungsstirkenskala sind so gewihlt, da sich
im FecuNErschen Bereich e =logl — 4 - s

ergibt. Die den Differenzen 4’logl der ¢ %
zweiten Spalte entsprechenden Differen-
zen de sind nach den Formeln berechnet: ¢
de = A"logl - tgo,
¢ doe  log1,018 \ 1T
g =4 logl 0g<1 . 4[_]) ’ 7‘\\ ‘\\b log Ly
S -1-3

worin der Wert von tga, indem er sich ¢ \\\\\
auf Alogl und nicht, wie erforderlich wire, N\ 1
auf A’log! bezieht, nur ein Behelfswert ist. \ ,

Die so gewonnene Reizempfindungs- N AL
kurve (Abb. 6, mittlere Kurve) ist in vieler —-1
Beziehung aufschluBreich. Sie gilt fiir ein
Auge, dessen Netzhaut auf die jeweilige . N | | |
Leuchtdichte des Objektes adaptiert und -3 = — 2 Y7 %2
dessen Pupille abgeblendet ist. Die Strecke o I
AB (= 7,7) gibt den dem Auge zuging- s i
lichen Bereich von logl/ oder den ,,Sehbe- i
reich’ an. Wird der Neigungswinkel der in
der Empfindungsstufe 4dye (=1log1,018) I P P 0
entsprechenden Kurvensehne gegen die oz

o7

logl-Achse mit « bezeichnet, so gibt tg«
sehr genihert die Unterschiedsempfindlich- ~ Abb. 6.  Allgemeine Reizempfindungs-
keit des Auges an. Gilte das FECHNERsche ~<Wve (7 Kurve gzhiftes’ b ftir blaves
Gesetzfiirden ganzen Sehbereich des Auges, )

so wire die Empfindungskurve eine Gerade, deren Projektion auf die logl-Achse
den Sehbereich, deren Neigung (tgx) gegen diese Achse die konstante Unter-
schiedsempfindlichkeit darstellen wiirde. Fiele diese Gerade mit CD zusammen,
so wire der Sehbereich klein (= 4 4,14), die Unterschiedsempfindlichkeit hoch
(= 1). Fiele sie hingegen mit C'D’ zusammen, so wire der Sehbereich auf seinen
wirklichen Wert (4 7,7) erhoht, dafiir aber die Unterschiedsempfindlichkeit im
umgekehrten Verhiltnis herabgesetzt Man erkennt so, daf} die S-férmige Kriim-
mung der Reizempfindungskurve in doppelter Hinsicht von Vorteil ist, namlich
einerseits der Erweiterung des Sehbereiches und andererseits der Steigerung der
Unterschiedsempfindlichkeit bei mittleren Empfindungsstirken -dient. Das
Mittel, dessen sich die Natur zur Erreichung dieses Doppelzweckes bedient, ist
die Adaptation. Diese vollzieht sich nur auBerhalb des FECENERschen Bereiches
und bewirkt eine Krimmung der beiden Kurvendste zu der log/-Achse hin.
Die Adaptation darf indessen nicht als alleinige Ursache der Abweichung der Emp-
findungskurve von der FECcENERschen Geraden angesehen werden. Denn damit
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wiére u. a. vorausgesetzt, dal die Empfindungskurve der véllig dunkeladaptierten
— also jeweils nur momentan gereizten — Fovea mit der Geraden CD zusammen-
fallen wiirde, was sicherlich nicht der Fall ist.

Analytisch 14Bt sich die Reizempfindungsfunktion in der Form ansetzen:

e + a,e? + azed + ... =logl, as >0, (50)

worin a,¢® das Hauptglied unter den Korrektionsgliedern ist.

Wahrend sich die mittlere Kurve der Abb.6 auf ein Objekt von weiler
Farbe bezieht, sollen die Kurven # und & den Gang der Empfindungsstirke fiir
Objekte von roter bzw. blauer Farbe veranschaulichen. Der Verlauf dieser
Kurven ist durch das PURKINJE-Phdnomen vorgeschrieben. Haben die Objekte
gleiche Leuchtdichte /, so haben sie im FEcCHNERschen Bereich auch gleiche
Empfindungsstirke e. Nimmt nun die Leuchtdichte ab, so wird, sobald / den
Wert /] unterschritten hat, bei dem das Auge zu extrafovealer Betrachtung
ibergeht, das blaue Objekt relativ zum roten in zunehmendem MaBe heller
werden. Erreicht / schlieBlich einen gewissen Wert /5 — er entspricht etwa dem
fovealen Schwellenwert der Leuchtdichte —, so nimmt der Empfindungsunter-
schied wieder ab.

Die Empfindungskurven # und b sind auf Grund des Ansatzes konstruiert:

e+ a,e? + aze® + - =logl+ a{l — I,) (logl’ — logl)), a>0. (51)

Hierin sind I und I, die Farbenindizes fiir farbiges und fiir weiBes Licht, a der
Koeffizient des PURKINJE-Gliedes; I’ erhilt je nach dem Bereich der Leucht-
dichte verschiedene Werte, nidmlich:

I=1 =1,
L[=1=1 V=1,
1<l V=1

Den Kurven 7 und & der Abbildung liegen die Zahlenwerte zugrunde:
al —I) =-40,25, logli=—15, logl=—3,;5.

Die Reizempfindungskurven der Abb. 6 sind Kurven der Flichenhelligkeits-
empfindung. Die der Betrachtung von Lichtpunkten entsprechenden Empfin-
dungskurven diirften einen im wesentlichen analogen Verlauf nehmen.
16. Geschidtzte und photometrische GréBe. Theoretische Helligkeit. Die
mit freiem Auge (meist beiddugig) in der historischen Skala geschitzten GréBen M
der helleren Fixsterne sind physiologische Helligkeiten E im Sinne der FECHNER-
schen Gleichung (47). Setzt man voraus, daB die Schitzungen bei konstanter
Pupillenweite ausgefiithrt und von Schitzungsfehlern frei seien, so geniigen die M
der Gleichung:
oM —Mg) =log(J:]o),  OM5={M M}=3M3, (52)

worin die Konstante ¢, da die GréBen M mit wachsender Intensitit J abnehmen,
negatives Vorzeichen hat. Als Grenzen der Giiltigkeit von (52) sind OM,5 und
3M,5 angenommen, Betrachtet man ferner den Fall, daBl schwache Sterne im
Gesichtsfelde eines Fernrohres bei einer im FECHENER-Bereich liegenden Helligkeit
geschitzt werden, so geniigen die geschitzten GréBen der Beziehung:

SM — Mg =log(J:To),  3M5={M M}=7M, (53)

die der Gleichung (52) analog, aber innerhalb anderer Grenzen giiltig ist. Versteht
man nun unter My, J, GroBe und Intensitdt eines sowohl mit freiem Auge als
im Fernrohr beobachteten Normalsternes, so erkennt man, daB die GréBen M
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der simtlichen geschitzten Sterne né.herungsweise der einheitlichen Bezichung
geniigen: .
e(M — Mg) =1log(J:],)» oM5 <{M, M} = 7M, (54)

worin ¢ eine negative Konstante ist. Setzt man ¢ = logp, so gibt ¢ das Inten-
sititsverhdltnis von zwei Sternen an, deren geschitzte GroBendifferenz = 1 ist.

Gemi8 dieser Gleichung lassen sich die geschitzten GroBen M der Sterne
deuten als ,,scheinbare physiologische Empfindungsstirken eines fiktiven Auges
mit konstanter Pupille, erweitertem Sehbereich und ndherungsweise konstanter
Unterschiedsempfindlichkeit*. Man bezeichnet die M als ,,scheinbare visuelle
geschitzte Helligkeiten bzw. GroBen‘.

Vergleichungen zwischen den geschitzten Grélen M und den photometrisch
gemessenen Intensitdtsverhdltnissen J:J, unter Verwendung verschiedener
Beobachtungsreihen lehrten, daB ¢ im Durchschnitt gleich — 0,4 sei. Die GroBen M
und die Intensitidten [ sind also durch die (genédhert giiltige) Beziehung verkniipft ;

M — My — —245 log() (55)
» T - ,
die sich insofern als sehr wertvoll erweist, als sie die Umrechnung der J in die M
oder umgekehrt ermdglicht und es dadurch unnétig macht, zwei vollig heterogene
Helligkeitsskalen nebeneinander zu fithren. Da nun die M ein fiir die Praxis be-
quemeres MaBl darstellen als die J, auch eine Umrechnung des duBerst umfang-
reichen Materiales an geschitzten GréBen nicht in Frage kam, so entschied man
sich, die durch photometrische Messung erhaltenen Intensititen J systematisch
in Gréfen umzurechnen und bezeichnete die sich so ergebenden GréBen zum
Unterschiede von den geschitzten als ,,photometrische oder theoretische
GroBen M,
GemiB der Definitionsgleichung

M — M, — —2"5 log(1) (56)

Jo
lassen sich die photometrischen Gréfen 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 ¢ = — 2,5 ist. Demgem40B sind die M als ,,scheinbare visuelle photo-
metrische (theoretische) Helligkeiten bzw. GroSen zu bezeichnen, wihrend
ihre durch die Konstante — 2,5 definierte Skala auch als ,,PocsoNsche‘* oder als
,,absolute’ Skala bezeichnet wird. Die Gréfe M, des Normalsternes ist jeweils
so zu wihlen, daB sich die photometrischen Grofen M den geschitzten M mog-
lichst eng anschlieBen.

Historisches zur Einfithrung der photometrischen Gréfe.
Wihrend J. HERSCHEL! bei der Untersuchung des Zusammenhanges zwischen
den Groflen und den Intensitdten der Sterne zu dem irrtiimlichen Ergebnis
gelangte, daBl die Intensititen der Sterne 1., 2,3., 4., ...GréBe gemif der
Proportion1:2:3:4 . . . abndhmen, stellte etwa um dieselbe Zeit (1836) C. A. STEIN-
HEIL? die logarithmische Beziehung (54) auf empirischem Wege auf. Er bestimmte
durch Ausgleichung der geschitzten GroBen und gemessenen Intensititen von
30 Sternen den Wert der Konstante ¢ zu 0,35. Zu dhnlichen Werten gelangten
auf Grund der Vergleichung verschiedener Beobachtungsreihen S. STAMPFERS,

1 Vgl. daritber FECHNER, Grundgesetz, S. 492ff. .
2 Elemente, S. 21.
3 Sitzber d Wien Ak d Wiss Math-naturw K17, S. 756 (1851).
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M. J. Jounson!, N. Pogson? und schlieBlich G.TH. FECANER?, der die Schit-
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 blsherlgen Sprachgebrauch von GroBenklassen in Uberein-
stimmung zu bringen®, weil ndmlich sonst die Gefahr bestunde, ,,daB alle bis-
herigen GroBenschatzungen die, wie jede Beobachtung, einen reellen Wert und
ich méchte sagen, ein historisches Recht haben, ungeniitzt blieben”. In Er-
ginzung dieser Anregung schlug Pocson (1857) vor, bei der Umrechnung der
Intensititen in GroBen den runden Wert ¢ = 0,40 zu verwenden. Indessen fanden
diese Vorschlige zunidchst nicht die ihnen gebiihrende Beachtung. ‘

Die iltesten auf photometrischen Messungen beruhenden Helligkeitsver-
zeichnisse gaben naturgemiB Intensititen ] an, so noch der 1847 erschienene
Katalog von J. HERsCHEL. In den der SteEiNmEILschen Entdeckung und der
FecHNERschen Begriindung des logarithmischen Gesetzes folgenden Jahrzehnten
geben die photometrischen Verzeichnisse — z. B. die von A. SEIDEL (1850) und von
F. Z611NER (1861) — meist log J. Das erste photometrische Sternverzeichnis,
welches rechnerisch abgeleitete GroBen enthilt, scheint das 1878 erschienene von
C. S. PEIRCE? zu sein. Diesem Verzeichnis liegt der Umrechnungswert ¢ = 0,409
zugrunde. Den entscheidenden Schritt tat E. C. PICKERING®, indem er in seinem
1884 erschienenen, auf Messungen mit dem Meridianphotometer beruhenden Stern-
kataloge theoretische GréBen angab, die auf Grund der Pocsonschen Konstante
0,40 berechnet waren und die er als ,,photometrische GroBen bezeichnet. Von
da an wird die Angabe photometrischer GroBen in Helligkeitskatalogen zur all-
gemeinen Regel.

Definition der theoretischen Hell1gke1t H. In derselben Weise, wie
den geschitzten Grofen M die photometrischen Gréflen M angeglichen wurden,
lassen sich auch den physiologischen Helligkeiten E deér Sterne theoretische
Helligkeiten H zuordnen, die durch die aus dem FECHNERschen Gesetz (47)

abstrahierte Gleichung L
H— H,——24,5 log(L—o> (57)

definiert sind. Die theoretischen Helligkeiten H bilden einen oft bequemen
Ersatz der Empfindungsstirken E. Der funktionelle Zusammenhang zwischen
den H und den L entspricht vollkommen dem zwischen den M und den ] be-
stehenden.

Indem man H, == M, wihlt, kann man erreichen, da8 die Helligkeiten H,
der mit frelem Auge betrachteten Sterne unmittelbar durch ihre GréBen an-
gegeben werden. Aus der Gleichung

7
T e
folgt ndmlich, wenn IT = II, angenommen wird, H4 = M. Betrachtet man
andererseits einen Stern der GroBe M im Fernrohr (Systemfaktor X), so ist

seine Helligkeit durch B

Hy — My = — 2,5 log( 2] (59)
bestimmt, und man erhidlt durch Kombination von (58) und (59) die wichtige
Beziehung >

1 Radcliffe Obs 12, App. (1853).

% Radcliffe Obs 15, S. 297 (1856); M N 17, S. 13 (1857).

% Grundgesetz, S. 508. (1859). 4 Harv Ann 9 (1878).
5 Harv Ann 14, S. 8 u. 88 (1884).
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die den scheinbaren Helligkeitszuwachs angibt, den ein Stern dadurch erfihrt,
dal man ihn im Fernrohr betrachtet.

17. Additionstheorem der Lichtstirken. Spezielles Theorem. Um den
Nachweis fiir die additive Zusammensetzung dér Lichtstirken zunichst fiir einen
speziellen Fall zu erbringen, gehen wir von dem folgenden Erfahrungssatze aus:
Erscheinen vier Objekte Q, bis Q, von gleicher scheinbarer Fliche, aber un-
gleichem Spektrum, foveal betrachtet, paarweise gleich hell (Q; = Qs, Q, = Q,)
und bringt man die Bilder von Q; und Q, einerseits, die Bilder von Q3 und Q,
andererseits auf der Netzhaut zur Deckung, so erscheinen die neu entstandenen
Objekte [Q; + Q] und [Q; + Q,] gleich hell.

Werden die Lichtstdrken der urspriinglichen bzw. der zusammengesetzten
Objekte mit L, bis L, bzw. mit L, , und L, , bezeichnet und wird vorausgesetzt,
daB die Empfindungsstidrken der simtlichen Objekte innerhalb der Grenzen E’
und E'" liegen, innerhalb deren gemiB Ziff. 13, Gleichung (31) gleichen Empfin-
dungsstirken gleiche Lichtstdrken entsprechen, so 13t sich der Inhalt des obigen
Erfahrungssatzes durch die Gleichungen ausdriicken:

Ly=1L,,  L,=1L, Ly, a=1L,,,. (61)
Nehmen wir nun im besonderen an, daf3 die Objekte Q5 und @, gleiches Spektrum
haben und ferner, daB der EinfluB einer etwaigen Anderung der Pupille durch

Anwendung eines Diopters ausgeschaltet sei, so erhalten wir durch Addition der
Strahlungsstirken die Beziehung:

Ly, 4= 1L+ L, (62)
und es folgt mit Riicksicht auf die Gleichungen (61) die weitere Beziehung:
Ly,,=1L; + L, (63)

Fithrt man schlieBlich noch an Stelle der Lichtstirken L die Intensitdten J ein,
die ja wegen der oben gemachten Voraussetzung der Konstanz der Pupille jenen
proportional sind, so erhdlt man als Endgleichung:

]1,2:]1+]2- (64)

Das in dieser Gleichung sich ausdriickende Additionstheorem 148t sich folgender-
maBen aussprechen: Gelangen zwei Objekte von beliebigem Spektraltypus-an
der gleichen Netzhautstelle zur Abbildung, so ist die Intensitit des resultierenden
Objektes gleich der Summe der Intensitdten der urspriinglichen Objekte.

Anwendung. Auf Grund des Theorems (64) 1483t sich die GroBe M eines
Doppelsternes- berechnen, wenn die GroéBen M; und M, seiner Komponenten
gegeben sind. Letztere kénnen beliebigen Spektraltypus haben. Werden die
Intensititen der Einzelsterne bzw. des Doppelsternes mit J,, J,(J, << J;) und
J = J1 + J. bezeichnet, so gelten die Beziehungen:

M——M1=~—2M,510g(1 —l—%), M,— M, = ——ZM,SlogG;j). (65)
1

Man entnimmt der in Ziff. 4 erwdhnten Tafel zunichst J,//, mit Argument
M, — M,, sodann M — M, mit Argument 1 4 [,/J;. Sind andererseits M und
M, gegeben und ist M, gesucht, so entnimmt man umgekehrt der Tafel zundchst
1+ J,/J, mit Argument M — M, und dann M, — M; mit Argument J,/];.
Noch schneller fithrt die Benutzung einer Tafel zum Ziele, welche M — M,
unmittelbar als Funktion von M, — M, gibtl.

1 Handb. der Astrophysik Bd. II, erste Hilfte, S. 245; siehe auch Harv Ann 33, S. 287
{1900) (E. C. PickeRING); Mitt VAP 18, S. 92 (1908) (J. PLassmann); J B A A28, S: 226
(1918) (C. T. WHITMELL). )
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‘Verallgemeinertes Additionstheorem. Durch wiederholte Anwen-
dung des speziellen Theoremes (64) und Grenziibergang beweist man leicht das
allgemeinere Theorem: Die visuelle Lichtstdrke J eines ein Wellenlingengemisch
ausstrahlenden Objektes ist gemidlB der Beziehung ’ ’

0,8 0,8 .
J= / Jadd = f S, K dA (66)
0,4 0,4

gleich dem Integral der Lichtstirken J;d4 der homogenen Komponenten der
Strahlung. Auf Grund dieser wichtigen, insbesondere bei theoretischen Unter-
suchungen oft angewandten Beziehung 14Bt sich die Intensitit [ eines Ob-
jektes in einfacher Weise berechnen, im Falle die Energieverteilungsfunktion
Si(1) desselben sowie die foveale Empfindlichkeitsfunktion K;(1) des Auges
gegeben sind.

c) Der Refraktor als photometrisches Hilfsinstrument.

18. Idealer Strahlengang. Austrittspupille. VergréBerung. Als Haupt-
vorteile der Benutzung des Fernrohres sind anzusehen einmal der Gewinn an
Lichtstarke, sodann die VergréBerung der scheinbaren Fliche des Objektes.
Photometrische Apparate werden meist in Verbindung mit Refraktoren gebraucht.
Bei Schitzungsbeobachtungen bedient man sich auch hiufig binokularer Opern-
oder Prismengliser. Gelegentlich hat auch der Reflektor zu photometrischen
Zwecken Verwendung gefunden.

Unter Beschrinkung auf den Fall des Refraktors wird im folgenden die
fokale sowie die extrafokale Abbildung eines zélestischen Objektes unter beson-
derer Berticksichtigung der photometrisch wichtigen Gesichtspunkte behandelt.
Dabei geniigt es, die Abbildung in der Ndhe der optischen Achse zu betrachten.
£ 0

—

— |hh

—_—

& 0

Abb. 7. Konstruktion der Austrittspupille des Refraktors.

Das System Refraktor —Auge werde als ideal abbildend vorausgesetzt, und
es werde zundchst auch von der Beugung abgesehen. Ein durch den Refraktor
betrachteter Fixstern bildet sich dann auf der Netzhaut als geometrischer Punkt
ab. Der Gang der Strahlen ist durch die relative Lage der 6 Fundamentalpunkte
des optischen Systems, nimlich der Hauptpunkte H,, H, und des Brennpunktes
F des Objektives und der entsprechenden Punkte H{, Hj, F’ des Okulares so-
wie durch den Durchmesser 4 des ersteren bestimmt (Abb. 7).

Konstruktion und Berechnung der Austrittspupille. Die Projek-
tion E,E, des meist nahe mit der zweiten Hauptebene zusammenfallenden vor-
deren Objektivrandes auf die erste Hauptebene bezeichnet man als ,,Eintritts-
pupille”, das vom Okular (H{, Hj, F’) erzeugte reelle Bild 4,4, der Eintritts-

" pupille als ,,Austrittspupille” des Refraktors. Jeder durch einen Punkt des
Kreises E,E, gehende, ins Fernrohr eintretende Strahl geht nach seinem Aus-
tritt aus dem Okular durch den konjugierten Punkt des Kreises 4, 4, hindurch,
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Die Punkte 4, und A, der Austrittspupille sind mit Hilfe der durch F’ und Hj
gehenden Strahlen als Bildpunkte von E; und E, konstruiert. Die Konstruktion
gilt fiir jede beliebige Stellung des Okulares. Die Brennpunkte F’ und F brauchen
also nicht zusammenzufallen. Ist dieses jedoch der Fall, so treten alle auf das
Objektiv parallel auffallenden Strahlen aus der Austrittspupille auch parallel
wieder aus (vgl. die in Abb. 7 gezeichneten Pfeile). Akkommodiert andererseits
das in 4 befindliche Auge auf die nicht mit F'F’ zusammenfallende Gesichtsfeld-
ebene GG und fillt 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 4,4, umfaBt alle diese Fille.

I Y%

xl
&
Abb. 8. Konstruktion des fokalen (bzw. extrafokalen) Bildes Q;0Q, .

Durchmesser 4’ der Austrittspupille und Abstand ¢’ derselben von Hj lassen
sich durch den Durchmesser d, den Abstand H,Hj = ¢ und die Okularbrenn-
weite ' in sehr einfacher Weise ausdriicken.: Aus den &dhnlichen Dreiecken
A, A, H; und 0,0,H{ bzw. B, B,F’ und 0,0,F" folgt die Doppelproportion:

dd=¢c:e=f:(e—1). (1)

Definition und Berechnung der VergréBerung V. Von zwei Fix-
sternen oder von zwei Punkten eines flichenhaften Objektes herkommend,
mogen zwel Biindel paralleler Strahlen auf das Objektiv des Refraktors auffallen
(Abb. 8). Den Winkel «, 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 5. Aus den Dreiecken
AS,Hj; und H,R,H{ folgt:

tgé :tgf;i =g:d. (2)

Welches auch die Lage des Brennpunktes F sein mag, stets wird das Bild
0,Q,, mag es nun ein fokales oder ein extrafokales sein, dem in 4 befindlichen
Auge unter dem Winkel § erscheinen. Fillt FF mit ' zusammen, so erscheinen
die reellen Bilder @; und Q, der Sterne dem auf unendlich eingestellten Auge
scharf. Fiir die Praxis wichtiger ist der Fall, dafi das Auge auf G akkommodiert
und daB F mit G zusammenfillt. Die von den reellen Bildern P, und P, kommen-
den Strahlen treten in diesem Falle aus der Austrittspupille divergent aus.
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Man nennt das Verhiltnis ¥ = f: o die angulare oder lineare VergroBe-
rung (bzw., falls # <C « ist, Verkleinerung) des Refraktors. Sind f und « so klein,
daB man y;

fra = tg 5 tg%
setzen kann, so folgt fir ¥ aus (1) und (2) der Ausdruck:
V=pia=c:dd=d:d=(e—f):f (3)

Steht das Okular zunichst in seiner Normalstellung, fallen also F und F’
zusammen, so ist e = f + /', und es besteht die Beziehung:

V=fia=d:d=j:71. (4)

Da der Winkel Q,H{Q, = g ist, so gilt die Regel: Das reelle Fokalbild Q,Q,
eines unendlich entfernten Objektes erscheint, aus der Entfernung f — d.h.
von H, aus — betrachtet, so groB}, wie das Objekt mit freiem Auge betrachtet,
hingegen aus der Entfernung /' — d. h. von Hj aus — betrachtet, so groB3, wie
das Objekt durchs Fernrohr betrachtet. :

Die Beziehung (4) bleibt auch erhalten, wenn das reelle Bild vom Auge 4
direkt, d. h. ohne Okular, betrachtet wird. Nur ist dann unter // der Abstand
FA des Fokus von der Pupille des Auges und unter 4’ 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 mufl das Okular ein wenig
eingeschoben (kurzsichtiges Auge) oder ein wenig herausgezogen werden (itber-
sichtiges Auge). Die Verschiebungsstrecke v erhilt im ersten Falle negatives,
im zweiten Falle positives Zeichen. In Abb. 8 fillt F mit G zusammmen. Setzt
man in Formel (3) ¢ =f 4 f -+ v, so ergibt sich fiir die VergroBerung der all-

gemeinere Ausdruck:
V=pg:a=d:d =(f+0v):]. (5)

Das reelle Bild P, P, erscheint, von H{ aus geschen, jetzt nicht mehr unter
dem Winkel £, sondern unter dem etwas abweichenden Winkel f’, und es gilt:

Brra=1:(+0). ©)

Das Auge akkommodiert auf das dem reellen Bilde PP, konjugierte virtuelle
Bild P{P; (vgl. Abb. 8). Wird die Entfernung dieses Bildes von H} mit 2’ bezeich-
net, so hat man , p ( + )

= —f
v

und weiter fiir den Abstand 2’ - ¢’ des Bildes P;P; von A4:

e =— L/Z
v(f +v)
oder genihert: -
74 = =

v

Nimmt man z. B. 2’4 ¢’ gleich der deutlichen Sehweite, d. h. = 200 mm,
und /' = 20 mm an, so ergibt sich fiir die Okularverschiebung v der Wert:

v=(—/):10 =—2mm.

19. Lichtstdrke, scheinbare Fliche und Leuchtdichte des Bildes relativ
zum Objekt. Fillt ein elementares bzw. ein endliches Strahlenbiindel auf das
Objektiv auf, so 14Bt dieses nur einen gewissen Bruchteil x, bzw. x der in dem
Biindel enthaltenen Strahlungsmenge hindurch. Ist das elementare Durchlissig-
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keitsvermogen », und damit auch das mittlere x» fiir jeden Auftreffpunkt und
fiir jede spektrale Zusammensetzung des Biindels konstant, so bezeichnet man
das Objektiv als gleichmédBig und neutral durchlissig. Wir setzen voraus, da8
-Objektiv und Okular sowie die Medien des Auges gleichmiBig durchlissig, und
ferner, daB Objektiv und Okular auch neutral durchlissig seien. Der spektrale
Empfmdllchkeltskoefflzlent des Auges ist dann bei Betrachtung des Bildes der
gleiche wie bei Betrachtiing des Objektes.

Als gegeben bzw. als gesucht sind die folgenden GroBen zu betrachten:

Gegeben: Intensitit des Objektes . . . . . . . . . . . . .. = SK
» Scheinbare Fliche des Objektes . . . . . . . . . . F in (1")2
Mittlere Flachenintensitit des Objektes . . . . . . . j =]J/F
Inhalt der Pupille bzw. Offnung des Augendiopters bei -
Betrachtung des Objektes . . . . . . . . . .. I = 7‘:52
Lichtstarke des Objektes . . . . . . . . . . . .. L =1IIJ= %62]
L
Mittlere Leuchtdichte des Objektes . . . . . . . .. I = = % 85
Inhalt der Pupille bzw. Offnung des Okulardwpters bei .
Betrachtung des Bildes. . . . . . . . . . . . . Ir = T 82
Objektiveffnung . . « « . . e . e e e 0 = % &2
Inhalt der Austrittspupille . . . . . . e 0 = %d@
Durchlassigkeitskoeffizienten fiir Objektiv u. Okular . x, 2’
Gesucht: Lichtstarke des Bildes . . . . . . . . . . . . .. L
. d\2
Scheinbare Fliche des Bildes . . . . . . . . . .. F' =FV?*=F (E)
Mittlere Leuchtdichte des Bildes . . . . . . . . . . U = L'|F

Die Lichtstirke L’ des Bildes ist nach Definition das Produkt aus der auf
die Pupille II’ fallenden Strahlungsmenge und dem Empfindlichkeitsfaktor K.
Je nachdem die Austrittspupille O’ des Refraktors kleiner oder grofer als die
Pupille IT' ist, je nachdem also die ganze aus O’ austretende Strahlungsmenge

4 4
’1 d*S oder nur der Bruchteil ﬂ = (Z,) derselben vom Auge aufgenommen

erd hat man zwei Fille zu untersche1den denen die Formelsysteme entsprechen

D=xd Ta]|d=d L=wn Z02(4 VALY
(7)
V= xx’%d’zj] VE? V= m{'%é’zj J Vw 7
Diese Formeln, welche Lichtstirke (Leuchtdichte) des Bildes durch Intensitit
(Flachenintensitat) des Objektes ausdriicken, werden im folgenden vielfach An-
wendung finden. Die durch die Eigenschaften des optischen Systems bedingten
Proportionalititsfaktoren 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 »"= 1 zu setzen und 4’ gemilB der in Ziff. 18 gemachten
Bemerkung zu interpretieren.

Der Grenzfall @' = &', V = d/d’ zeichnet sich dadurch aus, daB sowohl
Lichtstdrke als Leuchtdichte ihre maximalen Werte haben. Das Okular, fiir wel-
ches d' = 0" wird, dessen Brennweite fj also = (f/d)¢’ ist, nennt man ,,Normal-
okular®, die von ihm gegebene VergréBerung V,= f/f; ,,NormalvergroBerung®.
Man legt der Berechnung von V, gewthnlich eine Pupille von 5 mm Durchmesser
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zugrunde, setzt also Vi =d/5. Nimmt man z. B. entsprechend dem durchschnitt-
lichen Offnungsverhiltnis eines visuellen Refraktors d:f=1:15 an, so erhilt
fo den Wert 75 mm. Da bei Beobachtungen am Nachthimmel ¢’ im allgemeinen
groéBer als 5 mm ist und sogar 8 bis 9 mm betragen kann, so hat man bei Be-
nutzung des Normalokulares die Gewdhr, daB die gesamte aus dem Okular
austretende Lichtstrahlung vom Auge aufgenommen wird, wihrend andererseits
die Leuchtdichte nur in geringem Betrage abgeschwicht wird.

Fiir photometrische Messungen eignet sich am besten eine etwas oberhalb
der normalen liegende VergréBerung. A. DANJON? bezeichnet das einer Austritts-
pupille von 4 mm Durchmesser entsprechende Okular als ,,photometrisches
Okular®. Die Anwendung einer unternormalen Vergré8erung bringt neben dem
Nachteil, daB die Offnung des Objektives nicht voll ausgenutzt wird, noch den
weiteren mit sich, daB jede Anderung der Pupille eine Anderung der Lichtstarke
verursacht. Als 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 Lichtstirke und Leuchtdichte des
Bildes relativ zu Lichtstirke und Leuchtdichte des Objektes geben. Diese For-
meln lauten, je nachdem die angewandte Vergréferung iibernormal oder unter-

normal ist: d\e
L' L = ’“"<F> i
, v N a=<4e, V;y ‘ (8)
Vil = nx <?> = nx (—3—> 7
L' L =33 (g,—)z (%/«)2: xx V2 (%)2 g
sa d’; (S/, Véy (9)
vit—n ()

Gemdf Ziff. 16, Gleichung (57) ist
H— H——2M5log (%) bew. K —he—=—2m35 log(ll—’) (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.

Im Falle des Gebrauches einer iibernormalen VergroSerung (4'=:0") bezeichnet
man L’: L (I’ :1) auch als , Lichtstiarke” (,,Leuchtdichte’), H'— H (¥ — h) auch
als , Helligkeit (Flichenhelligkeit) des Refraktors®.

Will man letztere GroBen fiir einen gegebenen Refraktor berechnen, so
miissen % und %’ bekannt sein. Man erhélt Uberschlagswerte auf Grund der An-
nahme, daB an jeder Linsenfliche durchschnittlich 5% der auffallenden Licht-
strahlung durch Reflexion und bei jedem Durchtritt durch 1 cm Glasdicke 1,5 %
durch Absorption verloren gehen. Fiir einen Refraktor mit 30 cm-Objektiv und
Okular mit nur zwei spiegelnden Flichen kann man z. B. annehmen: » = 0,75,
%' = 0,9. Setzt man ferner § mit Riicksicht auf beiddugiges Sehen gleich 0,8 bis
0,9cm an, so hat man genihert »»' = 02 und kann in diesein wie in vielen dhn-
lichen Fillen mit den vereinfachten Formeln rechnen:

L':L=dad? H'— H =—5"]ogd
l’:l:d’2=(—$—) W—h=—5mlogd’

in denen man 4 und 4’ in Zentimetern auszudriicken hat.

i=¢, V=L )

1 Recherches, S. 48 (1928).
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Grenzgr6Be des Refraktors. Erscheint ein Stern (J’, M’), im Fernrohr
gesehen, in der gleichen Helligkeit wie ein Stern (J, M), mit freiem Auge ge-
sehen, so gelten nach (7) fiir den Fall {ibernormaler VergriBerung die Formeln:

J:J=1: [xx'(—‘;—)z] , M — M =+42%5log [;m'(%ﬂ } (12)
Deutet man hierin J’, M’ und entsprechend J, M als ,,Grenzintensitit bzw.
,,GrenzgroBe fiir foveales Sehen, d.h. als Intensitit und GroBe eines an der
Grenze der fovealen Sichtbarkeit stehenden Sternes, so gibt die zweite der Glei-
chungen (12) unmittelbar die Differenz der Grenzgré8en fiir Fernrohr und freies
Auge an. Wird hingegen extrafoveales Sehen vorausgesetzt, so muB3 der EinfluB
der Helligkeit des Himmelgrundes beriicksichtigt werden. Wird mit Normal-
vergroerung beobachtet, so geniigen die nunmehr extrafovealen GrenzgroBen
M' und M wieder der Gleichung (12). Wird aber eine stirkere VergroBerung
angewendet, so liegt M’ wegen des schwicheren Untergrundes tiefer, d. h., der
Ausdruck (12) bedarf eines positiven Korrektionsgliedes und lautet jetzt:

M — M — +2¥,5 log [m’(%ﬂ LA (13)

Hierin wichst 4'M mit abnehmender Helligkeit des Untergrundes, d.h. mit
zunehmender VergroBerung und erreicht bei voélliger Dunkelheit des Feldes fiir
weiBe Sterne einen Maximalwert von ungefihr --2X.

Uber die Abhéngigkeit der GrenzgroBe von der FernrohrvergroBerung haben
A. KtnLL, F. Goos? u. a. Untersuchungen angestellt. — A, A. NIjLAND® ver-
wendet die GrenzgroBen, die er fiir verschiedene bei seinen Stufenschitzungen
benutzte Refraktoren bestimmt, als Ersatz fiir die (gewShnlich nicht bekannten)
photometrischen GréBen der schwichsten in dem betreffenden Instrument sicht-
baren Sterne.

20. Das fokale Beugungsbild eines Fixsternes. Es werde zunichst nur die
beugende Wirkung des Refraktors in Betracht gezogen, hingegen von der Ein-
wirkung der sphérischen und chromatischen Aberration abgesehen. Ist der Re-
fraktor auf einen Fixstern gerichtet, so entsteht in der Fokalebene durch Super-
position der den verschiedenen Wellenldngen der Sternstrahlung entsprechenden
Beugungsbilder ein zusammengesetztes Beugungsbild, dessen Struktur im fol-
genden ndher untersucht werden soll. Mit starker VergréBerung betrachtet,
erscheint dieses Bild als kleines, kreisférmiges, farbig umsiumtes, von ab-
wechselnd dunkeln und hellen Ringen umgebenes Scheibchen. Die Helligkeit
der Ringe nimmt mit wachsender Entfernung vom Zentrum des Bildes schnell ab.

Die Verteilung der Strahlungsdichte in dem der Wellenlinge 4 entsprechen-
den reellen Beugungsbilde ist durch die nachfolgend gegebenen, der bekannten,
grundlegenden Abhandlung von E. LoMMEL* entnommenen Formeln vollstindig
bestimmt.

Wir bezeichnen mit

SidA  die scheinbare Strahlungsstirke des Sternes fiir die Wellenldnge 4;
0 den in sphirischem MalB (Bogenminiten) gemessenen Radius eines

unendlich schmalen Beugungsringes; o ist also entsprechend der Be-
ziehung tgo = g@/f der Winkel, unter dem der lineare Radius g
des Ringes vom Mittelpunkt des Objektives aus gesehen erscheint;

1 Dissertation. Miinchen 1909; A N 190, S. 321 (1912); 191, S. 185 (1912); Sirius 51,
S. 101 (1918).

2 AN 202, S.109 (1915).

8 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. STrREnL, Theorie des Fern-
rohrs (1894) sowie G. MULLER, Photometrie der Gestirne, S. 163ff. (1897).
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us(0)  die Strahlungsdichte im Abstand ¢ vom Zentrum des Beugungs-
bildes;
2

Ui(o) = / ur(0) 2mp do die Strahlungsstirke des durch den Kreis mit

0
Radius ¢ begrenzten inneren Teiles der Beugungserscheinung.

(Unter der Strahlungsstirke Uj(p) ist hier abweichend von der in Ziff. 3
gegebenen Definition die gesamte, vom Kreis mit Radius ¢ ausgehende Strah-
lungsmenge zu verstehen.)

Bezeichnen wir noch mit z die HilfsgroBe:
d A zsin1’= 0,000914, (14)

2= 0= = —
Sy zsin1’’

sowie mit [;(z) die Bessersche Funktion ersten Grades, so lauten die Formeln
fiir die Strahlungsdichte #(g) und die Strahlungsstirke U(g) des der Wellenlinge 4
und dem Objektivdurchmesser 4 entsprechenden Beugungsbildes:

Y A e
Uy = 1 Sidl,
Ulg) = ZJT(%)Z zu(g)zdz
0
= f[E = va(GF - ST S (-] (16)
U = %%dzsldl

Die Strahlungsdichte u, im Zentrum der Beugungsscheibe ist hiernach der
4. Potenz des Objektivdurchmessers direkt, dem Quadrat der Wellenlinge um-
gekehrt proportional. Ge-

% mal der Beziehung
N Uso = limU (g) = LimU (o)

167 o=00 zZ=00
:Zj bedeutet U, die Intensi-
tit des gesamten, sich
™ strenggenommen bis ins
1 Unendliche erstreckenden

1% Beugungsbildes.

oo 14 491, In Abb. 9 ist die
A S S R T Strahlungsdichte #/u, des

T T 1T ]
w8 87 6 5 43 217 07 2 3 % 5 6 7 88 W

Abb. 9. Strahlungsdichte im fokalen Beugungsbilde eines
Fixsternes. (Abszisse: Abstand z vom Zentrum des Bildes.
Ordinate: u/u, fiir Zentralscheibchen, 10 u/u, fir Ringe.)

Beugungsbildes fiir den
speziellen Fall d =1/, also
z = o graphisch darge-
stellt. Diese Beugungs-
erscheinung entspricht einem sehr kleinen Objektivdurchmesser, der z. B. fiir
4 =0,55 g nur 0,61 mm betrigt. Die Radien z; der Beugungskreise, in denen
die Strahlungsdichte ein Maximum erreicht bzw. durch ihr Minimum 0 geht,
ergeben sich als Wurzeln der Gleichung: du/dz = 0.
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Die Theorie liefert fiir die z; sowie fiir die ihnen entsprechenden Strahlungs-
dichten und Strahlungsstdrken die folgenden Werte:

Radius Strahlungsdichte Strahlungsstdrke
Erstes Maximum . 2 =10 u, U,=0
. Minimum Zentralscheibchen z‘; =&+ 1,220 u;’ =0 U(l) = 0,84 Uco
Zweites Maximum | Erster heller Ring| 2, = 7+ 17,635 | #, = 0,017 44y | Uy = 0,86 Uco
,,  Minimum Zy=m+2,233 | Uy =0 Us = 0,91 Uso
Drittes Maximum | Zweiter heller Ring| 2, = & - 2/,679 #y = 0,004 uy | U, = 0,92 Uco
. Minimum 25 = 7 - 3,238 ‘ u; =0 U = 0,94 Uso
us{.

Die maximale Strahlungsdichte #, des ersten hellen Ringes betrigt nur 1/¢, von
der Strahlungsdichte im Zentrum. Im Zentralscheibchen sind 5/; der gesamten
Strahlungsstirke konzentriert.

Wie ist nun die Strahlungsdichte in dem allgemeinen, d. h. dem Durchmesser 4
entsprechenden Beugungsbilde verteilt? Nach Formel (14) und (15) ist die relative
Strahlungsdichte #;/u, des speziellen Bildes im Abstand z; vom Zentrum zugleich
relative Strahlungsdichte des allgemeinen Beugungsbildes im Abstand

o =2 (17)
vom Zentrum. Hingegen wachsen die #; selbst, wie der Ausdruck fir #, zeigt,
beim Ubergang zum allgemeinen Bild im Verhiltnis (4/1)%. Man braucht also,
um das dem Durchmesser d entsprechende Beugungsbild zu erhalten, die MaB-
stibe des in Abb.9 dargestellten ,,ScEwERDschen Lichtgebirges’ nur in dem
Sinne zu dndern, daB man einerseits die Abszissen der Kurve im Verhiltnis
A’ : d verkleinert, andererseits die Ordinaten im Verhiltnis 4¢: 1'% vergréBert.
Die Verteilung der Strahlungsdichte im Beugungsbilde bleibt somit fiir alle
Werte von 4 und d stets die gleiche.

Uber die Abhingigkeit der Dimensionen des Beugungsbildes von der Wellen-
linge belehrt die folgende Tabelle, welche die nach Formel (17) berechneten Ra-
dien p; fiir die ersten sechs Extreme der Strahlungsdichte sowie fiir drei Werte
der Wellenlinge 1 enthilt.

A=0,45u A=0,55p A=0,651 Strahlungsstarke
Erstes Maximum 0 =0 05 =0 0 =0 —
» Minimum 0 = 1,89/d| oy = 2,31/ | o, = 2,73[d | U, = 0»84z%d251dl

Zweites Maximum | g, = 2,53/d | g, = 3,09/d | g, = 3,65/d —
3,45/d | 05 = 4,22/d | oy = 4,99/d | Uy — U1=O,07x%:~d25,1dl
Drittes Maximum | o, = 4,14/d | 04 = 5,06/d | o4 = 5,98/d —

., Minimum | o = 5,01/d | o5 = 6,12/d | g5 = 7,23/d | Us — U3=o,o3x§dzsmz

1
I

" Minimum 03

I

I

usf.

Abb. 10 veranschaulicht das Ubereinandergreifen der den drei Werten von
A entsprechenden Zentralscheibchen und beiden ersten hellen Ringe. Wenn bei
der Betrachtung des Beugungsbildes die farbigen Sdume der Ringe nur verhilt-
nismiBig wenig auffillig sind, so liegt das daran, daB der Empfindlichkeitskoeffi-
zient des Auges fiir die Wellenlédngen 4 = 0,45 u bzw. 4 = 0,65 p nur noch etwa
1/,0 des der Wellenlinge 1 = 0,55 u entsprechenden Koeffizienten betrigt.

GemiB Spalte 5 der obigen Tabelle betrigt die Strahlungsstarke des ersten
bzw. des zweiten hellen Ringes 1/;, bzw. 1/, von der des Zentralscheibchens.

36*
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Das virtuelle (subjektive) Beugungsbild. Wie die Theorie der Beu-
gung lehrt!, wird das reelle Beugungsbild, sofern die von seinen Punkten aus-
gehenden Strahlenbiindel 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 flichenhafte Fokalbild.

Bei Gebrauch eines iibernormal vergréBern-
den Okulares (d' = ¢’) findet zwischen Objektiv
und Netzhaut keine weitere Abblendung des
Strahlenkegels statt. Die Radien ¢’ des virtuellen
Beugurigsbildes ergeben sich also aus den Ra-
dien o des reellen Bildes einfach durch Multi-
plikation mit der linearen VergréBerung V =d/d’.
Man erhilt mithin die ¢j unmittelbar, wenn man
in den oben tabulierten Werten von g; den Nen-
ner d durch 4’ ersetzt.

Bei der Ableitung der Lichtstirke und Leuchtdichte des subjektiven Beu-
gungsbildes beschrinken wir uns auf das Zentralscheibchen. Fir die schein-
bare Fliche F’ und die Lichtstirke L’ desselben ergeben sich die Ausdriicke:

Abb. 10. Beugungsringe fiir ver-
schiedene Wellenldngen 4.

Feao? == (2'{’;’)2 (giiltig fir 4 = 0,55 )
A=0,8 d’éa"
L—V/K;U —O84xx'1d2fSiszl—0847”, ~ary
A=0,4

Fiir die mittlere Leuchtdichte I’ des Zentralscheibchens folgt also:

V= ( omns)an @a] A=
Will man bei gegebenem Objektivdurchmesser ein méglichst kleines Beugungs-
bild mit zugleich moglichst hoher Leuchtdichte haben, so muf man d' = ¢’
wiahlen, also das Normalokular benutzen.

Wird die Austrittspupille des Refraktors durch ein Okula.rdlopter (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 VergréBerung beobachtet. Der Abblendung der Austritts-
pupille des Refraktors auf den Durchmesser ¢’ entspricht dann die Abblendung
des Objektives auf den Durchmesser 4(6’/d"). Ersetzt man in den oben fir
scheinbare Fliche, Lichtstirke und mittlere Leuchtdichte des Zentralscheibchens
abgeleiteten Ausdriicken 4’ durch ¢’ und 4 durch 4(d’/d’), so ergeben sich die
neuen Ausdriicke:

F=an (2';331)2 (fiir 1 = 0,55 )

d/
0,84 L (d\e
V= (4-2,312>””/6 4<7’> T

1 Vgl. K. StrEHL, Theorie des Fernrohrs, S. 107£f.

L'=0,84%% =~ 6’2(d>2] i=4.
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Die scheinbaren Dimensionen des mit unternormaler bzw. normaler Ver-
groBerung betrachteten Beugungsbildes hdngen also nur von ¢’ ab und sind,
wie man leicht erkennt, gleich den Dimensionen des Beugungsbildes eines mit
freiem Auge betrachteten Fixsternesl.
DieBeugungalsFehlerquellebeidenphotometrischenMessungen.
Um den Nutzen der vorstehend gegebenen Entwicklungen an einem konkreten
Beispiele zu zeigen, sind in der folgenden Tabelle fiir 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 Fliche, Lichtstirke und mittlere Leuchtdichte des
Zentralscheibchens. Die Werte der Tabelle gelten fiir die Wellenlinge 0,55 u.

dgcfﬁl;né:;r Vergr. a 01 € e €5 e: 2; F’ y 74 v
d =300] 60 50 07,46 | 07,62 | 07,84 0,46 | 0,62 | 0,84 1 1 1
dly =150} 60 | 2,5 |0,92]1,2411,69/0,92 1,24 |1,60] 4 | 1, Y16
dls = 60| 60 1,0 12,3113 ,09{4,22}2,31 13,09 4,22] 25 25-1| 25-2
dfyy= 30} 60 0,5 |4 ,62|6 ,18|8 ,44| 4,62 | 6,18 | 8,44 | 102 | 102 10-%

Fiir @’ = 0,5 mm hat das Zentralscheibchen rechnungsmiBig einen schein-
baren Radius von 4,6, in Wirklichkeit wird es wegen des steilen Abfalls der
Leuchtdichte vom Zentrum zum Rande hin wesentlich kleiner erscheinen, und
zwar um so kleiner, je schwicher der Stern ist. Da bei der photometrischen
Abblendungsmethode Beugungsbilder miteinander verglichen werden, die durch
verschiedene Objektivéffnungen erzeugt worden sind, so kommt der Frage eine
besondere Bedeutung zu, welcher Teil der Beugungserscheinung vom Beobachter
als Bild aufgefaft wird. Man darf annehmen, dalB} bei gutem 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 vollen Offnung d, der andere mit
der abgeblendeten Offnung d/5 abgebildet ist, so wird beim ersten Stern der
erste helle Beugungsring, dessen duBerer Radius ¢ = 0,8 betrigt, in das Bild
miteinbezogen, beim zweiten Stern wegen o} = 3’,1 aber nicht mehr. Man darf
also im vorliegenden Falle aus der Gleichheit der Empfindungsstdrken nicht
auf die Gleichheit der Lichtstdrken schlieBen.

Modifikation des Beugungsbildes durch sphérische und chroma-
tische Aberration. Einflufl ungleichméaBiger bzw. selektiver Durch-
lissigkeit des Objektives. Im allgemeinen tritt das Beugungsbild nur
bei stark abgeblendeter Offnung rein hervor; bei voller Offnung wird es stets
mehr oder weniger durch die sphirische Aberration modifiziert sein. Ist diese
in erheblichem Grade vorhanden, so erscheint das Bild des Fixsternes auch bei
schwacher VergroBerung nicht punktférmig, sondern in der Gestalt eines von
Ringen umgebenen Scheibchens. Bei mangelhaft korrigierten Objektiven kann
ein betrichtlicher Teil der Strahlung in den Aberrationsringen konzentriert sein.
Da nun vom Auge das zentrale Aberrationsscheibchen als Bild des Sternes aunf-
gefaBt wird, so ist die Folge, daB sich bei allmahlicher Abblendung des Objektives
die Strahlungsstirke des Bildes keineswegs proportional der freien Offnung
andert. Einige Beispiele hierzu werden unten in Ziff. 26, § gegeben werden.

Ein analoger Effekt mul eintreten, wenn die verschiedenen Zonen des Ob-
jektives ungleiches Durchlissigkeitsvermogen haben. Da indessen der Lichtver-
lust durch Reflexion von der Mitte zum Rande hin anwichst, wihrend fiir den

1 Vgl Ziff. 6.
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Verlust durch Absorption das Umgekehrte gilt, so diirften die Unterschiede in
der Durchlissigkeit der verschiedenen Zonen des Objektives in der Regel nur
gering sein. Wenn dessen ungeachtet bei vielen Refraktoren die Randzone weniger
als ihrer Fliche entsprechend zur Lichtstirke des Bildes beitrigt, so diirfte hier-
fiir in den meisten Fillen in erster Linie die mangelhafte sphirische Korrektion
des Objektives verantwortlich zu machen sein.

Einen &dhnlichen EinfluB wie die Zonenfehler des Objektives konnen auch
die Abbildungsfehler des Auges sowie Durchlissigkeitsanomalien seiner brechen-
den Medien haben; bei Abblendung des Objektives dndert sich ndmlich der Durch-
messer des ins Auge tretenden Strahlenbiindels. _

Ist das abbildende Objektiv achromatisch, so fallen die den verschiedenen
Wellenldngen der Sternstrahlung entsprechenden Aberrationsbilder in einer ge-
meinsamen Fokalebene zusammen. Da sich indessen bei den zweilinsigen Ob-
jektiven vom gewdhnlichen Typus eine ausreichende Achromasie nur fiir die
langen Wellen bis herab zu etwa 0,50 u erreichen 148t, so erscheinen die durch
ein solches Objektiv erzeugten Bilder heller Objekte stets von einem violetten
Schimmer umgeben. Z. B. enthilt nach Angabe von A. DaNjoN? bei dem Straf3-
burger Refraktor (4 = 486, f = 6920, V = 100) der vom Beobachter als Bild des
Sternes aufgefaBte innere Teil des chromatischen Bildes nur die langwellige
Strahlung > 530 puu vollstindig, wihrend die den umgebenden Lichthof bildende
Strahlung der Wellenldngen << 530 uu firr das Auge verloren geht. Durch ein
solches Fernrohr betrachtet, biiBen also weille Sterne gegeniiber roten an Licht-
stdrke ein.

In dem gleichen Sinne wirkt ein Objektiv, dessen Durchlissigkeit fir die
blauen Lichtstrahlen geringer ist als fiir die roten. In der Tat ist die Durchlissig-
keit vieler, insbesondere #lterer Objektive in merklichem Grade selektiv. Erscheint
z. B. ein Objektiv bei der Durchsicht leicht griinlich gefirbt, so wird man in der
Regel auf eine relativ geringe Durchlissigkeit fiir rote Strahlen schlieBen diirfen.

Bei den besten heutigen Objektiven pilegen sphirische und chromatische
Aberration bis auf geringe Reste beseitigt zu sein. Die Abbildungsfehler eines
guten Okulares kénnen bekanntlich stets vernachlissigt werden.

— Die fokale Abbildung fldchenhafter Objekte soll hier nur beiliufig
kurz gestreift werden. Im iibrigen sei darauf hingewiesen, da E. SCHOENBERG
im ersten Kapitel des vorliegenden Bandes? das Beugungsbild einer Planeten-
scheibe ausfithrlich behandelt hat.

Da das Fokalbild eines flichenhaften 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-
einfluft. Wird insbesondere ein gleichmiBig dicht leuchtendes Objekt fokal
abgebildet, so ist, und zwar ohne Riicksicht auf die Eigenschaften des ab-
bildenden Systems, auch die Leuchtdichte / im Innern des Bildes gleichmiBig.
[ 1Bt sich also stets durch die fiir ideale Abbildung geltende Formel3:

, 2. d

l:xz%d%?)j V> (18)
darstellen, und diese Formel behilt auch bei beliebiger Abblendung des Objek-
tives ihre Giiltigkeit, wenn man fiir %ﬁ den Flicheninhalt des Blendenaus-

schnittes und fiir » das zugehorige mittlere Durchlissigkeitsvermégen einsetzt.

1 Ann de I'Obs de Strasbourg 2, S. 21 (1928).
2 Handb. der Astrophysik II, 1. Halfte, S. 111ff. 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 zunichst auch von
der Beugung abgesehen. In Abb. 8 ist Q,(Q, das extrafokale Bild eines im Brenn-
punkt F"" des Objektives abgebildeten Fixsternes. Durch @, geht eigentlich nur
der von 0,, durch Q, nur der von O, kommende Strahl. Da aber alle durch @,
hindurchgehend gedachten Strahlen sich in ein und demselben Punkte der Netz-
haut des auf oo eingestellten Auges schneiden und entsprechendes fiir Q, gilt,
so erkennt man, daBl § 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 zdhlende — Verschiebung des Oku-
lares gegen seine Nullstellung F’' = F'' an.

Um zunichst die zur Berechnung des Verhiltnisses f: o sowie der Be-
stimmungsstiicke e, und dj der Austrittspupille erforderlichen Formeln zu er-
halten, hat man in der Proportion (3) Ziff.18 ¢ = f + a - ' zu setzen und erhilt
fiir kleine x und f streng:

pra=(+atf)c=d:dy=(+a):f. (19)
Je nachdem die Austrittspupille des Refraktors kleiner oder gréBer als die

Pupille des Auges bzw. als die Offnung des Okulardiopters ist, je nachdem also
d;, << 8" oder d, > ¢’ ist, wird das extrafokale Bild vollstindig gesehen oder nur

. . . é .
ein Innenkreis desselben vom scheinbaren Durchmesser f — - Die Berechnung
a

der Leuchtdichte des Bildes ist fiir diese beiden Fille getrennt vorzunehmen.
e, und d, werden mit wachsendem @, also bei Herausziehen des Okulares,
kleiner. Bei einer gewissen, kritischen, der Verschiebung @ = 4; entsprechenden
Stellung des Okulares wird 4, = ¢’ werden. Man findet:
a '’ 73 7
=5 —1, dazaff_:_‘;k (20)
und erkennt, daf den Bedingungen d, << d’, dj, = ¢’, d;, > ¢’ die Bedingungen
a> ay, a = ay, a << a; entsprechen. Was das Vorzeichen von g; anbetrifft, so
erkennt man aus der Beziehung:

a f d’
daB @, << 0, = 0 oder > 0 ist, je nachdem der Durchmesser 6’ des Okular
diopters >, = oder << d’ genommen wird, wobei @’ der Durchmesser der der

Normalstellung des Okulares entsprechenden Austrittspupille ist.
Scheinbare Fliche und Lichtstirke des extrafokalen Bildes sind fiir die beiden
Fille d, = ¢’ und d), = &’ durch die Ausdriicke bestimmt:

T @ (0Q) wm @A

F_Zﬂz_—4sin21’ FE T asintt’ PR Ojd =0

— gn’ g2 az=a

L ;m4d] .
Fep(ffo a E ity 22)
T2 (d;, T 4sin*t R \ffoa dy =0

T g f—l—a)2 a=ay.
L”’“‘4’”<f+ak

Durch Division erhidlt man fiir die Leuchtdichte des extrafokalen Bildes den fiir
beliebige Werte der Okularverschiebung a giiltigen Ausdruck:

L . , 2P
1= % =it T (23)
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Die Ausdriicke fiir F und damit der Ausdruck fiir / besitzen nur dann strenge

Giiltigkeit, wenn £ so klein ist, daB3 g« = tgg gesetzt werden darf. Nun kann

aber der Winkel &, und folglich auch der Winkel £, unbegrenzt wachsen. Im Falle #
groB ist, berechne man die Leuchtdichte fiir einen sehr kleinen Innenkreis des
extrafokalen Bildes vom Durchmesser Q{Q;. In den Ausdriicken fir F und L

tritt dann der Faktor (Q; Q;)z hinzu, wihrend der Ausdruck fiir / ungeéndert

bleibt. Man erkennt so, daB3-der Ausdruck (23) strenge Giiltigkeit 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 indert sich die scheinbare Fliche des Aus-
schnittes proportional cos3(y/2). Hieraus geht hervor, daB3 die Leuchtdichte des
extrafokalen Bildes im Winkelabstand /2 vom Zentrum gleich Isec?(p/2) ist.
Der Faktor sec®(y/2) wichst sehr langsam und erreicht z. B. fiir /2 = 5° erst
den geringen Betrag 1,012.

Fiir ein auf G (vgl. Abb. 8) akkommodierendes Auge lautet der Ausdruck
fir die Leuchtdichte des extrafokalen Bildes abweichend von (23):

o PP fHa 2
I =sin?1 % p (H-—a+5>
worin a der Abstand der Gesichtsfeldebene vom Objektivfokus, also die der Be-
obachtung unmittelbar zugingliche Okularverschiebung ist. Der Korrektions-
faktor (ﬁ)z bleibt stets sehr klein.

Dasextrafokale Bild, mit bloBem Auge betrachtet. Das vom Auge 4
aus der Entfernung f’ (Abb. 11) betrachtete reelle extrafokale Bild @, Q, wird voll-
0 a stindig oder auf einen

(24)

- Innenkreis reduziert ge-
sehen, je nachdem der
Mittelpunkt A der Pu-

pille sich innerhalb oder

auBerhalb des Abschnit-

tes 4; 4, der optischen

— Achse Dbefindet. Die

4 ) . . scheinbare Fliche des

Abb. 11. Extrafokales B1lge%;a%211 i};x;‘es Fixsternes, ohne Okular Bildes kann nicht, wie

bei der Beobachtung mit

Okular, unbegrenzt wachsen, sondern erreicht bei der Stellung A; des Auges
ihren Maximalwert, nimlich:

, i a J\2

F= sy + )

Will man die Leuchtdichte im Zentrum des Bildes berechnen, so hat man fiir

einen kleinen Innenkreis mit dem Durchmesser g bei jeder beliebigen Stellung

des Auges auf der optischen Achse:

’ 7 ¢ a b a

T 4sin?t’ 2T 4sin?1’ 20

L=x 5]

und hieraus, bis auf das Fehlen des Faktors x/, mit (23) iibereinstimmend:

l—smﬂxff2

(25)



Ziff. 21. Das extrafokale Bild eines Fixsternes. 569

Bei einer von G. GEHLEOFF und H. SCHERING angegebenen photometrischen
Methode! wird der Mittelpunkt der Pupille in den Brennpunkt F des Objektives
gebracht. Man hat dann in (25) /' = a zu setzen und erhilt:

V= sin®t'%f2] . (26)

Abstand a des Bildes vom Fokus und Sehweite f sind also aus der Formel ver-
schwunden. Das Auge sieht bei jeder Akkommodation einen Kreis von der
scheinbaren Fliche der Objektivoffnung in einer Leuchtdichte leuchten, die dem
Quadrat der Brennweite und der Intensitdt J des Fixsternes proportional ist.

Streng genommen ist die Leuchtdichte nicht in allen Zonen des Bildes die
gleiche, sondern — bei gleichméBiger Durchlissigkeit des Objektives — propor-
tional sec®(p/2). Dieser Faktor erreicht am Rande des Bildes seinen Héchstwert,
der aber, selbst wenn man das Offnungsverhiltnis d: f gleich 1 : 10, also relativ
hoch annimmt, nur 1,004 betrigt (y/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, ungleichmiBige Durchldssigkeit des Objektives auf das
Bild und seine Leuchtdichte ein? Das extrafokale Beugungsbild eines Fixsternes
besteht dhnlich 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 vom Brenn-
punkt nimmt die Leuchtdichte im Innern des Bildes an GleichmiBigkeit zu,
wihrend am Rande stets mehrere Beugungsringe auftreten.

Das Vorhandensein sphérischer Aberration macht sich dadurch bemerkbar,
daB einzelne Zonen des extrafokalen Beugungsbildes verstirkt, andere ab-
geschwicht - erscheinen und daB diese Erscheinungen fiir das zur Brennebene
symmetrisch liegende Bild im umgekehrten Sinne auftreten. Auch eine ungleiche
Durchlissigkeit 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 148t sich der EinfluB der genannten Anomalien der
Bildstruktur dadurch herabdriicken, dal man 1. nur geniigend weit vom 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
vom mittleren absteht. Man eliminiert den Fehler wieder dadurch, dafl man stets
beide zur mittleren Brennebene symmetrisch liegende Bilder beobachtet. Der
EinfluB einer etwa vorhandenen selektiven Durchlidssigkeit des Objektives 1aBt
sich natiirlich nicht fortschaffen.

Wihrend die Abbildungsfehler des Okulares stets vernachldssigt werden
konnen, konnen die des Auges in Betracht kommen. Werden die Leuchtdichten
von zwei in verschiedenen Abstinden ¢ vom Fokus liegenden Bildern miteinander
verglichen, so entsprechen gleichen scheinbaren Flichen, d. h. gleichen gereizten
Netzhautbezirken ungleiche Querschnitte der ins Auge fallenden Strahlenbiindel.
Die Abbildungsfehler sowie die Durchlissigkeitsanomalien des Auges kdnnen also
von EinfluB sein.

1 Siehe unten Ziff. 38, d.
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Der schidliche EinfluB der unregelmiBigen Struktur des extrafokalen Bildes
wird iibrigens bis zu einem gewissen Grade dadurch gemildert, da8 das durch die
Unruhe der Luft verursachte Wallen und Flackern des Bildes in der Regel alle
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 Flichenintensitit ) des Himmelsgrundes aus drei Teilen zu-
sammengesetzt denken, ndmlich erstens aus der in der Atmosphire diffus ge-
streuten Strahlung der simtlichen Gestirne (j,), zweitens aus einer Lichtstrahlung
(7,), deren Herkunft noch ungeklirt ist und die nach L. YNTEMA? vielleicht als
ein permanentes Polarlicht zu betrachten ist, und drittens aus der von der Atmo-
sphire regelmiBig durchgelassenen Strahlung der einzeln nicht mehr erkenn-
baren Sterne (f,). Man kann also fiir die Flichenintensitdt des Himmelsgrundes

ansetzen: f=1a+1p+1r- (27)

7 hat am Ort jedes hellen Gestirnes — z. B. des Mondes — ein lokales, sehr
flach verlaufendes Maximum. In besonderen Fiéllen — z. B. bei der Messung
der Flichenintensitit des aschgrauen Mondlichtes — muB auf den Abfall von 7,
in der Umgebung des betreffenden Gestirnes Riicksicht genommen werdenZ
7p ist von Hohe und Azimut der betrachteten Himmelsgegend abhéngig. 7, ist
im Verhdltnis zu 7; 4+ 7, stets sehr klein und verringert sich zudem mit zunehmen-
der Lichtstirke des benutzten Fernrohres.

Fiir eine in Meereshéhe gelegene Station findet 'YNTEMA die Flichenintensitét
i des Himmelsgrundes — d. h. die von (1°)2 scheinbarer Fliche des Himmels
auf (1 mm)? geworfene Strahlungsmenge multipliziert mit dem fovealen Empfind-
lichkeitskoeffizienten K — am Pol der MilchstraBe gleich der Intensitdt eines
Sternes der GroBe 3% 3,

Bei der Ableitung der Leuchtdichte !’ des durch das Okular des Refraktors
betrachteten Himmelsgrundes werde sogleich der allgemeine Fall ins Auge gefal3t,
daB das Okular um die Strecke a gegen das Objektiv verschoben ist. Q;Q, (Abb. 12)

_____________ &

Abb. 12. Extrafokale Abbildung des Himmelsgrundes.

sei das — aus dem Gesichtsfeld herausgeblendete — reelle Bild eines kleinen
kreisformigen Himmelsareales. Die Leuchtdichte des vom Auge 4 betrachteten
extrafokalen Bildes P; P} ist im Innern konstant = [’, fillt aber in der Randzone
nach auBen hin gleichmiBig ab. Man erkennt leicht, daB ein fiktives, vom Kreise
P, P, umgrenztes Bild, auf das man die gesamte Lichtstirke des wahren Bildes
P; P; gleichmiBig verteilt, gleichfalls die Leuchtdichte /" haben muB. Werden
scheinbare Fliche und Flichenintensitit 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 Halfte, S. 92.

3 Vgl. J. Duray, Recherches sur la lumiére du ciel nocturne, S. 10. (1928.)
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und § bezeichnet, so berechnen sich scheinbare Fliche F’ und Gesamtlichtstirke
L’ des fiktiven Bildes P; P, aus den Formeln:

F=F(gf F—F(gf
¢ =7, ¢ #\e dy=4.
r__ r T a9 ' LAY Y
L' =xx 4d27F L' = nx 4d27F(d;)

Die Leuchtdichte 2’ im Innern des extrafokalen Bildes P;P; wird also:
V= xn’%d{fj’ d,=¢, V= ;m’%é’%‘ @ =4 (28)

Letztere Ausdriicke gehen fiir 2 = 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 Fliche der Austrittspupille proportional.‘
Auf Grund der Beziehung (20) lassen sich die Ausdriicke (28) auch schreiben:
2
1'=m'7’4‘-5'2(%_‘f:)7' 2= ay, V=wd 58% aza. (29)
Hiernach ist die Leuchtdichte des Himmelsgrundes fiir den Fall 2 > a3 dem Qua-
drat des Abstandes f + a der Gesichtsfeldebene von der zweiten Hauptebene des
Objektives umgekehrt proportional. Dieses Gesetz hat C. A. STEINHEIL! auf
einem wesentlich abweichenden Wege abgeleitet und durch Vergleich der ge-
messenen und der berechneten Leuchtdichten des Himmelsgrundes verifiziert.
Der Fall, daf3 das vom Objektiv entworfene extrafokale Bild des Himmels-
grundes ohne Okular betrachtet wird, soll 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 0;0,, so entsteht auf der Netzhaut ein Bild von 0,0,, und der Beobachter
sieht das Objektiv erleuchtet.
Scheinbare Fliche F und Gesamtintensitdt J des kleinen Himmelsareales,
dessen reelles Bild mit der Pupille des Auges zusammenfillt, sind durch die
Formeln bestimmt:

AP S S i T &
F= F% T fsimr B ]“F7_4sin21’ eI (30)

Um die scheinbare Leuchtdichte /' im Zentrum des Objektives zu berechnen,
denken wir uns dieses auf die kleine Offnung B = % b2 abgeblendet. Scheinbare

Flache F' und Lichtstirke L’ dieser kleinen Offnung sind dann:

’ K3 b2

e Pergtl (31)
Mithin:
V=T —sinttf]. (32)

In diesem Ausdruck, der eine Verallgemeinerung des gleichlautenden Aus-
druckes (26) darstellt, kann | ganz allgemein als Summe der Intensititen simt-
licher in der Pupille sich abbildender Objekte aufgefaBt werden.

Setzt man schlieBlich fiir J den Ausdruck (30) ein, so folgt:

V=g 0% (33)

1 Elemente, S. 73, 88, 129; siehe auch unten Ziff. 37, «.
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Die Leuchtdichte im Zentrum des Objektives ist also gleich dem Produkt aus
dem Durchlissigkeitsfaktor » und der Leuchtdichte %62 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-
intensitdt »j.

Fiigt man auf der rechten Seite des Ausdruckes (33) den Faktor sec®(y/2)
hinzu, so erhilt man die Leuchtdichte im scheinbaren Abstand y/2 vom Zentrum
des Objektives. Riickt man nimlich den kleinen Objektivausschnitt B zum
Rande hin, so tritt in den Gleichungen (31) in dem Ausdruck fiir F’ der Faktor
cos® (y/2) hinzu, wihrend L’ ungedndert bleibt.

Der Ausdruck (33) fiir ' behilt seine Giiltigkeit, wenn das Auge nicht auf
die Entfernung / des Objektives, sondern auf die kiirzere Entfernung /" akkommo-

diert. Der kleine Ausschnitt B = % b? des Objektives erscheint dann zwar un-
scharf begrenzt, doch bleiben die Ausdriicke (31) fir F' und L’ ungedndert.

d) Uberblick iiber die Methoden der Helligkeitsmessung.
Lichtschwichungsmethoden. Vergleichsvorrichtungen.

23. Kennzeichnung und Einteilung der photometrischen Methoden und
Apparate. Eine photometrische Messung besteht im Prinzip darin, die Strahlungs-
stirke des einen von zwei dem Auge sich darbietenden leuchtenden Punkten oder
Feldern bzw. die Strahlungsstirken beider Objekte mittels eines optischen Ver-
fahrens mefBbar abzuindern, 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 Flichen
dargeboten.

FaBt man eine Klassifikation der photometrischen Methoden ins Auge, so
hat man zunichst zwischen den Ausléschungs- und den Gleichheits-
methoden und entsprechend zwischen Ausléschungs-und Gleichheits-
photometern zu unterscheiden. Bei jenen werden Objekt und Vergleichsobjekt
unabhiingig voneinander abgeschwicht, bis die Empfindungsschwelle erreicht
ist, bei diesen wird das hellere Objekt relativ zum schwicheren abgeschwicht,
bis beide Objekte gleich hell erscheinen.

Einen weiteren Gesichtspunkt fiir die Einteilung der Methoden liefert die
scheinbare Gestalt, in der die zu vergleichenden Objekte dem Auge sich
darbieten. Je nachdem letztere als Punkte oder als Flichen erscheinen, spricht
man von punktphotometrischen oder von flichenphotometrischen
Methoden wund unterscheidet dementsprechend zwischen Punkt- und
Flichenphotometern. MaBgebend fiir diese Unterscheidung sind {ibrigens
nicht die scheinbaren Flichen der zolestischen Objekte selbst, sondern die ihrer
Bilder. Man kann nidmlich sehr wohl Fixsterne, also leuchtende Punkte, nach
flichenphotometrischen Methoden und andererseits Sonne und Mond, also leuch-
tende Flichen, nach punktphotometrischen Methoden messen, wozu nur erforder-
lich ist, die Fixsterne extrafokal als Flichen, 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 Abschwichungsvorrichtung (MeBvorrichtung),
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4. die Vergleichsvorrichtung, d.h. die Vorrichtung, die den Vergleich der
Bilder erméglicht bzw. erleichtert,

5. die kiinstliche Lichtquelle.

Nicht alle Photometer enthalten diese fiinf Teile. So besitzen die Ausloschungs-
photometer in der Regel nur ein Abbildungssystem sowie die Abschwichungs-
vorrichtung, wihrend die iibrigen Teile in Fortfall kommen. Zahlreiche Gleich-
heitsphotometer entbehren der kiinstlichen Lichtquelle.

Schlechthin als ,,Photometer bezeichnet man auch solche an sich unvoll-
stindige Apparate, die erst in Verbindung mit anderen Instrumenten oder Vor-
richtungen — z. B. Fernrohr, kiinstlicher Lichtquelle, Photometerbank usw. —
zu ,,vollstindigen Photometern werden. Hierunter fallen insbesondere die
zahlreichen Typen von ,,ansetzbaren Photometern®, meist kleine Apparate, die
sich an den Okulartubus jedes beliebigen Refraktors ansetzen lassen.

Um Wiederholungen zu vermeiden, werden im folgenden zunichst die wich-
tigsten der zur Lichtschwichung dienenden Methoden, sodann die gebrauchlichen
Vergleichsvorrichtungen im Zusammenhange besprochen. Es folgt dann die
Behandlung der photometrischen Methoden, und zwar zunichst der Ausléschungs-
dann der Gleichheitsmethoden. Die Gleichheitsphotometer werden unter Tren-
nung von Punktphotometern (Ziff. 34 bis 36) und Flichenphotometern (Ziff. 37
bis 39) behandelt.

Um das Verstindnis der heute gebriuchlichen Methoden durch Aufzeigung
der historischen Entwicklung zu vertiefen, sind auch zahlreiche dltere, im 18.
und 19. Jahrhundert konstruierte Photometer erwahnt bzw. mehr oder weniger
eingehend besprochen worden. Erginzende Angaben findet man in vielen Féllen in
G. MULLERS 1897 erschienener ,,Photometrie der Gestirne. Bei der Besprechung
der von MULLER noch nicht beriicksichtigten neueren Photometertypen ist mog-
lichste Vollstindigkeit erstrebt worden.

24. Lichtschwichungsmethoden. Allgemeine Gesichtspunkte. Wird die
Strahlungsstirke T, bzw. Strahlungsdichte #, eines vom Auge betrachteten
Objektes durch Anwendung eines optischen Abschwichungsverfahrens auf

T=TyAd bzw. t=tA (1)

herabgesetzt, so kénnen die in diesen Gleichungen auftretenden Faktoren sinn-
gemiB als ,,Abschwichungsfaktoren® bezeichnet werden. Wirkt die Vorrichtung
neutral — d. h., schwicht sie alle Wellenldngen in gleichem Verhiltnis ab — oder
handelt es sich um eine homogene Lichtstrahlung, so wird durch die Abschwichung
die spektrale Zusammensetzung der Strahlung und damit auch der Empfindlich-
keitskoeffizient K der Fovea nicht geindert. Lichtstirke L bzw. Leuchtdichte /
des Objektes werden dann in gleichem Verhaltnis abgeschwicht wie Strahlungs-
stirke T bzw. Strahlungsdichte #, und es gelten demgemiB die Beziehungen:

L=Ly4, =1, 4, ”
H = H,— 2M,5log 4, B = hy — 2m,5 log A.

Der Betrag —2,5log 4, um den die theoretischen Helligkeiten H, bzw. &,
abgedndert werden, werde als ,,Abschwichung in GréBen bezeichnet.

Wird dem allgemeinsten Fall entsprechend eine zusammengesetzte Licht-
strahlung mittels eines selektiv wirkenden Verfahrens abgeschwicht, so gelten,
wenn die Abschwichungsfaktoren der homogenen Komponenten der Strahlung
mit A; bezeichnet werden, die Beziehungen:

0,8 038
Ty = [T:dl, T =[Ti4:d1 = T,4

v
0,4 0,4
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oder, wenn wir zu Lichtstirken iibergehen?:
08 08
L, =fT;,K,, ar, L :/T;,AAKl ar = LyA'. (3)
04 04

Der Abschwichungsfaktor A’ der Lichtstirke ist im allgemeinen von dem der
Strahlungsstirke A verschieden. Nur wenn alle 4, einander gleich sind, also
die Abschwichungsvorrichtung neutral wirkt, wird 4' = 4 = 4;.

Die in der Astrophotometrie vorzugsweise zur Anwendung kommenden
Prinzipien der meBbaren Lichtschwichung sind folgende:

1. Anderung des Abstandes zwischen Lichtquelle und Auffangfliche,

2. Abblendung &) der leuchtenden Fliche, §) der Auffangfliche,

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 Abschwichungsmethoden werden in
Ziff. 25 bis 29 behandelt.

Der einer bestimmten Einstellung des Abschwichungsapparates entsprechende
Abschwichungsfaktor A4 ist mit einem Parameter p, dessen Wert an der Skala
des Apparates abgelesen wird — gewohnlich der Linge einer Verschiebungs-
strecke oder der GroBe eines Drehungswinkels —, durch eine mehr oder weniger
einfache Beziehung verkniipft, die als ,.empirisches Abschwichungsgesetz® be-
zeichnet werden kann. Dieses empirische Gesetz wird von dem unter idealen
Bedingungen geltenden, durch eine einfache Formel darstellbaren ,,theoretischen
Abschwichungsgesetz® stets bis zu einem gewissen Grade abweichen. Die-
jenigen Methoden, bei deren praktischer Anwendung die Abweichungen des
empirischen Gesetzes von dem theoretischen im allgemeinen vernachldssigt
werden konnen, bezeichnet man als ,,Normalmethoden‘. Hierunter fallen ins-
besondere die oben unter 1, 2«), 3 und 5 angefithrten Methoden. Hingegen 148t
sich bei Anwendung der Methoden 2) und 4 eine hinreichende Ubereinstimmung
des empirischen Gesetzes mit dem theoretischen in den meisten Fallen nicht er-
reichen. Auch wirken diese Methoden meist nicht geniigend neutral. Die auf
ihrer Anwendung beruhenden Abschwichungsapparate bediirfen daher stets der
Eichung.

Die Eichung geschieht durch photometrische Messung von Objekten von
bekannter Lichtstirke. Bringt man nimlich die Lichtstirke eines ersten Objektes
mittels der Abschwichungsvorrichtung auf die eines zweiten, so ist der der Ab-
lesung p entsprechende empirische Abschwichungsfaktor 4 unmittelbar durch
das Verhiltnis der urspriinglichen Lichtstdrken gegeben. Trotz der Notwendig-
keit der Eichung konnen gewisse Methoden, z. B. die Abschwichung durch den
MeBkeil, in der Praxis groBe Vorteile bieten.

Die Eichung wird zweckmiBig unter moglichst getreuer Innehaltung 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, fiir die einwandfreie
photometrische GréBen und, wenn mdglich, auch Spektren bzw. Farbenindizes
vorliegen. Solche Sequenzen stehen an zahlreichen Stellen des Himmels, z. B.
an den beiden Polen und in den Plejaden, zur Verfiigung. Zur Kontrolle der
Eichwerte sind auch Messungen an kinstlichen Sternen erwiinscht, deren Licht-

1 Vgl. Ziff. 17, Gleichung (66).
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stirke mittels einer Normalmethode — z. B. Polarisationsvorrichtung oder ro-
tierender Sektor — meBbar geindert werden kann.

Empfindlichkeit des Abschwidchungsverfahrens. Zu einer prizisen
Definition derselben gelangt man auf Grund der Gleichung:

A(—2M51og A) = —1M,086A-1%Ap, (4)

welche sehr genihert die der Anderung 4p der Einstellung bzw. Ablesung ent-
sprechende Anderung der Abschwichung in GroBen gibt. Setzt man fir 4
die kleinste an der Skala ablesbare Einheit oder den ,,Ablesefehler* ein (z. B.
0,4 mm oder 0°,1), so gibt (4) den ,, Abschwichungsfehler, der im allgemeinen
eine Funktion von # ist. Je kleiner dieser Fehler fiir eine bestimmte Ablesung p
ist, um so empfindlicher ist bei der betreffenden Einstellung die Abschwichungs-
vorrichtung. Die Empfindlichkeit kann also als reziproker Wert des Ab-
schwichungsfehlers 4 definiert werden. Fiir den MeBkeil ist, wie wir unten sehen
werden, 4 von p unabhingig, also die Empfindlichkeit bei jeder Stellung des
Keiles konstant.

Um moglichst fein einstellen zu kénnen, gibt man den Sternphotometern
im allgemeinen eine hohe Empfindlichkeit. Man kann dann kleine Drehungen
der Triebschraube ausfithren, ohne daB die Helligkeit des Objektes sich merklich
indert. In diesem Falle liegt indessen stets die Gefahr vor, daB unmittelbar
nacheinander ausgefithrte Einstellungen, insofern sie teilweise nur gedichtnis-
miBige Wiederholungen der eben von der Hand ausgefithrten Bewegungen sind,
nicht geniigend unabhingig voneinander sind. Um letzteren Ubelstand zu ver-
meiden, hat A. DANJON? seinem ,,Katzenaugenphotometer‘* eine Abschwichungs-
vorrichtung gegeben, die so wenig empfindlich ist, daB schon die kleinste Ver-
stellung eine merkliche Helligkeitsinderung hervorruft. Die Einstellungen sind
dann zwar gréber, dafiir aber, insofern fiir jede Einstellung wirklich das Urteil
des Auges iiber die Gleichheit der Helligkeiten maBgebend ist, voneinander un-
abhingig.

Bezeichnet man die Grenzen des Parameters ¢, innerhalb deren der Ab-
schwichungsfehler |4 (—2M,5 logA)| unterhalb 0%,01 bleibt — bzw. die Grenzen,
innerhalb deren # iiberhaupt variieren kann, falls diese enger sind als jene —
mit p, und p,, die entsprechenden Abschwichungsfaktoren mit A, und 4,, so
wird durch die Differenz der Abschwichungen:

| —2M,51log 4, + 2¥,5log 4,] " (5)

der ,,Abschwichungsbereich oder MeBbereich des Photometers™ definiert.

25. Lichtschwichung durch Abstandsédnderung. Je nachdem dem Auge
ein von der Lichtquelle bestrahlter 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 wesentlich verschiedener Form Anwendung.

&) Abschwichung der Leuchtdichte eines von der Lichtquelle
bestrahlten Schirmes. Eine wenig ausgedehnte Strahlungsquelle mége einen
diffus reflektierenden bzw. diffus durchlassenden Schirm aus der Entfernung 7,
unter dem Einfallswinkel ¢ bestrahlen. Die Lichtquelle lasse sich — etwa auf der
Photometerbank — lings eines MaBstabes verschieben, ohne da8 der Einfalls-
winkel ¢ sich #dndert.

Werden die den Entfernungen 7, und 7 entsprechenden Bestrahlungsstirken
des Schirmes mit B, und B bezeichnet, so ist gemiB Ziff. 3 Gleichung (10)

1 Vgl. Recherches, S. 43. (1928.)
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der Abschwichungsfaktor 4 der Bestrahhingsstirke durch den Ausdruck ge-

geben.: A=B:By=r":1;2 »
4 ist also dem Quadrat des Abstandes der Lichtquelle vom Schirm umgekehrt
proportional.

Wird der Schirm von ein und derselben Lichtquelle Q aus einer festen Rich-
tung bestrahlt und unter Anwendung eines Diopters von einem festen Punkte
aus betrachtet, so ist, wie leicht zu beweisen?, die Leuchtdichte ! des Schirmes
seiner Bestrahlungsstirke B proportional. Die urspriingliche Leuchtdichte
wird also bei Anderung des Abstandes der Lichtquelle vom Schirm im Verhaltnis:

A=l =700 (6)
abgeschwacht, wihrend die Flichenhelligkeit %, des Schirmes die Abschwichung:
exfahrt. 2m.5logAd = h — hy = 4 5™ logy — 5™ logz, (7

Uber die Empfindlichkeit des Verfahrens gibt der Abschwichungsfehler:
A(—2m5logd) = —2m17 4" (8)

AufschluB. Setzt man den Ablesefehler 47 = 1 mm, so mull # mindestens
217 mm betragen, falls der Abschwichungsfehler A unterhalb 0m,01 bleiben soll.

f) Abschwidchung der mit freiem Auge betrachteten Lichtquelle.
An Stelle des Auffangschirmes tritt die Pupille des Auges. Um den EinfluB
der mit der Akkommodation einhergehenden Anderung der Pupille auszuschalten,
werde ein Diopter gebraucht.

Werden die den Entfernungen 7, und » des Objektes vom Auge entsprechen-
den scheinbaren Flachen bzw. Lichtstirken mit Fy und F bzw. mit L, und L
bezeichnet, so gelten gemaB Ziff. 3 Gleichung (3) und (4) die Beziehungen:

F:Fy=r2:7:2, L:Ly=7"%:752.

Der Abschwichungsfaktor der Lichtstirke sowie die Abschwichung der
Helligkeit sind also durch die Formeln bestimmt:

A=L:Ly=r2:7;%?, —245logd=H — Hy=+5"logr —5¥logr,, (9)

wiahrend die scheinbare Leuchtdichte bei der Anderung des Abstandes konstant
bleibt: L L,

I=ly=F=7%. (10)
Das Abschwichungsgesetz lautet in Worten: Die Lichtstirke eines flichen-
haften Objektes wird bei Anderung seines Abstandes vom Auge im Verhiltnis
A = r7?:75? abgeschwicht, wihrend die Leuchtdichte konstant bleibt.

9) Abschwichung fokaler Bilder durch Wechsel des Okulares.
Die unter «) und f) dargelegten Methoden sind naturgemiB nur auf irdische (kiinst-
liche) Lichtquellen anwendbar. Das Entfernungsgesetz 1Bt sich aber auch auf
z6lestische 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 7 be-
trachtet wird, ist dem unter §) 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 7 des Bildes vom Auge nunmehr der Abstand f* des Bildes von der
vorderen Hauptebene des Okulares, d. h., die Brennweite des letzteren, und der

1 Siehe z. B. LigBENTHAL, S. 157; vgl. auch unten Ziff. 39.
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Anderung des Abstandes entspricht der Wechsel des Okulares. Wahrend bei
Verwendung einer unternormalen VergréBerung, bei der nur ein Teil des Strahlen-
kegels vom Auge aufgenommen wird, die Abschwichung 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 Abschwichungsgesetz eine wesentlich abweichende Form an. Natiirlich ist
die durch Wechsel des Okulares bewirkte Abschwichung stets diskontinuierlich.

Werden Lichtstarke und Leuchtdichte des durch das Normalokular (4" = §’,
/' = fi) betrachteten Objektes mit L, und /; bezeichnet, so entsprechen dem
Ubergang zu einem unternormal vergréBernden Okular [vgl. Ziff. 19, Gleichung (7)]
die Lichtschwichungsformeln:

A=L:Ly=/("2:f?2=V2: V3, =1, >0 V<V,. (11)

Andererseits gelten fiir den Ubergang zu einem iibernormal vergroBernden
Okulare die Lichtschwichungsgesetze: -

L=1,, A=1:1ly=7F2f2=V2.V;3 <<, V>V, (12
Im letzteren Falle wird also die Leuchtdichte direkt proportional dem Quadrat
der Okularbrennweite abgeschwicht, wihrend die Lichtstirke konstant bleibt.

Die Formeln (11) und (12) gelten nur gendhert, denn sie beruhen u. a. auf
der Voraussetzung, daB Objektiv und Auge gleichmaBig durchlidssig seien, und
ferner, daf3 alle Okulare gleiches Durchlissigkeitsvermogen »’ haben.

0) Abschwichung der Leuchtdichten extrafokaler Bilder durch
relative Verschiebung von Objektiv und Okular. Das Verdienst, diese
Abschwichungsmethode in die Photometrie eingefithrt zu haben, gebiihrt
C. A, STEINHEILL

Fallen die Brennebenen von Objektiv und Okular nicht zusammen, sondern
sind sie um die Strecken a, bzw. 4 gegeneinander verschoben, so haben die diesen
Stellungen entsprechenden extrafokalen Bilder eines Fixsternes nach Ziff. 21,
Gleichung (20) die Leuchtdichten:

I, = sinﬂ’m’ﬁf’zalg, l:sin21’xx'f2f’2aiz. (13)

Der relativen Verschiebung des Okulares gegen das Objektiv um die Strecke
a—a, entspricht also der Abschwéchungsfaktor der Leuchtdichte bzw. die Ab-
schwichung der Flichenhelligkeit in GroBen:

A=1:lj=a"%:a5%, —2m5logd =h— hy=-+5mloga — 5mloga,. (14)

Dafl die Abschwichung des Extrafokalbildes durch Verschiebung des Oku-
lares als Abschwichung durch Abstandsinderung analog dem oben unter «)
behandelten Falle [vgl. Gleichung (6) und (7)] aufgefaBt werden kann, ist un-
mittelbar einleuchtend, wenn man das Fokalbild des Fixsternes als punktférmige
Strahlungsquelle, die Ebene des extrafokalen Bildes als Auffangschirm betrachtet.
Die Bestrahlungsstirke in der Ebene des Bildes und folglich die Leuchtdichte
des letzteren sind dem Quadrat des Abstandes 4, unter dem die Bestrahlung
erfolgt, umgekehrt proportional.

GemidlB Gleichung (8) entspricht der Verschiebung Ada des Okulares die Ab-

schwichungsinderung: Aa
A(—2m,51logd) = —2“5177.
Wird also der Ablesefehler A4 = 0,4 mm angenommen, so muB || mindestens
22 mm betragen, falls der Abschwichungsfehler 4 unterhalb 0™,01 bleiben soll.
Betrédgt andererseits die maximale Verschiebung des Okulares 220 mm, so um-
faBt der Abschwichungsbereich (vgl. Ziff. 24, Ausdruck 5) genau 5 GroBen.

1 Elemente der Helligkeitsmessungen am Sternenhimmel. Miinchen 1836.
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Bei der praktischen Anwendung des Verfahrens hat man die Wahl, ob man
die kritische Stellung des Okulares! negativ oder positiv (a; << 0 oder a; > 0)
nehmen will. Hinsichtlich der scheinbaren Fliche des Extrafokalbildes sowie
der Helligkeit des Untergrundes haben beide Fille ihre Vorteile und ihre Nach-
teile. Aus der Beziehung: a f d

FvT !
geht hervor, daB man bei gegebener Okularbrennweite /' den Durchmesser ¢’
des Okulardiopters (oder umgekehrt bei gegebenem Durchmesser ¢’ die Brenn-
weite /') stets so wihlen kann, daB a/f einen vorgeschriebenen negativen oder
positiven Wert erhilt. Benutzt man z. B. das Normalokular:
f’%:d’:Smm, %(5=~657—1,

so hat man, um etwa die Werte a; = —f/3 bzw. @, = +//3 zuerhalten, ' = 7,5
bzw. ¢’ = 3,75 mm zu wihlen.

Den Fillen a; <0 und a; > 0 entsprechen folgende Ausdriicke fiir die
Leuchtdichte I, die scheinbare Fliche F und den scheinbaren Durchmesser f8

des extrafokalen Bildes sowie fiir die Leuchtdichte / des Himmelsgrundes?:

1= sin“'xx'fzf'zalz B= w‘%‘ @, <0 w

d;ﬂk
__ 7 (2y¥(a) T T2l E4 |

F_4sin21’<f) (f’) b=nx 4627</‘+a) =9 (15)
I = sin®1"x2 f2f 2 =5 g =w[i,l [ +a a >0
a 1+ a 4= a
. T d\e(a\2/f+ a\2 T T a7 LT
e (1) (e T=mr o dy> 0

Hierin ist @ der Offnungswinkel des Objektives, d.h. der Winkel, unter dem
der Objektivdurchmesser d vom Brennpunkt F aus erscheint. Bei der Beobach-
tung eines lichtschwachen Sternes wird man, um eine mdglichst hohe Leucht-
dichte I zu erzielen, die Verschiebung |a| méglichst klein wahlen. Damit ist
aber der Nachteil verbunden, daB auch g klein wird, und zwar ist f§ fiir einen
gegebenen Wert von |«|/f’ im Falle a; <<0 merklich groBer als im Falle 4; > 0.
Ersterer Fall liegt also beziiglich der scheinbaren Fliche des Bildes, die nicht zu
klein werden darf, giinstiger als der zweite Fall, hingegen ungiinstiger hinsichtlich
des Untergrundes, dessen Leuchtdichte sich bei der Verschiebung des Okulares
‘andert, wihrend sie im zweiten Falle konstant bleibt.

Die Okularverschiebung a ergibt sich als Differenz der Skalenablesungen o
und o, bei verschobenem und bei normal stehendem Okular. Die Ablesung &,
muB also im allgemeinen bekannt sein, 148t sich aber in gewissen Fallen dadurch
eliminieren, daB man das Okular in genau symmetrische Stellungen bringt. Steht
z. B. ein Vergleichsobjekt von konstanter Leuchtdichte I zur Verfiigung, so kann
man das extrafokale Bild sowohl bei eingeschobenem als bei herausgezogenem
Okular auf gleiche Helligkeit mit jenem bringen. Sind «; und o, die entsprechen-
den Ablesungen der Skala, so ist:

Ky — &g,

2 ’
es fillt also o, heraus. Fir den Fall 4, < 0 gilt diese Beziehung wegen der
Veranderlichkeit der Leuchtdichte ! 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).

a:(xo——cxl:ocz—(xo:
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Wegen des Einflusses von Beugung und Aberration, ungleichmiBiger Durch-
lassigkeit des Objektives, unrichtiger Akkommodation des Auges! und anderer
Fehlerquellen gilt das Abschwichungsgesetz (14) nur gendhert. Es wird also
selbst dann, wenn man die in Ziff. 21 gegebenen Beobachtungsregeln befolgt,
eine Eichung der Vorrichtung erforderlich sein. C. A. STEINHEIL? findet fiir den
von ihm benutzten kleinen Refraktor (d =35, 7 = 360), H. J. GRamMaTZKI® fiir
einen Reflektor (d = 150) das geometrische Abschwichungsgesetz (14) innerhalb
zuldssiger Fehlergrenzen erfiillt.

¢) Abschwichung des durch eine spiegelnde Kugel erzeugten Bil-
des. Das durch die spiegelnde Kugel K (Abb. 13) erzeugte virtuelle Bild F; der

Abb. 13. Abbildung des Lichtpunktes @ durch die spiegelnde Kugel K.

relativ zur Entfernung PQ =1 wenig ausgedehnten Strahlungsquelle Q werde
von A aus mit freiem Auge betrachtet. Dann sind scheinbare Lichtstirke L
und scheinbare Fliche F des Bildes durch die Ausdriicke gegeben:

Lo (3] (e (1475 S e S ) 0o

F— F()(-Zlg)z( )( +Z@+7cosz)‘ <1+7secz+yszegcf)—1' (17)

Hierin ist )
IT die Pupillenweite bzw. die Offnung des Diopters,
Jo die scheinbare Intensitit | der aus dem Abstand /, betrachteten Licht-
F, die scheinbare Fliche quelle,
der Radius der Kugel,
der Abstand der Lichtquelle
der Abstand der Pupille
der Einfalls- oder Reflexionswinkel,
der Reflexionskoeffizient, d. h. das Verhiltnis der reflektierten zur aui-
fallenden Strahlungsmenge. ¢ ist eine Funktion des Einfallswinkels 7.
1 Vgl. Ziff. 21, Gleichung (24). 2 Elemente, S.91; vgl. Ziff. 38.
3 AN 217, S. 453 (1923); vgl. Ziff. 38.

}vom Punkte P der Kugeloberfliche,

(=) S.& T~

37%



580 Kap. 6. W. HasseNsTEIN: Visuelle Photometrie. Ziff. 25.

Gemédl der Beziehung I 1
0

F 97,
ist die mittlere Leuchtdichte des Bildes gleich der mittleren Leuchtdichte des
Objektes, multipliziert mit p.

Sind die Abstinde a und I, verglichen mit 7, so groB, daB der Wert des

Gliedes E_Z 4 L+ l) gegen 1 vernachlissigt werden kann, so nimmt der Aus-
druck (16) d1e einfache Form an:
5\e [ 7 \2
L —olIfo( %] (- (18)

Die relative Lichtstirke des Bildes L: (/I ],) ist also dem Quadrat des Kugel-
radius direkt, den Quadraten der Abstinde / und a umgekehrt proportional
und hingt vom Reflexionswinkel ¢ nur indirekt ab, indem sich nimlich der
Reflexionskoeffizient ¢ mit ¢ dndert.

Beweis der Formel (16). Auf den Punkt P der Kugeloberflache falle
ein von einer punktférmigen Lichtquelle Q ausgehendes, unendlich diinnes Strah-
lenbiindel. Die beiden unbegrenzt benachbarten reflektierten Strahlen PA und
P’B schneiden sich im Punkte F,, welcher auf der dem leuchtenden Punkte @
zugeordneten kaustischen Fliche 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,. Der Querschnitt [PR] durch das
auf [PP’] auffallende Biindel werde als quadratisch angenommen und habe den
Flicheninhalt @. Der — wie sich zeigen wird, rechteckige — Querschnitt [4B]
durch das reflektierte Biindel habe die Fliche @'.

Wird die auf PR? = @ auffallende Strahlungsmenge mit S bezeichnet,
so ist die scheinbare Intensitit J der Lichtquelle Q fiir den Punkt P durch

(k2 SK
T=1(s)="%
und die scheinbare Intensitdt J’ des Bildes fiir den Punkt 4 durch

, L _ SK
I'=m=¢%

A

Wegen der Ahnlichkeit der Dreiecke F; PR und F, 4B sowie der entsprechen-
den, auf den Grundlinien F,P und F,4 normal zur Zeichnungsebene liegenden
Dreiecke besteht die Beziehung:

;_Flp FgP :(1+_L>—1<1+_£L_)—1_

R W) F,P F,P

Aus den Dreiecken F; PP’ und F,PM ergeben sich ferner die Proportionen:
rdo F,P = (di + dw): cost, 7:FyP =sin(i + &) :sina.

gegeben. Es folgt also:

Formt man mit Hilfe der weiteren Beziehungen:

sin{t —o) ¥ ai sin(t —«) 7
smi — 3rg — komst i =1+ cosi, sine T
um, so erhidlt man:
1 1 2 . 1
FIP—7+75601, 7P — 4+ — cos?
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Es folgt also schlieBlich:
-1
D: P = a‘z(%seci + 71— +- %) (-i—cosz’—l— 7:— + %)

DaB Formel (16) nicht ausschlieSlich fiir ein punktférmiges, sondern auch
fur ein im Verhiltnis zu / wenig ausgedehntes Objekt gilt, beweist man leicht
durch Integration iiber die Fliche des letzteren.

Konstante Abschwichung eines z6lestischen Objektes. Der Aus-
druck (16) fiir die Lichtstirke des Bildes vereinfacht sich, wenn die Lichtquelle
ein zo6lestisches Objekt mit der scheinbaren Lichtstirke /1] ist. Man hat dann

n (16) % = 0 zu setzen und erhilt:

L— oty (L (1 + 2525 (1 + 2524 (19)

Man pflegt den Abstand & des Auges von der Kugel festzuhalten, also
letztere nur zur konstanten Abschwichung des Gestirnes zu verwenden.
Als Beispiel sei die Lichtstirke eines von einer in weitem Abstand befind-

-1

lichen Kugel erzeugten Sonnenbildes berechnet. Wihlt man z. B. 2—2 =10"%,

so kann man in (19) die beiden Korrektionsfaktoren = 1 setzen und erhilt fiir
den Abschwichungsfaktor bzw. fiir die Abschwichung in GréBen die Werte:

A=L:(II])= 9(2—”&>2= 01078, —2¥ 5log A = —2¥ 5]logp + 20M. (20)

Die Gesamthelligkeit der Sonne wird also um mehr als 20 GréBen, hingegen ihre
Leuchtdichte ebenso wie die des umgebenden Himmelsgrundes nur im Verhiltnis
¢ abgeschwicht. Der scheinbare Durchmesser der Sonne wird im Verhiltnis
1:10% also von 30" auf 0,18 verkleinert, wihrend das Bild eines die Sonne
umgebenden Himmelsareales von 20° Durchmesser unter einem Sehwinkel von
rund 7" erscheint. Infolge ihrer weiten Entfernung vom Auge spiegelt die Kugel
die ganze Sphire wider, erscheint aber, da ihr scheinbarer Durchmesser nur 82’
betrigt, dem unbewaffneten Auge als leuchtender Punkt.

Um den EinfluB kleiner Abweichungen von der Kugelgestalt, d.h. un-
gleicher Radien » sowie ungleichen Reflexionsvermdogens p an verschiedenen Stellen
der Kugeloberfliche 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 Oberfliche reflektieren zu lassen.

Abschwichung des Bildes einer kiinstlichen Lichtquelle durch
Abstandsidnderung. Das von dem festen Punkt A aus gesehene Bild einer
kiinstlichen Vergleichslichtquelle Q 148t sich dadurch meBbar abschwichen, daf§
man diese Lichtquelle auf dem Strahl PQ in meBbarem Betrage verschiebt. Wir
wollen annehmen, daB der Kugelradius 7 so klein, die Abstinde @ und I so grof3
gewdhlt seien, daf in dem Korrektionsfaktor des Ausdruckes (16) die Glieder
zweiter und hoherer Ordnung vernachlissigt werden kénnen. Dann wird die
Lichtquelle Q (Lichtstirke L, = IT], fiir den Abstand /,) durch die Reflexion
an der Kugeloberfliche in dem Verhiltnis abgeschwicht:

A=L:L,= Q<Z°> (Za) [1 — 7(cosz + secz)(i + %)} , (21)

worin ¢ der Reflexionswinkel und ¢ der demselben entsprechende Reflexions-
koeffizient ist.

26. Lichtschwichung durch Abblendung. Als Blende bezeichnet man
einen mit einer oder mehreren Offnungen versehenen lichtundurchlissigen
Schirm. Mit der Blende verwandt ist das aus feinen Metalldrihten gewebte
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Gitter, das, vor das Objektiv eines Aquatoreales oder eines Meridianfernrohres
gesetzt, dazu dient, helle Sterne in konstantem Betrage abzuschwichen.

Je nachdem aus der Oberfliche des Objektes ein Teilstiick herausgeblendet
wird oder die von den Punkten des Objektes ausgehenden Strahlenbiindel ab-
geblendet werden, ergeben sich zwel grundsitzlich verschiedene Methoden der
Abblendung, von denen die erste auch als Methode der ,,Ausblendung* bezeich-
net wird.

&) Abschwichung der Lichtstdrke eines flaichenhaften Objektes
durch Ausblendung. Bei dieser Methode handelt es sich in Analogie mit dem
in Ziff. 25, f geschilderten Verfahren der Abstandsinderung, aber im Gegensatz
zu den unten unter f), y), J) darzulegenden eigentlichen
Abblendungsmethoden um eine Abschwichung der Licht-
stirke, wihrend die Leuchtdichte konstant bleibt.

Das durch ein Diopter blickende Auge 4 (Abb. 14)
moge eine gleichmifBig leuchtende Fliche (z. B. den Him-
melsgrund) durch die Offnung der Blende B, B, betrachten.
Zwischen der Lichtstirke L, der Leuchtdichte ! und der
scheinbaren Fliche F des durch die Blende nicht ver-
deckten Teilstiickes H, H, der leuchtenden Fliche besteht
nach Ziff. 9, Gleichung (19) die Beziehung:

L=IF.

ADbD. 14. ,,Ausblen-  Angenommen nun, es wiirde an Stelle des Oberflichen-
dung‘* einer leuch-

tenden Fliche. stiickes H, H, der Blendenausschnitt B; B, mit der Leucht-
dichte / leuchten, so wiirde sich das Aussehen des Ob-
jektes in keiner Weise dndern. Man bezeichnet demgemif die Blendensffnung
B, B, als eine ,,der leuchtenden Fliche H, H, dquivalente Leuchtfliche*.
Ist der Ausschnitt B, B, ein Kreis mit Durchmesser b,, und ist b, verglichen
mit dem Abstand 7 der Blende vom Auge, klein, so ist die Lichtstirke des leuch-
tenden Kreises durch die Formel gegeben:

F b2
L=lgmvo 22)
und man kann L dadurch meBbar abschwichen, daB man den Durchmesser b,

des Blendenausschnittes meBbar verkleinert. Das Abschwichungsgesetz
A=L:Ly="52:8}, —2Y5logA=H—Hy,=—5"logdb-+5"logb, (23)

besitzt bei gleichméBiger Leuchtdichte der Fliche H,H, und geniigend weitem
Abstand 7 strenge Giiltigkeit.

Hilt man iibrigens die Blendensffnung b, fest und dndert den Abstand 7
der Blende vom Auge, so wird das Objekt gemiB dem in Ziff. 25, # abgeleiteten
Entfernungsgesetz abgeschwicht.

C. A. STEINHEIL! bedient sich des Verfahrens der Ausblendung, um zwei
kiinstliche Sterne von meBbar verdnderlicher Lichtstirke herzustellen, mit deren
Hilfe er sein Prismenphotometer eicht. Aus dem gleichmiBig leuchtenden
Himmelsgrunde werden durch Kreisblenden von verschiedener Offnung zwei
kleine Leuchtflichen herausgeblendet, deren Lichtstirkenverhiltnis sich nach
(23) berechnen 14B8t. Diese Leuchtflichen werden durch Reflexion an zwei kleinen
Stahlkugeln in Lichtpunkte verwandelt. Die auftretenden systematischen Fehler
eliminjert STEINHEIL in vorbildlicher Weise durch Vertauschung der Blenden,
Kugeln usw.

1 Elemente, S. 51—64.
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fB) Abschwichung durch Abblendung des Objektives. Als einfach-
ster Fall kann die Abblendung der Pupille durch ein vor das blofle Auge gehal-
tenes Diopter angesehen werden. Lichtstdrke und Leuchtdichte des Objektes,
dessen scheinbare Fliche ungedndert bleibt, werden in gleichem Verhéltnis ab-
geschwicht. 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, Fille, die unter 9) und ) abgehandelt werden.

Werden die Flicheninhalte der abgeblendeten und der vollen Objektiv-
offnung mit B und B,, die entsprechenden mittleren Durchlissigkeitskoeffi-
zienten des Systems Refraktor—Auge mit » und #x, bezeichnet, so gelten fiir
die Abschwichung, sei es von Lichtstirken, sei es von Leuchtdichten, die Formeln:

A=#B): (%yBy), —2,5logd=—25(logx—logxy) —2,5(logB—logBy) . (24)

Da die Durchlissigkeitskoeffizienten » und #, in der Regel unbekannt sind, so
verwendet man an Stelle dieser strengen Formeln gewohnlich die das ,,geome-
trische Abschwichungsgesetz’ darstellenden Niherungsformeln:

A = B B,, —2,5log A = —2,5 (log B — log B,) . (25)

Schwicht man das Fokalbild eines Fixsternes durch Abblendung des Ob-
jektives ab, so kénnen bei Anwendung der geometrischen Formeln (25) nicht allein
wegen der Vernachlissigung des Faktors #/x, (der im allgemeinen nur wenig von
1 verschieden sein wird), sondern vor allem auch infolge der durch die Abblendung
verursachten Strukturdnderung des Beugungsbildes systematische Fehler ent-
stehen. Die durch verschiedene Ausschnitte des Objektives erzeugten Bilder eines
natiirlichen oder kiinstlichen Vergleichssternes haben um so grofere Beugungs-
scheibchen, je kleiner die abbildende Offnung, je lichtschwécher 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 entstehen, die als ,,Beu-
gungsfehler* bezeichnet werden kénnen. Treibt man die Abblendung sehr weit,
so kann es, wie bereits in Ziff. 20 des nidheren gezeigt worden ist, sogar vor-
kommen, daB lediglich das Zentralscheibchen als Bild des Sternes aufgefaBt
wird, wiahrend die in den Beugungsringen konzentrierte Strahlung fiir das Auge
verloren geht. Noch unglinstiger liegen diese Verhéltnisse, wenn die Abbildung
in erheblichem Grade mit sphérischer Aberration behaftet ist. Das Auge be-
zieht dann die duBeren — etwa durch die Randteile des Objektives erzeugten —
Aberrationsringe nicht mehr in das Bild des Sternes mit ein, und es kénnen in-
folgedessen, wie unten an einigen Beispielen gezeigt werden wird, betrichtliche
Abweichungen von der geometrischen Abschwichungsformel auftreten.

Ein Photometer mit MeBblende bedarf also auf Grund des vorstehend Ge-
sagten im allgemeinen der Eichung. Diese ist stets in situ vorzunehmen, da ja
der Betrag der Abschwichung in merklichem Grade von der dem betreffenden ab-
bildenden System eigentiimlichen Struktur der Bilder abhdngt. Hat man iibrigens
ein gut korrigiertes und gleichmiBig durchlissiges Objektiv zur Verfiigung,
und treibt man die Abblendung nicht weiter als bis auf etwa 2/; des Durchmessers
(entsprechend der Abschwichung -2%,01), so wird man auch bei Anwendung
der geometrischen Formeln (25) keine wesentlichen Fehler zu befiirchten haben?.

Die Ausdriicke (25) geben {iibrigens, im Falle es sich um die Abblendung
eines gleichmiBig dicht leuchtenden flichenhaften Objektes handelt, bei jeder

1 Vgl. dazu die Bemerkungen von F. FLURY und A, Daxjon, Bull Lyon 10, S.159 (1928).
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Beschaffenheit des abbildenden Systemes eine gute Nédherung. Da ndmlich
Beugung und Aberration auf die Leuchtdichte im Innern des Bildes keinen
merklichen EinfluB ausiiben, so ist letztere nach Ziff. 20, Gleichung (18) der mit x
multiplizierten Blendenéffnung, d.h. »B, proportional, und es entsteht bei An-
wendung der geometrischen Formeln (25) lediglich durch die Vernachlissigung
des Faktors /%, 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 hiufigsten angewandte Form der MeBblende mit geradlinig begrenz-
tern Ausschnitt ist das sog. Katzenaugendiaphragma (Abb.15) (auch AUBERT-
: sche Blende genannt), dessen Erfin-
.dung W. J. s’"GRAVESANDE (1688 bis

1742) zugeschrieben wird. Zwei Platten
mit gleich groBen quadratischen Aus-
N I schnitten gleiten in Richtung von zwei
Abb. 15. Katzenaugendiaphragma (MOLLER, zusammenfallenden Diagonalen so tiber-
Photometrie d. Gestirne, S.170). einander hin, daB stets ein zum Mittel-
punkt des Objektives symmetrisch
liegender quadratischer Ausschnitt frei bleibt. Die Linge der Diagonale des
letzteren 1Bt sich an einer Skala ablesen.

Werden die Diagonalen eines beliebigen und des maximalen Ausschnittes

mit & und b, bezeichnet, so lauten die geometrischen Abschwichungsformeln:

A II!II!IIIIIlIlIl!IIlIIIIIIIIIIIII[IIIII S T S

A =028, —2M5]log A = —5Mlog b + 5 log b, (26)
Setzt man in der Empfindlichkeitsformel :
4(—2M,51log 4) :—2”1,17% (27)

den Ablesefehler 45 = 0,4 mm, so darf die Diagonale & nicht kleiner als 22 mm
werden, falls der Abschwichungsfehler unterhalb 0%,01 bleiben soll.

Katzenaugendiaphragmen haben C. A. STEINHEIL!, C. PULFRICH?, A. DAN-
JON3 u. a. beschrieben.

A. DaNJoN bringt sein Diaphragma, dessen maximaler Ausschnitt eine Dia-
gonale von 30 mm Linge hat, vor einem 75mm-Objektiv an. Da die Zentral-
zone des Objektives als gleichmiBig durchliissig, sowie als frei von Zonenfehlern
angesehen werden kann, so erfihrt ‘das Bild eines Fixsternes bei abnehmender
Blendenéffnung nur infolge der Beugung eine Anderung seiner Struktur. Nach
DanjoN macht sich diese Anderung fiir Offnungen zwischen 30 und 8 bis 9 mm
Diagonalenldnge noch so wenig bemerkbar, daf§ die geometrische Abschwichungs-
formel (26) innerhalb dieser Grenzen als giiltig angenommen werden darf. Hier-
mit ist aber die Tatsache nicht recht in Einklang zu bringen, daf3 das zentrale
Beugungsscheibchen eines durch eine kreisférmige Offnung von 30 bzw. 8§ mm
Durchmesser abgebildeten Fixsternes bei der von DanjoN angewandten, etwa
20fachen VergréBerung einen scheinbaren Radius von 1°,5 bzw. 5°,8 hat.

Kreisblenden mit festem Ausschnitt sind sehr einfach herzustellen und
finden zur konstanten Abschwichung der Gestirne ausgedehnte Anwendung.

1 Elemente, S. 38; siehe Ziff. 37, «.
2 Z { Instrk 45, S. 37 (1925); siehe Ziff. 37, «.
3 Recherches, S. 85; siehe Ziff. 34, ¢,
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Eine kontinuierliche Abschwichung erzielt man durch Irisblenden®. 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
14Bt, so verschieben sich die Lamellen in
ihrer Langsrichtung, und der Drehungs- o4
winkel der Scheibe ist der linearen Ver- :
schiebung der Lamellen und folglich auch D
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 Abschwichungsformeln: Photometrie d. Gestirne, S. '172).

A4 = b2%: 42, —2¥5log A =—5Mlogh+ 5¥logd. (28)

Vergleichungen zwischen den nach dieser Formel berechneten Abschwichungs-
faktoren 4 und den durch Eichung ermittelten Faktoren A’ findet man u. a.
bei W. CERAsKI, G. MOLLER und E. J. SpirTa. W. CERASKI® stellt fiir ein Objektiv
(@ = 70), das durch 7 Kreisblenden (b = 50 bis 15) abgeblendet werden konnte,
véllige Ubereinstimmung zwischen den A und den A’ fest. Entsprechend findet
G. MULLER? bei der Untersuchung eines Objektives (d = 135, f = 2160) nur
geringfiigige Unterschiede zwischen den berechneten Faktoren 4 und den durch
Eichung bestimmten A’. CERASKI sowie MULLER bestimmen den Helligkeits-
unterschied (—2M,5 log A’) zwischen den mit abgeblendeter bzw. mit voller Off-
nung erzeugten Bildern des gleichen Sternes mit Hilfe des Z6rLNERschen Photo-
meters. Im Gegensatz zu den vorstehenden Ergebnissen findet E. J. SPITTA® bei der
Untersuchung von 6 verschiedenen Refraktoren zwischen 61/, und 2/, Zoll Offnung
gemif der folgenden Zusammenstellung auffallend starke Unterschiede zwischen
den berechneten und den durch Messung bestimmten Abschwichungswerten.

d 1 | d 1

Refraktor d f b=7, A=T b:T’ A:Ig
Nr (Zolyy (Zoll) _2M,5log A -285logd’ | -2M,5lgd | -2M,5loga’
I 6,5 93 + 17,51 + 12,33 + 3%,01 + 2,93
1I 3,2 46 1,51 1,30 3,01 2,19
111 2,6 42 1,51 1,04 3,01 2,67
v 2,8 41 1,51 0 ,81 3,01 3 ,00
A% 2,9 41 1,51 0 ,90 3,01 1,77
VI 2,4 25 1,51 0 ,99 3,01 2 ,28

Wie das starke Uberwiegen der berechneten Abschwichungswerte iiber die
beobachteten erkennen 14Bt, tragen die Randzonen der Objektive durchweg be-

1 Vgl. Z f Feinmech 36, Nr. 12 (1928).

2 Archives des sciences phys et nat (Genéve) 51, S.209 (1874).
3 Ann de I'Obs de Moscou 4, 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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trachtlich weniger als ihrer Fliche entsprechend zur Lichtstirke des Bildes bei.
Die Strahlenvereinigung scheint also (Objektiv I allenfalls ausgenommen) ziem-
lich mangelhaft gewesen zu sein.

Die Anwendung von Sektorblenden hat bereits M. BOUGUER! unter
Hinweis auf die groBen Vorziige dieses Abblendungsverfahrens empfohlen. Da
die verschiedenen Sektoren eines guten Objektives hinsichtlich des Korrektions-
zustandes sowie des mittleren Durchlissigkeitsvermdgens als gleichwertig an-
gesehen werden konnen, so ist die Lichtstirke des abgeschwichten Bildes dem
Flacheninhalt der freien Sektoren proportional, d. h., es gilt, wenn die Summe der
Winkel dieser Sektoren mit ¢ bezeichnet wird, das Abschwichungsgesetz:

A=L:Ly=1:1y=0:360, —2¥5log A = 46,390 — 2¥,5logs. (29)
Setzt man in der zugehérigen Empfindlichkeitsformel:
A(—22,5 log 4) = — 1,086 22 (30)

den Ablesefehler Ac = 0°,1, so erkennt man, daf die Winkelsumme mindestens
11° betragen muB, falls der Abschwichungsfehler unterhalb 0#,01 bleiben soll.

Der sektorférmigen bzw. aus mehreren Sektoren zusammengesetzten Off-
nungsfigur des Refraktors entspricht ein sehr kompliziertes Beugungsbild2. Da
sich mit abnehmender Offnung der Sektoren die Struktur desselben #ndert, so
wird es sich, sofern man die geometrische Abschwichungsformel (29) anwenden
will, im allgemeinen nicht empfehlen, die Abschwichung 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 Scheiben sich decken, je 180° der Objektivéffnung frei. Dreht man nun die
bewegliche Scheibe um 180° bzw. 90° bzw. 60° usf., so ist das Objektiv véllig
abgeblendet. Die Winkelsumme der offenen Sektoren 1dBt sich an einer Kreis-
teilung ablesen. — Will man den Nachteil, daB héchstens 180° der Objektiv-
6ffnung frei bleiben, vermeiden, so 148t sich das nur mit Hilfe einer Blende er-
reichen, die sich aus 3 oder 4 mit sehr weiten Ausschnitten (Winkelsumme 240°
oder 270°) versehenen Scheiben ficherférmig zusammensetzt.

G. MULLER und P. KEMPF? haben bei der Bestimmung der Helligkeiten von
06 Plejadensternen mit dem ZO6rLLNERschen Photometer Objektivblenden ange-
wendet, die je zwei sektorférmige Ausschnitte von 72° Offnungswinkel besaB3en,
also das beobachtete Objekt um den konstanten Betrag
-+ 0,095 abschwichten.

Als Segmentblende 148t sich schlieBlich eine recht-
\ eckige Platte bezeichnen, die, in einer Schlittenfithrung
vor dem Objektiv hin und her gleitend, stets ein Segment
desselben freildBt. Wird mit b der zu der Blendenkante
/ senkrecht stehende Durchmesser des freien Objektiv-
segmentes, mit & ein Hilfswinkel bézeichnet (Abb. 17),
so lautet die geometrische Abschwichungsformel:

Abb. 17. Segmentblende. o sina .o /b
T 360 22’ Sy =Va (31)

1 Traité d’optique, S.36 (1760).

2 Vgl. z. B. K. StreHL, Theorie des Fernrohrs, S. 82ff. (1894); H. BRuUNS, Uber die
Beugungsfigur des Heliometerobjektives. A N-104, S. 1 (1882).

8 AN 150, S. 193 (1899).
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die wegen der ungleichen mittleren Durchldssigkeit verschiedener Objektiv-
segmente sowie wegen des Einflusses von Aberration und Beugung nur gendherte
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 hauptsichlich wegen der Schwierigkeit, ihre engen Offnungen genau
auszumessen — nur selten Anwendung. Sollen sie zur mef§- P
baren Abschwichung dienen, so ist eine photometrische
Eichung, die moglichst in situ vorzunehmen ist, unerldBlich.

A. KUHL! hat eine Diopterscheibe mit 20 kreisférmigen
Offnungen von 0,2 bis 3,0 mm Durchmesser, die durch
Drehen der Scheibe einzeln vor das Okular gebracht wer-
den konnten, zur meBbaren Abschwichung von Fixsternen
benutzt.

0) Abblendung des Strahlenkegels zwischen
Objektiv und Okular. Der vom Objektiv 0;0, kom-
mende Strahlenkegel (Abb. 18) werde durch die Kreisblende .
B, B, abgeschirmt. Wird der Durchmesser der Blenden-
offnung mit b, ihr Abstand vom Brennpunkt mit ¢ be- Abb.18. Abblendung
zeichnet, so wird bei geometrischer Betrachtungsweise die des Strahlenkegels
Lichtstirke L (bzw. Leuchtdichte ) des Bildes in dem #Wischen —Objektiv
Verhiltnis abgeschwicht: vne Brennpunkt.

21

A:L:L(,:bz:bg:(ﬂ) . aif=0b:d. (32)

a

Gemal dieser Formel hat man zur mefbaren Abschwichung des Bildes
zwei Moglichkeiten. Entweder variiert man den Durchmesser b der Blende nach
dem Irisprinzip, oder man hélt b fest und verschiebt die Blende meBbar lings
der optischen Achse. Eine auf dem letztgenannten Prinzip beruhende Ab-
schwichungsvorrichtung hat A. HirscH? konstruiert und als Ausldschungs-
photometer verwendet. Riickt die Blende in die Stellung B{Bj (a:f = b:4), so
nimmt ihre Offnung den ganzen Strahlenkegel auf, und es findet eine Abschwi-
chung des Bildes nicht mehr statt.

Die geometrische Abschwichungsformel (32) hat wegen der Zonenfehler
und Durchlissigkeitsanomalien des Objektives sowie wegen des Einflusses der
Beugung nur gendherte Giiltigkeit. Bei aberrationsfreier Abbildung bleibt
iibrigens das Beugungsbild ungedndert, wenn an Stelle des Strahlenkegels die
Offnung des Objektives in entsprechendem Umfange abgeblendet wird.

27. Lichtschwichung mittels des rotierenden Sektors. Der gewdhnlich als
,rotierender Sektor bezeichnete Apparat (Abb. 19) besteht aus zwei konzen-
trischen, wie bei der Sektorblende (vgl. Ziff. 26, §) ausgeschnittenen Kreisscheiben,
die eng aneinander auf einer gemeinsamen Achse sitzen und um dieselbe in schnelle
Rotation versetzt werden kénnen. Die Scheiben lassen sich gegeneinander ver-
stellen, so dall man beliebig weite Ausschnitte mit Winkelsummen ¢ zwischen
0° und 180° herstellen kann. Die Winkelsumme ¢ 148t sich an einer auf der einen
Scheibe angebrachten Teilung in Graden ablesen. Die Scheiben kénnen entweder
einen Ausschnitt von 180°, zwei Ausschnitte von 90°, drei Ausschnitte von 60°
(wie in Abb. 19) usw. haben. Bei den neueren Sektorapparaten 148t sich die Ver-
stellung der Scheiben sowie die Ablesung des Offnungswinkels wihrend der
Rotation bewirken.

1 Dissertation, S. 34 (1909); A N 190, S. 326 (1911). 2 Siehe unter Ziff. 32, .
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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
sichtbar und unsichtbar. Steigert man die Ge-
schwindigkeit allmahlich, so stellt sich die Empfin-
dung des ,,Flimmerns ein. Wird schlieflich eine
sehr hohe Geschwindigkeit (etwa 20 bis 30 Um-
drehungen in der Sekunde) erreicht, so hért das
Flimmern auf, und es entsteht ein kontinuierlicher
Lichteindruck, dessen Stirke durch das TaLBoTsche
Gesetz bestimmt ist. Dieses Gesetz lautet in der
Fassung, die ihm HeErLMuOLTZ! gegeben hat, folgen-
dermaBen: ,,Wenn eine Stelle der Netzhaut von
periodisch verdnderlichem und regelméBig in der-

- selben Weise wiederkehrendem Lichte getroffen

fﬁ;;ﬁ;ﬂ ﬁ‘?“‘i.ff;‘lfﬁ i giléizf wird, und die Dauer der Periode hinreichend kurz

metrie, S.207). ist, so entsteht ein kontinuierlicher Lichteindruck,

der dem gleich ist, welcher entstehen wiirde, wenn

das wihrend einer jeden Periode eintreffende Licht gleichmiBig iiber die
ganze Dauer der Periode verteilt wiirde.”

Auf Grund dieses Gesetzes ergeben sich, wenn mit L, (J,) die urspriingliche,
mit L ([} die abgeschwichte Lichtstiarke (Leuchtdichte) des Objektes bezeichnet
werden, fiir den Abschwichungsfaktor bzw. fiir die Abschwichung in GréSen
die — fibrigens mit (29) genau ibereinstimmenden — Ausdriicke:

A=L:Ly=1:l,=0:360, —2¥5logd = 4+6%,39 — 2 5logo. (33)

Gemil der Empfindlichkeitsformel, Gleichung (30), muf3 bei einem Ablese-
febler von 0°,1 die Winkelsumme ¢ mindestens 11° betragen, falls der Ab-
schwichungsfehler unterhalb 0,01 bleiben soll.

Das TaLBoTsche Gesetz bzw. das Abschwichungsgesetz (33) besitzen, wie
zahlreiche experimentelle Priifungen? gezeigt haben, innerhalb beliebig eng ge-
zogener Fehlergrenzen strenge Giiltigkeit. Als besondere Vorteile der Ab-
schwichung durch den rotierenden Sektor sind hervorzuheben, einmal daB die
spektrale Zusammensetzung der Strahlung ungeindert bleibt, und ferner, daB
der EinfluB der Beugung, solange die Offnung des Sektors nicht allzu klein ge-
nommen wird, véllig unmerklich bleibt.

Der rotierende Sektor bildet ein vorziigliches Mittel zur Herstellung kiinst-
licher Sterne von genau definiertem Lichtstirkenverhiltnis und findet daher
vielfach zum Zweck der Eichung von Sternphotometern Verwendung. Die aus-
fithrliche Beschreibung eines derartigen Apparates (,,disc photometer*) und seiner
astrophotometrischen Anwendung findet man bei F. H. SEARES?.

28. Lichtschwichnng mittels absorbierender Substanzen. Die in der
Photometrie verwendeten absorbierenden Substanzen sind teils durchscheinende
(bzw. halb durchscheinende) oder diffus durchlissige, teils durchsichtige oder
regelmiBig durchldssige 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 gleichmiBigen Verteilung ihrer Leuchtdichte sehr
geeignete Vergleichsobjekte ab.

Eine durchsichtige Substanz wird neutral durchlissig oder farblos genannt,
wenn sie siamtliche visuelle Strahlen in gleichem Verhiltnis hindurchlaft, hin-
gegen selektiv durchlissig oder farbig, wenn sie gewisse Wellenldngen in stirkerem
MaBe hindurchldBt als die iibrigen. Ein durchsichtiger Korper wird nach dem
Grad seiner Durchsichtigkeit als hell oder dunkel und, wenn es sich um einen
farblosen Korper handelt, auch als weill oder grau bezeichnet. Selbst die besten
von der Glastechnik hergestellten Glidser sind nur nahezu weil oder grau. Das
gilt insbesondere von den mehr oder weniger dunklen Rauchglisern.

Den zu photometrischen Zwecken verwendeten durchsichtigen Substanzen
gibt man fast ausschlieBlich die Form von Platten oder Keilen. Wihrend mit
einer Platte stets nur eine konstante oder — bei Benutzung mehrerer Platten —
eine stufenweise fortschreitende Lichtschwichung erzielt werden kann, 148t sich
mit Hilfe eines beweglichen Keiles eine stetig verdnderliche Lichtschwichung
hervorbringen.

Berechnung der durch eine absorbierende Schicht hindurch-
tretenden Strahlungsmenge. Ein von einer Lichtquelle ausgehendes Biindel
paralleler Strahlen moge, bevor es auf die Pupille des Auges fallt, durch einen von
glatten Flichen begrenzten durchsichtigen Kérper hindurchtreten. Der Einfach-
heit wegen werde vorausgesetzt, dal entweder die Lichtquelle homogenes Licht
strahle oder der Korper neutral durchldssig sei. Dann behilt die Lichtstrahlung
beim Durchgang durch den Korper ihre spektrale Zusammensetzung bei. Auf
Grund der plausiblen Annahme, daf durch eine Schicht von bestimmter Dicke
unabhingig von der Intensitit der eintretenden Strahlung stets der gleiche Bruch-
teil der letzteren absorbiert wird, gelangt man zu folgendem Ansatz fiir die relative
Anderung der Strahlungsstirke bzw. Lichtstirke eines durch eine unendlich
diinne Schicht hindurchtretenden Strahlenbiindels:

T} (34)
Hierin ist & der Absorptionskoeffizient und dz die infinitesimale Dicke der ab-
sorbierenden Schicht. Wird der durchsichtige Korper als vollig homogen ange-
nommen, so ist & eine Konstante, und die Differentialgleichung (34) wird inte-
grabel. Fiihrt man die Integration aus, so erhdlt man zur Bestimmung der
Strahlungsstirke T bzw. der Lichtstirke L fiir das von einer Schicht der Dicke 2
hindurchgelassene Biindel die Gleichungen:

IT — 1Ty =1L — 1L, =—az  baw. ==

== =T (35)
0 0
Der hindurchgelassene Bruchteil der Lichtstrahlung ist also eine Exponential-
funktion der Schichtdicke z. Der ,, Transmissionskoeffizient* t = ¢~* gibt den von
einer Schicht der Dicke z = 1 mm hindurchgelassenen Bruchteil der Strahlung an.
Berechnung der durch eine reflektierende Oberflidche hindurch-
tretenden Strahlung. Beim Durchtritt der Strahlung durch die Grenzflichen
des durchsichtigen Korpers findet ein Strahlungsverlust durch Reflexion statt.
Werden die von der Vorder- bzw. der Riickfliche des Kérpers reflektierten Bruch-
teile der Strahlung mit g, und g, bezeichnet, so wird die scheinbare Strahlungs-
stirke T, (Lichtstirke L,) der Lichtquelle beim Durchgang der Strahlung durch
die Vorder- bzw. die Riickfliche des durchsichtigen Koérpers in dem Verhiltnis

reduziert:
T:Tyg=L:Ly=1— g, T:Tg=L:Ly=1—0,- (36)
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Berechnung des Abschwichungsfaktors bzw. der Abschwichung
in GréBen. Auf Grund der Formeln (35) und (36) 148t sich das Verhdltnis der
Lichtstdrke L eines durch den durchsichtigen Korper hindurch betrachteten
Objektes zur urspriinglichen Lichtstdrke L, d.h. der Durchlissigkeits- oder
Abschwichungsfaktor 4, in einfacher Weise berechnen. Die Rechnung wird fiir
vier verschiedene Korper, namlich die planparallele Platte, den einfachen Keil
und zwei Formen des zusammengesetzten Keiles durchgefiihrt.

1. Planparallele Platte von der Dicke 2z Es ist:

L,=Ly(1 —p,) dieLichtstidrke fiir die durch die Vorderfliche hindurchtretende
Strahlung,

Ly= L7 _ dieLichtstirke fiir die auf die Riickfliche auftreffende Strahlung,

L = L,{(1 —p, die Lichtstirke fiir die aus der Platte austretende Strahlung.

Wir erhalten also, wenn (1 — ¢;) (1 — @5) =1 — o gesetzt wird, fiir den Ab-
schwichungsfaktor bzw. die Abschwichung in GroBen die Ausdriicke:
A=L:Ly=(1—0)", —2¥5logA =—2M5log(1—g)—2M,5logz- 2. (37)

2. Einfacher Keil. Wird der brechende Winkel des Keiles mit «, der Ab-
stand der wirksamen Keilstelle von der brechenden Kante mit s bezeichnet, so
kann man z = stgo setzen und erhdlt bei senkrechtem Einfall des Strahlen-
biindels:

A=(1—p)rste*, —2M5logd=—2Y5log(1 — ) —2¥,5logrtgex-s. (38)
Das Biindel erfihrt beim Austritt aus dem Keil eine Ablenkung. '

3. Der Kavsersche Doppelkeil® (Abb. 20) besteht aus einem Graukeil G
und einem mit jhm mittels Kanadabalsams zu einer planparallelen Glasplatte
verkitteten weiBlen Keil W. An der Kittflache tritt weder
s Ablenkung noch Reflexion ein. Werden Reflexions- und

o Transmissionskoeffizient fiir Keil G mit o, und 7,, fiir
w ¢ G| Keil W mit g, und 7, und ferner die Linge des Doppel-
o keiles mit [ bezeichnet, so gelten gemiB (38) die Be-
b-s ziehungen:

Keil G: Li:Ly=(1—0y)7,5%2
L :Ly=(1—gyrlt-9tec

Abb. 20. KavseRrscher
Doppelkeil. Keil W:

und man erhilt durch Elimination von L,:
| A=L:Ly=(1 — ot 'er,l-9 18
—2¥ 5log A =AM =—2M 51log (1 — o) — 2¥,5logrytgoc - 1 (39)
—2M 5(logT, — logz,) tg - s.
Hierin ist o als brechender Winkel des Keiles G zu betrachten. Da nimlich 7,
nur wenig kleiner als 1 ist, so kann eine etwaige geringe Abweichung des brechen-
den Winkels des Keiles W von & stets vernachlissigt werden. Der Faktor von s

wird gewdhnlich als ,,Keilkonstante® bezeichnet.
Als Beispiel werde die Abschwichung berechnet, die ein durch die folgenden

Konstanten definierter Doppelkeil gibt:

Keil G {Reﬂexionskoeffizient: 0; = 0,05

Transmissionskoeffizient:  7; = 0,40 fiir 1 mm Schichtdicke
Keil W {Reﬂexionskoeffizient: 0, = 0,05

Transmissionskoeffizient: 7, = 0,995 fiir 1 mm Schichtdicke.

Lange des Doppelkeiles: { =100 mm
Keilwinkel: tga = 0,04.

1 AN 57, S.17 (1862); vel. Ziff. 32, «.
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Die Rechnung ergibt:
AM =+ 0,112 + 0¥,022 + 0%,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 Seittasche Doppelkeil® (Abb. 21) besteht aus zwei kongruenten,
aber entgegengesetzt gelagerten Graukeilen, die sich lings ihrer Hypotenusen-
flichen gegeneinander verschieben lassen und die im Be-
reich ihres Ubereinandergreifens wie eine planparallele

Glasplatte wirken. Durch doppelte Anwendung der |g =] c
Formel (37) erhilt man: b> :l
A= —0)(1 — )7 7. _
Abb. 21. SpitTAscher

Nimmt man vollige Ubereinstimmung der Keile an, Doppelkeil.
setzt man also o, =0.=¢, 7, =1, =7 und ferner

2; -+ 2, = asinw, worin 4 den auf eine der Hypotenusenflichen projizierten Ab-
stand der brechenden Kanten bezeichnet, so erhalten Abschwichungsfaktor
und Abschwichung in GroBen die Werte:

A4 =(1— ), —2M5logd = —5¥1og(1 — ) —2M,5logrsina - a. (40)

Der Spitrasche Keil ist in allen Féllen unentbehrlich, in denen eine gleich-
miBige Abschwichung eines weit gedffneten Strahlenbiindels bzw. eines flichen-
haften Bildes gefordert wird. Handelt es sich hingegen um die Abschwichung
sehr enger Biindel bzw. punktférmiger Bilder, so ist wegen der Einfachheit der
zugehorigen Bewegungsvorrichtung der Kayvsersche Keil vorzuziehen. Wir be-
schrinken uns im folgenden auf die Betrachtung des letzteren Keiles, der in der
Astrophotometrie fast ausschlieBlich Anwendung findet.

Derideale MeBkeil. Bei der von KAYSER getroffenen Anordnung la8t sich
der Keil in der Fokalebene eines Refraktors mit Hilfe eines Triebes hin und her
bewegen, wihrend der Betrag der Verschiebung an einer Millimeterskala ab-
gelesen wird. Der so angeordnete MeBkeil miiite, um eine ideale Abschwichungs-
vorrichtung darzustellen, folgende Bedingungen erfiillen. Die zur Herstellung
der Keile G und W verwendeten Glidser miiBten véllig homogen, die brechenden
Flichen der Keile vollkommen eben geschliffen sein. Die beiden Keile miillten
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 ¢ — o, der Skala genau die Abstéinde s
der Kante des Graukeiles von einer festen Marke in der Fokalebene geben.

Denken wir uns den so beschaffenen idealen MeBkeil zur Abschwichung
eines die Wellenldnge 4 ausstrahlenden Lichtpunktes verwendet und schreiben
wir den Ausdruck (39) fiir die Abschwichung in der Form:

ky=—2"5[log (1—@)+logz,tga « ]

—2M 5logd =AM =Fk —0y),
5 Og 0+k1(0' 0“0) k1: -—ZM,S (log‘zl———logrz) tg“ ,

(41)

so sind die Koeffizienten %, und %, als Konstanten zu betrachten. Stellen wir an
den Keil die weitere Forderung, daBl er auch neutral durchlissig sei, d. h., daB
die Reflexions- und Transmissionskoeffizienten ¢ und 7 nicht nur von der Ver-
schiebung s, sondern auch von der Wellenlidnge unabhingig seien, so gilt letzteres
auch fiir die Koeffizienten %, und %, die dann mit Recht als ,,Keilkonstanten‘*

1 London R S Proc47, S. 15 (1889); vgl. Ziff. 32, «.
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bezeichnet werden kénnen. Die genaue Bestimmung dieser Konstanten ist nur
auf Grund einer photometrischen Eichung méglich.

Empfindlichkeit und MeBbereich. Setzt man den Ablesefehler
4o = 0,4 mm, so erkennt man, daB der entsprechende Abschwichungsfehler:

A(—2¥51logA) = kydo =k -0, (42)

fiir jede Stellung des Keiles konstant ist. Soll 4 den Betrag 0%,01 nicht iiber-
schreiten, so darf die Keilkonstante %k, héchstens den Wert 0%,1 haben. Bei
den in der Praxis verwendeten Keilen liegt der Wert von %, gewthnlich zwischen
0¥ 1 und 0%,2.

Der Bereich hinlédnglicher Empfindlichkeit, d. h. der Abschwichungsbereich,
erstreckt sich tiiber die ganze Linge des Keiles von s=o6-—o0,=0 bis
s =0 — 6, = [ und erhilt demgem4B den Wert:

42M 5log A, — 2M,5log Ay = kL. (43)

Durch Verkleinerung des brechenden Winkels « 148t sich die Empfindlichkeit,
durch Verldngerung des Keiles der MeBbereich beliebig steigern. Fiir den oben
berechneten Keil (k, = 0¥,1, I =100 mm) betrigt der Abschwichungsfehler
0%,01, der Abschwichungsbereich 10Y.

Empirisches Abschwidchungsgesetz. In der Praxis lassen sich die an
einen idealen MeBkeil zu stellenden Anforderungen stets nur bis zu einer ge-
wissen Grenze erfiillen. Wiahrend das Anschleifen absolut ebener Flichen von
der Technik heute geleistet wird, bereitet die Herstellung eines vollig homo-
genen und vor allem vollkommen neutralen Rauchglases stets groBle Schwierig-
keiten. Die meisten Keile zeigen daher auch, gegen eine weille Fliche ge-
halten, einen leicht griinlichen oder rétlichen Farbton, besitzen also eine relativ
stdrkere Durchlissigkeit fiir den entsprechenden Wellenldngenbereich.

Durch Verallgemeinerung der linearen Beziehung (41) erhilt man fiir die
Abschwichung A4M, die ein in der Praxis verwendeter MeBkeil hervorbringt,
den Ausdruck:

AM = —2M5logA = ky + k{0 — 0g) + ky(6 — 0p)2 + -+« = Do), (44)

worin die Koeffizienten % bei Selektivitit des Keiles Funktionen der Wellenlidnge
bzw. des Spektraltypus des betrachteten Objektes sind — Funktionen, die iibrigens
jeweils nur fiir das beobachtende Auge gelten.

Man kann die durch den MeBkeil gegebene Abschwichung AM = P(c)
auch graphisch darstellen und erhilt dann eine Kurve, die sich einer Geraden um
so enger anschmiegt, je vollkommener der MeBkeil ist. Man pflegt diese Kurve
als ,,Durchlissigkeitskurve (Absorptionskurve) des Keiles” oder auch kurz als
,,Keilkurve’* zu bezeichnen. Abb. 22 gibt die — von F. H. SEARES? bestimmten —
Durchlassigkeitskurven eines Rauchglaskeiles und eines photographischen Keiles
wieder. Abszisse ist die Skalenablesung, Ordinate die Abschwichung in GréBen.

Fiir einen neutral durchlissigen Keil sind die Koeffizienten % von der Wellen-
lange bzw. dem Spektrum der zur Abschwichung gelangenden Strahlung un-
abhingig. Entspricht der Keil auch sonst hohen Anforderungen, so sind die Koeffi-
zienten &,, k3 usw. der hdheren Glieder, verglichen mit &, und £,, auBerordentlich
klein. Die Keilkurve verlauft dann sehr nahe linear. Ist hingegen der Keil aus-
gesprochen selektiv, weichen also die %, fiir die verschiedenen Wellenlingen 1
erheblich voneinander ab, so kénnen — wie sich auf Grund von Ziff. 24, Glei-
chung (3) beweisen 1i8t — die Koeffizienten % der hoheren Glieder fiir eine zu-

1 Photometric Investigations. Laws Obs Bull 1, S. 91 (1905).
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sammengesetzte Strahlung betrichtliche Werte annehmen. Die Keilkurve ist
also merklich gekritmmt, und zwar auch in dem Falle, wenn die den einzelnen
Wellenlingen entsprechenden Keilkurven sehr nahe linear verlaufen sollten.
Eichung des MeBkeiles. Die

Funktion AM = ®(¢) kann nur durch 47
photometrische Eichung festgelegt wer-

den. Hat man fiir eine Anzahl von Ab-
lesungen ¢ die Funktionswerte ®(o) be- = : /
stimmt, so kann man entweder die Keil- /
koeffizienten %k durch Ausgleichung er- 4» /

mitteln! oder die Keilfunktion @ auf
graphischem Wege festlegen.

Q
Das bei der Eichung einzuschlagende %M y /
S /
/D

Verfahren ist verschieden, je nachdem der
MeBkeil auf einen kiinstlichen oder auf /

die natiirlichen Sterne wirkt. Bei dem “ ) // /

Vergleichskeilphotometer von E. C. PICKE-
RING? ist der erste Fall gegeben. Werden 74
physiologische Helligkeiten und visuelle
GroBen der natiirlichen Normalsterne mit

H und M, Helligkeit und fiktive GroBe 2 Z 2 w w 0
des unabgeschwichten kiinstlichen Sternes Shalernablesungy

mlt H' und M’ bezeichnet, so entsprlcht Abb. 22. Durchlissigkeitskurven eines
jeder Abschwichung des letzteren auf Rauchglas- und eines photographischen
gleiche Helligkeit mit dem Normalstern Keiles. (Laws Obs Bull 1, S.102.)
die Gleichung:

H —2Ms5logd =H, (45)
und es liefert gemid der umgeformten Gleichung:
—2M5logd = Po)=H—H'=M—M (46)

jede mit Ablesung der Skala verbundene Einstellung des Keiles einen Wert von
®(0), der allerdings, da M’ meist nicht bekannt ist, in der Regel nur bis auf eine
additive Konstante bestimmt ist.

Mifit man grundsitzlich nur Sterne, deren physiologische Helligkeiten im
Frecunerschen Bereiche, also etwa zwischen 0,5 und 4 3,5 liegen, so ist
man auf die Kenntnis natiirlicher Normalsterne nicht angewiesen, sondern kann
die Eichung des MeBkeiles auch mit Hilfe eines meBbar veridnderlichen kiinst-
lichen Normalsternes vornehmen. Will man sich hingegen bei den photometrischen
Messungen nicht auf den FecENERschen Bereich beschrinken, 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 Durchlissigkeitskurve stets
mehr oder weniger abweichen.

Bei dem MULLERschen Gleichheits- sowie dem PriTcHARDschen Ausloschungs—
keilphotometer; bei denen jeweils der natiirliche Stern abgeschwicht wird, mul3
der Keil an natiirlichen Sternen von bekannter GréBe und Spektralklasse geeicht
werden, wihrend die Eichung mit Hilfe eines kiinstlichen Normalsternes lediglich

1 Vgl z.B. J. WILSINGS Verfahren A N 112, S. 265 (1885)
2 Sijehe unten Ziff. 35, «.

Handbuch der Astrophysik. II. 38
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den Wert einer Kontrolle hat. Die der Eichung entsprechenden Gleichungen
lauten jetzt abweichend von (45) und (46):

H—2M5logd =H, —245logd=®o)=H —H=M—M. (47)

Hierin ist M’ bei dem Gleichheitsphotometer die fiktive GréBe des konstanten
kiinstlichen Vergleichssternes, hingegen bei dem Ausléschungsphotometer die
vom Spektraltypus des Sternes und von der Helligkeit des Untergrundes abhingige
extrafoveale Grenzgré8e. Im letzteren Falle liefert die Eichung nicht @(o),
sondern @(¢) — M’, also nicht die wahre Durchlissigkeitskurve, sondern eine
mit den systematischen Fehlern des Ausldschungsverfahrens 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 Schwirzung und lichtdimpfende Wirkung in der Lings-
richtung der Platte gleichmiBig zunehmen. Die Schichtseite der Platte wird
durch ein Deckglas geschiitzt. Eine genaue Beschreibung des Verfahrens der
Herstellung findet man z. B. bei E. S. King.

Da die Durchléssigkeitskurven photographischer Keile im allgemeinen
weniger regelmiBig verlaufen als die von Rauchglaskeilen, so bediirfen die erst-
genannten Keile stets einer besonders sorgfiltigen Eichung. Sie pflegen {ibrigens
das durchgehende Licht merklich zu streuen. Ein von F. H. SEARES? angestellter
Vergleich zwischen einem photographischen und einem Zeissschen Rauchglas-
keil fallt sehr zu ungunsten des ersteren aus. Die Durchlédssigkeitskurve des photo-
graphischen Keiles (vgl. Abb. 22) verlduft weniger regelmiBig und weicht stirker
von einer Geraden ab als die Kurve des Rauchglaskeiles.

29. Lichtschwédchung durch Drehung der Polarisationsebene. Jede mit po-
larisiertem Licht arbeitende Abschwichungsvorrichtung besteht aus einem Po-
larisator, der das auffallende Licht vollstindig polarisiert, und einem Analysator,
durch den das polarisierte Licht in meBbarem Betrage abgeschwicht wird.
Als Polarisatoren bzw. Analysatoren verwendet man neben spiegelnden Glas-
platten vor allem die aus doppeltbrechenden einachsigen Kristallen geschnittenen
Polarisationsprismen.

Polarisationdurch Spiegelung. LaBt man ein Biindel natiirlichen Lich-
tes unter einem beliebigen Winkel auf eine Glasplatte fallen, so erweisen sich
sowohl das hindurchgehende als das reflektierte Biindel als teilweise geradlinig
polarisiert. Wahrend 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 vollstindig polarisiert,
wenn er auf dem gebrochenen Strahle senkrecht steht. Im letzteren Falle be-
steht zwischen dem Einfallswinkel 4, und dem Brechungsindex # die Beziehung:

tgiy=mn,

und man bezeichnet ¢, als den ,,Polarisationswinkel“ der reflektierenden Sub-
stanz. Fir Glas mit dem Brechungsindex #» = 1,5 ergibt sich ¢, = 56°,3.
Polarisation durch Doppeltbrechung. Eine aus einem doppeltbrechen-
den einachsigen Kristall — etwa Bergkristall oder Kalkspat — geschnittene
Platte, deren planparallele Begrenzungsflichen auf der kristallographischen
Hauptachse senkrecht stehen, 148t 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 Intensitit
zerlegt, die in zwel aufeinander senkrecht stehenden Ebenen vollstindig polari-
siert sind. Wihrend 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 heiflt ein ,,Hauptschnitt®
des Kristalles. Der ordentliche Strahl ist stets in der Ebene des zu ihm gehéri-
gen (das heiBt ihn enthaltenden) Hauptschnittes, der aulerordentliche Strabl in
der auf dem zugehorigen Hauptschnitt senkrecht stehenden Ebene polarisiert.

Polarisationsprismen®. Man hat zu unterscheiden zwischen den ,,Dop-
pelbildprismen®, die sowohl den ordentlichen als den auBerordentlichen Strahl
auf Grund einer méglichst 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? (Abb. 23), das dlteste von allen Polarisations-
prismen, besteht aus zwei kongruenten, rechtwinkligen Prismen P’ und P aus
Bergkristall (seltener aus Kalkspat), die mit ithren
Hypotenusenfiichen aneinandergekittet sind.
Wahrend die Hauptachse des Prismas P’ auf der
Eintrittsfliche AB senkrecht steht, liegt die
Achse des Prismas P der brechenden Kante C
parallel. Ein natiirlicher Lichtstrahl, der auf die
Fliche AB senkrecht auffillt, geht daher unab-
gelenkt und unzerlegt durch das Prisma P’ hin-
durch und wird erst beim Eintritt in das Prisma P
in zwei Strahlen zerlegt. Der unabgelenkt hin-
durchgehende ordentliche Strahl 0o ist in dem auf der Papierebene senkrecht
stehenden Hauptschnitt, der auBerordentliche Strahl 0z hingegen in der Papier-
ebene polarisiert. Der Ablenkungswinkel o wichst mit dem brechenden Winkel g
der Prismen und betrigt z. B. fur ein Quarzprisma von 60° brechendem Winkel 58’.
Wihrend der auBerordentliche Strahl achromatisch ist, erscheint der ordentliche
infolge der Dispersion, die er im Quarz erleidet, leicht geféarbt.

Eine Modifikation des Rocuonschen stellt das WorrLastonsche Doppel-
bildprisma? dar, das entweder aus Quarz oder aus Kalkspat hergestellt wird.
Bei dieser Form liegt die Hauptachse des ersten Prismas parallel zu der Ein-
trittsfliche und senkrecht zu der brechenden Kante, wihrend 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 dafi die Gesamttrennung
doppelt so groB ist wie bei dem Rochon, und sind in aufeinander senkrecht
stehenden Ebenen polarisiert. Sowoh!l das ordentliche als das auBerordentliche
Bild erscheinen infolge der Dispersion leicht gefirbt.

Bei einer dritten Form des Doppelbildprismas, dem sog. achromatisierten
Kalkspatprisma, besteht das eine Prisma — dessen Kristallachse wie bei

Abb. 23. Rocuownsches Doppel-
bildprisma.

1 Vgl. W. Grossg, Die gebriuchlichen Polarisationsprismen mit besonderer Beriick-~
sichtigung ihrer Anwendung in Photometern. Clausthal 1887; K. FEUSSNER, Uber die Pris-
men zur Polarisation des Lichtes. Z f Instrk 4, S. 41 (1884).

2 A.M. e RocHoN, Recueil de mémoires sur la mécanique et sur la physique. Paris 1783.

2 Phil Trans 1820 I, S. 126.
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dem ersten Prisma des Wollaston gelagert ist — aus Kalkspat, das andere aus
einem Kronglas, dessen Brechungsindex mit dem fiir den auBerordentlichen Strahl
im Kalkspat geltenden nahe iibereinstimmen muB. Als Kittungsmittel ist Kanada-
balsam verwendet. Wahrend der auBerordentliche Strahl unabgelenkt und nur ein
wenig seitlich versetzt aus dem Doppelbildprisma heraustritt, erfihrt der ordentliche
Strahl eine ziemlich starke Totalablenkung. Durch passende Wahl des brechenden
Winkels 148t sich eine fast vollkommene Achromasie der beiden Bilder erzielen.
Die beiden austretenden Strahlenbiindel sind — wie bei jedem Doppelbildprisma
— senkrecht zueinander polarisiert.

— Das ilteste der eigentlichen Polarisationsprismen ist das von
W.Nicor! 1828 angegebene Kalkspatprisma mit schrigen Endflichen (Abb. 24).
Da AC und BD gegeniiberliegende stumpfe Kanten eines linglichen Kalkspat-

£ kristalles darstellen, so ist das Parallelogramm ABCD ein Haupt-
schnitt des Kristalles. Ein auf die passend geschnittene rhomben-
formige Endfliche AB parallel zu den Seitenkanten auffallender
Strahl EF wird in zwel 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 rhombenférmigen Schnittflichen mit Kanada-
balsam zusammen, so kann man erreichen, daBl der ordentliche
G Strahl FFG’, fiir den der Brechungsindex des Kalkspates grofer ist
als der des Balsams, durch Totalreflexion beseitigt wird. Hin-
/ gegen durchlduft der auBerordentliche Strahl FH den Kristall un-
€~ gebrochen und tritt mit nur geringer seitlicher Versetzung in der.
U Richtung HI parallel zu EF wieder aus. Der austretende Strahl
ist senkrecht zum Hauptschnitt polarisiert.
Optisch vollkommener als das urspriingliche Nicorsche Prisma,
I insbesondere frei von seitlicher Versetzung des Strahles, ist der Nikol
Abb.24.  mit geraden Endflichen, der daher heute bei den Photometern fast
PNIIC‘?LS'%heS aunsschlieBlich in Anwendung kommt. Die sonstigen Formen des
OSE:I?:?HS' eigentlichen Polarisationsprismas unterscheiden sich hauptsichlich
durch die Orientierung der verschiedenen Begrenzungsflichen zur
Kristallachse und durch die Art der Zwischenschicht. So besteht z. B. bei den
Prismen von L. FoucaurT sowie von P. GLaN das Zwischenmedium in einer
diinnen Luftschicht.

Das Sinus-Kosinusquadratgesetz von Marus. Die Moglichkeit, po-
larisiertes Licht in meBbarem Betrage abzuschwichen, beruht auf den folgenden,
in der Hauptsache schon von E. L. Marus? aufgestellten Sitzen:

Satz I. Féllt ein Biindel natiirlichen Lichtes von der Strahlungsstirke T
auf einen einachsigen doppeltbrechenden Kristall auf, so sind die Strahlungs-
stirken der beiden austretenden, dem ordentlichen und dem auBerordentlichen
Strahl entsprechenden Biindel:

{f

T T
TOZ/.LE, Tazv-g, (48a,b)

worin die Durchldssigkeitskoeffizienten g und » nur wenig voneinander ver-
schieden sind.

" Satz II. Wird ein geradlinig polarisiertes Strahlenbiindel von der
Strahlungsstdrke 7" beim Auftreffen auf einen einachsigen Kristall in zwei senk-
recht zueinander polarisierte Biindel zerlegt, so sind, wenn der Winkel zwischen

1 Edinburgh New Philosoph Journ 6 (1828).
2 Théorie de la double réfraction. Paris 1813.
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der Polarisationsebene des einfallenden Biindels und dem dem ordentlichen Strahl
zugeordneten Hauptschnitt mit ¢ bezeichnet wird, die Strahlungsstirken der
beiden auvstretenden Biindel: :

Ty=puTcos?p, Ty =vTsin%p. {49a,b)

Denkt man sich das in Satz I erwdhnte natiirliche Biindel in zwei im Haupt-
schnitt des Kristalles bzw: senkrecht zu ihm polarisierte Biindel von der Strah-
lungsstdrke T/2 zerlegt, so lassen sich die Beziehungen (48) aus (49) herleiten.

Satz ITI. Fillt eine teilweise polarisierte Lichtstrahlung auf den Kristail
auf, so wird die natiirliche Komponente der Strahlung gemaB Satz I, die polari-
sierte Komponente gemalB Satz II zerlegt.

Die Werte der Durchlédssigkeitskoeffizienten g und » konnen bei den ge-
brduchlichen Doppelbildprismen hauptsichlich wegen der Verschiedenheit der
Reflexionsverluste, von denen der ordentliche bzw. der auBerordentliche Strahl
betroffen werden, um einige Hundertstel voneinander abweichen. Fiir ein Kalk-
spatrhomboeder bestimmte H. WiLD? bei senkrechtem Einfall des Lichtstrahls
das Verhiltnis p: » gleich 0,97 und fand diesen Wert mit dem auf theoretischem
Wege berechneten tibereinstimmend. Fiir ein Bergkristallprisma ist wegen des
kleinen Winkels der Doppeltbrechung das Verhiltnis w:» nahezu gleich 1.

J. WiLsiNG2 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, wihrend eine aus verschiedenen Abstdnden beleuch-
tete Kreidefliche als meBbar verdnderliches Vergleichsobjekt diente. Das Er-
gebnis der Untersuchung faBt WILSING in folgendem Satze zusammen: ,,Das
Verhiltnis der Intensitit des aus dem System von Nikolprismen austretenden
Lichtbiindels zur Intensitdt des einfallenden Lichtbiindels ist (zwischen 1 0,425 p
und 4 0,630 u) von der Wellenlinge unabhiingig und wird innerhalb eines Inter-
valles von 3™5 (¢ = 11°,5 bis @ = 90°,0) durch das Sinusquadratgesetz dar-
gestellt.”” Die Genauigkeit der Darstellung erreicht 0,5%.

Photometrische Anwendung der Sitze von MaLus. Im folgenden
soll stets vorausgesetzt werden, daB die Strahlung beim Durchgang durch das
Polarisationsprisma keine Anderung ihrer spektralen Zusammensetzung erfahrt.
Dann bleibt auch der spektrale Empfindlichkeitskoeffizient K des Auges un-
gedndert, und es kénnen in die Gleichungen (48) und (49) an Stelle der Strahlungs-
stirken T die Lichtstirken L eingefiihrt werden.

Die Abschwdchungsvorrichtung desE. C. PickeriNGschen Po-
larisationsphotometers? besteht aus einem festen Doppelbildprisma und
einem um die Richtung der optischen Achse drehbaren analysierenden Nikol.
Der Drehungswinkel kann an einem geteilten Kreise, dem ,,Intensititskreise,
abgelesen werden.

Fallt 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 Lichtstdrken:

o =3ulL, L,=4%vL.
Ferner haben die aus dem analysierenden Nikol austretenden Biindel nach
Gleichung (49b) die Lichtstdrken:
L'= L,y sin?¢p = 3 uv' Lsin?e, L"=L,v cos?p = vv' Lcos?p, (50)

1 Pogg Ann 118, S. 193 (1863). 2 AN 197, S.257 (1913).
3 Siehe unten Ziff. 34,4. . .
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worin »' der Durchlissigkeitskoeffizient des Nikols und ¢ 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 Biindel in der Richtung der
Rotationsachse auf den Nikol fallen.

Berechnung des Winkels ¢ aus den Ablesungen des Intensitits-
kreises. Den vier Stellungen des Nikols, bei denen die Hauptschnitte von
Polarisator und Analysator den gleichen Winkel ¢ miteinander bilden, bei denen
also das austretende Biindel ein und dieselbe Lichtstirke hat, entsprechen die
vier in den verschiedenen Quadranten . des Intensititskreises liegenden Ab-
lesungen &, &gz, &7, %pv (Abb. 25). Der einen der beiden Stellungen des Nikols,
bei denen die Hauptschnitte parallel stehen, also ¢ = 0 ist, entspreche die Ab-
lesung oy, und der Index sei so berichtigt, daB «,
niherungsweise gleich 0° ist. Die Ablesungen « sind
noch- wegen des Exzentrizititsfehlers ¢ zu korri-
gieren. Dieser Fehler rithrt in erster Linie davon
her, daf die optische Achse des einfallenden Biin-

o - dels weder mit dem Hauptschnitt noch mit der Ro-

Abb. 25. Die vier symmetri-  5tionsachse des Nikols genau zusammenfillt, in

schen Stellungen des dreh- . .. s .

baren Nikols. zweiter Linie von den Teilungsfehlern des Intensi-

tdtskreises, die tibrigens meist zu vernachlissigen

sein diirften. Untersuchungen iiber Herkunft und GréBenordnung des Exzen-
trizitatsfehlers hat W. pe SITTER! angestellt.

Nach Anbringung der Exzentrizitatskorrektionen ergeben sich folgende vier
Werte des Neigungswinkels ¢:

O e — &y = + @,
X1y "]—811 —060:'18()?—'(]7,
&prr + e — % = 180° + @,
&y + ey — &g = 360° — @.

Nimmt man nun an, daB die & sich gemiB den Beziechungen:

g+ émr=¢n+ egv=20,
paarweise gegeneinander aufheben, so ist der gesuchte Winkel ¢ durch den Mittel-
wert gegeben: . )
&8 @ = §[op — oy + gy — (ry — 360°)]. (51)
Die Berechnung des Indexfehlers, d. h. der ¢ = 0 entsprechenden Ablesung:

&y = (&g + o + &g + opy) — 180°
ist also entbehrlich.

Die Messung nach dem PickERINGschen Verfahren gestaltet sich im Prinzip
folgendermafBen: Werden zwel punktférmige Fokalbilder mit den urspriinglichen
Lichtstdrken L, und L, durch den Prismensatz abgeschwicht, so treten aus dem
analysierenden Nikol gemdB (50) zwei Paare von Lichtbiindeln heraus mit den

Lichtstarken:
Lichtquelle I: L{=3%puv L, sin?g, LY =3vv' L cos?gp, (52)
Lichtquelle IT: Ly =4 uv'L,sin?g, LY = vy Lycos?gp.

Stellt man das erste Bild der Lichtquelle T neben das zweite Bild der Licht-
quelle IT, so lassen sich diese beiden Bilder durch Drehen des Nikols auf gleiche

i Groningen Publ Nr. 12, S. 6 (1904).
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Helligkeit bringen. Ist @ der nach (51) berechnete Neigungswinkel der Haupt-
schnitte, so folgt aus L{= Lj:

Ly,:L, = %tgz(p. (53)

Der Faktor /v kann entweder dadurch bestimmt werden, daB man die beiden
Bilder ein und derselben Lichtquelle miteinander vergleicht, oder auf die Weise
eliminiert werden, daB man das zweite Bild der Lichtquelle I mit dem ersten
Bilde der Lichtquelle IT vergleicht. Diese Vergleichung liefert den neuen Wert:

Ly:L, = % cot2¢’, (53 )

und man kann u/v aus (53) und (53a) eliminieren. Da u/v nur wenig von 1 ver-
schieden ist, so ergdnzen sich ¢ und ¢’ niherungsweise zu 90°.

Deutet man in Gleichung (53) den Faktor tg?¢ als Abschwichungsfaktor,
so kann man schreiben:

A =tg2p, —2Y5logA =d4dM = —5¥logtgyp. (54)

Eine von E. C. PICKERING! gegebene Tabelle liefert AM mit dem Argu-

ment 4¢.

Empfindlichkeit und MeBbereich. Abschwichung in Grélen sowie
Abschwiichungsfehler sind fiir verschiedene Werte des Winkels ¢ in nachfolgender
Tabelle zusammengestellt. Der Abschwichungsfehler ist aus der Formel:

A(—2M5]logd) = —0M,076 cosec2p A, (55)

unter Annahme eines Ablesefehlers Ag = 0°1 berechnet. Die Empfindlich-
keit 1/4 ist fiir @ =45° am hochsten und nimmt sowohl mit zunehmendem

Tabelle 4.

@ ~5Mlog tgg -4 ~5Mlogsing -4 @

5° +5¥,29 0,044 + 5%,30 07,043 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 0 ,00 ,0076 0, 75 | ,0038 45
60 -1 ,19 ,0088 0 .31 i ,0022 60
75 -2 ,86 ,015 0 ,08 ,0010 75
80 -3 ,77 ,022 0 ,03 ,0007 80
85 —5 ,29 ,044 0 ,01 ,0003 85

als mit abnehmendem Winkel ¢ langsam ab. Bei 10° und 80° betrigt der Ab-
schwichungsfehler rund 0%,02. Begniigt man sich mit dieser Genauigkeit, so
erstreckt sich der Abschwichungsbereich von ¢ = 10° bis ¢ = 80° und umfafB3t
7,5 GréBen.

Die Abschwichungsvorrichtung 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. Abgeschwicht wird ein kiinstlicher Vergleichsstern.

Das aus dem ersten Nikol austretende, im ,,Nebenschnitt® desselben, d. h.
in der zum Hauptschnitt normalen Ebene polarisierte Strahlenbiindel hat nach
(48b) die Lichtstirke

L,=3%vL

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 gemifl (49b) die Licht-
starke: L, =L, sin?p = Lvv'Lsin?p, (56)
worin ¢ der Winkel zwischen dem Nebenschnitt des drehbaren und dem Haupt-
schnitt des festen Nikols ist.

Sind die Hauptschnitte der Nikols gekreuzt, so ist ¢ = 0, und die Lichtstérke
L, des Vergleichssternes wird = 0; liegen die Hauptschnitte parallel, so ist
@ = 90°, und L, hat einen Maximalwert. Zwecks Vereinfachung der Reduktion
pflegt man jeden Quadranten des Intensititskreises fiir sich von 0° bis 90° zu
teilen, und zwar Quadrant I und I1] in entgegengesetztem Sinne wie Quadrant 11
und IV, und ferner den Index bzw. Nonius so anzuordnen, daB er bei gekreuz-
ten Nikols (p = 0°), d. h. bei verfinstertem Vergleichsstern, naherungsweise 0°
zeigt. Entsprechen den vier Stellungen des drehbaren Nikols, bei denen gleiche
Werte von @ und damit auch von L eintreten, die Ablesungen oy, &1, &1z, %17,
so hat man, wenn mit ¢ die Exzentrizititskorrektion und mit &, die dem Ver-
schwinden des Lichtpunktes, also die dem Wert ¢ = 0 entsprechende Ablesung
bezeichnet wird:

& +é& — xyg=q, Ogrr + & — %o =@,
11 + et g = @, &y + &y -+ &y =@,

worin &, je nachdem die Ausléschung in Quadrant I oder IV erfolgt, positives
oder negatives Vorzeichen erhilt. Nimmt man wieder an, daB sich die ¢ paar-
weise gegeneinander aufheben, so erhiilt man durch Mittelbildung die Werte:

o =4%(0;+ oapr 4+ o+ o),
Qo =% (07 — g + opr — %gv) .

Bezeichnet man die bei paralleler Stellung der Nikols (¢ = 90°) eintretende
maximale Lichtstirke des kiinstlichen Sternes mit L, die einer beliebigen Stellung
entsprechende abgeschwichte Lichtstdrke mit L, so kann man an Stelle von (56)
einfacher schreiben: L = L,sin%p (59)

und erhilt fiir den Abschwichungsfaktor sowie fiir die Abschwichung in Gréfen
die Ausdriicke:

A =L:L,=sin?p, AM = — 2 5logd = —5M logsing. (60)

Der Wert von ¢ ist durch (58) gegeben. Streng genommen, miiite man freilich
an Stelle der vier Einzelwerte (57) von ¢ die vier Werte von log sing mitteln.
Denn letztere, nicht die ¢ selbst, sind mit den zufilligen Fehlern der Einstellung
auf gleiche Helligkeit behaftet™.

Die Abschwiichung 4 M kann mit dem Argument-¢ einer von P. GUTHNICK?
gegebenen Tafel entnommen werden.

Empfindlichkeit und MeBbereich. Wird der Ablesefehler mit A (= Aw)
bezeichnet und gleich 0°,1 gesetzt, so ist der dem Neigungswinkel ¢ (bzw. der Ab-
lesung «) entsprechende Abschwichungsfehler durch die Formel gegeben:

A(—2M 51logA) = —0M,038 cotp A = —0M,0038 cote. (61)

(57)

(58}

In Tabelle 4 sind Abschwichung — 5 log sing und Abschwichungsfehler A fiir
9 verschiedene Werte von ¢ gegeben. Letzterer Fehler bleibt fiir Werte von ¢

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 0¥,02. Diesem Bereich des Winkels ¢ entspricht
ein Abschwichungsbereich von 3%,8, der also nur halb so weit wie der bei An-
wendung des tg?@-Gesetzes zur Verfiigung stehende Abschwichungsbereich ist.

30. Vergleichsvorrichtungen. Dieim folgenden unter &) und f) behandelten
Vergleichsvorrichtungen finden bei solchen Photometern Anwendung, bei denen
Objekt und Vergleichsobjekt durch ein und dasselbe Objektiv zur Abbildung
gelangen. Hingegen dienen die unter ) bis {) behandelten Vorrichtungen dazu,
das durch das seitlich angeordnete Hilfssystem erzeugte Vergleichsobjekt ins
Gesichtsfeld zu spiegeln.

«) Der Objektivspiegel —gewdhnlich ein vor dem Objektiv angebrachter,
um zwei Achsen drehbarer Planspiegel (bzw. total reflektierendes Prisma) — hat
die Aufgabe, das zolestische Vergleichsobjekt in die seiner Abbildung dienende
Teilsffnung des Objektives hineinzuspiegeln. Stehen Objekt und Vergleichsobjekt
in weitem Abstand (z. B. 90°) voneinander, so geniigt ein Spiegel, sollen indessen
zwel nahe beieinander stehende Objekte verglichen werden, so sind zwei Spiegel
erforderlich (vgl. Abb.32a). Mit Hilfe derartiger Vorrichtungen lassen sich sowohl
punktformige als flichenhafte Bilder im Gesichts- p
felde nebeneinander stellen.

fB) Die RocHonsche Vergleichsvorrich-
tung findet bei den Polarisationsphotometern von
F. ArRaGo sowie von E. C. PICKERING! Anwendung.
Im Okularrohr eines Refraktors ist ein RocHon-
sches Doppelbildprisma (vgl. Abb. 23) derart ange-
ordnet, daBl es sich in Richtung der optischen
Achse innerhalb gewisser Grenzen verschieben 140t. f
Der Abstand « des im Prisma liegenden Divergenz-
punktes O von der Fokalebene FF kann an einer
Skala abgelesen werden. Der Rochon ist um die
optische Achse des Fernrohres drehbar. Der be- R A
schriebene Apparat wird gewthnlich als RocHon-
sches Mikrometer?, ein mit einem solchen Mikro- /
meter ausgestattetes Fernrohr als RocHONsches M
Prismenfernrohr bezeichnet. Ty

Wird ein solches Prismenfernrohr auf einen Sl s
Doppelstern (Distanz o) gerichtet (Abb. 26), so ent- 4 A, 074, 0,
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 um
das konjugierte ordentliche Bild dreht. Die vier Bilder lassen sich also im be-
sonderen stets in eine gerade Linie stellen.

Wird der lineare Abstand der ordentlichen Bilder mit s, der — fiir beide
Sterne {ibereinstimmende — Abstand des auBerordentlichen Bildes vom ordent-
lichen mit s’ bezeichnet, so gelten die Beziehungen:

r

s =ftgo, S=atgw,

worin o der Ablenkungswinkel des Rochons und & 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 A4,

1 Siehe unten Ziff. 34, 1. ) .
2 Vgl. L. AmBrONN, Handb. der astronomischen Instrumentenkunde, S. 5991ff. (1899).
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des zweiten Sternes mit dem ordentlichen 0, des ersten Sternes zusammenfillt,
d.h. s’ = s wird. Zwischen ¢ und & besteht dann sehr genihert die Beziehung:

fo=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 o oder bei gegebener Distanz ¢ die Verschiebung a berechnen,
die ndtig ist, um die zu vergleichenden Bilder O, und 4, in Koinzidenz zu bringen.
Natiirlich lassen sich nur die Bilder solcher Sterne zur Deckung bringen, deren

Distanz die Bedingung erfilllt: ¢ =< w %n  wenn unter a, der Maximalwert
der Verschiebung verstanden wird. /

Die vorstehenden Darlegungen bleiben im wesentlichen ungedndert, wenn
an Stelle des Rochons ein Wollaston verwendet wird.

») Der FRAUNHOFERSche Spiegel (vgl. Abb. 39 oder 48) (entweder Plan-
spiegel oder Prisma) ist im Okularrohr gegeniiber der Einmtindung des seitlichen
Photometerrohres befestigt. Er ist gegen die optische Achse um 45° geneigt
und halbiert gewthnlich mit seiner Kante das Gesichtsfeld. Der so angeordnete
Spiegel findet sowohl bei Punkt- als bei Flichenphotometern Anwendung. Nach
C. A.STEINHEIL! tritt er zum erstenmal bei dem 1817 von J. FRAUNHOFER? kon-
struierten, dltesten Spektralphotometer auf.

0) Die ZorLLNERsche Planglasplatte (vgl. Abb. 40) stellt die ideale Ver-
gleichsvorrichtung fiir ein Punktphotometer dar. Wie der FRAUNHOFERsche
Spiegel ist sie am Kreuzungspunkt von Okular- und Seitenrohr unter 45 ° 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
kiinstlichen 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 Z61rLNERschen Astrophotometer ist das auf die Glasplatte auffallende
kiinstliche Licht in der Einfallsebene polarisiert. GemiB den FRESNELschen
Formeln?® sind in diesem Falle die Lichtstiirken der von der Riick- bzw. der
Vorderfliche der Platte reflektierten Biindel, wenn man den Absorptionsverlust
unberiicksichtigt 14Bt, relativ zum auffallenden Biindel um + 2,59 bzw. + 2,80
abgeschwicht. In der Tat pflegt sich das von der hinteren (d. h. dem Beobachter
zugekehrten) Fliche der Glasplatte reflektierte Bild um rund 0%,3 heller zu
ergeben als das von der Vorderfliche zuriickgeworfene Bild.

¢) Die CErASKIsche Glasplatte kommt ebenso wie der unter {) beschriebene
LumuMER-BroDHUNSche Wiirfel nur als Vergleichsvorrichtung fiir Flichenphoto-
meter in Frage. W. CERASKI? versilbert die ZOLLNERsche Glasplatte auf der dem
— direkten oder seitlichen — Okular zugekehrten Seite bis auf kleine, unbelegt
bleibende Offnungen von !/, oder !/, 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 ibrige Fliche unbelegt lassen.

{) Der LumMER-BrRODHUNSsche Photometerwiirfel® wird in verschiedenen
Formen hergestellt, von denen die beiden gebriuchlichsten in Abb. 27 schematisch

1 Elemente, S. 37.

? Gilb Ann 26, S. 297 (1817); Abbildung siehe MULLER, Phot. d. Gest., S.267.
3 Vgl. z. B. LIEBENTHAL, S. 396. 4 AN 172, S. 23 (1906).

5 ZfInstrtk 9, S.23, 41, 461 (1889) und 12, S. 41 (1892).
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dargestellt sind. Der Wiirfel besteht aus zwei rechtwinkligen Prismen, deren
Hypotenusenflichen vollkommen eben geschliffen und so innig aneinander gepreBt
sind, daB an den (gestrichelt gezeichneten) Beriithrungsstellen keine Reflexion und
folglich auch kein Lichtverlust stattfindet. Da von der Hypotenusenfliche des
Prismas A4 bestimmte Teile durch Schlei-

fen oder Sandstrahlgeblése fortgenommen | | |

sind, so beriihren sich die Prismen bei =

dem Wiirfel I nur in einem kleinen Kreise = A

und bei dem Wiirfel II nur in der Um- /7 7z
.gebung eines solchen. Wahrend die von -~ 8

oben kommenden, durch Pfeile ange-

deuteten Strahlen ungebrochen hindurch- Vobod Vo

gehen, werden die von rechts einfallen- ,

gen Strahlen total reflektiert. Das von Abg IZJZJ'Ml\izl‘lRO ts.m]s.ce]?;glraf;luﬁ.a -

unten her auf den Wiirfel I blickende
und auf seine Hypotenusenfliche akkommodierende Auge sieht folglich ein
inneres elliptisches Feld im durchgehenden, das umgebende Feld im reflek-
tierten Lichte leuchten, wihrend sich fiir Wiitfel II diese Verhiltnisse um-
kehren.

Andere Formen des Photometerwiirfels sind von H. ROSENBERG sowie von
E. ScEONBERG bei ihren unten in Ziff. 37, f beschriebenen Flichenphotometern
verwendet worden.

e) Die Methoden der Ausléschungsphotometrie,

31. Allgemeine Gesichtspunkte. An Hand der gewthnlich sich darbietenden
Aufgabe, die GroBendifferenz zweier Objekte, die auf gleich hellem Himmels-
grunde stehen, zu bestimmen, sei die Ausloéschungsmethode zunichst im Prinzip
erldutert. Die Methoden der Ausloschung punktformiger und flichenhafter Ob-
jekte werden getrennt behandelt.

&) Ausloschung punktformiger Objekte. Die Messung besteht darin,
zuerst den einen, dann den andern der zu vergleichenden Sterne mittels der
Abschwichungsvorrichtung meBbar abzuschwichen, 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 Verhiltnis ab-
geschwicht 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. PARKHURST! — nur der Stern abgeschwicht,
wahrend der Himmelsgrund ungeschwicht bleibt, so verschwindet der Stern
auf hellem Grunde.

Werden die Schwellenwerte der Lichtstirke L bzw. der Helligkeit H des
Sternes mit 4 und I', die gemessenen Abschwichungsfaktoren mit A bezeichnet,
so entsprechen den Ausloschungen der beiden Sterne die Gleichungen:

Ld,=4, Lydy =4, (1)

H,—2M5logd, = I} H, —2M5logd, =TI,
Setzt man nun voraus, daB die Schwellenwerte 4, und A, und folglich auch
IN=—2¥5log A, und I, = —2%,5log A, einander gleich seien — inwieweit

diese Voraussetzung gerechtfertigt ist, bedarf in jedem Falle einer besonderen

1 Siehe unten Ziff. 32, 8.
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Untersuchung —, so erhidlt man zur Bestimmung des Intensitdtsverhiltnisses
bzw. der GroBendifferenz der beiden Sterne die Gleichungen:

LitLy= ]y ] = A7 4570,
H —Hy,=M,— M,=+42¥5logA; — 2M,5log 4,.

Foveale und extrafoveale Ausléschung. Steht ein sehr schwacher
Stern auf einem durch Dimmerung oder Mondschein stark erhellten Himmels-
grunde, so kann es vorkommen, daB der zur Abschwichung gelangende Stern
bei peripherem Sehen frither verschwindet als bei fovealem. Dann ist ein foveales
Beobachten angebracht. Im allgemeinen ist indessen das Gesichtsfeld so schwach
erhellt, daB3 die periphere Netzhaut von vornherein empfindlicher ist als die Fovea.
Dann sinkt das foveale Bild des Sternes friiher unter die Schwelle als das extra-
foveale, und die Beobachtung muB extrafoveal erfolgen. Wollte man niamlich auch
in diesem Falle foveal.ausloschen, so wiirde der Stern beim geringsten Abschweifen
des Blickes sofort wieder auftauchen, und die Messung wiirde infolgedessen sehr
unsicher werden. In der Tat weichen erfahrungsgemiB die Werte der Grenz-
helligkeit I', welche man durch nacheinander ausgefiihrte foveale Ausléschungen
ein und desselben Sternes erhilt, sehr betrichtlich — nach R. L. WATERFIELDI
bis zu 1¥ — voneinander ab.

Wird, dem regularen Fall entsprechend, extrafoveal beobachtet, so beziehen
sich in den Gleichungen (1) und (2) die Lichtstdrken L und A, Helligkeiten H und I
Intensitdten J und GroBen M auf die spektrale Empfindlichkeit der Stibchen.
Wird der foveale Empfindlichkeitskoeffizient mit K, der der spektralen Empfind-
lichkeit der Stibchen entsprechende mit K¢ bezeichnet, so bestehen zwischen den
fovealen und den extrafovealen Intensititen J und J® bzw. GréBen M und M®
die Beziehungen:

) K

J =] ok M = M® — 2M 5(logK — logK®) .

Setzt man also in den Gleichungen (2) fiir J: ] II{{() und fur M:

(2}

M +2%,5 (log K — log K®) ein, so erhilt man die korrigierten Gleichungen:
- (K KY
Ji:Ja=(A71:45Y (Kl : K“") ,

M; — M, = +2"5(log4; — logd,) —2M,5(logK, — logK,) G)
+2M 5 (log K — logKY)) .

Sind die verglichenen Sterne von gleichem Spektraltypus, so verschwinden die
Korrektionsglieder, und die Gleichungen (2) geben unmittelbar die fovealen In-
tensitdten bzw. GroBen der Sterne.

Systematische Fehlerquellen. Da die Empfindlichkeit der peripheren
Netzhaut ortlich sehr verschieden ist, so hat der Beobachter sorgfiltig darauf
zu achten, daBl 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° Abstand von der
Fovea. R.L. WATERFIELD? empfichlt die Verwendung eines Fixationszeichens.
An einer exzentrisch gelegenen Stelle des Gesichtsfeldes wird ein roter Lichtpunkt
erzeugt und vom 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 Ausléschungsmessungen bilden
die Schwankungen der Empfindlichkeit der Netzhaut, die teils zufilliger, teils

1 JBAAS31, S.75 (1920). © 2 JBAA36 S.260 (1926).
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systematischer Natur sind. Ausgesprochen systematischer Natur sind einerseits
die durch die fortschreitende Dunkeladaptation der Stibchen, andererseits die
durch die Ermiidung des Auges verursachten Empfindlichkeitsinderungen. Nach
G. MULLER? pflegt sich wihrend einer ldngeren Ausloschungsreihe bei den meisten
Beobachtern der Schwellenwert in der folgenden typischen Weise zu dndern: Im
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 zufilligen Schwankungen, lingere Zeit hin-
durch erhalten bleibt. SchlieBlich gegen Ende der Reihe, wenn das Auge infolge
der bedeutenden Anstrengung, die ihm zugemutet wird, allméhlich zu ermiiden
beginnt, nimmt der Schwellenwert langsam wieder zu.

Eine weitere, sehr storende Fehlerquelle bildet die Abhingigkeit des Schwellen-
wertes von der Helllgkelt des Grundes, auf welchem die Ausléschung erfolgt.
Abb. 28, welche auf Ausléschungen eines im Gesichtsfeld eines Refraktors erzeugten

7
H 4 /// /F
_JM_ /l //
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M I
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Abb. 28. Fovealer (Kurve [V) und extrafovealer Schwellenwert (Kurve I') der Helligkeit
eines Lichtpunktes als Funktion der Flachenhelligkeit » des Untergrundes.

kiinstlichen Sternes von gelblicher Farbe beruht?, gibt eine Vorstellung davon,
in welcher Weise die Grenzhelligkeit I” eines Lichtpunktes von der Flichenhellig-
keit % seines Untergrundes abhingt. Dabei entsprechen positive Werte von %
einem vollig schwarz erscheinenden Grunde, wihrend die Helligkeit des mond-
losen Nachthimmels mit ungefdhr — 5™ zu bezeichnen wire.

Die obere Kurve stellt den fovealen Schwellenwert I/, die untere Kurve den
extrafovealen I' dar. Die Konstanz des Schwellenwertes I'’ fiir kleine Hellig-
keiten des Grundes (I'" = Iy) erklirt sich durch den stationiren Adaptations-
zustand der dunkeladaptierten Zapfen. Erst wenn % einen Wert von ungefahr
—8m erreicht hat, beginnt —I"’ zu wachsen.

Der Schwellenwert I (untere Kurve) bezieht sich auf diejenige Stelle der
extrafovealen Netzhaut, welche bei der betreffenden Helligkeit des Untergrundes
jeweils die hochste Empfindlichkeit fiir punktférmige Objekte besitzt. Man er-
kennt, daBl der Schwellenwert —I" um so kleiner, die Empfindlichkeit der Stib-
chen also um so groBer ist, je schwicher der Untergrund ist. Fir vollig schwarz
erscheinenden Untergrund (4> 0) ist I" konstant = I',. Der Verlauf der beiden
Kurven, insbesondere die Differénz I'y — I, ist natiirlich vom Spektrum des
Sternes abhingig. Fiir ein mittleres Sternspektrum betrdagt I, — I} rund .+ 4¥
(vgl. Ziff. 10).

1 Potsd Publ 11, S. 228 (1898).
2 Die betreffenden Beobachtungen wurden im Sommer 1928 vom Verfasser zu Pots-
dam angestellt.
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An Hand von Abb. 28 14Bt sich nun leicht der EinfluB der Helligkeit des
Himmelsgrundes auf die Messungen nach der Ausldschungsmethode erkennen.
H, und H, seien die auf die spektrale Empfindlichkeit der Stibchen bezogenen
scheinbaren Helligkeiten der beiden zu vergleichenden Lichtpunkte, die auf einem
Untergrunde von der Flichenhelligkeit % stehen. Wir betrachten zunichst den
Fall, daB nur die Sterne bis zur Grenzhelligkeit abgeschwicht werden, wéihrend
der Untergrund ungeschwicht bleibt. Der fortschreitenden Abschwichung der
Sterne entspricht dann die Bewegung der Punkte H; und H, in vertikaler Rich-
tung bis zum Schnittpunkt G mit der unteren Kurve. Die Grenzhelligkeit, auf
welche abgeschwiicht wird, ist also fiir beide Sterne dieselbe: wir haben [ = I5,
d.h. die Bedingung, unter der die Gleichungen (2) gelten, ist erfiillt.

Etwas schwieriger liegt der Fall bei denjenigen Photometern, bei denen Stern
und Grund in gleichem Verhiltnis abgeschwicht werden. Dieser Art der Ab-
schwichung entspricht die Bewegung der Punkte H, bzw. H, auf einer um 45°
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 G,
unter 45° Neigung gelegten Geraden liegen. Die Ausloschung beider Sterne
erfolgt dann bei der gleichen, vélliger Schwirze des Grundes entsprechenden
Grenzhelligkeit I'= I75,. ,

Fiir diesen letzteren Fall ergibt sich als Regel, daB3 man bei gegebener Hellig-
keit des Untergrundes nicht beliebig schwache Sterne ausloschen darf. Vielmehr
miissen die Helligkeiten der Sterne oberhalb einer gewissen Grenze liegen, die
ihrerseits um so héher 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 abzuschwichen, was sich durch Anwendung einer
starkeren VergroBerung leicht erzielen 1aBt. Messungen in heller Didmmerung
oder in der Nihe des Mondes sind indessen moglichst zu vermeiden.

Erreichbare Genauigkeit. Sind bei der Ausléschung eines Lichtpunktes
mehrere Einstellungen gemacht worden, so hat man gemiB Gleichung (1) bei
der Mittelbildung zwei Moglichkeiten: man kann entweder die Schwellenwerte /A,
d. h. die gemessenen Abschwichungsfaktoren 4 oder aber die Schwellenwerte I,
d. h. die Abschwichungen —2¥,5log4, in Mittelwerte vereinigen. Daf} beide
Verfahren gleichberechtigt sind, erkennt man auf Grund der in Ziff. 15 gegebenen
Konigschen Tabelle. Laut derselben 146t sich ndmlich die Empfindungsstirke e
in der Nahe der Empfindungsschwelle fast ebensogut als lineare Funktion der
Leuchtdichte / als — gemdBl dem FeEcENERschen Gesetz — als lineare Funktion
von log/ darstellen.

In der betreffenden Tabelle erreicht der Stufenwert —2m,5 log <ATZ) far
die kleinste Leuchtdichte den Wert 0™,57. Die Sicherheit der Einstellung dirfte
demgemil 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 I unter normalen Bedingungen auf etwa 4-0%,25
veranschlagt, Nach Angabe verschiedener Beobachter stimmen zwar sehr rasch
nacheinander ausgefiihrte Ausloschungen oft innerhalb weniger Hundertstel
GroBen iiberein; doch diirften in solchen Fillen die einzelnen Einstellungen
nicht unabhingig voneinander sein. Ist ndmlich die Abschwichungsvorrichtung
sehr empfindlich, so kann es vorkommen, daB fiir 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 geddchtnismiBige Wie-
derholung der bei der ersten Einstellung ausgefithrten Handbewegung darstellt.
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Gesetzt den Fall, es sei die GroBendifferenz 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 +0%,1 er-
geben. Die Ausléschungsmethode ist also nur einer miBigen Genauigkeit fihig.

p) Die Ausldschung flichenhafter Objekte. Wir betrachten zunichst
den Fall, daB Objekt und Untergrund in gleichem Verhéltnis abgeschwicht
werden, so daB die Ausléschung auf vollig oder doch nahezu dunklem Grunde
erfolgt. Die Messung liefert dann stets die Summe der Intensitdten bzw. Flachen-
intensitdten von Objekt und dariiberlagerndem diffusen Himmelslicht. Die In-
tensitdt des Himmelsgrundes muB daher in jedem Falle gesondert bestimmt und
von der gemessenen zusammengesetzten Intensitit des Objektes in Abzug ge-
bracht werden.

Die Schwellenwerte A der Gesamtlichtstirke bzw. I" der Gesamthelligkeit
des Objektes hidngen wieder von der Helligkeit % des Untergrundes ab, auf dem
die Ausléschung erfolgt, auBlerdem aber auch von der scheinbaren Fliche F des
Objektes. Wiirde man die einem bestimmten Wert von F entsprechende Be-
ziehung zwischen I" und % fiir geringe Leuchtdichten des Untergrundes durch
eine Kurve darstellen, so wiirde letztere einen dhnlichen Verlauf nehmen wie die
fir Lichtpunkte geltende Kurve der Abb. 28. Indessen wiirden verschiedenen
Werten von F verschiedene Kurven entsprechen. Die Abhingigkeit des fir
schwarzen Untergrund geltenden Schwellenwertes I"von der scheinbaren Fldche I
des Objektes ist in Ziff. 11 niher untersucht worden.

Die beiden verglichenen Objekte mogen gleichmiBig dicht strahlen und auf
gleich hellem Himmelsgrunde stehen. Wird mit L die (,,regelmiBige**) Lichtstirke,
mit F die scheinbare Fliche des Objektes, mit L die Lichtstirke des letztere
iiberlagernden Himmelslichtes bezeichnet, so entsprechen den Ausléschungen der
beiden Objekte auf dem bis zu vélliger Schwirze abgeschwichten Untergrunde
die Gleichungen:

(Ly+ L4, = 4,, (Ly + L) Ay = 4,. (4)

Zur Bestimmung der diffusen Lichtstirken L, und L, blende man nun mit Hilfe
einer Gesichtsfeld-Irisblende nacheinander zwei Areale mit den scheinbaren
Flachen F, und F, aus dem Himmelsgrunde heraus und bringe sie auf dem um-
gebenden schwarzen Grunde zur Ausléschung. Diesem Verfahren entsprechen
die Gleichungen:

L1A1 :Al» L2A2:A2~ (5)

Durch Elimination der diffusen Lichtstirken L; und L, aus (4) und (5) erhalt
man die weiteren Gleichungen:

1 1 1 1
=) a4 0
und schlieBlich mit Riicksicht auf die Beziehung:

7 1.1

L,:I,—F,:F,— (Al:Az)(Z:Z>
fiir das gesuchte Verhiltnis der Intensitdten bzw. Flichenintensititen der Ob-
jekte die Ausdriicke:

]1:]2=(F1:F2)(§—i“1):(§—:—'1), f137'2=(%—-1)2<j—z—1). (7

1 Vgl auch Ziff. 33, 5.
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Im Falle gleicher Flichen F; =F,hat man I; = Ly =Lund A, =4, =A.
Da dann nur eine Messung des Himmelsgrundes erforderlich ist, so treten an
Stelle von (4), (5) und (6) die Gleichungen:
(L, + LY4, = 4, (Ly+ LYd, = A, LA =A4;
1 1 1 1
neaf ). ma o)
und es folgt als Ergebnis der Messung:

]1:]2:7'15?.2:(%1—%):(1%2—‘;4‘>- (8)

Der Fall, daB die verglichenen zolestischen Objekte gleiche scheinbare
Fliache haben, ist ein Ausnahmefall. Gleichung (8) kann aber auch dann An-
wendung finden, wenn es sich um die Aufgabe handelt, die Flichenintensititen
an verschiedenen Stellen einer ungleichmiBig dicht leuchtenden Oberfliche, wie
etwa der des Mondes, zu messen. Man blendet dann, wie W. R. DAWES? u. a.
vorgeschlagen haben, mit Hilfe einer konstanten engen Gesichtsfeldblende die zu
vergleichenden Stellen aus dem Fokalbilde der Oberfldche heraus. Da die kleinen
hellen Kreise auf schwarzem Untergrunde stehen, so ist die Anwendung des Aus-
16schungsverfahrens vollig einwandfrei, und der Ausdruck (8) besitzt strenge
Giiltigkeit.

SchlieBlich sei noch der Fall betrachtet, dafl die Flichen F, und F, zwar
nicht gleich, aber so klein sind, daB ihre scheinbaren Durchmesser unter-
halb 10" liegen. Dann kann man gem#f der RiccOschen Regel? A, = A, setzen
und gewinnt den Ausdruck:

= )

Insbesondere ist so auch die Moglichkeit gegeben, ein sehr kleines, flichenhaftes
Objekt nach dem Ausloschungsverfahren an einen Fixstern anzuschlieBen. Man
hat dann F =0, L, =0 und hat folglich in (9) 1: 4, =0 zu setzen. E. J. SpirTa?
hat mit einem Ausloschungsphotometer die Lichtstirken der Jupitersatelliten an
die Gesamtlichtstdrke der Planetenscheibe angeschlossen, wobei er sich auf das
experimentell gefundene Ergebnis stiitzt, daB3 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 abgeschwicht, so daB jenes auf hellem Grunde verschwindet,
so sind besondere Messungen des Himmelsgrundes in der Regel nicht erforderlich.
Dies gilt insbesondere fiir den Fall, daB das extrafokale Bild eines Fixsternes
durch Verschieben des Okulares auf dem Bilde des Himmelsgrundes zum Ver-
I6schen gebracht wird.

Die Untergriinde, auf denen die auszuléschenden Objekte stehen, seien be-
liebig hell, aber gleich hell. Werden die regelmidBigen Leuchtdichten der Ob-
jekte mit /; und /,, die Schwellenwerte von /; und /, mit 1, und 1, bezeichnet,
so entsprechen den Ausloschungen die Gleichungen: .

WAy =1y, lhdy =1, hily=10a=(d;: 4,)7 (441 ). (10)
Sind die scheinbaren Flichen F, und F, der Objekte im Augenblick der Aus-
I6schung einander gleich, so kann man stets 4; = 4, setzen und erhilt als Er-
gebnis der Messung: : ]

 fih= A4, my—my—42mSlogd, — 2mSlogd,. (1)

1 M N 25, S.229 (1865). 2 vgl. Ziff. 11. 3 M N 48, S.32(1887); 51, S. 32 (1890).
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Sind hingegen F, und F, voneinander verschieden, so ist das Verhiltnis 4, : 2,
nicht nur von F, und F,, sondern auch von der Helligkeit 4 des Grundes, auf dem
die Ausloschungen erfolgen, abhingig. Ist der Untergrund (z. B. Tageshimmel)
so hell, daB die Unterschiedsempfindlichkeit (Sehschirfe) der Fovea groBer ist
als die der Peripherie, so stellt das Auge das Verldschen oder — genauer gesagt —
die Grenze der Sichtbarkeit des Objektes dadurch fest, daB es den Rand des
letzteren Punkt fiir Punkt fixiert. Der Schwellenwert 4 der Leuchtdichte diirfte
dann im wesentlichen von F unabhingig sein, d. h., wir konnen wieder 4, = 1,
setzen, und Gleichung (11) behilt ihre Giiltigkeit.

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 Falle, daf3 die scheinbaren
Flachen F; und F, von einer gewissen mittleren Ausdehnung sind, kann man
einen brauchbaren Ndherungswert von 4, : 4, auf Grund der Annahme erhalten,
daB die P1pErsche Regell, die nur fiir die Schwellenwerte auf schwarzem Grunde
stehender Objekte bewiesen ist, ihre Giiltigkeit auch fiir Objekte behilt, die sich
von einem schwach erhellten Grunde abheben. Liegen also die scheinbaren Durch-
messer der Flichen F; und F, etwa zwischen den Werten 1° und 8°, so gilt gemiB
der PrrErschen Regel die Proportion: .

Ayidy = (FiiFp)~h, (12)
und es folgt aus (10) als Ergebnis der Messung: 7
fife = (Ayidy) "V (FiFy) ¥ (13)

Eine Sonderstellung unter den Methoden, bei denen die Ausléschung auf
hellem Grunde erfolgt, nimmt schlieBlich eine Methode ein, bei der das Verhiltnis
der Leuchtdichten zweier zolestischer Objekte dadurch gemessen wird, daB man
auf ihren Flichen ein meBbar verdnderliches punktférmiges oder flichenhaftes
Hilfsobjekt zur Ausléschung bringt. Werden die zusammengesetzten Leucht-
dichten der beiden Objekte mit /; 4/ und /, + 7, die Lichtstirken [Leucht-
dichten] des unabgeschwichten, bzw. des auf den Schwellenwert gebrachten
Hilfsobjektes mit L’ [I'] bzw. A [4] bezeichnet, so entsprechen den beiden Aus-

16schungen die Gleichungen:
L'A, = 4,, L'd, = 4,,
, 1 1 ; 2 . 2 (14)
(4, =1y, VA, =1,],

worin A; und A4, die gemessenen Abschwichungsfaktoren sind. Setzen wir nun
voraus, dafl die Leuchtdichten der Objekte im Giiltigkeitsbereich des Satzes
von der Konstanz der Relativschwelle liegen, und ferner, daB dieser Satz auch
fir Lichtpunkte gilt, die sich von leuchtenden Flichen abheben, so bestehen

die Proportionen: - -
A13<l1+ l) :Az:(lz+ l))
2+ 1) = L+ 1)),
und das gesuchte Verhiltnis der Flichenintensititen der Objekte ist durch die
Formel gegeben: - - e -
W+ D)+ =Gi+7):(e+7)=4: 4, (15)
32. Die Ausléschungsphotometer. Je nachdem bei ihnen die Ausléschung
des Objektes auf dunklem (bzw. fast dunklem) oder auf hellem Untergrunde
erfolgt, lassen sich zwei Typen von Ausléschungsphotometern unterscheiden.
1 Vgl Ziff. 11.
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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 ndmlich bei ihnen einerseits die Ver-
gleichsvorrichtung, andererseits die kiinstliche Lichtquelle in Fortfall kommt.
Eine an beliebiger Stelle in den Lichtweg eines Fernrohres gebrachte Ab-
schwichungsvorrichtung geniigt, um dieses 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.

o) Photometer, bei denen Objekt und Himmelsgrund in gleichem
Verhidltnis abgeschwidcht werden, so daBl die Ausldéschung des Ob-
jektes im allgemeinen auf v6llig dunklem Grunde erfolgt. Die Ab-
schwichung wird bei diesen Photometern entweder durch Zwischenschaltung ab-
sorbierender Medien oder durch Abblendung bewirkt. Um das Auge des Beobach-
ters vor der Einwirkung fremden Lichtes zu schiitzen, muB die Ablesung der
Abschwichungsskala von einem Hilfsbeobachter vorgenommen werden, bzw.
das Photometer muB mit einer Registriervorrichtung versehen sein. Wir be-
handeln Absorptions- und Abblendungsphotometer gesondert.

Absorptionsphotometer. Bei der &lteren Form, die sich als ,,Siulen-
photometer* bezeichnen 1a8t, erfolgt die Ausldschung 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 é den Durchlissigkeitskoeffizienten der
Einzelplatte, # die Anzahl der Platten, so ist 4 = ¢" der Lichtschwichungs-
faktor, und die GroBendifferenz von zwei nacheinander gemessenen Sternen ist
nach Formel (2) durch den Ausdruck bestimmt:

M, — M, = +2M510gd: (n, — n,) .

Mit Sédulenphotometern haben vornehmlich die folgenden Forscher ge-
arbeitet :

Frangors MARIE (1700)%, Erfinder des S#ulenphotometers. Glasplatten-
sdule.

A. Cersius und A. TULENIUS (um 1740)2% Glasplattensdule. Messung von
64 Sternen.

W. A. Lamrap1us (1814)%. Hornscheibensiule. Anschlufl des Tageshimmels,
der Sonne und des Mondes an eine kiinstliche Lichtquelle.

J. K. HorNER (1817)%. Papierscheibensdule. Messung einiger heller Sterne.

Heute kommt die Methode nur noch fiir Liebhaberastronomen in Betracht.
So hat neuerdings (1926) G.D. REYNOLDS® mit einer Sdule aus diinnen Grau-
glasplatten, die er vor das bloBe Auge halt, brauchbare Messungen erhalten.

Erheblich jiingeren Datums als das Sdulenphotometer ist das Keilphoto-
meter, bei dem die Ausléschung der Lichtquelle durch Vorschieben eines Keiles
aus grauem Glase erfolgt. Vor der Sdule hat der Keil u. a. den Vorzug, daf3 er
eine kontinuierlich sich 4ndernde Lichtschwichung gestattet. Um die Entwick-

1 Vgl. BouGUER, Traité d’optique, S. 46 sowie MULLER, Phot. d. Gest., S. 180.

2 Vgl. E. ZINNER, Helligkeitsverzeichnis, S. 36.

3 Beitrage zur Atmosphiarologie. II. Freiberg 1817; vgl. MULLEE, Phot. d. Gest.,
S. 180.

4 Bibl. univ. des sciences 6. Genéve 1817; vgl. MULLER, Phot. d. Gest., S. 181 sowie
E. ZinNER, Helligkeitsverzeichnis, S. 45. ’

5 TBAA3G6 S.247 (1926).
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lung des Keilphotometers haben sich zahlreiche Forscher Verdienste erworben,
unter denen in erster Linie die folgenden zu nennen sind:

X. DE MAIsTREY, der als Erfinder des Keilphotometers anzusehen ist, be-
festigte im Jahre 1832 zwischen Auge und Okular eines Fernrohres einen Keil
aus weiem Glase und lieB lings der Hypotenusenfliche desselben einen zweiten
entgegengesetzt gerichteten Keil aus dunkelm Glase gleiten, der mit einer Teilung
versehen war.

C.D. v. ScHUMACHER? verwendet zwei symmetrisch gelagerte dunkle Keile,
die er mittels einer Schraube mit Doppelgewinde gleichmiBig gegeneinander be-
wegt. Auflerdem verlegt er die Keile in die Fokalebene.

Diese fiir die Abschwichung flichenhafter Objekte besonders vorteilhafte
Anordnung wird gewdhnlich E. J. SP1TTA3® zugeschrieben, der sie, offenbar ohne
die Arbeit seines Vorgingers zu kennen, fast 40 Jahre spiter ausfithrlich be-
schrieben hat.

E. KAYSER? 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 148t sich in 2
meBbarem Betrage hin und her schieben. KAYSERs
bereits sehr vollkommenes Photometer ist fiir viele
spitere Konstruktionen vorbildlich gewesen.

Das 1881 von C. PRITCHARD® Kkonstruierte
Keilphotometer (Abb. 29) verdankt seinen Ruf
weniger den Vorziigen seiner Konstruktion, als
den mit ihm ausgefithrten Arbeiten. Die Urano-
metria Oxoniensis (U. Q.), eine Durchmuste-
rung aller mit freiem Auge sichtbaren Sterne
zwischen dem Nordpol und 10° siidl. Dekl., ist
mit zwei Photometern PriTcHARDscher Konstruk-
tion ausgefithrt worden.

Wie aus Abb. 29 hervorgeht, ist der Photo-
meterkeil zwischen Okular und Auge angebracht
und 148t sich mittels eines Scharniers zuriickklap- )
pen. In dem Rahmen a bewegt sich der aus zwei Al?&oﬁétifl&ggif;ic}ifﬁ Ifeﬁ'
Keilen aus weiBem bzw. grauem Glase zusammen- © Gest., S. 183). on &
gekittete Doppelkeil nebst der Teilung ¢, zu deren
Ablesung ein fester Index dient. Nachteile dieser Konstruktion sind, daf der
Keil dem Hauch des Beobachters ausgesetzt ist, und ferner, daB im Augen-
blick der Ausléschung das ganze Gesichtsfeld verdunkelt und infolgedessen eine
Orientierung in demselben nicht moglich ist.

Die Messungen fiir die U. O. sind 1881 bis 1885 unter Leitung von PRITCEARD
von PLUMMER und JENKINS mit einem Refraktor (¢ = 100) ausgefiihrt worden.
Meist wurde ein Keil von 160 mm Linge (Abschwichung -0,07 pro 1 mm
Verschiebung) benutzt. In jeder Nacht wurden 10 Sterne mit je 20 Aus-
16schungen, dazu Polaris als Vergleichsstern am Anfang, in der Mitte und am
Schlu der Reihe gemessen. Die Einstellungen fanden teils bei voller, teils bei
halb abgeblendeter Offnung unter Wechsel der Beobachter statt.

Die Durchldssigkeit des Keiles bestimmt PRITCHARD nach zwei Methoden,
namlich mit Hilfe von Blendvorrichtungen und unter Benutzung polarisierender

1 Bibl. univ. des sciences 51, S. 323. Genéve 1832.

2 Ofversigt af K. Svenska Vetensk. Akad. Forh. 9, S. 236 (1852).

3 London R S Proc 47, S. 15 (1889). ¢ AN 57, S.17 (1862).
5 Uranometria Nova Oxoniensis. Oxford 1885.

39%
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Medien. Nach G. MULLER! sind beide Bestimmungen nicht einwandfrei. Der
Keilkoeffizient %, dndert sich ein wenig mit der benutzten Keilstelle und auch
in geringem Grade mit der Farbe der Sterne,

Die Lichtschwichung in GroBen betrigt nach Ziff. 28, Gleichung (41):

—2M 5l0g A = ky + ky(0 — o) .

Betrachtet man die % als Konstanten, so erhilt man gemi8 Ziff. 31, Gleichung (2)
fiir die GroBendifferenz zweier beobachteter Sterne:

M, — M,= —Fk (o6, — 05), (16)

worin ¢; — o, die Differenz der Skalenablesungen ist.

Die Ausléschungen von Polaris lieBen weder einen Einflu der Ermidung
des Beobachters, noch einen EinfluB der Helligkeit des Himmelsgrundes, ins-
besondere des Mondscheines, erkennen. Fiir den mittleren Fehler einer auf
10 -+ 10 Einstellungen beruhenden GroBendifferenz leitet PRITcHARD? im Durch-
schnitt aus 16 in zahlreichen Nichten gemessenen Sternen den Wert -+0%,08 ab.
Ein sehr viel ungiinstigeres Bild der Genauigkeit ergibt sich, wenn man die GréBen
der U. O. mit den GréBen der P. D. vergleicht: durchschnittlicher Wert des mittle-
ren Fehlers nach ZINNER®: -4-0%,21. Bezeichnend fiir den geringen Genauigkeits-
grad der U. O. ist auch G. MULLERs* Feststellung, dafi die GréBen derselben fiir
nicht weniger als 3% (= 66) aller verglichenen Sterne um mehr als 0%,5 von den
Gréflen der P. D. abweichen.

E. C. PickeRING®, G. MULLER®, A. PANNEKOEK? u. a. haben das systema-
tische Verhalten der GroBen der U. O. untersucht. Eine von MULLER abgeleitete
Tabelle®, welche die Reduktion dieser GroBen auf das Potsdamer System ' fiir
Sterne von verschiedener Helligkeit und Farbe gibt, lautet in etwas zusammen-
gezogener Form: ~
Tabelle 5. AM(P.D.—U.0.)

\ |
Groge . Farbe Weis \ Gelblich-weiB ’ WeiBlich-gelb i Gelb bis Rot
< 4%,0 +0%,26 +0%26  40%17 I LoM12
4Y.0 — 5,5 +0 ,19 +0 ,16 -+ 0 ,05 | —0 ,08
5,5—7.,0 +0 ,26 +0 .23 | +0 ,06 ‘ —0 ,10
Alle Sterne. . ., +0 ,23 | +0 ,20 | +0 ,06 | —0 ,07

Gemif dieser Zusammenstellung sind in der U. O. die roten Sterne relativ zu
den weiBen durchschnittlich um -+ 0%,3 schwicher gemessen als in der P. D.
Dieses ungleiche Verhalten erklirt sich dadurch, daB sich die GréBen der U. O.
auf die spektrale Empfindlichkeit der Stibchen bezichen, wihrend es sich bei
den GroBen der P. D. um foveale Helligkeiten handelt.

Das ,,transit wedge photometer von E. C. PICKERING, mit dem A. SEARLE®
1882 bis 1886 Zonenbeobachtungen von schwachen Sternen ausgefithrt hat, be-
sitzt einen in der Brennebene des benutzten Refraktors (d = 380, f = 6800) fest-
stehenden Doppelkeil, dessen Lingsrichtung mit der Richtung der téglichen
Bewegung zusammenfallt. Das MeBverfahren stimmt mit dem schon frither von
E. KAYSER? angegebenen iberein. Wihrend der zu bestimmende Stern durch
das Gesichtsfeld 14uft, wird die Zeit gemessen, die vom Antritt desselben an die

1 Phot. d. Gest., S. 187. 2 MN 46, S. 12 (1885).
3 Helligkeitsverzeichnis, S. 74. 4 Potsd Publ 16, S. 267 (1906).
5 Harv Ann 18, S. 15 (1890). 8 Potsd Publ 16, S. 269 (1906).

Untersuchungen iber den Lichtwechsel Algols, S. 159{f. (1902).
§ Harv Ann 13 IT (1888). 9 AN 57, S. 17 (1862).
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Kante des dunklen Keiles bis zum Augenblick der Ausléschung vergeht. Fiir
zwei Sterne von gleicher Deklination ist die Differenz der gemessenen Zeitinter-
valle dem Abstand der Keilstellen, an denen die Ausléschung erfolgt, und damit
der GroBendifferenz der Sterne proportional. Die Zeitpunkte des Antritts an
den Keil bzw. der Ausléschung wurden unter Benutzung eines Chronographen
registriert.

J- WisinG! hat mit einem Photometer, bei dem der Rauchglaskeil zwischen
zwei Keile aus weiBem Glase eingebettet war, Verdnderliche gemessen und Unter-
suchungen iber die zufilligen und systematischen Fehler der Messungen an-
gestellt. Die innere Genauigkeit einer Ausléschung desselben Sternes ist hoch,
indem der mittlere Fehler einer Einstellung nur wenige Hundertstel Gré8en
betrdgt. Indessen entstehen dadurch systematische Fehler, daBl die Empfind-
lichkeit des Auges beim Ubergang zum nichsten Stern nicht konstant bleibt.
Auch macht sich bei der Ausldschung schwacher Sterne ein EinfluB der Helligkeit
des Himmelsgrundes bemerkbar.

E. J. SpitTA? bestimmt mit dem schon mehrfach?® erwdhnten Photometer
die Lichtstirken der Jupitersatelliten relativ zu der Gesamtlichtstirke der
Planetenscheibe. Zur Aufklirung der systematischen Fehler macht er Versuche
im Laboratorium.

E. v. GoTHARD* hat seinem Photometer
einen  Typendruckregistrierapparat  (vgl.
Abb. 30) beigegeben. Durch Andriicken eines
Hebels 148t sich die jeweilige Stellung des
Keiles auf einem Papierstreifen markieren.

Das um 1892 von G. MULLERS kon-
struierte, mit einer GoOTHARDschen Regi-
striervorrichtung ausgeriistete Keilphoto-
meter (Abb. 30) stellt eine der vollkommen-
sten Formen des Ausloschungsphotometers
dar. Der mittels des Schraubenkopfes @ ver-
schiebbare Rahmen 4, an den bei ¢ der Keil
geschraubt ist, trigt zwei Millimeterskalen, Apy, 30. MULLERsches Keilphotometer
von denen die eine (in der Abbildung nicht (MULLER, Phot. d. Gest. S. 184).
sichtbare) erhaben gearbeitet ist. Durch die
Mitte des Gesichtsfeldes geht ein aus zwei schmalen Lamellen gebildeter Steg,
den man bei der Beobachtung in die Richtung der tiglichen 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, § hervorgehoben, mit Vorteil bei der Messung von
Flichenintensititen, etwa der Mondscheibe oder des Himmelsgrundes, An-
wendung finden.

G. MULLER und P. KEmMPF® haben mit dem beschriebenen Photometer, das
an ein nach Art des Equatorial coudé montiertes Fernrohr (d = 55) angesetzt
war?, 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 kilnstlichen Sternes eines Z6LLNERschen Photometers.
Die Keilkoeffizienten ergaben sich fiir beide Keile sehr nahe konstant und auch

1 AN 112, S.265 (1885); siche auch Potsd Publ 11, S. 155 (1897).

2 M N48, S.32 (1887); 51, S. 32 (1890). 8 Vgl. Ziff. 28 und Ziff. 31, f.
4 Z fInstrk 7, S. 347 (1887). 5 Phot. d. Gest., S. 184.

¢ Potsd Publ 11, S.209 (1898). 7 Abbildung daselbst S. 231.
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vom Spektrum der Sterne nur in geringem MafBe abhingig. Da nicht relative,
sondern absolute, d. h. auf den Reizschwellenwert des Beobachters bezogene
Sternhelligkeiten zu messen waren, so milten MULLER und KeEMPF die Differenz
ihrer Schwellenwerte bestimmen. Fiir diese Differenz ergab sich aus zahlreichen
Messungen vor, wihrend und nach der Expedition nahe iibereinstimmend der
Wert: M — K = —0M,60.

Mit Ausléschungsphotometern MULLERscher Konstruktion haben u. a. die
Forscher S. AUurINO® und M. MEROLA? gearbeitet. Letzterer hat die Helligkeits-
differenzen von 92 Sternpaaren gemessen und 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 Ubersicht wegen seien
die einzelnen Photometer nach der Gestalt der Blendendfinung, die ein regel-
méBiges Vieleck, ein Kreis oder ein Kreisausschnitt sein kann, in drei verschiedene
Gruppen eingeteilt.

Objektivblenden mit Offnungin Gestalt einesregelmaBigen 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 Linge einer Seite bzw. einer Diagonale des Vieleckes an.

Quadratische Blendentffnungen haben die Photometer von J.G. KOHLER?
und von REeissict. Wihrend 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 Abschwichung ist
diskontinuierlich.

Eine Objektivblende mit verstellbarem sechseckigen Ausschnitt verwendet
A. CARRINGTON®, der sein Photometer geeicht und bei der Messung zahlreicher
Sterne erprobt hat.

Endlich hat die Objektivblende des Photometers von E. B. KNOBEL® einen
Ausschnitt von der Form eines gleichseitigen Dreiecks. Bei dieser Form der
Offnung zeichnet sich die zentrale Beugungsfigur durch besondere Schirfe aus,
wihrend die sechs vom Zentrum ausgehenden Strahlen nur wenig stéren.

Photometer mit kreisférmiger Blendendfinung. Bei den &lteren
Photometern von J. S. Bairry?, H. FLAUGERGUES?, J. VIDAL?, W. R. DAWES0,
N.PoGsox!! und anderen handelt es sich gewdhnlich um eine mehr oder weniger
primitive Einrichtung zur Abblendung des Objektives. Kreisblenden von ver-
schieden groBler Offnung werden versuchsweise vor das Objektiv gesetzt oder
geschoben, bis die Ausldschung des Sternes erfolgt ist. Eine kontinuierlich fort-
schreitende Lichtschwichung 148t 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.

¢ M N 35, S. 100, 381 (1875).

7 Mém. de I’Acad. R. des sciences de Paris 1771, S. 580.

8 Conn. des temps pour V’an X, S. 400 (1801); XI, S. 352 (1802).

% Conn. des temps pour 'an XV, S. 383. Paris 1804; vgl. E. ZinnER, Helligkeitsver-
zeichnis, S. 435.

10 M N 11, S. 187 (1851). 11 Radcl Obs 15, S. 281 (1856).
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Von letzterer Unvollkommenheit frei ist das photometrische Fernrohr von

M.TrURY!, dessen Objektiv mit einer prizis gearbeiteten Irisblende (vgl. Abb.16)

versehen ist. Die Verstellung der letzteren geschieht vom Okular aus mittels
eines Schliissels, dessen Umdrehungswinkel an einer Teilung abgelesen oder im
Dunkeln auf einer Porzellanscheibe registriert werden kann. Der Durchmesser
der Blendendffnung ist dem abgelesenen Drehungswinkel proportional.

Mit Riicksicht auf den bei zu kleiner Offnung auftretenden Beugungseffekt
benutzt THURY die Irisblende nur zur letzten feinen Ausléschung der Sterne,
wahrend der Hauptteil der Abschwichung durch die unter 45° geneigten Glas-
platten m und # des eigenartig konstruierten Okularkopfes (Abb. 31) bewirkt
wird. Diese in Schlittenfithrungen gleitenden Glasplatten kénnen entfernt oder
durch Silberspiegel ersetzt werden. Das Okular 148t sich nach Belieben in eine

der Hilsen a, b oder ¢ einschieben.
Von a aus erfolgt die Beobachtung
der Sterne direkt, von b aus nach ein-
maliger Spiegelung an m, von ¢ aus
nach doppelter Spiegelung an m und
#n. Da eine unter 45° geneigte, ebene
Glasplatte nur etwa 6% des auffallen-
den Lichtes reflektiert, so wird ein
Stern bei einmaliger Reflexion um
rund 3%, bei doppelter um rund 6%
geschwicht.

Loscht man zwei Sterne unter
Benutzung der gleichen Okularhiilse
nacheinander aus, so braucht das
Reflexionsvermégen der Glasplatten
nicht bekannt zu sein. Bezeichnen
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Abb. 31. Okularkopf des THURYschen Photo-

meters (MULLER, Phot. d. Gest., S. 173).

dann &, und b, die an der Teilung abgelesenen Durchmesser der Blendenéffnung,
so erhilt man auf Grund von Ziff. 26 Gleichung (28) und Ziff. 31 Gleichung (2)
fiir die gesuchte GroBendifferenz der Sterne den Ausdruck:

M, — M, = +5M]ogb, — 5¥]ogb,.

(17)

Voraussetzung fiir die strenge Giltigkeit dieser Formel ist erstens, daB der Ab-
schwichungsfaktor genau proportional b2 ist, und zweitens, dall die Schwellen-
werte I'; und I', trotz der Verschiedenheit der Beugungsbilder einander gleich sind.

An Stelle der Irisblende mit meBbar verinderlichem Ausschnitt, deren exakte
Herstellung besonders hohe Anforderungen an den Mechaniker stelit, kann man
zur Abschwichung der Sterne auch eine zwischen Objektivund Okular
angeordnete Kreisblende mit festem Ausschnitt verwenden, die
sich in Richtung der optischen Achse verschieben 1i8t. Eine
solche Einrichtung besitzt das Photometer von A. Hirscu2 Eine Metallscheibe
mit zentraler, kreisfsrmiger Offnung von 5 mm Durchmesser 148t sich im Tubus
eines Refraktors (d = 160, f = 2600) innerhalb der Abstinde 80 und 480 mm
vom Brennpunkt hin und her schieben. Der Betrag der Verschiebung wird an
einer auBen am Rohr angebrachten Skala abgelesen.

Wird der Durchmesser der Blendentffnung mit &, ihr Abstand von der
Brennebene mit & bezeichnet, so ist nach Ziff. 26 Gleichung (32)

a7l

Pt

! Bibl. univ, et Rev. Suisse. Arch d sciences phys et nat 51, S.209 {1874).
2 Bull soc des sciences nat de Neuchitel 6, S. 94 (1861/64).
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der Lichtschwichungsfaktor. Fiir den geringsten Abstand der Blende a = 80 mm
wird 4 sehr nahe gleich 1. Der Strahlenkegel fiillt dann gerade die Offnung der
Blende aus. Fiir den groften Abstand der Blende @ = 480 mm wird 4 = 1 : 36.
Die Lichtschwichung ist dann maximal und betriigt fast 4%. Sind ; und a,
die nach bewirkter Ausléschung der Sterne an der Skala abgelesenen Abstinde
der Blende vom Fokus, so ist die GroBendifferenz der Sterne gemifB Ziff. 31
Formel (2) durch den Ausdruck bestimmt:

M, — M, = —5loga, + 5¥loga,, (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. Dawges?, W. HuccINs? und M. LoEwy? wieder.

HucaGins hat sein Photometer, das hier kurz beschrieben sei, zur Messung
von Nebeln, also zur Ausloschung flichenhafter Objekte, benutzt. Das Photo-
meter besitzt eine doppelte Abschwichungsvorrichtung, ndmlich einmal eine
im Tubus gleitende Diaphragmenscheibe, deren verschieden groBe kreisférmige
Offnungen nach Wahl in die optische Achse gebracht werden kénnen, und ferner
zwei mit Teilung versehene Rauchglaskeile, die sich zwischen Okular und Auge
seitlich hin und her schieben lassen. HUGGINS 16scht zunichst 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 unverinderter Stellung der Keile
zum Verschwinden.

Mit einer Objektivsektorblende ist das Photometer von F.D=IicH-
MULLER?* ausgeriistet. Dieses zur Messung der Gesamt- bzw. Flicheninten-
sititen von Kometen und Nebelflecken bestimmte Photometer soll vornehmlich
der Aufgabe dienen, simtliche Helligkeitsabstufungen eines Kometen von den
hellsten Kopfpartien bis zu den lichtschwichsten Schweifspuren photometrisch
zu erfassen. Die Methode besteht darin, das Objekt zunichst durch Anwendung
starker VergréBerungen moglichst weitgehend abzuschwichen und dann durch
Abblendung mittels einer rotierenden Sektorblende zur volligen Ausloschung zu
bringen.

Das Normalokular (d’' = 6) des benutzten Refraktors (¢ = 160, f = 1930)
vergréBert 26fach, wahrend 5 weitere Okulare die VergréBerungen 48, 77, 96,
144 und 200 geben. GemilB der Abschwichungsformel:

A=1:ly=V"2:7;2, —2m5Jogd = 4 5m(logV — log V), L=1I,

[vgl. Ziff. 25 Gleichung (12)] 148t sich durch Einsetzen des stirksten Okulares
die Flichenhelligkeit des Objektes um -} 4m,43 abschwichen, wihrend die Ge-
samthelligkeit konstant bleibt. Was den Untergrund anlangt, so wird wegen
der Einengung des Feldes auch die Gesamtlichtstirke desselben in ungefihr
gleichem Verhiltnis abgeschwicht wie die Leuchtdichte. DEICHMULLERs Aus-
fithrungen zur Frage der Sichtbarkeit schwacher Objekte auf dem Himmels-
grunde sind nicht in allen Punkten stichhaltig.

Die der endgiiltigen Abschwichung bis zur Ausléschung dienende Objektiv-
blende besteht aus vier sektorformigen Platten aus geschwirztem 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 N42, 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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facherférmig vor dem Objektiv ausbreiten lassen. Da der Sektorwinkel bei drei
von den Platten 90°, bei der vierten 72° betrigt, so 148t sich die Offnung des Ob-
jektives von 270° auf 18° Sektorwinkel abblenden. Der Abschwichungsfaktor 4
variiert also von 0,75 bis 0,05 und entsprechend die Abschwichung in GréBen
von - 0,31 bis --3m 25,

Die facherférmige Blende 148t sich um eine in der Verlingerung der optischen
Achse liegende mechanische Achse in sehr schnelle Rotation versetzen. Der
sinnreiche Mechanismus erhilt den Antrieb durch einen kleinen Spiralfedermotor.
Da infolge der Rotation der Blende alle Sektoren des Objektives gleichmaBig
an der Abbildung beteiligt sind, so ist die Gesamtlichtstirke des Beugungs-
bildes lediglich durch den Offnungswinkel der Blende bestimmt, also nicht
mehr vom Durchlissigkeitsvermdgen bzw. dem Korrektionszustande eines be-
stimmten Objektivsektors abhingig. Das Beugungsbild eines mittelpunktsym-
metrischen Objektes (z. B. eines Fixsternes) ist gleichfalls nahezu mittelpunkt-
symmetrisch.

Will man die relative Flichenintensitdt an den verschiedenen Stellen der
Oberfliache eines Kometen oder Nebelflecks bestimmen, so besteht nach Deicu-
MULLER das MeBverfahren darin, ,,die verschieden hellen Teile ... der Reihe
nach bis an die Grenze der Reizschwelle zu schwichen und die vorgenommene
Lichtschwichung abzulesen®. Hiergegen ist indessen einzuwenden, daf3 die ver-
schiedenen Objekte im Augenblick der Ausléschung im allgemeinen weder gleiche
scheinbare Flidche haben, noch auf gleich hellem Untergrunde stehen und daf
infolgedessen die Konstanz des Schwellenwertes in der Regel nicht gew#hrleistet
sein wird. Das Verfahren lieBe sich aber durch Anwendung einer Gesichtsfeld-
blende verbessern, mit deren Hilfe man die jeweils zu messende Stelle aus dem
Fokalbilde herausblendet. Die Ausloschung findet dann stets auf vollig schwarzem
Grunde und bei konstanter scheinbarer Fliche des Objektes statt.

In gewissen Fillen, ndmlich wenn es sich um ein Objekt von gleichmiBiger
und nicht zu geringer Flachenintensitdt handelt, kime auch eine Ausléschung
des Kometen oder Nebelfleckes auf dem Himmelsgrunde in Betracht. Nur hitte
man dann, wie in Ziff. 31, §# bereits dargetan, die Messung jedes Objektes durch
eine Ausloschung des Himmelsgrundes zu ergidnzen. Zur Reduktion dient die
dort abgeleitete Gleichung (7).

f) Photometrische Methoden, bei denen die Ausloschung des Ob-
jektesauf hellem Untergrunde erfolgt. Bei der Mehrzahl dieser Methoden
wird das auf hellem Grunde stehende Objekt meBbar bis zur Sichtbarkeitsgrenze
abgeschwiicht, wihrend der Untergrund konstant bleibt. Nur bei den beiden
an letzter Stelle behandelten Methoden ist das Umgekehrte der Fall: der Unter-
grund wird meBbar erhellt, bis das Objekt, das selbst ungeschwicht bleibt, ver-
schwindet. _

F. Araco! hat mit einem RocHoNschen Prismenfernrohr, vor dessen Ob-
jektiv ein drehbarer Nikol angebracht war, Ausléschungsmessungen an Fix-
sternen ausgefithrt. Durch Drehen des Nikols 148t sich das auBerordentliche Bild
des Fixsternes auf dem Himmelsgrunde, dessen Helligkeit ungedndert bleibt,
zum Verschwinden bringen. Ist L die dem Drehungswinkel ¢ = 90° des Nikols
entsprechende maximale Lichtstdrke des Bildes, 7 der der Ausléschung des
Sternes entsprechende Drehungswinkel, so hat der Stern im Augenblick des
Verschwindens die Lichtstdrke L sin?¢. Seine Intensitit ist also sin?¢ umgekehrt
proportional. Die MeBgenauigkeit ist sehr gering.

1 Sechste Abhandlung iiber Photometrie. Samtliche Werke (deutsche Ausgabe) 10,
S. 212ff. (1859); vgl. auch Ziff. 34, 4.
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ARAGO* hat ferner unter Anwendung des Ausloschungsverfahrens die rela-
tiven Flichenintensititen auf den Scheiben der Sonne und des Mondes gemessen,
-ohne dabei aber eine nennenswerte Genauigkeit erzielen zu kénnen.

Bei H. M. PARKHURSTS? ,,deflecting photometer*’, mit dem dieser Forscher
zahlreiche Helligkeitsmessungen an kleinen Planeten ausgefithrt hat, wird ein
fokal abgebildeter Stern auf dem hellen Himmelsgrunde zur Ausléschung ge-
bracht. Zwischen Objektiv und Okular eines parallaktisch montierten Refraktors
(d = 230, f = 2850) ist eine diinne, leicht keilférmig geschliffene Glasplatte, 410 mm
von der Fokalebene entfernt, so befestigt, da sie mit ihrer schmalen Kante bis
in die Mitte des Rohres hineinragt. Ist das Fernrohr auf einen Stern gerichtet,
so wird ein Teil des Strahlenkegels durch den Glaskeil abgelenkt, und es entsteht
in der Fokalebene neben dem reguldren Bilde ein in der Richtung der tiglichen
Bewegung verschobenes zweites Bild. Der Ablenkungswinkel des Glaskeiles bzw.
die sphirische Distanz der beiden Bilder betrigt nur 75” (= 5 fiir einen Aquator-
stern). Anstatt nun durch Verschieben der Glasplatte, die wie eine Blende mit
kreissegmentférmigem Ausschnitt wirkt, das reguldre Bild des Sternes zum Ver-
schwinden zu bringen, schligt PARKHURST einen anderen Weg ein. Er 1486t den
Stern bei feststehendem Glaskeil durch das Gesichtsfeld laufen und legt den Ort
in der Brennebene, an dem das regulire Bild verschwindet, durch Registrierung
der Zeit fest, die vom Antritt dieses Bildes an einen festen Faden bis zum Augen-
Dblick seines Verldschens verstreicht. Aus dem gemessenen Zeitintervall 148t
sich der vom Keil nicht abgelenkte Bruchteil der Strahlung, d.h. der Ab-
schwichungsfaktor, mit Hilfe 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 wird?,
und erreicht damit, daf3 das beobachtete Zeitintervall in Sekunden, multipliziert
mit dem Faktor 07,015 cos d, unmittelbar die Abschwichung in GréBen gibt. Dazu
ist kritisch zu bemerken, daB die Verwendung der Blendkappe, zumal wenn diese
nicht mit duBerster Prizision gearbeitet ist, leicht das Auftreten systematischer
Fehler verursachen kann.

Als ein groBer Vorzug der PARkKHURSTschen 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-
héngigkeit desselben von der Helligkeit des Untergrundes in Frage kommt, ge-
sichert. Andererseits kénnen freilich dadurch systematische Fehler entstehen,
daB einmal der rein geometrisch abgeleitete Abschwichungsfaktor infolge der
ungleichen Durchlissigkeit verschiedener Objektivsegmente von dem wahren ab-
weicht, und ferner, dall sich der Schwellenwert mit der Struktur des Beugungs-
bildes dndert. Das Photometer bedarf daher der Eichung an Sternen bekannter
Lichtstirke.

Die gemessenen GroBen der Sterne beziehen sich iibrigens auf die spektrale
Empfindlichkeit der Stdbchen. 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? 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 Ausléschung.

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 sieche MULLER, Phot. d. Gest., S. 178. 4 Elemente, S. 71ff. (1836).
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Das 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 gewihlt, daf alle in Betracht kommenden Ver-
schiebungen a unterhalb der kritischen Verschiebung a; bleiben:

’

aéakzd%—

Dann bleibt gemidB Ziff. 25, 0 die Helligkeit des Grundes bei der Verschiebung
des Okulares ungeédndert.

Bezeichnen wir mit J, und J, die Intensititen der zu messenden Sterne,
mit 4, und 1, bzw. mit F; und F, die Leuchtdichten bzw. die scheinbaren Flichen
ihrer extrafokalen Bilder im Augenblick der Ausléschung und schlieBlich mit
a, und a, die gemessenen Okularverschiebungen, so gelten nach Ziff. 25 Glei-
chung (15) die Beziehungen:

o , , _a o ’ ey -2
L = sin2 1" 212 ] ap, Ay = sin21 w3 212 [ a2, a <a,

L (dp(ap(f+ay e

B= e ) P G [ <a
Setzen wir nun mit STEINHEIL die Schwellenwerte ; und 2, einander gleich,
so folgt als Ergebnis der Messung:

JiiJo=4al14d3, M, — M, = —5"loga, + 5Mloga,. (19)

Die diesen Gleichungen zugrunde liegende Annahme, daB der Schwellenwert 4
von der scheinbaren Fliche des Extrafokalbildes unabhingig sei, ist bei geringer
Helligkeit des Himmelsgrundes nicht zutreffend. Sind die scheinbaren Flichen
der Bilder von mittlerer Ausdehnung (Durchmesser zwischen 1° und 8°) und ist
der Untergrund sehr schwach erleuchtet, so kann man gemifl der PrpERrschen
Regel [vgl. Ziff. 31 Gleichung (12)]

byily = (Fy:Fy -t

annehmen und gelangt dann zu den von (19) abweichenden Ausdriicken:

Ji:].= (“13“2)(;123_1,

M, — M, = —2"5loga, + 2M,5loga, + 2M,5 log(

f+a (20)
-+ “2) ’

STEINHEILS Methode diirfte sich dadurch verbessern lassen, daB man eine
Gesichtsfeldblende zu Hilfe nimmt. Das extrafokale Bild wird so gestellt, daf}
sein Rand den kreisférmigen Ausschnitt der Blende nidherungsweise halbiert.
Damit wire namlich Gleichheit der scheinbaren Flichen hergestellt, und man
diirfte 4, = 4, setzen.

F. PascrEN? hat sich bei der Vergleichung der Gesamtlichtstdrken der beiden
Komponenten des BieLaschen Kometen der SteEiNnaEILschen Methode bedient.
Die Anwendung dieser Methode auf die Messung flichenhafter Objekte erscheint
indessen nicht ohne Bedenken.

Die Methode von T. E. EspiN? 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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unabhingig von der scheinbaren Fliche zu betrachten sein. Setzt man dem-
entsprechend A; = 1,, so gelangt man wieder zu den Gleichungen (19). — EspIN
schlieBt einen Verdnderlichen (GréBe M) an zwei Vergleichssterne, einen helleren
und einen schwicheren von wenig verschiedener Helligkeit (GréBen M, und M),
an und bedient sich bei der Reduktion der Niherungsformel:

(M —My): (My— M) = (2 —a): (@ — a).

Auch bei der Methode, nach der E. Liais?! 1859 die Flichenintensititen ver-
schiedener Stellen der Sonnenocberfliche bestimmt hat, wird ein Zerstreuungs-
kreis auf hellem Untergrunde zum Verschwinden gebracht. Liars 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 gleichmiBig 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 Sonnenoberfliche mit
j, und §,, die Flicheninhalte der Zerstreuungskreise im Augenblick der Aus-
16schung mit F; und F, bezeichnet, so erhdlt man, wenn man die Schwellenwerte
der Leuchtdichte einander gleich setzt, die leicht zu beweisende Beziehung:

hife=1F ' F,.

Die Flacheninhalte F; und F, lassen sich aus den gemessenen Okularverschie-
bungen leicht berechnen. Nach G. MULLER? sind Li1a1s’ 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 flichen-
haften Objekte sich projizierendes — zolestisches oder kiinstliches — Hilfscbjekt
zum Verschwinden gebracht wird.

C. A. STEINHEIL? vergleicht die Flichenintensititen 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-
tensitdt J) zum Verschwinden auf dem Himmelsgrunde (Flichenintensitit f).
Angenommen, es habe das Verhiltnis der Leuchtdichten von eben sichtbarem
Zerstreuungsbild und Himmelsgrund?4:

5 4sin®t’ J [ f2(f - a\2
pi= G e
bei der Tages- und der Nachtbeobachtung gemil dem Satz von der Konstanz
der Relativschwelle den gleichen Wert, so ist das gesuchte Verhéltnis der Flachen-
intensitdten 4, und 4, durch die Formel bestimmt:

.o 1 132 (1 1\2

71.]2_(.“1_}_ f) .(“z—i_ f>
Aus STEINHEILS Zahlenangaben geht hervor, da die Leuchtdichten der extra-
fokalen Bilder von Polaris im Verhiltnis a3 : a3 = 1 : 672, die scheinbaren Flichen
also im umgekehrten Verhiltnis standen. Da nun bei solcher Verschiedenheit
der Leuchtdichten sowie der scheinbaren Flichen 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 FEcBNERsche Helligkeitsbereich nicht iiberschritten
werden.

1 Mém Soc des sciences de Cherbourg 12, S. 277 (1866). 2 Phot. d. Gest., S. 320.
3 Elemente, S. 32 (1836). 4 Vgl. Ziff. 25 Gleichung (15).
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F. ZoLLNER?! empfiehlt zur Messung der Flichenintensitit j einer Planeten-
scheibe oder eines Nebelfleckes die Ausloschung eines auf diese hellen Flachen
gebrachten, meBbar verdnderlichen kiinstlichen Sternes. Wird fiir die in Frage
kommenden Helligkeiten der Satz von der Konstanz der Relativschwelle als
giltig 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 Flichen mit /, + /und I, 4/,
die Schwellenwerte der Lichtstirke des kunsthchen Sternes mit A; und 4,, so
bestehen die Proportionen:

1'<l1+l>'— 2.(12—{—2), (l1+z):<12+i):Al:A2'
Das Verhiltnis der Flichenintensititen ist also durch die Gleichung:
(7'1 + 7~> : (7.2 + 7_) =i dy, = 4,4,

bestimmt, in der die 4 die gemessenen Abschwichungsfaktoren des kiinstlichen
Sternes sind.

Nach einer mit der ZOLLNERschen im wesentlichen {ibereinstimmenden
Methode hat W. F. WisLICENUS? 1893 bis 1895 mit einem Refraktor von 6 Zoll
Offnung und ZALLNER-Photometer 300 Messungen der Flichenhelligkeit des Mon-
des ausgefithrt, die sich auf 20 verschiedene Mondgegenden verteilen. Das kiinst-
liche Sternscheibchen, das auf der zu messenden Stelle der Mondoberfliche zur
Ausloschung gebracht wurde, hatte einen Winkeldurchmesser von 22", erschien
also bei 52facher VergroBerung 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 3™ 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 Z6rLNERschen Methode ist das Ver-
fahren von C. V. ZENGER®. Dieser notiert die Zeiten, zu denen die hellen Tra-
banten des Jupiter in der Morgenddmmerung auftauchen, und setzt fiir diese
Zeiten die Flachenintensitdten j 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-
tensitdten der Satelliten auf Grund der Proportion:

JitJe=17s-

Nur in losem Zusammenhange mit den vorstehend dargelegten Ausléschungs-
methoden steht die auf dem Prinzip der Sehschirfe beruhende Methode von
G. J. Burns? zur Bestimmung der relativen Flichenintensitdt verschiedener
Stellen des Himmels. Indessen 146t sich diese Methode, wie hier gezeigt werden
soll, mit Hilfe eines einfachen Kunstgriffes in eine echte Ausléschungsmethode
verwandeln. BurNs schwicht mit Hilfe einer Objektiv-Irisblende den Himmels-
grund meBbar ab, bis die das Gesichtsfeld kreuzenden Fiden unsichtbar werden.
Ersetzt man nun das Fadenkreuz durch einen kiinstlichen Stern von konstanter
Lichtstiarke, so wird aus dem BuRrNsschen Photometer ein Ausldschungsphoto-
meter. Man schwicht den Himmelsgrund meBbar ab bzw. hellt ihn auf, bis der

1 Grundziige, S. 47. 1861.

2 W. F. WisLiceENUS' selenophotometrische Beobachtungen. Bearbeitet von C. Wirtz,
A N 201, S.289 (1915).

3 M N 38, S. 65 (1878). £ TBAA 15 S.202 (1905):
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Stern auftaucht bzw. verschwindet. Zur Reduktion konnen die Gleichungen
(10) und (11) in Ziff. 31 Anwendung finden. Da die Leuchtdichte 2 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 Verhiltnisses L;: L,
(bzw. 1, :1,) der physiologischen Lichtstirken (bzw. Leuchtdichten) von zwei
Objekten geht so vor sich, daB zunichst die Abschwichungsvorrichtung auf
gleiche Helligkeit der Objekte eingestellt und hierauf die Skala abgelesen wird.
Liegt die Empfindungsstirke E (bzw. ¢) der auf gleiche Helligkeit gebrachten
Objekte im FECHNER-Bereich und ist A der der Skalenablesung « entsprechende
Abschwichungsfaktor, so kann man die Lichtstirke L, (Leuchtdichte ;) des
schwicheren Objektes gleich der abgeschwichten Lichtstirke L, 4 (Leucht-
dichte 7, A} des helleren Objektes setzen und erhilt die Gleichungen:

L =1L,4, H,=H,— 2 5log 4

1
bzw. L=14, hy = hy —2™51l0g 4. W

Diese Gleichungen sind wegen des Auftretens systematischer und zufilliger
Fehler stets nur niherungsweise erfiillt. Wird nur im Bereich ausreichender
Empfindlichkeit des Abschwichungsapparates eingestellt, so kann der einer-
seits von der Unsicherheit der Hand, andererseits von der Ungenauigkeit der
Ablesung herrithrende Abschwichungsfehler gegeniiber dem zufilligen Schitzungs-
fehler, den das Auge bei der Vergleichung der Objekte begeht, im allgemeinen
vernachlissigt werden, und zwar insbesondere dann, wenn es sich um die Ver-
gleichung von Lichtpunkten handelt. Als zufalliger Fehler der Messung ist dann
die Differenz E — E’ der Empfindungsstirken der Objekte nach vollzogener Ein-
stellung zu betrachten. Da die Vergleichungen nach Voraussetzung im FECHNER-
Bereich ausgefiihrt werden, so kann man fiir die Empfindungsstirken E auch
die theoretischen Helligkeiten H einsetzen und gelangt dann, wenn man den
systematischen Messungsfehler mit 4, den zufilligen mit ¢ bezeichnet, zu der

Gleichung: Hy=H,—2"5log A+ 4+¢. (2)

Nimmt man schlieBlich noch an, daB die zufalligen Fehler ¢ das Gausssche
Fehlergesetz befolgen, so hat man, um den wahrscheinlichsten Wert von H; — H,
zu erhalten, die den verschiedenen Einstellungen entsprechenden Einzelwerte
von H, — H, arithmetisch zu mitteln und erhilt:

Hy — Hy=M(—2¥5log 4) + 4. 3)

In der Praxis pflegt man vielfach, anstatt die Abschwichungen —2Y,5log 4
zu mitteln, die Mittelwerte der Ablesungen &« oder der Abschwachungsfaktoren
A zu bilden. Nennenswerte Fehler entstehen hierdurch in den meisten Fallen
nicht?. '

Zur Bestimmung des Verhiltnisses J,: J, der Intensititen bzw. 7, :7, der
Flichenintensititen von zwei zolestischen Objekten sind in der Regel zwei
Messungen von Verhiltnissen L,: L, bzw. I, : I, erforderlich. Das gilt sowohl
fiir das direkte MeBverfahren, bei dem die Lichtstarken bzw. Leuchtdichten
der beiden zolestischen Objekte direkt miteinander verglichen werden, als auch
fiir das indirekte oder Substitutionsverfahren, bei dem jedes Objekt fiir
sich mit einem dritten ,,Zwischenobjekt‘ verglichen wird.

1 Vgl. hierzu H. SEELIGER, Bemerkung tber das arithmetische Mittel [A N 132, S. 209
(1893)]; ferner Potsd Publ. Nr. 81, S. 4 (1925).
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Punkt- und flichenphotometrische Methode werden im folgenden getrennt
behandelt.

o) Die Messung punktférmiger Objekte.

Direktes MeBverfahren. Die beiden zu vergleichenden natiirlichen
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 gleichmdBig hellen Unter-
grund.

Werden die Systemfaktoren der beiden abbildenden Systeme mit 2 und 2",
die Intensititen der zu vergleichenden Sterne mit J; und. J, (J,: J, <<1) be-
zeichnet, so sind bei ausgeschalteter Abschwichungsvorrichtung die Lichtstirken
der beiden Sterne im ersten bzw. im zweiten System:

Liy=2-],, Ly=2:], bzw. Li=2"T, Ly=2"J,. (4)

Angenommen, die Abschwichungsvorrichtung befinde sich im - zweiten
System, so entsprechen der Messung des Verhdltnisses L, : L} die Gleichungen:
L =L;4, H, = Hj — 2™ 51logA’, Ji:J. <1
2N, y 2 ’ Pig 5)
]1:]2=<Y)A, Ml——M2=—ZM,Slog(f,)—zM,SlogA Jilh< % )

Offenbar ist nur dann eine Messung moglich, wenn J,: J, << 2": 2 ist. Das Ver-

haltnis X': X bzw. den Logarithmus —221,5 log( % bezeichnet E. C. PICKERING?

als ,,Konstante des Photometers. Zur Bestimmung bzw. Elimination dieser
Konstante ist stets eine zweite Messung erforderlich. Bestimmen 1aBt sich die
Konstante auf die Weise, daBl man die Bilder von zwei Sternen von gegebener
GroBendifferenz M; — M, auf gleiche Helligkeit bringt. Bei manchen Photo-
metern lassen sich auch die Bilder desselben Sternes auf gleiche Helligkeit
bringen. Notwendige Bedingung hierfur ist: X" > 2, d. h.,, das mit Ab-
schwichungsvorrichtung versehene System muf} das lichtstirkere sein.

Besitzt auch das erste System eine Abschwichungsvorrichtung (bzw. 1at
sich die Abschwichungsvorrichtung vom zweiten auf das erste System {iiber-
tragen), so 1Bt sich die Konstante 2’: 2 dadurch eliminieren, dall man nach
Wechsel der Sterne eine zweite Messung ausfithrt. Bildet man namlich den ersten
Stern im zweiten System, den zweiten im ersten ab, so entsprechen der Messung
des Verhiltnisses L,: L{ die Gleichungen:

L,A=1L{, H,—2¥5logd = Hj, JiiJa<1
. ) " z " > (6)
Iil=(3)4,  My—M,——2 Slog(5)—2%.slogd [ J,:]o<%-
Eliminiert man nunmehr 2/2" aus (5) und (6), so folgt:
JiiJe = (4"4)}, 2(M, — M,) = —2M5logd"— 2% 5logd . (7)

Ist eine der Bedingungen J,: J, <<X':2 oder J,: J, <<2: 2" nicht erfullt, so
14Bt sich die Konstante des Photometers nur durch Anwendung des Substitu-
tionsverfahrens (siche unten) eliminieren.

Die Elimination der Konstante X':2” durch Wechsel der Sterne ist stets
moglich, wenn die Abschwichungsvorrichtung in beiden Systemen zugleich,
und zwar in dem Sinne wirkt, daB gleichzeitig der in dem einen System abgebil-

1 Harv Ann 11, S. 195 (1879).
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dete Stern heller, der in dem anderen abgebildete schwicher wird., Den beiden
Messungen entsprechen die Gleichungen:

L4, = L343, Ly4, = Li4y, )
2 Jy Ay =2 T4, 2 Jody =27 J1 41,
und man erhidlt durch Elimination von 2': %" als Endergebnis:
AN (4.\%
Iide= (G @0
1 1 A, 4 (9)
2(M; — M,) = —2M5 log(z—:) — 2M,5log (A—fl)

Indirektes 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. Ist letzterer ein natiirlicher Stern, so decken sich in der Regel die beiden
Himmelsgriinde, ist er ein kiinstlicher Stern, so steht er auf dem Himmelsgrunde
des Hauptsternes. Die Abschwichungsvorrichtung ist bei den meisten Photo-
metern in den Strahlengang des Vergleichssystems, bei einigen in den Strahlen-
gang des Hauptsystems eingeschaltet.

Werden die unabgeschwichten Lichtstirken von Stern und Zwischenstern
mit L und L’ bezeichnet, so entsprechen dem ersten dieser beiden Fille die
Gleichungen :

Ly=1L"4,, L,=1L"A4,,

H, = H'— 2¥5log 4,, H,=H —2M5log 4,.
Wird mit J’ die fiktive Intensitit, mit M’ die fiktive GroBe des Zwischensternes
bezeichnet, d.h. die Intensitit bzw. die GroBe, die er hitte, falls er ein durch das

Hauptsystem abgebildeter natiirlicher Stern wére, so erhidlt man die weiteren
Gleichungen:

]J:]IA:AI! J21 ] = 4,, l

(10)

11
M, — M =-—2¥5log4,, M,— M =-—2¥5logd, [ (1)

und schlieBlich durch Elimination von J’ und M’ die Ausdriicke:
Ji:Ja= A4, 4,, M, — M,=—2¥5logAd, +2M5logd,. (12)

Werden, dem seltener vorkommenden Falle entsprechend, die im Haupt-
system abgebildeten natiirlichen Sterne abgeschwicht, so lauten die zugehorigen
Formeln abweichend von den vorigen:

L,4,=L, Lyd, =L,

1
H, —2M5logd, = H, H, — 2¥5logd, = H, (13)

und man gelangt durch Elimination von L’ bzw. H’ zu den Endgleichungen:
JiiJe=A7 1450, M, — M,=+2%5log4d, — 2%,510g4,. (14)

Systematische Messungsfehler. Aus der Gleichheit der Empfindungs-
starken £ darf man nur dann auf Gleichheit der Lichtstarken L bzw. der Hellig-
keiten H schlieBen, wenn einerseits die Objekte bestimmte Bedingungen erfiillen,
andererseits der Beobachter bei ihrer Vergleichung gewisse Regeln beachtet.
Die punktformigen Bilder miissen vor allem gleiche Struktur, insbesondere gleiche
scheinbare Fliche, haben sowie auf gleich hellem Untergrunde stehen. Der
Beobachter soll grundsitzlich die Lichtpunkte einzeln unter Verwendung der



Ziff. 33. Gleichheitsphotometrie. Allgemeine Gesichtspunkte. 625

gleichen Netzhautstelle ins Auge fassen. Sind diese und weitere Bedingungen
nicht oder nur zum Teil erfiillt, so treten systematische Fehler auf, denen wir
durch Einfithrung der Korrektion 4 in Gleichung (2) Rechnung getragen haben.

Bevor wir in die Diskussion der wichtigsten systematischen Fehler (Positions-
winkelfehler, Flichenfehler, PURkINJE-Fehler) eintreten, geben wir einige bei
den Vergleichungen zu beachtende allgemeine Regeln, die teils zur Verhiitung
systematischer Fehler, teils zur Herabdriickung der zufilligen Fehler dienen.

Es werde zunidchst vorausgesetzt, daB die verglichenen Lichtpunkte von
gleichem Spektraltypus seien. Da das Urteil iiber die Gleichheit der Hellig-
keiten um so sicherer ausfillt, je leichter das Auge bei der Vergleichung zwischen
den Lichtpunkten hin und her gehen kann, so bringe man die Bilder vor der
Vergleichung in eine moglichst vorteilhafte Stellung zueinander. Gewdhnlich
stellt man sie entweder horizontal neben- oder vertikal iibereinander und gibt
ihnen eine scheinbare Distanz von etwa !/,° bis 1°.

Die physiologische Helligkeit E bzw. H, bei welcher die Vergleichung der
Bilder stattfindet, soll von einer in der Mitte des FECHNER-Bereiches liegenden
Helligkeit E, bzw. H, moglichst wenig abweichen. H, liegt fiir Lichtpunkte auf
schwach erleuchtetem Untergrunde etwa — 2% oberhalb der fovealen Schwelle,
also bei etwa +2¥. Man kann indessen ohne EinbuBe an Genauigkeit noch
etwa 11/, GroBen oberhalb oder unterhalb H, vergleichen. Uberschreitet man
diese Grenzen, so nimmt die Sicherheit der Vergleichung allmdhlich ab, wihrend
systematische Fehler nicht entstehen.

Den EinfluB3 der ungleichen Empfindlichkeit verschiedener Netzhautstellen
vermeidet man dadurch, daf 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 ab. Man soll also die Objekte stets einzeln nacheinander, niemals
simultan ins Auge fassen. Das simultane — in der Regel extrafoveale — Sehen
kann zwar die Vergleichung erleichtern, fithrt aber notwendig zum Entstehen
systematischer, von der relativen Stellung der Bilder abhéingiger Fehler, der sog.
,, Positionswinkelfehler*.

Positionswinkelfehler. Dieser Fehler ist in erster Linie vom ,,schein-
baren Positionswinkel! der vom Vergleichsstern zum Stern hinzielenden Rich-
tung abhingig, daneben aber auch von der scheinbaren Distanz der Lichtpunkte.
Die Abhingigkeit vom Positionswinkel tritt nicht nur bei simultaner Vergleichung,
sondern iiberraschenderweise auch bei abwechselndem Fixieren der Lichtpunkte
in Erscheinung und bildet eine besonders ldstige Fehlerquelle bei den photo-
metrischen Messungen. Der bei den Stufenschidtzungen 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 Abschwichung des letzteren Sternes gleiche Helligkeit
hergestellt, so erhilt man fiir die Differenz der Helligkeiten H und H’ des Haupt-
und des Vergleichssternes gemal3 (1) und (2) die 4 Werte:

H—H =-—2%5log A, + 4,  rel. Stellung des Hauptsternes: rechts

H — H = “—2M;5 IOg Al + Al Iz s I ” links (,15)
H - H = —-ZM’S lOgA0+AO s ’ 2] 2 oben
H—H = —2M5log A, + 4, P ” ,, unten

1 Vgl. Ziff. 52.

Handbuch der Astrophysik. II. 40
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Hierin ist 4 die Positionswinkelkorrektion. Setzt man nun voraus, daB die ver-
glichenen Bilder ein voéllig gleiches Aussehen haben, und ferner, daB sich der
Fehler 4 mit der Helligkeit nicht #ndert, so miissen die 4 paarweise entgegen-
gesetzt gleich sein, d. h. der Bedingung geniigen:

A+ M=A4,+4,=0. ' (16)

Man erhélt also durch Mittelung sei es der beiden ersten sei es der beiden letzten
Werte (15) einen vom 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
auszufithren. G. MULLER und P. KEmMPF! haben bei den Messungen fiir die
P.D. sogar regelmiBig 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? stellte um 1836 bei seinen photometrischen Mes-
sungen fest, daB er den zu bestimmenden Stern schwicher oder heller maB,
je nachdem letzterer links oder rechts vom punktformigen Mondbild stand.
40 Jahre spiter untersucht E. C. PiIcRERING? den Positionswinkelfehler und teilt
auch fiir drei Beobachter Zahlenwerte mit. W. CERASKI4 schitzt von zwei ob-
jektiv gleich hellen Sternen stets den rechts stehenden betrichtlich schwicher
ein, und zwar sowohl bei abwechselndem Fixieren, als bei simultanem Anschauen
der Sterne. Uberdies findet er den Fehler von der Helligkeit der Bilder abhingig.
G. MULLER und P. KEMPF? stellen auf Grund einer Messungsreihe an 300 Sternen
fest, daB der Fehler A, fiir MULLER im Mittel +-0,07 betrigt und sich innerhalb
eines Helligkeitsbereiches von 2%,4 nicht merklich dndert, wihrend er fiir KeMpPF
praktisch verschwindet. SchlieBlich findet W. HASSENSTEIN® den Fehler bei
extrafoveal-simultaner Vergleichung einerseits erheblich gréBer, andererseits
wesentlich schwankender als bei abwechselndem. Fixieren. Bei gleicher Licht-
stirke 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 eingeschitzt. Die
gemessenen Unterschiede betragen im Durchschnitt:

Fiir indirektes Sehen (rechtes Auge): 4, — 4, = +0%,47

Fir direktes Sehen (rechtes Auge): 4, — A4; = 404,25 Ay — A, = +0%,26

Fir direktes Sehen (linkes Auge): A, — 4, = +0%,42 A, — A4, = +0"37.

Ursprung des Positionswinkelfehlers. Wahrend sich das Auftreten
des Fehlers bei simultaner Betrachtung der Bilder im wesentlichen durch die
ungleiche Empfindlichkeit der gereizten Stellen der Netzhaut erkldren diirfte,
stoft man bei der Erklirung seines Auftretens bei abwechselndem Fixieren der
Sterne auf Schwierigkeiten. Daf8i 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 Empfindungsstirke nicht ausschlieflich von der Intensitit, sondern

1 Vgl. Ziff. 35, 8. 2 Vgl. Ziff. 34, 9. 3 Harv Ann 11, S. 166 (1879).
4 Ann de I’Obs de Moscou 2, S. 175 (1890). 5 Potsd Publ 13, S. 11 (1899).
8 Potsd Publ Nr. 83, S. 11 (1926). .
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auch von der Dauer der Einwirkung der auf die Netzhaut fallenden Strahlung
abhiingig ist. Nimmt man z. B. an, daf3 der Beobachter, ohne sich dessen bewuBt
zu sein, den rechts stehenden Stern stets linger fixiert als den links stehenden,
so wird er die Helligkeit des ersten Sternes systematisch anders als die des zweiten
— und zwar vermutlich zu hell — einschétzen. Auch Unterschiede in der Art
des Uberganges vom rechten Stern zum linken und umgekehrt koénnen vielleicht
eine Rolle splelen Der Beobachter vergleicht stets ein gegenwiirtig empfundenes
Bild mit einem Erinnerungsbilde. Nimmt man nun z. B. an, der Ubergang vom
rechten zum linken Stern erfordere jeweils weniger Zeit als umgekehrt, und es
sei demgemiB das Erinnerungsbild des rechten Sternes stets frischer als das
des linken, so muB notwendig eine Uberschitzung der Helligkeit jenes rechten
Sternes eintreten.

Bildstruktur- oder Flichenfehler. Sind die zu Verglelchenden punkt-
férmigen Bilder in ihrer Struktur merklich verschieden, haben insbesondere die
Scheibchen der Lichtpunkte sehr verschiedene Durchmesser, so wird bei der
Vergleichung einerseits der zufillige Fehler erhoht, andererseits entsteht, falls
die Lichtstirken gleich hell erscheinender Lichtpunkte einander gleich gesetzt
werden, ein systematischer Fehler, der als ,,Bildstrukturfehler oder auch als
,,Flichenfehler’* bezeichnet werden kann. DemgemiB muB von einem guten
Photometer verlangt werden, daB die auf gleiche Helligkeit gebrachten Bilder
in ihrer Struktur einander méglichst gleich sind. Dieser Forderung kénnen natur-
gemiB nur solche Photometer gentigen, 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 Offnungsverhiltnis) erzeugt
sind. Aber auch bei diesen Photometern tritt, falls die Abschwichung des Ver-
gleichssternes durch Abblendung des Objektives erfolgt, eine Strukturdnderung
des abgeschwichten Bildes und infolgedessen éin von der Helligkeit der ver-
glichienen Sterne abhingiger Bildstrukturfehler auf.

Bei denjenigen Photometern, bei denen ein natiirlicher Stern mit einem
kiinstlichen verglichen wird, kénnen die Unterschiede im Aussehen der Bilder
sehr auffallend werden. Dem jeweiligen Luftzustande entsprechend, pflegt das
Bild des natiirlichen Sternes bald wesentlich kleiner und schirfer, bald wesentlich
groBer und verwaschener zu erscheinen als das Bild des kiinstlichen Sternes.
Bei jedem mit kiinstlichem Stern arbeitenden Punktphotometer miissen somit
Flichenfehler auftreten, die insbesondere bei den Messungen mit dem ZOLLNER-
schen Photometer seit langem Beachtung gefunden haben. Diese Fehler 4ndern
sich im allgemeinen mit der Helligkeit der Bilder und werden dadurch besonders
schiadlich. Sie wirken nach G. MULLER! stets in einem bestimmten Sinne: Ein
heller Stern wird im Verhiltnis zum kiinstlichen Stern zu schwach, ein schwacher
Stern zu hell eingeschidtzt und dementsprechend das gemessene GréBenintervall
systematisch zu klein gefunden. Dies Ergebnis bezieht sich aber vermutlich
nur auf den Fall, daBB die natiirlichen Bilder kleiner und schirfer erscheinen als
die kiinstlichen. Wiirde namlich umgekehrt das kiinstliche Bild scharfer er-
scheinen, so miite der Fehler notwendig mit umgekehrten Vorzeichen auftreten.
Der Flichenfehler 148t sich erfahrungsgemil3 dadurch stark herabdriicken, dafB3
man vor Beginn der Messungsreihe durch geeignete Wahl des Lampendia-
phragmas das kiinstliche Sternscheibchen dem je nach dem Luftzustande ver-
schieden ausgedehnten natiirlichen Sternscheibchen anpafit. — MULLER und
KemPF? haben die Unterschiede, die sich bei den Messungen der P.D. zwischen
den mit verschiedenen Instrumenten erhaltenen GroBen zeigten, mit Recht dem

1 Potsd Publ 9, S. 14 (1894); vgl. auch MULLER, Phot. d. Gest., S. 253.
2 Potsd Publ 13, S. 448 (1899); 14, S. 432 (1903); 16, S. 259 (1906); 17, S. XV (1907).
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EinfluB des Flichenfehlers zugeschrieben und zur Bestimmung und Elimination
dieses Fehlers besondere Messungsreihen angestellt.

Vom Spektrum bzw. von der Farbe abhédngige Fehler. Vergleicht
man spektral ungleichartige Lichtpunkte von mittlerer, d. h. im FECHENER-Gebiet
liegender Helligkeit bei fovealem Sehen, so tritt ein vom Farbenunterschied
abhingiger systematischer Messungsfehler in der Regel nicht auf; hingegen wird
der zufillige Fehler der Vergleichung mit zunehmendem Farbenunterschied
gréfer. Man soll daher nach Moglichkeit nur Objekte von wenig verschiedener
Farbe miteinander vergleichen bzw. den Farbenunterschied gegebener Objekte
herabzudriicken suchen. Handelt es sich um die Messung natiirlicher Sterne,
so vergleiche man tunlichst nur Sterne von dhnlichem Spektraltypus mitein-
ander, schlieBe also z. B. rote Verdnderliche nur an ré&tliche oder gelbe Ver-
gleichssterne an. Steht ein kiinstlicher Zwischenstern von regulierbarer Farbe
zur Verfligung, so passe man seine Farbe moglichst der mittleren Farbe der
aneinander anzuschlieBenden natiirlichen Sterne an.

Eine sehr weitgehende Ubereinstimmung der Farben liBt sich durch Vor-
schalten selektiv absorbierender Filter erzielen, mit deren Anwendung C. Norp-
MANN?', A. Danjon? und andere Forscher gute Erfahrungen gemacht haben.
Dabei muBl man freilich den notwendig eintretenden Verlust an Lichtstirke
in Kauf nehmen. Auch ist zu bedenken, daBl bei Gebrauch eines Filters nicht
mehr die ganze Lichtstrahlung des Sternes, sondern nur ein Ausschnitt aus ihr
auf das Auge wirkt, und daB demgemil die gemessenen Intensititen nicht mehr
visuelle Intensitdten im Sinne der eingangs gegebenen Definition sind.

Handelt es sich um den AnschluBl 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 CH. GaLLissoT und A. DANJoON? an-
nehmen, die spektrale Empfindlichkeit der Fovea mit der Empfindungsstirke,
so mufB3, 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 stdrenden EinfluB
der Ungleichheit der Farben dadurch zu entziehen, daB er zu extrafovealer
Vergleichung {ibergeht. Dieses Verfahren ist aber aus dem Grunde sehr be-
denklich, weil sich die so gemessenen Lichtstirken auf die spektrale Empfind-
lichkeit der jeweils gereizten extrafovealen Netzhautstelle N beziehen, d. h. mit
einem PURKINJE-Fehler behaftet sind. Anders, wenn die Empfindungsstirken
der zu messenden Lichtpunkte nur wenig oberhalb oder sogar unterhalb der
fovealen Schwelle liegen; dann 148t sich die Abbildung an einer mehr oder
weniger exzentrisch liegenden Stelle der Netzhaut und damit das Auftreten
eines PURKINJE-Fehlers natiirlich nicht vermeiden.

Um zu einer analytischen Darstellung des letzteren Fehlers zu gelangen,
werde vorausgesetzt, daf die Lichtpunkte bei der Vergleichung abwechselnd
an der gleichen extrafovealen Netzhautstelle N abgebildet werden. Der dieser
Netzhautstelle sowie der Empfindungsstirke 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 Strahlungsstirken von Haupt- und Vergleichsstern mit 7 und T’ be-
zeichnet, so entspricht der Einstellung auf gleiche extrafoveale Empfindungs-
starke die Gleichung:

T.K,=TA-K,

1 vgl. Ziff. 35, 6. 2 Vgl. Ziff. 34, 4. 3 Vgl. Ziff. 12.
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oder, wenn man die fovealen Empfindlichkeitskoeffizienten K, K’, Lichtstdrken
L, L’ und Helligkeiten H, H einfithrt:

L& _pak H=H —2M5logd + 4, (17)
A= +2M5 (logK, — logK}) — 2M,5 (logK — logK') . (18)

K K/J

Die Purkinje-Korrektion |4| wichst einerseits mit zunehmender Differenz
|1 —1I ’] der Farbenindizes, andererseits mit abnehmender Lichtstirke der
Lichtpunkte, d. h. mit algebraisch zunehmenden Werten von H. 4 verschwindet,
wenn die Objekte gleichen Spektraltypus haben, also I = I’ ist, und ferner,
wenn foveal verglichen wird, also die physiologische Helligkeit H oberhalb einer
gewissen Helligkeit H, liegt (d. h. H << H,), bei der das Auge vom fovealen zum
extrafovealen Sehen iibergeht. Der PURKINJE-Fehler 148t sich mithin, falls man
sich auf das Hauptglied beschrinkt, in der Form darstellen:

Ad=—a(I —1)(H — Hy), H> H,, (19)

worin der Koeffizient a, wie leicht nachzuweisen, positives Vorzeichen hat. Der
Ausdruck (19) 1Bt sich auch unmittelbar aus der allgemeinen Beziehung?!
zwischen extrafovealer Empfindungsstirke und logarithmischer Leuchtdichte
herleiten.

Anwendung. Wird ein schwacher natiirlicher Stern (Farbenindex I,
GroBe M) bel extrafovealem Sehen mit einem natiirlichen oder kiinstlichen
Zwischenstern (Farbenindex I’, fiktive Groe M’) verglichen, so ist die mit
dem PurkinJE-Fehler behaftete gemessene Grofe M nach (17) und (19) in der
Form darstellbar:

M=M —2"5logAd —a(l — I'y(H — H). (20)

Eine Darstellung des PURKINJE-Fehlers der GréBen der R. H.P. auf Grund
dieser Formel wird unten in Ziff. 34,1 gegeben werden.

Fir die GréBendifferenz von zwei nacheinander gemessenen natiirlichen
Sternen (Farbenindizes: I; und I,, GroBen: M, und M,) ergibt sich ferner auf
Grund von (20) der Ausdruck:

M, — M, = —2¥5logd, + 2M5log4,

(21)
—a(ly, —I'Y(H, — Ho) + a(l, — I')(H, — H,).

Sind die Farbenindizes der natiirlichen Sterne einander gleich (I; = I, =1I),
so nimmt die PURKINJE-Korrektion die einfache Form an:

A=—all—TI) M, — M,).

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 ,,duBlere’ Genauigkeit
ist naturgemilB stets geringer als die ,innere’ Genauigkeit, die man erhalt,
wenn man den mittleren Fehler einer einmalig gemessenen GréBendifferenz
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 GréBendifferenz gemessen wird,
direkt miteinander verglichen werden, stets im Vorteil gegentiiber einem Photo-
meter, bei dem beide Sterne einzeln mit einem kiinstlichen oder natiirlichen

! Siehe Ziff. 15 GL (51).
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Zwischenstern verglichen werden. Wird namlich der mittlere zufillige Fehler
der einzelnen Einstellung mit &, die Anzahl der — als unabhingig voneinander
vorausgesetzten — Einstellungen mit 2# bezeichnet, so ist im ersten Falle der

mittlere Fehler des Einstellungsmittels: u; = £ : 2%, im zweiten Falle hingegen:

e =172 (6 : Vn) =2u,. 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 zuféllige Fehler einer
Einstellung auf ein zdlestisches Objekt fillt je nach den Umstinden sehr ver-
schieden aus. Als Durchschnittswert wird man fiir Punktvergleichungen etwa
£ = +-0%,10, fiir Flachenvergleichungen etwa --0™,03 annehmen kénnen.

Unter den Punktphotometern stehen hinsichtlich der erreichbaren Genauig-
keit einerseits das ZOLLNERsche Photometer bzw. das ZOLLNER-PICKERINGsche
Keilphotometer (indirekte Methode), andererseits die PicKeRriNGschen Polari-
sationsphotometer sowie das DanjonNsche Katzenaugenphotometer (direkte
Methode) an erster Stelle. Das letztgenannte Photometer liefert die GréBen-
differenz nicht rein, sondern um 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 Spalten auf die einer Prizisionsmessung angemessene Anzahl
von 16 Einstellungen reduziert worden.

Tabelle 6.

Photomefertypus Beobachter m. F. Zahld. Einst. m. F. ‘Zahl d. Einst.
ZOLLNER-MULLER MULLER u. Kempr!| 4 0%,116 44+ 4 4+ 0¥082 | 8+ 8
ZBLLNER-MULLER MULLER u. KEMPF?| - 0 ,061 | 20 + 20 -+ 0 ,096 8+ 8
ZOLLNER-MULLER HASSENSTEIN3 4+ 0 ,070 4 4 4+ 0 ,050 8+ 8
PickeriNG (Phot. T) | WENDELL? =+ 0 ,050 16 4 0 ,050 | 16
PrckerinGg (Phot. H) | Danjon? =+ 0 ,032 40 £ 0 ,051 | 16
DaNjoN DanNjon® -+ 0 ,008 100 [+ 0 ,020] | 16

Die von MULLER und KEMPF in den beiden hier verwerteten Messungsreihen
— Fundamentalsterne der P. D. (Komponenten der Sternpaare z. T. auBerordent-
lich weit, bis zu 75 °, voneinander abstehend) einerseits und Plejadensterne anderer-
seits — erreichte Genauigkeit ist ungefihr die gleiche. Fiir HASSENSTEIN, dessen
Messungen sich auf eng benachbarte Sterne bezichen, fillt 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, bestitigt sich nicht.
Man erkennt vielmehr, daB sich mit dem ZGLLNERschen Photometer bei gleicher
Anzahl (16) von Einstellungen ungefihr dieselbe MeBgenauigkeit erzielen 1a83t
wie mit den PICcKERINGschen Photometern (m. F. - 0%,05). Die von DANJON
mit dem Katzenaugenphotometer erreichte Genauigkeit ist auBergewdhnlich
hoch und kann daher nicht als typisch angesehen werden. Nimmt man den
Wert --0%,05 des m. F. einer Messung als Norm fiir die mit einem guten Photo-
meter bei 16 Einstellungen erreichbare Genauigkeit an, so darf man sagen, da8
4 Messungen des gleichen Sternpaares (m. F. des Mittelwertes: + 0¥,025) eine
im allgemeinen ausreichende Bestimmung der GréBendifferenz geben werden.
Denn selbst bei dem besten Photometer wird man mit dem Auftreten systema-

1 Potsd Publ 9, 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, 1.

5 Vgl Ziff. 34, ..
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tischer Fehler zu rechnen haben, die auch bei kleinem Gré8en- und Farben-
unterschiede der verglichenen Sterne einige hundertstel GréBen erreichen kénnen.

p) Die Messung flichenhafter Objekte. Die Flichenintensitit eines
zolestischen Objektes setzt sich additiv zusammen aus der ,,regelmiBigen Flichen-
intensitit” § — d. h. der Flichenintensitit der von der Erdatmosphire regel-
mibig durchgelassenen Lichtstrahlung des Objektes — und der ,,diffusen Flichen-
intensitit’ §, d. h. der Flichenintensitit des diffusen Himmelslichtes am Ort
des Objektes. Der Messung allein zuginglich ist die zusammengesetzte Flichen-
intensitdt § 4§ bzw. Leuchtdichte ? 7. Um also zu der gesuchten Leucht-
dichte / zu gelangen, muBl man die Leuchtdichte / 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, daBl die durch die Systeme I und II abgebildeten
Himmelsareale sich im Gesichtsfelde des gemeinsamen Okulares iiberlagern, so
ist es in der Regel® nicht moglich, die zu vergleichenden Bilder in einer gemein-
samen Grenzlinie aneinander stofen 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 Flichenintensititen heute nur noch selten Anwendung.

Werden die Flichenintensititen der zu verglelchenden Objekte bzw. der sie
umgebenden Himmelsgriinde mit §,, j, bzw. mit 4,, j, bezeichnet, und ferner die
den Systemen 1 und II entsprechenden ,,flichenhaften Systemfaktoren“ mit o
und o', so sind die regelmiBigen sowie die diffusen Leuchtdichten der beiden
Objekte durch die Ausdriicke gegeben:

Ly =of; = 0/7.1

Iy = o9 I =

; G;f System I Zz Z;z System II.
17 0]y 1= 0]

3 == 0fs = o'fy J

Es werde das im System T abgebildete erste Objekt mit dem im System II
abgebildeten zweiten Objekt verglichen. Die Abschwichungsvorrichtung gehore
dem System Il an. Da die Bilder der Himmelsgriinde sich itberlagern, so besteht
die Gleichung: B i B -

Uy 4 0y) + BA = (Il + ) A"+ b, (22)

aus der sich die diffusen Leuchtdichten 7, und /;4’ offenbar herausheben. Mit
Riicksicht hierauf gelangt man zu den Beziehungen:

L=UA", hy = hy —2m,5log 4,

. 2
11192 = (0'[0)A4’, My — My = — 215 log (¢'/o) — 2m,5 log A’, (23)

die den Gleichungen (5) vollig analog sind. Die GréBe — 2m,5 log(¢'/o) stellt die
,,Konstante” des Flichenphotometers dar. In betreff der weiteren Behandlung
dieses Falles sowie der Behandlung des weiteren Falles, da8 die Abschwichungs-
vorrichtung auf beide Objekte zugleich wirkt, sei auf die oben fiir 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

* Eine Ausnahme hierin bildet das StrINHEILSche Prismenphotometer (s. Ziff. 38, o).
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beiden Himmelsgriinde in der Regel nicht heraus, sondern miissen durch eine
bzw. zwei Zusatzmessungen bestimmt werden. Es werde angenommen, daf
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 duleren umschlossen.

Werden die Leuchtdichten der im Hauptsystem abgebildeten zolestischen
Objekte mit I, + /; und I, + /,, die Leuchtdichte des im Vergleichssystem ab-
gebildeten Zwischenobjektes mit I’ bezeichnet, und nehmen wir dem gewshnlich
vorkommenden Fall entsprechend zunichst an, daB sich die Abschwichungs-
vorrichtung im Vergleichssystem befindet, also auf das Zwischenobjekt wirkt,
so entsprechen den vier erforderlichen Messungen die Gleichungen:

40, =14, I, = I'4,
1 41 / 1 gl / *1 (24)
b+ l=14,, L= I'4,,
aus denen man durch Elimination von I,, I, und /' die Proportion erhalt:
hily=fyify= (4, — 4y): (4, — 4y) . (25)

Befindet sich die Abschwachungsvorrichtung hingegen im Hauptsystem, so gelten
die Gleichungen:

(h + b)dy = . hdy = ’ } (26)
(l2+lz)Az =1, lez =l>
Lily= ;i 0y = (A7" — A7Y): (45" — 45Y). (27)

Stehen die zolestischen Objekte, wie es meist der Fall ist, auf gleich hellem
Himmelsgrunde (/; = /,), so fallt in (24) und (26) jeweils die vierte Messung
fort, und man hat in den Formeln (25) und (27) 4, = 4, = A zu setzen.

Die vorstehenden Entwicklungen finden ohne wesentliche Anderung auch
in dem Falle Anwendung, wenn die zu messenden Objekte extrafokale Bilder von
Fixsternen sind. Wird dann unter  die (regelmiBige) Leuchtdichte des im festen
Abstande a, vom Brennpunkte des abbildenden Objektives entstehenden extra-
fokalen Bildes verstanden, so ist gemiB Ziff. 25 Gleichung (13) I der Intensitit
J des Sternes proportional. Man hat also in den vorstehenden Formeln lediglich §
durch J 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. GRAMATZKI! angefithrt. Bei
dem erstgenannten Photometer lassen sich die Schnittdurchmesser der 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 mefibare Verschiebung des Okulares auf die Helligkeit
eines konstanten kiinstlichen Zwischenobjektes gebracht. Setzen wir voraus,
daB die Sterne auf gleich hellem Himmelsgrunde stehen (j; = 7,), und ferner,
daB die Leuchtdichten /, und /, bei der Verschiebung des Okulares ungedndert
bleiben (Bedingung: a < a;) 2, so braucht die Leuchtdichte [, =1, =7 des
Himmelsgrundes nicht bestimmt zu werden, sondern gelangt zugleich mit der

1 Siche Ziff. 38, & bzw. y. ? Vgl. Ziff. 25, Gleichung (15).
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Leuchtdichte I’ des Hilfsobjektes zur Elimination. An Stelle der Gleichungen
(26) und (27) treten dann die vereinfachten:

LA +T=1, Litly=Jy: Ja = A7t 471,

LAy, +1=17, M, —M,=+2Y5log A, — 2M,51log4,. 28)
Systematische und zufillige Fehler der Vergleichung. Erscheinen
zwei gleichmiBig dicht leuchtende Flichen dem Auge gleich hell, so ist der Fehler
der Vergleichung durch die Differenz s — 4’ ihrer theoretischen Flichenhellig-
keiten gegeben.

Stehen die verglichenen Objekte in einem gewissen Abstand von einander und
weichen sie auBerdem evtl. in Gestalt, scheinbarer Fliche und Farbe voneinander
ab — ein Fall, der insbesondere bei der direkten Vergleichung von zwei z6lestischen
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-, Flichen-, PURKINJE-
Fehler) vollig analog sind. Ein niheres Eingehen auf diesen besonders ungiinstig
liegenden, iibrigens in der Praxis selten vorkommenden Fall eriibrigt sich.

Grenzen hingegen die Vergleichsielder in einer geraden Linie aneinander oder
wird ein inneres, meist kreis- oder ellipsenformiges Vergleichsfeld von einem
duBeren umschlossen, so ist die Genauigkeit der Vergleichung weit hoher. Im
ersten Falle sollen die Vergleichsfelder symmetrisch liegende kongruente Figuren
bilden und sich zu einem Kreis, Quadrat oder einer sonstigen einfachen Figur
erginzen. 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 5°, bei ungleicher Farbe derselben
im Hinblick auf die Moglichkeit fovealer Abbildung etwa 1%/,° betrigt. Bei
der Vergleichung zoélestischer Objekte wird man sich oft mit sehr viel kleineren
Feldern begniigen miissen, doch wihle man den scheinbaren Durchmesser des
inneren Vergleichsfeldes, wenn méglich, nicht unter 20’

Die Flichenhelligkeit der Felder soll moglichst im FECHNER-Bereich liegen,
innerhalb dessen der zufillige Fehler der Vergleichung am geringsten ist. Auch
diese Vorschrift wird sich wegen der Lichtschwiche der meisten zoélestischen
Objekte oft nicht innehalten lassen. Einen auffilligen Farbenunterschied der
Felder, durch den die Genauigkeit der Vergleichung stets wesentlich beein-
trachtigt wird, suche man durch Anwendung der oben fiir den Fall der Punkt-
vergleichung gegebenen Regeln herabzudriicken.

Als Kriterium der Gleichheit der Flichenhelligkeiten der Vergleichsfelder
ist — ein beugungsfreies Aneinandergrenzen der letzteren (LUMMER-BRODHUN-
Wiirfel!) vorausgesetzt — bei gleicher Farbe der Felder das Verschwinden, bei
ungleicher Farbe das maximale Undeutlichwerden der Grenzlinie zu betrachten.
Bei weniger vollkommener Abgrenzung der Felder 14Bt sich auch bei gleicher
Farbe derselben nur ein Unscharfwerden der Grenzlinie erreichen.

Bei ausreichender Helligkeit der Vergleichsfelder soll das Auge die Grenz-
linie fixieren. Liegt die Helligkeit hingegen in der Nihe der fovealen Empfin-
dungsschwelle — und dieser Fall wird verhiltnismiBig oft eintreten —, so 1aBt
sich ein extrafoveal-simultanes Vergleichen nicht vermeiden. Als Kriterium
der gleichen Helligkeit der Felder gilt dann wieder, daB3 letztere als eine einzige
gleichmiBig leuchtende Fliche 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 um 180° eliminieren lassen.
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Bei Ungleichheit des Spektraltypus tritt ferner ein PurkiNjE-Fehler auf, dem
man evtl. durch Einfithrung eines Korrektionsgliedes der Form:

d=—a(l —TI)(h— hy, a>0,h>h
Rechnung 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 punktférmiger Objekte bestimmt. Es besteht
aber bei den meisten von ihnen die Moglichkeit, sie auch als Flichenphotometer
zu verwenden. Das Vergleichsobjekt ist stets zolestisch. Die meBbare Ab-
schwichung 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.

&) Der Gedanke, ein Doppelfernrohr als Photometer zu verwenden, geht
auf P. BoUuGUER! zuriick. Das BouGuERsche , ,Heliometer* besitzt zwei Ob-
jektive von gleicher Offnung und Brennweite und ein gemeinsames Okular.
Zur -Abschwichung 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 Sternen lassen sich in eine beliebige Lage zueinander bringen.
Stellt man mittels der Sektorblende Helligkeitsgleichheit her und wiederholt
die Messung nach Ubertragung der Blende unter Vertauschung der Sterne, so
bestehen nach Ziff. 26 Gleichung (29) und Ziff. 33 Gleichung (7) die Beziehungen:

Ji: Jo = 36071 (50"}, M, — M, =163 — 1 25 logo — 1,25 logd’,

worin ¢ und ¢’ 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 Abschwichung allzu heller Bilder mit Papier
oder Mattglas bedeckt werden konnen. Obige Gleichung gibt jetzt das Ver-
hiltnis der Flichenintensititen bzw. die Differenz der Flachenhelligkeiten an.
BouGuUER hat mit seinem Photometer Flichenintensititen auf der Sonnenscheibe
sowie an verschiedenen Stellen des Himmels gemessen.

f) Das Photometer von W. HERSCHEL? ist dem BoUGUERschen verwandt,
besitzt aber an Stelle der Objektive zwei Spiegel von gleicher Offnung und Brenn-
weite. Einer von diesen Spiegeln 148t sich mit Hilfe von Kreisblenden abblenden.
Die Okulare liegen so nahe beieinander, dafl das Auge innerhalb einer Sekunde
von dem einen zum anderen iibergehen kann. HERSCHEL hat mit diesem In-
strument Intensititen von Fixsternen gemessen und bei der Reduktion den Ein-
flu der Beugung sowie den des Himmelsgrundes beriicksichtigt.

y) Das von J. HErRsSCHEL® um 1836 konstruierte ,,Astrometer’ besitzt in-
sofern historische Bedeutung, als dasselbe zur Herstellung des ersten 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 Fixstern mit dem gleichfalls direkt, d.h.
ohne Okular, betrachteten, durch eine kleine Konvexlinse (d = 3, f = 5,7 mm)
entworfenen punktférmigen 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 Traité d’optique (1760), S. 35. 2 Phil Trans 1817, S. 309.
3 Results of Astr. Obs. made durmg 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 punktférmige Mondbild
auf die Helligkeit des Fixsternes gebracht Die Anderung der Pupille mit der
Akkommodation bleibt bei Gebrauch eines Diopters ohne EinfluB.

Das Intensitdtsverhiltnis bzw. die GroBendifferenz von zwei nacheinander
gemessenen Sternen ist nach Ziff. 25 Gleichung (9) und Ziff. 33 Gleichung (12)
durch die Ausdriicke:

Ji: Jo=ri2:75% Ml—M2=—]—5Mlogrl——SMlokgﬂ'2

gegeben, worin 7, und 7, die gemessenen Abstédnde des Mondbildes vom Auge sind.
Den EinfluB des Himmelsgrundes sowie anderer systematischer Fehlerquellen
hat HERSCHEL nach Moghchkelt zu eliminieren gesucht. F. ZOLLNER! leitet fiir
den wahrscheinlichen Fehler einer gemessenen Helligkeitsdifferenz von zwei
Sternen den iiberraschend geringen Wert 4-0%,06 ab.

d) Gleich dem BouGUERrschen Heliometer .hat auch das FRAUNHOFERsche
Heliometer, wie die Arbeiten von M. J. Jounsox?, W. SCHUR® u. a. zeigen, als
Photometer Verwendung gefunden. Die beiden Methoden entsprechen sich voll-
kommen. Durch Drehen des Objektivkopfes und Verschieben der Objektiv-
hilften lassen sich die Bilder der zu vergleichenden Sterne nebeneinander stellen.
Zur Abblendung der Halbobjektive verwendet JoHNsonN Blenden mit halbkreis-
formigen oder mit sektorférmigen Ausschnitten. Er findet die Objektivhalften
ungleich lichtstark und die Zentralzone des Objektives lichtdurchldssiger als die
Randpartien. Der Einflufl des erstgenannten Unterschiedes 14Bt sich durch Ver-
tauschung der Sterne eliminieren. .

Das hierher gehérige, als Doppelfernrohr ausgebildete Meridianphotometer
von E. C. PICKERING soll erst weiter unten zugleich mit den iibrigen PICKERING-
schen Polarisationsphotometern besprochen werden.

Photometertypen &) bis 4). Als Gleichheitsphotometer mit nur einem,
sowohl Stern als Vergleichsstern abbildenden Objektiv kann jedes mit einer Ab-
schwichungsvorrichtung versehene Fernrohr betrachtet werden, insofern man
— freilich unter Verzicht auf eine gleichzeitige Abbildung — das hellere Objekt
stets mittels der Abschwichungsvorrichtung auf gleiche Helligkeit mit dem
schwiicheren bringen kann. Ein besonders einfaches Beispiel bietet das Verfahren
von A.Seccur?, der zwei Sterne mit unbewaffnetem Auge vergleicht und den
helleren mit Hilfe einer rotierenden Sektorenscheibe auf die Helligkeit des
schwicheren bringt.

Sollen Objekt und abgeschwichtes Vergleichsobjekt gleichzeitig nebenein-
ander sichtbar sein, so 14Bt sich dies am einfachsten dadurch erreichen, daBl man
die beiden Objekte durch verschiedene Teile des Objektives abbildet. Der hierauf
beruhende Photometertypus ist duBerlich durch den Objektivspiegel gekenn-
zeichnet, der das Licht des Vergleichssternes ins Objektiv wirft.

¢) Das alteste der hierher gehorigen Photometer ist der Spiegelsextant in
der Form, wie ihn A.v. HuMBoLDT® um 1800 zur Messung der Lichtstirken
einiger heller Sterne verwendet hat. Bekanntlich 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 zunichst

1 Photometrische Untersuchungen, S. 176 (1865); vgl. auch ZINNER, Helligkeitsver-
zeichnis, S. 49. )

2 Radcl Obs 12, App. (1851). 3 AN o4, 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 Abschwichungsvorrichtung 148t sich leicht in der Weise einfiigen, da8
man eine mefBbare 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 Verhéltnis der beiden Segmente
des Objektives, die von dem belegten bzw. dem unbelegten Teil des festen Spiegels
Licht empfangen, ndherungsweise gleich dem Verhiltnis [, : (¢],), worin J,
die Intensitit des direkt gesehenen und g J, die infolge der doppelten Reflexion
am drehbaren und am festen Spiegel reduzierte Intensitit des anderen Sternes ist.

{) Ein von einem unbekannten Erfinder konstruiertes, in einer der Ge-
sellschaft der Wissenschaften zu Géttingen eingereichten Bewerbungsschrift be-
schriebenes Photometer?! verdient wegen der ZweckmiBigkeit des der Konstruk-
tion zugrunde liegenden Prinzips Erwdhnung. Vor dem Objektiv eines paral-
laktisch montierten Refraktors ist ein Planspiegel angebracht, der einerseits um
die Achse des Tubus, andererseits um eine zu dieser senkrechte Achse drehbar ist
und in jeder Stellung die eine Hilite des Objektives frei 148t, die andere verdeckt.
Die Abschwichungsvorrichtung besteht in einer gleichfalls um die optische Achse
drehbaren, genau eine Hilfte 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 als Sektorblende wirkenden Objektivblende stets der eine
Stern heller, der andere schwicher, so daB man in jedem Falle Helligkeits-
gleichheit herstellen kann. Der in das Resultat der Messung eingehende
Reflexionskoeffizient des Objektivspiegels 1aBt sich durch Vertauschung der
Sterne eliminieren.

7) Das ,,Zonenphotometer von C. H. HORNSTEIN? ist dem vorstehend be-
schriebenen Photometer im Prinzip sehr dhnlich. Vor dem Objektiv ist seitlich
ein kurzes, um die Achse des Hauptrohres drehbares Hilfsrohr angebracht, das
sich iiber die duBere Zone des Objektives hinwegfithren 14Bt. 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 hyperbelférmigen
Ausschnitten. AuBer den Mingeln 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 mul. PlanmiBig durch-
gefiihrte Messungsreihen liegen nicht vor.

) Bei dem Sternphotometer von J. CHACORNAG? besteht die Vergleichs-
vorrichtung — wie bei dem unter ) beschriebenen Photometer — in einem
um zwel Achsen drehbaren Objektivspiegel, der in jeder Lage genau die eine
Hilfte des Objektives fiir direkte Sicht abblendet. Die Abschwichungs-
vorrichtung setzt sich aus einem in der Fokalebene angebrachten, um die op-
tische Achse drehbaren Doppelbildprisma und einem zwischen Okular und Auge
befindlichen Nikol zusammen. Der Umstand, dafl das Licht des Hilfssternes
infolge der Reflexion am Objektivspiegel teilweise polarisiert ist, fithrt insofern

1 Vgl. Gottingische gelehrte Anzeigen 1835, S. 330. — Mit dem Preise gekrént wurde
seinerzeit C. A. STEINHEILS Abhandlung iiber das Prismenphotometer.

Z Sitzber. der K. Akad. der Wiss. zu Wien. Math.-naturw. Kl. 41, S. 261 (1860).

3 CR 58, 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 muf3. Wenn CHACORNAC mit seinem Photometer nur
wenige Versuchsmessungen ausgefithrt hat, so diirfte dies unter anderem der
Umst#ndlichkeit des MeBverfahrens zuzuschreiben ‘sein.

¢) Den Typus des mit Objektivspiegel ausgeriisteten Photometers hat neuer-~
dings A. DaNJON? wesentlich vervollkommnet, dessen ,,photométre différentiel 4
ceil de chat in Abb. 32a schematisch, in Abb. 32b in Gesamtansicht dargestellt
ist. Es handelt sich um einen azimutal ’
aufgestellten Refraktor, bei dem die
wesentlichen Teile der Vergleichs- so-
wie der Abschwichungsvorrichtung vor
dem Objektiv angebracht sind.

41
Abb. 32a. Katzenaugenphotometer von  Abb.32b. Dasselbe Photometer. Gesamtansicht.
A.DanjoN. Schematisch. (Ann. de1’Obs. (Ann. de I’Obs. de Strasbourg 2, S. 87.)

de Strasbourg 2, S. 83.)

Vor dem Objektiv des Refraktors (d = 75, f = 600, d’ = 4) sind zwei total-
reflektierende Prismen 4 und B von je 25 mm Kantenlinge befestigt. In der
Fokalebene entsteht so neben dem Bilde I; des von der AduBeren Zone des
Objektives direkt abgebildeten Sternes das Bild I, eines zweiten Sternes, dessen
Licht durch die Prismen A4 und B ins Objektiv reflektiert wird. Da das
Prisma A4 eine kleine Drehung um die Achse AB, das Prisma B eine eben-
solche um eine zur Zeichnungsebene senkrechte Achse zuldBt, so lassen sich
die Bilder von Sternen, die um mehrere Grad voneinander entfernt sind, im
Gesichtsfelde nebeneinander stellen.

Zwischen den beiden Prismen ist das Katzenaugendiaphragma C befestigt.
Die eine der beiden rechtwinklig ausgeschnittenen Blendplatten trigt eine Milli-

1 Ann de I’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 sekundiren Bilder Blenden einschieben. Die
zu vergleichenden Bilder lassen sich in ihrer gegenseitigen Stellung mit Hilfe
der Bewegungsschraube fiir das Prisma B leicht vertauschen. Ein zwischen
Tubus und Okular eingeschaltetes totalreflektierendes Prisma ermoglicht eine
bequeme Kopfhaltung des Beobachters.

Messung und Reduktion. Bezeichnen %, x,, x, die Ablesungen der
Zentimeterskala bei teilweise gedffnetem, maximal gedffnetem und vollig ge-
schlossenem Katzenauge, sind also b =x —x, bzw. b, =%, —x, Diagonale
und groBte Diagonale des quadratischen Ausschnittes in cm, so lassen sich die
Lichtstirken der Bilder eines direkt und eines reflektiert eingestellten Sternes
durch die Ausdriicke darstellen:

- L=2X.], L'=2"]'(b:by)?
worin 2 und 2’ die Systemfaktoren sind. Aus L = L’ folgt:
J:J =2":2)5:b,2, M— M =C—5logh. (29)
Es muB also die Bedingung: J:J << X2’: X erfiillt sein.
Die Konstante C des Photometers — d.h. die GroBendifferenz von zwei

Sternen, die bei der Offnungsdiagonalen b = 1 cm gleich hell erscheinen —
bestimmt DanjonN auf die Weise, daBl er Fernrohr und Prismensatz auf einen
in weitem Abstand befindlichen kiinstlichen Stern richtet und die duBeren Teile
des Objektives durch einen vor das Prisma B gesetzten rotierenden Sektor von
gegebener Winkeloffnung o abblendet. Die beiden Bilder gehdren so gewisser-
maBen zwel verschiedenen Sternen von der bekannten GréBendifferenz

M- M = +6M39 —2¥501og ¢

[vgl. Ziff. 27 Gleichung (33)] an. Die Einstellung mit dem Katzenauge auf gleiche
Helligkeit liefert b und damit gemiB (29) die Konstante C, fiir die DANJON den
Wert 14,83 ableitet. '

Der Wert der Konstante C braucht ibrigens 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 ndmlich, wenn M, und M, die GroBen
der Sterne, b; und b, die gemessenen Diagonalen sind:

M, — M, = —5Mlogh, + 5¥logbh,. (30)

Nach DanNjon darf die Diagonale des Katzenauges, die im Maximum 30 mm
betrédgt, bis auf 8 oder 9 mm reduziert werden, ohne daB storende Beugungs-
erscheinungen auftreten. Es lassen sich also GréBendifferenzen von 2¥ 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 tbertrifft. Er
vergleicht das doppelt reflektierte Bild von Algol (2¥,1 bis 3%,2, Spektrum B 8)
mit dem direkten Bilde des in 35’ Distanz stehenden Sternes BD -+ 40° 663
(74,3, Sp. A0). Jede gemessene GroBendifferenz beruht auf 100 Einstellungen,
die ohne Hast in 20 Minuten erledigt werden kénnen. Nach je 10 Einstellungen
werden die Bilder in die symmetrische Stellung gebracht. Die durchschnittliche
Abweichung der gemessenen GréBe von der auf 150 Messungen beruhenden mitt-
leren Lichtkurve betrigt nur 4 0%,006. Diesem Werte entsprechen die Werte
+0%,0075 bzw. 404,005 des mittleren bzw. des wahrscheinlichen Fehlers.
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Die fiir ein punktphotometrisches Verfahren ungewdthnlich hohe Genauig-
keit ist einesteils den Vorziigen des Photometers, andernteils den besonderen
Fihigkeiten des Beobachters zu verdanken. Alle instrumentell bedingten Fehler-
quellen sind weitgehend ausgeschaltet. Ausschlaggebend aber ist die besondere
Eigenschaft des Abschwichungsapparates, fiir kleine Drehungen des Bewegungs-
schliissels relativ groBe Anderungen der Offnung des Katzenauges zu geben.
Das bedeutet eine vollige Ausschaltung des motorischen Gedichtnisses bei den
Einstellungen, die infolgedessen véllig unabhingig voneinander sind. Zu diesen
Vorziigen des Instrumentes tritt eine ungewdhnliche Ausdauer des Beobachters,
die ihn befshigt, ohne Erlahmen der Aufmerksamkeit, des Auges und der Hand,
also mit gleichbleibender Sicherheit unmittelbar nacheinander 100 Einstellungen
auszufithren. Aus einer bei DANJON sich findenden Diskussion! der zufilligen
Einstellungsfehler scheint hervorzugehen, daB sein Stufenwert keineswegs un-
gewohnlich klein ist. Die zufillige Abweichung einer Einstellung vom Mittel
betrdgt im Durchschnitt + 0,097 (m. F. einer Einstellung: 4 0%,12).

Danjon? hat mit seinem Photometer auch Flichenintensititen 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 Berithrung bringt. Eine ausreichende Abschwichung dieses
letzteren Bildes 148t sich dadurch erzielen, dal man das Prisma B oder auch
beide Prismen 4 und B (vgl. Abb. 32a) um eine zu der Papierebene senkrechte
Achse um 180° dreht, also die totale Reflexion in Glas durch die partielle in
Luft ersetzt. Die nunmehr wenig verschiedenen Flichenhelligkeiten lassen sich
durch Verstellen des Katzenauges einander gleich machen.

%) Bei dem Photometer von G. SEARLE? wird die Zweiteilung des Objektives
nicht durch einen Spiegel, sondern durch ein Prisma bewirkt. Eine leicht
keilférmig geschliffene Glasplatte, deren brechender Winkel ¢ nur wenige
Bogenminuten betrigt, 148t sich vor dem dreizélligen Objektive meBbar hin
und her bewegen. Ist das Fernrohr auf einen Stern gerichtet, so erscheint im
Gesichtsfelde neben dem reguliren Bilde ein zweites um die Distanz ¢ abgelenktes
Bild. Bei Verschiebung des Prismas, das als Segmentblende wirkt, .wird gleich-
zeitig das eine Bild heller, das andere schwiicher. Bei der Messung der GroBen-
differenz von zwei Sternen verfihrt man nun so, daB man das regulire 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 1a0t.

Bezeichnen wir den Durchlissigkeitskoeffizienten des Prismas mit 8, die
Abschwichungsfaktoren fiir regulires und abgelenktes Bild mit 4 und 1 — 4
[vgl. Ziff. 26 Formel (31)], so sind die Lichtstirken der verglichenen Bilder
durch die Ausdriicke gegeben:

LI:W'%MIA, L;:ém'—}d%u—A),
und das Verhéltnis der Intensititen der Sterne ist durch die Gleichung bestimmt:
JiiJa=0(1—4):4.

Hierin 148t sich é entweder durch Vergleichung der konjugierten Bilder der
beiden Sterne eliminieren, oder aber durch Vergleichung der beiden Bilder em
und desselben Sternes best1mmen

1 Recherches, S. 41. 2 Recherches, S..165. 3 AN 57, S. 141 (1862).
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Ersetzt man nach einem Vorschlage von A. CorNuU! das einfache Prisma
durch zwei in Material und Schliff vollig iibereinstimmende Prismen, die mit
ihren schmalen Kanten aneinanderstoflen, so liefert jeder Stern zwei abgelenkte
Bilder, und man erhilt, da sich nunmehr der Durchlissigkeitskoeffizient § bei
der Vergleichung heraushebt, das Verhéltnis der Intensititen bereits durch eine
Messung.

Wird bei groBer Objektivofinung 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.

4) Die PickEriNGschen Polarisationsphotometer. Das Verdienst, das
erste auf dem Polarisationsprinzip beruhende Himmelsphotometer konstruiert
zu haben, gebithrt F. ARAGO? Dieser bildet das Rocuonsche Prismenfernrohr?
dadurch zu einem Gleichheitsphotometer aus, daB er vor dem Objektiv einen
drehbaren Nikol nebst Intensititskreis anbringt. ARAGO? hat im Jahre 1850 mit
diesem Apparat Messungen der relativen Flachenhelligkeit auf den Scheiben des
Mondes und des Jupiter ausgefithrt, die indessen nur eine verhiltnismiBig ge-
ringe Genauigkeit besitzen. J.CuACORNAC — dessen Photometer wir schon
oben behandelt haben — und E. C. PICKERING haben die von ARAGO angegebene
Polarisationsvorrichtung insofern abgedndert, als sie den drehbaren Nikol
zwischen Okular und Auge verlegten. Die verschiedenen Typen der von PI1CKE-
RING konstruierten und zum Teil in uwmfangreichen Messungsreihen erprobten
Polarisationsphotometer werden im fol-
genden eingehend besprochen.

Ansetzbare Photometer. Ab-
gesehen von einigen &lteren, noch un-
vollkommenen Apparaten (Photometer
4, 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-

o mel erprobt. Photometer H 3 (Abb. 33)

B C. Prexpame (MOtLen, Phot. d. Gest, bat in den Jahren 1877—1880 in Ver-
S. 260). bindung mit einem Refraktor (4 = 380,

j=6800) zur Messung der Hellig-

keiten von Doppelsternen und Jupitersatelliten gedient. Das Photometer ist
um die Achse des Hauptrohres drehbar. Die Polarisationsvorrichtung besteht
aus dem RocnoNschen Bergkristallprisma F, das sich in Richtung der optischen
Achse verschieben 148t, 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 kénnen
also nur Nachbarsterne mit Distanzen bis zu 60"’ miteinander verglichen werden.

Die vollstindige Messung einer GroBendifferenz besteht aus 4 Sitzen zu
je 4 Einstellungen. Zur Elimination des Stellungsfehlers werden die Bilder nach

N
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1 CR 103, S. 1227 (1886).

2 Vierte Abhandlung iiber Photometrie. [Samtliche Werke. Deutsche Ausgabe, Bd. 10,
S. 190 (1859).]

3 Vgl. Ziff. 30, §.

4 Siebente Abhandlung iiber Photometrie. [Samtliche Werke, Bd. 10, S.237—243 (1859).]

5 Harv Ann 11 (1879); 521 (1907).
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jedem Satz vertauscht. Nach dem ersten und dritten (bzw. nach dem zweiten)
Satz wird das ganze Photometer um 180° gedreht, um jeweils die beiden kon-
jugierten Bilder vergleichen zu kénnen. Zur Reduktion eines Messungssatzes
dienen gemiB Ziff. 29 Gleichung (51) und (53) die Formeln:

oy — (xgp — 360°) | oy — 0‘11'J

2 1
]2:]1:%—‘5{;“(]9, == B + 5
My — M, =c—5logtgy, ¢ = ——ZM,Slog(v/:—).

Das kleine Korrektionsglied ¢ dndert bei Umlegen des Photometers sein Vor-
zeichen.

J. SteBBINS! hat mit einem vollig entsprechend gebauten Photometer die
GroBendifferenzen der Komponenten von 107 Doppelsternen gemessen. Fiir den
wahrscheinlichen Fehler einer auf 16 Einstellungen beruhenden GroSendifferenz
leitet er im Durchschnitt aller Messungen den Wert - 0%,056 ab.

Ein von A. Danjon? gleichfalls nach dem Vorbilde des Photometers H kon-
strulertes Photometer weist einige Verbesserungen auf. Als Polarisator dient ein
WorLAsTON-Prisma aus Kalkspat, das bei einer Dicke von nur 2mm eine Winkel-
trennung der Strahlen von 102’ gibt. Da der grifite Abstand des Prismas vom
Fokus 300 mm betrigt, so lassen sich bei der Brennweite f = 6920 mm jeweils
die Bilder von zwei Sternen, deren Distanz << 4',5 ist, zur Koinzidenz bringen3.
Der Analysator ist in die Ndhe der Fokalebene verlegt. Er wird durch eine von
natiirlichen Spaltflichen begrenzte Kalkspatplatte von 15 mm Dicke, die den
ordentlichen Strahl unabgelenkt hindurchliBt, gebildet. Der auBerordentliche
Strahl wird durch eine Feldblende (Irisblende) abgefangen. Zwischen Okular
und Auge lassen sich Filter aus farbiger Gelatine einschieben.

Danjons Messungen, die in der Regel auf 40—80 Einstellungen beruhen,
sind sehr genau. Der durchschnittliche Fehler einer gemessenen Grofendifferenz
— AnschluB des Verdnderlichen & Cephei an seinen 40’ entfernten Begleiter mit
Filter — ergibt sich zu 4-0M,025 (40 Einstellungen). Der entsprechende mittlere
Fehler betragt -+0%,032.

PickeriNGst Photometer R unterscheidet sich von Photometer H haupt-
sichlich dadurch, da 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
50’4 50’ geben. Bel einem Hochstwert der Verschiebung des Doppelprismas von
400 (= #/17) mm kénnen jeweils Nachbarsterne, deren Distanz unterhalb 6 bleibt,
miteinander verglichen werden. Etwas storend ist der Umstand, dal die Bilder
mit den roten Enden gegeneinander gekehrte Spektren sind.

Der den Photometern H und R anhaftende Mangel, daBl den verglichenen
Bildern zwei verschiedene Austrittspupillen entsprechen, ist bei Photometer W
dadurch vermieden, daBl nur der eine Wollaston zur Verschiebung gelangt,
wihrend der andere (nach Drehung um 180°) in der Ndhe der Fokalebene fest-
gelegt ist. Die Winkeltrennung der Strahlen wird dadurch allerdings auf 50
herabgesetzt. :

Eine weitere Vervollkommnung der vorstehend beschriebenen Photometer
stellt das gleichfalls von E. C. PIcKERING?® konstruierte Photometer T°

1 Publ of the Univ of Illinois Obs 1904 — 1906.

2 Ann de I’Obs de Strasbourg 2, S. 73, 93 (1928).

3 Vgl. Ziff. 30, 8. 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).
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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 Abschwichungsvorrichtung 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

I3 N a
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Abb. 34. Polarisationsphotometer T von E. C. PickERING (Harv Ann 69, S.3).

Flintglasprisma zusammengesetzte achromatische Zwillingsprisma 0O dient dazu,
die Strahlenbiindel der beiden zu vergleichenden Sterne abzulenken und im Brenn-
punkt F (vgl. Abb. 35) unter einem dem Trennungswinkel « des Doppelbild-
prismas G moglichst angepaBten Winkel y zum Schnitt zu bringen. Das Zwillings-
prisma 148t sich durch Drehen des Rades H, um welches eine endlose Kette lduft,
auf dem Geleise QQ hinundherbewegen, wihrend sich der Abstand a desselben

von der Fokalebene an der Teilung L ablesen 143t. — Zu Beginn jeder Messung
wird durch Drehen des ganzen Photometers die Achse OO des Zwillingsprismas
g
(24
(% 2%
F 7 2 - G
o
0

Abb. 35. Strahlengang im Photometer 7.

in die Richtung der Verbindungslinie der Sterne gestellt. Hierauf wird das Prisma
verschoben, bis die Bilder der Sterne in der Mitte des Gesichtsfeldes zusammen-
fallen.

Die Winkeldistanz ¢ von zwei Sternen, deren Bilder bei dem Abstand « des
Zwillingsprismas von der Fokalebene im Brennpunkt zusammenfallen (Abb. 35),
ist durch die Formel gegeben:

. (22 .
s1n—:smzx:asec£:]’
2 2

oder, wenn sec% = 1 gesetzt wird, gendhert:
a

0=20—.
f

Da das Zwillingsprisma sich innerhalb der Grenzen @ = 75 und a = 1000 mm
verschieben 14B8t, da ferner die Brennweite f = 6820 mm und der Ablenkungs-
winkel & = 2°15’ ist, so lassen sich jeweils die Bilder von zwei Sternen, deren
Distanz zwischen 3’ und 40’ liegt, im Brennpunkt vereinigen. Der Winkel
w = 2& — o, den die Achsen der beiden Strahlenbiindel in ¥ miteinander bilden,
variiert also zwischen 4°27 und 3°50’. Beide Strahlenbiindel werden beim
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Durchgang durch das Doppelbildprisma G in zwel senkrecht zueinander polari-
sierte Biindel aufgespalten, die, nach symmetrisch liegenden Richtungen abgelenkt,
austreten. Und da der Trennungswinkel w des Doppelbildprismas 4° betrigt,
so fillt das ordentliche Strahlenbiindel des einen Sternes stets gendhert mit dem
auBerordentlichen des anderen Sternes zusammen. Durch Kippen oder Drehen
des Prismas G kann sogar in jedem Falle ein genaues Zusammenfallen der beiden
Strahlenbiindel erzielt werden. Hinsichtlich des Untergrundes, dessen Hellig-
keit bei Drehung des Nikols ungeindert bleibt, ist das Photometer einwandfrei.

Der Anwendungsbereich des Photometers 7T ist dadurch etwas eingeschrédnkt,
daff 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 --0%,75 und infolge der Reflexions-
und Absorptionsverluste in allen drei Prismen etwa ebensoviel, also zusammen
+1M 5 betrigt. Dieser Betrag gibt den Lichtverlust fiir einen schwachen Stern,
der mit einem bedeutend helleren verglichen wird (vgl. unten Tabelle 7). Werden
zwei Sterne von gleicher Helligkeit miteinander verglichen, so erhéht sich der
Lichtverlust um nochmals <4 0%,75.

Die vollstindige Messung einer Grofendifferenz besteht aus 4 Sdtzen 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 um 180° gedreht, und es werden die den beiden konjugierten
Strahlenbiindeln 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-
dnderlichen, Doppelsternen, Asteroiden und Satelliten ausgefithrt. Aus Messungen
unverinderlicher Sterne, die meist mit Photometer T ausgefithrt waren, leitet
er fiir die durchschnittliche Genauigkeit einer auf 16 Einstellungen beruhenden
GroBendifferenz den Wert ab?:

durchschn. F. 4-0¥,040 (m. F. 4-0¥,050) .

Mit Photometer T 148t 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 groBziigiger 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 SterngréBen bilden.

Wir behandeln zunichst nur die beiden dlteren Photometer, das zweizollige
und das vierzollige, wihrend das einen wesentlich abweichenden Typus dar-
stellende dritte, zwolfzollige Instrument erst unter Ziff. 35, # besprochen werden
wird. Die beiden erstgenannten Photometer haben die Form von Doppelfern-
rohren, deren anndhernd gleich groBe Komponenten horizontal gelagert sind,
und unterscheiden sich hauptsichlich in den Dimensionen. Wihrend das kleinere,
1879 vollendete Instrument3 zwei Objektive (4 = 40, / = 800) besitzt, hat das
grofere Photometer* die MaBe: 4 = 105, f = 1660 bzw. 1450. Letzteres soll
an Hand von Abb. 36 hier niher beschrieben werden.

In die 6stliche Seitenwand eines ldnglichen Holzkastens, der in der Richtung
West —Ost auf zwei Pfeilern montiert ist, sind zwei kurze Rohre 4 und B ein-
gesetzt, in denen die Objektive (d = 105, = 1660 bzw. 1450) enthalten sind.
An die gegeniiberliegende Wand des Kastens ist der das gemeinsame Okular

1 Harv Ann 69, T u. IT (1909). 2 Harv Ann 69, S. 179 (1909).
3 Harv Ann 14, S.1 (1884) (Abbildung). 4 Harv Ann 231, S.1 (1890).
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tragende Tubus angeschraubt. Vor den Objektiven A und B sind unter 45°
Neigung die versilberten Glasspiegel C und D angebracht, die von der Okular-
seite aus vermittels der Handgriffe E und F um die optischen Achsen der Ob-
jektive gedreht werden konnen. Innerhalb enger Grenzen lassen sich auch die
Neigungen der Spiegel gegen die optischen Achsen dndern — wozu bei dem
Spiegel C die Schraube S oder der Griff G dient. Man hat so die Moglichkeit,
den zu messenden Stern wahrend der Beobachtung in der Mitte des Feldes zu
halten. Fiir das stidlich gelegene Objektiv 4, das wegen seiner um 210 mm
langeren Brennweite iiber das nérdliche Objektiv B hinausragt, ist der ganze
Meridian frei. Das Objektiv B dient gewéhnlich 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 Nidhe von F ist ein Doppelbildprisma angebracht, dessen Trennungswinkel
genau gleich dem Winkel ist, den die optischen Achsen der beiden Objektive

;i
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Abb. 36. Vierzolliges Meridianphotometer von E. C. PickERING (MULLER, Phot. d. Gest.,S.263).

miteinander bilden (vgl. Abb. 35). Sind daher durch die Objektive 4 und B
in F zwel Sterne abgebildet, so fillt das ordentliche Strahlenbiindel des einen
Sternes stets mit dem auBerordentlichen des anderen zusammen, wihrend die
beiden konjugierten Biindel durch die Augenblende abgefangen werden. Analy-
sierender Nikol nebst Intensitdtskreis ist zwischen Okular und Auge angebracht.

Als Doppelbildprisma findet ein achromatisiertes Kalkspatprisma?® Verwen-
dung. Durch die Anordnung dieses Prismas in unmittelbarer Nihe des Fokus
ist erreicht, daBl die durch die Dispersion bewirkte Farbung der Bilder fast un-
merklich ist. Um den Einflul einer etwa vorhandenen partiellen Polarisation
des an den Objektivspiegeln reflektierten Lichtes zu eliminieren, wurde das
Doppelbildprisma nach dem ersten Messungssatz um 180° gedreht und hijerauf die
Vergleichung der den konjugierten Biindeln entsprechenden Bilder vorgenommen.
Da sich eine Differenz nicht nachweisen liel3, so tritt eine merkliche Polarisation
des von den Spiegeln zuriickgeworfenen Lichtes offenbar nicht ein. Bei dem zwei-
zolligen Meridianphotometer, bei dem an Stelle der Planspiegel totalreflektierende
Prismen Verwendung finden, kann ein entsprechender Effekt nicht auftreten.

Messung und Reduktion. Nachdem die Bilder der zu vergleichenden
Sterne horizontal nebeneinander gestellt sind, erfolgen zwei Einstellungen in
den Quadranten I und II des Intensitidtskreises. 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 Ziff. 29.
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und IV gemacht. In der Regel sind zwei Beobachter titig, von denen der eine
die Einstellungen macht, wihrend dem anderen die Ablesungen der Kreise sowie
die Eintragungen in das Beobachtungsjournal obliegen?.

Als Vergleichsstern diente bei dem zweizdlligen Photometer in der Regel
« Urs. min. (2¥,2, Sp. F 8), bei dem vierzolligen Photometer 4 Urs. min. (6¥,5,
Sp. M) bzw. bei den Messungen in Arequipa ¢ Octantis (5%,6, Sp. A 8). Der
Untergrund, auf den die Bilder der Sterne sich projizieren, wird durch Super-
position der Bilder der zugehérigen Himmelsgriinde gebildet. Er ist gleich-
miBig hell und 4dndert bei Drehen des Nikols seine Helligkeit nicht.

Werden die unabgeschwichten Lichtstirken des auBerordentlichen Bildes des
zu messenden Sternes und des ordentlichen Bildes des Polsternes mit L und L,
bezeichnet, so haben diese Bilder bei beliebiger Stellung des Nikols die Licht-
stiarken [vgl. Ziff. 29 Gleichung (52)]:

L" = L cos?y, Li= Lysin?¢. (31)

Hat man nun durch Drehen des Nikols die beiden Bilder auf gleiche Helligkeit H
gebracht, so gelten die Beziehungen:

L'=1;  L:L=tg%. 32)

Werden ferner die den beiden abbildenden Systemen entsprechenden System-
faktoren mit 2 und X, die Intensititen von Stern und Polstern mit J und J,
bezeichnet, so folgt als Ergebnis der Messung:

b3 =
JiJo=31t8¢, M —M;=—2"5log (—;) —5%0logtgp.  (33)

Da die Reflexionskoeffizienten der Objektivspiegel nur wenig voneinander ver-
schieden sind und da fiir die Lichtstdrken der Objektive sowie fiir die Durch-
lassigkeitskoeffizienten des Doppelbildprismas das gleiche gilt, so weichen auch die
Systemfaktoren 2; und 2’ nur wenig voneinander ab, und der Faktor 2 /2 ist
nahezu gleich 1. Man kann diesen Faktor entweder dadurch bestimmen, daB
man den Polstern in beiden Spiegeln einstellt und die beiden entstehenden
Bilder miteinander vergleicht, oder besser dadurch eliminieren, daB3 man den
Polstern lediglich als Zwischenstern verwendet.

Vorziige und Méngel der Methode. Als ein sehr wesentlicher Vorzug
des Meridianphotometers gegeniiber dem ZOLLNERschen Photometer? ist die
Verwendung eines natiirlichen Vergleichssternes zu werten. Andererseits stellt
freilich die PickeErinGsche Methode besonders hohe Anforderungen an die Gleich-
maBigkeit des Luftzustandes. Da die Schwankungen der Extinktion in der Pol-
gegend des Himmels und in siidlicheren Deklinationen keineswegs immer parallel
gehen werden, so empfiehlt es sich, den Polstern stets nur als Zwischenstern
bei der Vergleichung der im siidlichen Rohr eingestellten Sterne zu verwenden.
Die Verwendung von ¢ 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 +0%,25 an und beriicksichtigt die Aufspaltung der

64, S. 147 (1912).
2 Siehe Ziff. 35, 4.
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Strahlen im Doppelbildprisma mit -+0%,75, so findet man +1,5 als Gesamt-
betrag des Lichtverlustes, den das Bild eines Sternes bei der giinstigsten Stellung
des Nikols erleidet. Da nach Ziff. 19, Gleichung (11) ein 40 mm-Refraktor die
Lichtstarke —3¥, ein 105 mm-Refraktor die Lichtstirke — 5¥ hat, so bleibt
fiir das kleine Photometer ein Helligkeitsgewinn von —1%5, fiir das groBe ein
solcher von — 3¥,5 iibrig. Es hat also bei der Nikolstellung ¢ = 90° im kleinen
Instrument & Urs. min. (2%) die physiologische Helligkeit Hy = -+ 0¥,5, wihrend
im groBen Instrument 4 Urs. min. (6%,5) bzw. ¢ Octantis (5¥,5) die Helligkeiten
H, = 13" bzw. H, = -+2¥ haben.

Welches ist nun die physiologische Helligkeit H'' = Hj, in der bei der Messung
eines Sternes von der Gréfie M die Bilder erscheinen? Werden die den Licht-
stirken L”', L des zu messenden Sternes bzw. Lj, L, des Polsternes entsprechenden
physiologischen Helligkeiten mit H", H bzw. H,, H, bezeichnet, so folgt aus (31)
und (32): '

H'" —H=—5"logcosqp, Hj—H,=—5"logsing, H—H,=—5"logtge

und ferner, wenn die GroBen des Sternes und des Polsternes mit M bzw. M,
bezeichnet werden, aus (33) sehr gendhert:

M — My=—5"]logtg o,

In der folgenden Tabelle sind fiir alle ganzzahligen Werte von M —M,=H — H,
von — 5 bis 4 5¥ die entsprechenden Werte von ¢, H'' — H, H;,— H, tabuliert,
ferner auf der rechten Seite der Tabelle die den Gréfen M der gemessenen
Sterne entsprechenden Bildhelligkeiten H'' = Hj fiir die drei Fille: kleines
Photometer mit Polaris, groBes Photometer mit 4 Urs. min. bzw. mit ¢ Octantis
als Vergleichsstern.

Tabelle 7.

| My=21, ’ My=6L5, ‘ M=5,5,

=Lg:}’\§; @ H"_H H,—H, H°=+03115 Hy=+3M B Hy= +2M
M | H"=H; [ M [ H'=H, M H"=H}
__SM 840,3 + SM,O’I ! 0&1’01 _ 3}1 + OM,S + 1M’5 + 3M,O ‘ + OM,S + 2111’0
—4 81 ,0 4,03 0,03 —2 0,5 2,5 3,0 1,5 2,0
-3 75,9 3,07 0,07 —1 0,6 3.5 31 | 2,5 2,1
—2 63 ,3 2 16 | 0 ,16 0 0.7 4,5 3,2 3.5 2,2
—1 57 .8 1,361 0,36 +1 0.9 5.5 3.4 4,5 2 .4
0 45,0 0,751 0.,75| +2 1,2 6 ,5 3,8] 5,5 2,8
+1 32,2 0 ,36 1,36 +3 1.9 7,5 4 4| 6,5 3 .4
+2 21,7 ] 0,16 ‘ 2 16| +4 2,7 8,5 5,2, 7.5/ 4.2
+3 14 1| 0,07 | 3,07| +5 3.6 9.5 6,1E 8 .5 5.1
+4 9,0 0,03 4,03 +6 4,5 10,5 7,00 9.5 6 ,0
+5 5,70 0,01 \ 5,00 +7 §$.,5 11,5 8,0] 10,5 7,0

Da gemifB Ziff. 29 Gleichung (55) der Abschwichungsfehler bei ¢ = 81°
bzw. @ = 9° erst den Betrag 0,025 erreicht, so lehrt die Tabelle, daB der
MeBbereich des Meridianphotometers volle 8% umfaBt. Ferner zeigen die Werte
von H” — H und Hj — H,, daB die Messung eines Sternes, der betrichtlich
schwicher als der Polstern ist, nahezu bei der maximalen Helligkeit H des
eigenen Bildes erfolgt, hingegen die Messung eines Sternes, der betrichtlich
heller als der Polstern ist, nahezu bei der maximalen Helligkeit H, des Bildes
des letzteren. Wie die Werte von H” = Hj zeigen, erfolgt die Vergleichung
der Sterne 1M bis 6 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 méglich
ist, liegt fiir die drei Fille bzw. bel M = 5¥, 6 und 7™,
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Genauigkeit. Die Genauigkeit der mit dem Meridianphotometer gemesse-
nen GroBen ist bei den einzelnen Beobachtungsreihen sehr verschieden. Als
kennzeichnend fiir die mit dem vierzélligen Meridianphotometer erreichbare
maximale Genauigkeit kann ein mittlerer Fehler einer auf 4 Einstellungen be-
ruhenden GroBe im Betrage von -4 0%,10 angesehen werden. Diesen Wert er-
rechnet E.ZINNER! fiir Messungen, die S. 1. BAILEY? an ausgewihlten weiBen
Sternen der 5. GréBe mit besonderer Sorgfalt angestellt hatte. In jeder Nacht
wurde jeder Stern zweimal mit je 4 Einstellungen an 4 Urs. min. angeschlossen.
Obiger Wert des mittleren Fehlers beruht auf den Unterschieden der in der
gleichen Nacht gemessenen beiden GroBen.

Revised Harvard Photometry. E.C. PICKERING hat die Grofien der in
den Jahren 1879 bis 1882 mit dem zweizolligen und 1882 bis 1906 mit dem vier-
z6lligen Photometer gemessenen Sterne in einem den ganzen Himmel umfassenden
Generalkataloge® (R. H. P.) zusammengefaBt, der 9110 helle Sterne << 6%,5
(Vol. 50) und rund 36700 schwache Sterne >6",5 (Vol. 54) enthalt. Als Be-
obachter waren neben E.C.PICKERING vornehmlich O.WENDELL und S.I.BAILEY
titig. Das Fundamentalsternsystem der R. H. P. wird durch 100 zwischen -}-60°
und 475 ° Deklination gleichmaBig verteilte Circumpolarsterne der 2. bis 6. GréBe
gebildet, an die der Anschlufl der iibrigen Sterne erfolgte. Der Nullpunkt der
GroBenskala ist dadurch definiert, dal das Mittel der photometrischen GroBen
dieser 100 Sterne mit dem Mittel der entsprechenden BD-GréBen zusammenfillt,

Der mittlere Fehler einer KataloggroBe der R. H. P. kann nach J. FET-
LAAR? auf etwa 0% 11 veranschlagt werden.

Helligkeits- Tabelle 8.
und Farbenglei- Mean Differences, PD—HR.
chung der R.H.P. Potsdam color class
Die systematischen R - P We ¢ Rel. col. cq.
Abweichungen  der (0,02) (0.30) (1,04) (1,66
GrdBen .der R H.P. 2M 55 +0¥27 | 4+0¥24 | +0%1s | +0%09| +0%10
gegen die Grofen der 2 75 26 23 14 03 10
P.D. sind in der ne- 3,25 25 22 12 07 11
benstehenden, einer 3,75 24 21 11 06 11
Abhandlung von F. 4 ,25 24 20 10 04 12
. SpARESS ent 4,75 25 20 09 02 14
- DEARE ntnom- 5,25 26 21 08| +0 ,01 16 .
menen Tabelle zu- 5,75 28 23 08| —0 ,02 18
sammengestellt. Die 6 ,25 30 24 06 02 20
eingeklammerten g ;g gé ;7 gg 82 2
Zahlen sind die 3 75 34 28 08 05 24
Werte des Farben- 8 ,25 4+0 ,35| +0 28] +0 ,07| —0 ,06] +0 ,25
index 1.
Die mittleren Differenzen PD — HR lassen sich durch die Formel:

Mp — My = +0%,20 — 0¥,025(I — 0,5)(M + 1,75) - (34)

darstellen. Nimmt man an, daf3 die hellen Sterne bis etwa 5¥ mit dem zwei-
zolligen, die schwicheren mit dem vierzélligen Photometer gemessen sind, so er-
kennt man auf Grund von Tabelle 7, da die Beziehung zwischen den GroBen My
und den Helligkeiten H'' = Hj, bei denen die Vergleichung erfolgt, ndherungs-
weise linear ist. Die Korrektion Mp — My 1aBt sich also unmittelbar in die Form
des in Ziff. 33 abgeleiteten Ausdrucks (20} fiir die PUrRKINJE-Korrektion bringen.

1 Helligkeitsverzeichnis, -S. 67. 2 Harv Ann 46, S. 56 (1903).
3 Harv Ann 50 und 54 (1908). 4 Utrecht Rech 91, S.9 (1923).
5 Ap J 61, S.297 (1924).
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Nach Tabelle 8 stimmen fiir Sterne von mittlerer Farbe die Skalen der
beiden Kataloge, abgesehen von einer rund -0%,2 betragenden Nullpunkts-
differenz, sehr nahe iiberein. Hingegen ist fiir weile 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 gemifl der Dar-
stellung (34) ein PurRkINJE-Fehler sein diirfte. Gegen letztere Annahme scheint
allerdings zunichst der Umstand zu sprechen, daf3 die Farbengleichung auch fir
die helleren Sterne betrichtlich ist, bei denen man, insofern die Beobachtungs-
helligkeit oberhalb 3¥ liegt (vgl. Tabelle 7), das Auftreten eines PURKINJE-
Fehlers nicht erwarten sollte. Dafl die Ursache des Fehlers indessen nicht im
Instrument selbst liegen kann, geht aus einer von E. ZINNER! durchgefithrten
Untersuchung hervor, der durch Vergleich von PICKERING und von BAILEY mit
dem vierzélligen Photometer und mit 4 Urs. min. als Zwischenstern erhaltener
Messungen festgestellt hat, daB nur die von PICKERING, nicht aber die von
BaiLEYy gemessenen GroBen der hellen Sterne mit dem betreffenden Farben-
fehler behaftet sind. Man darf daher mit groBer Wahrscheinlichkeit annehmen,
daf 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 zunichst behandelten Photometern von
C. A. SteiNHEIL, F. M. ScaweRD und E. C. PICKERING ein natiirlicher, bei allen
iibrigen ein kiinstlicher Stern. Die Hilfssystemphotometer sind in der Regel duler-
lich dadurch gekennzeichnet, da3 sie ein auf dem Hauptrohr senkrecht stehendes
Seitenrohr besitzen, in welchem das Hilfsobjektiv zur Erzeugung des Vergleichs-
sternes und in der Mehrzahl der Fille auch die Abschwichungsvorrichtung sowie
eine kiinstliche Lichtquelle untergebracht sind.
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