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Zeitsohrift firr Astrophysik, Bd. 32, S. 200—250 (1953).

Veroffentlichung der Universitits-Sternwarte Gottingen Nr. 105.

Photometrie von Fraunhofer-Linien mit der
Lummer-Platte, angewandt auf die
Mitte-Rand-Variation der Natrium D-Linien.

Von
W. PRIESTER.
Mit 16 Textabbildungen.

( Eingegangen am 16. Januar 1953.)

Teil I: Dargelegt wird ein neuartiges Verfahren zur Photometrie von Absorp-
tionsspektren, die mit einem Interferometer von hohem Auflésungsvermogen
(A= 370000) erzeugt wurden.

Das mit breitem Vorzerleger-Spalt aufgenommene Interferometer-Spektrum
wird so photometriert, da8 der Registrierspalt in einem Kannelierungsstreifen des
kontinuierlichen Spektrums gefiihrt wird, wobei die Lingsausdehnung des Spaltes
stets senkrecht zur Dispersionsrichtung des Interferometers bleibt. Diese einfache
Art der Photometrierung von Kannelierungsspektren macht jedoch eine zusétz-
liche Korrektion (Spaltbildkorrektur § 5.51) erforderlich.

In §6 wird eine Methode zur Gewinnung des Apparateprofils der Lummer-
Platte angefiihrt, die allgemein fiir Spektrographen von hohem Aufldsungsver-
mogen verwendbar ist.

Der §7 enthalt die Ergebnisse der Photometrie, die am Beispiel der Mitte-
Rand-Variation der Natrium D-Linien des Sonnenspektrums dargestellt wurde.

Teil 1I: Die Profile der NaD-Linien werden zur Untersuchung der physikalischen
Struktur der Sonnenatmosphére herangezogen. Durch Vergleich der beobachteten
Mitte-Rand-Variation mit der theoretisch berechneten Variation der Linienfliigel,
die mit zwei von E. VITENSE angegebenen Sonnenmodellen ermittelt wurde, werden
Aussagen iiber die Temperatur- und Druckschichtung in oberflichennahen
Schichten (7, < 0,1) der Sonnenatmosphére gemacht.

I. Absorptionslinien-Photometrie mit der Lummer-Platte.

1. Einleitung.

1.11. Zur Untersuchung der physikalischen Struktur der Sonnen-
atmosphére ist es niitzlich, genaue Profile der Fraunhofer-Linien zu
besitzen. Es ist daher wiinschenswert, Spektrographen von mdoglichst
groem Auflosungsvermégen zu benutzen, um die Verzerrung der Linien-
profile durch die Apparatur und die sich hieraus ergebenden Korrekturen
bei der Auswertung der beobachteten Linien auf ein Minimum herab-
zudriicken.

Aus diesem Grunde wurde daher am Gottinger Sonnenturm der Ver-
such unternommen, die mit einem Lummer-Gehrcke-Interferometer
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gewonnenen solaren Absorptionslinien nach einem neuartigen Verfahren
zu photometrieren und eine fiir gré6Bere Beobachtungsprogramme brauch-
bare rationelle Methode der Auswertung der erhaltenen Photometer-
kurven zu entwickeln.

AuBerdem ist zu bemerken, daB8 das hier fiir die Lummer-Platte ent-
wickelte Verfahren sich direkt auch fiir Perot-Fabry-Interferometer
verwenden laft.

1.12. Ausgearbeitet wurde diese Photometrie an Hand von 21 Auf-
nahmen der beiden D-Linien des Natriums (5890 und 5896 &), die
7 verschiedenen Sonnenstellen zwischen sin ¢ = 0.00 und sin ¥ = 0.99
angehdren, wobei ¢} den Winkel zwischen der Beobachtungsrichtung und
der Normalen auf der Sonnenoberfliche bezeichnet.

Die Na D-Linien wurden gewihlt, weil hierfiir bereits zuverlissige
Profile vorliegen, die zum Vergleich fiir die Brauchbarkeit des hier ent-
wickelten Verfahrens herangezogen werden kénnen. Hier sind vor allem
die von J. Houracast am Potsdamer bzw. Utrechter Sonnenturm mit
Gitterspektrographen gewonnenen Profile zu nennen. Zu weiteren Ver-
gleichsmoglichkeiten liegen fiir diese Linien auch Interferometerprofile
vor, aus Spektrogrammen, die von C.D. SHANE 1941 mit Hilfe eines
Perot-Fabry-Interferometers aufgenommen wurden. Allerdings unter-
scheidet sich die von C. D. SHANE entwickelte Methode sowohl hinsicht-
lich der Aufnahmetechnik als auch der Photometrie in entscheidenden
Punkten von dem hier vorgelegten Verfahren. Diese grundsitzlichen
Unterschiede werden in § 5.2 behandelt.

1.13. Ein weiteres Anliegen dieser Arbeit besteht darin, durch Ver-
gleich der beobachteten Mitte-Rand-Variation der Linienfliigel und der
fiir verschiedene Sonnenmodelle theoretisch berechneten Variation,
Aussagen iiber die Temperatur- und Druckschichtung in der Sonnen-
atmosphére zu machen, insbesondere iiber die Schichtung in optischen
Tiefen 7, < 0.1. Hierfiir sind die Na D-Linien geeignet, weil die Haufig-
keit der Na-Atome im Grundzustand (Ausgangsniveau der D-Linien)
in den hohen Schichten der Atmosphére relativ gro8 ist und nach den
tieferen Schichten hin abnimmt, so daf3 die Linienfliigel in relativ hohen
Schichten der Sonnenatmosphire entstehen (vgl. § 8). Die theoretische
Untersuchung der iibrigen Teile des Na D-Linienprofils (Restintensitét
und Linienflanken) muf} einer spateren Arbeit vorbehalten bleiben.

1.2. Interferometer zeichnen sich dadurch aus, da} sie im allgemeinen
ein groBeres Auflésungsvermdigen besitzen als die bisher verwendeten
Gitter- oder Prismenspektrographen. Und zwar zeichnen sie sich nicht
nur durch eine kleinere Halbwertsbreite des Apparateprofils aus, d. h.
also durch ein erhohtes Trennungsvermoégen, sondern auch vor allem
dadurch, daB die Fligel des Apparateprofils beim Interferometer we-
sentlich schwicher sind als die der iiblichen Gitterspektrographen, wie

15*
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ein Vergleich mit einigen zur Verfiigung stehenden Apparateprofilen
von Gitterspektrographen gezeigt hat. Zu diesem Vergleich wurden die
Gitter des Potsdamer und des Gottinger Sonnenturms herangezogen [1],
[2] (vgl. auch § 6).

Der Nachteil der Interferometer liegt in der umfangreicheren Re-
duktionsarbeit und der lingeren Belichtungszeit bei der Gewinnung der
photographischen Aufnahmen.

Unter Interferometern seien in dieser Arbeit stets die heute wohl
allein benutzten Interferenzspektroskope von LUMMER-GEHRCKE und
die im physikalischen Laboratorium so auflerordentlich bewéhrten Luft-
platten-Spektroskope von PErROT-FABRY verstanden.

Fir die in Gottingen geplanten Beobachtungsprogramme (Unter-
suchung des Spektrums, das von kleinen Bereichen der Sonne aus-
gesandt wird, wie z. B. Sonnenflecke und Filamente oder enge Bereiche
des Sonnenrandes) wurde von Herrn Prof. TEN BRUGGENCATE ein Glas-
plattenspektroskop nach LuMMER-GEHRCKE (Lummer-Platte) gewihlt,
weil dieses fiir die speziellen Probleme der Sonnenphysik einige ent-
scheidende Vorteile gegeniiber dem Perot-Fabry-Interferometer aufweist.

Eine Photometrie von Fraunhofer-Linien, die mit einem Perot-Fabry-
Interferometer erhalten wurden, ist von P.J. TREANOR in Oxford ge-
plant (vgl. [3], S. 405).:

1.3. Wegen der grofen Bedeutung der beiden Interferometerarten
werden die hier in Betracht kommenden Vor- und Nachteile kurz zu-
sammengestellt und gegeneinander aufgewogen.

1.31. Die Lummer-Platte liefert auch von kleinen Gebieten der Sonnen-
scheibe eine wesentlich gréBere Zahl von Interferenzen als ein Perot-
Fabry-Interferometer gleichen Auflésungsvermogens in der gleichen
Aufstellung. Die optische Aufstellung ist aber weitgehend durch die
gesamte spektroskopische Anlage und die Forderung nach photometrier-
baren Spektren festgelegt. Fiir die Photometrie von starken Fraun-
hofer-Linien, deren Wellenlingenbereich ein Vielfaches des Dispersions-
gebietes umfafBt, ist es notwendig, daB das Interferometer eine hin-
reichende Anzahl von Interferenzen liefert. Zum Beispiel waren fiir die
Untersuchung der Na D-Linien mit der Lummer-Platte 9 Interferenzen
erforderlich, weil der A-Bereich der Linien das Neunfache des Dis-
persionsgebietes umfat. Um auch beim Perot-Fabry-Interferometer
von kleinen Gebieten der Sonnenscheibe eine hinreichende Anzahl
von Interferenzen zu erhalten, wire eine Zwischenvergroferung des
Sonnenbildes notwendig, die aber unweigerlich mit einem entsprechenden
Intensitdtsverlust verbunden ist.

1.32. Zwei korrespondierende Interferenzmaxima (d. h. 2 Maxima, die
auf der Photoplatte den gleichen Abstand vom Zentrum des Inter-
ferenzsystems haben) stammen bei der Lummer-Platte von der gleichen
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Sonnenstelle, beim Perot-Fabry-Interferometer von verschiedenen.
Diese Eigenschaft der Lummer-Platte hat bei der Vermessung von
Aufspaltungen von Spektrallinien (z. B. durch Zeeman-Effekte in
Sonnenflecken) erhebliche Vereinfachungen der Reduktion zur Folge,
auBlerdem 148t sich 'direkt der doppelte Betrag der Aufspaltung messen.

1.33. Eine einmal justierte Lummer-Platte, welche in einem thermo-
konstanten Spektrographenraum steht, behilt ihre Justierung bei im
Gegensatz zum Perot-Fabry-Interferometer, das durchschnittlich alle
2 Stunden mit Hilfe einer kiinstlichen monochromatischen Lichtquelle
durch Nachstellen der Andruckfedern korrigiert werden muf. Dafiir
stellt die Lummer-Platte hohere Anforderungen bei der Fertigung (Plan-
heit und Parallelitdt der Flichen, Homogenitdt des Glases) und bei der
Aufstellung der Platte (Durchbiegung!).

1.34. Ein wesentlicher Vorteil des Perot-Fabry-Interferometers liegt
darin, daB man durch stirkere Versilberung der Platten das Auflésungs-
vermogen steigern kann, wenn man in der Lage ist, den damit ver-
bundenen Intensitdtsverlust in Kauf zu nehmen. Eine Abschitzung der
Intensitdten der Interferenzmaxima bei beiden Interferometern —
gleiche Aufstellung und gleiches Auflésungsvermdégen vorausgesetzt —
hat ergeben, dal hier keine wesentlichen Unterschiede bestehen. Zur
empirischen Bestdtigung des nur abgeschitzten Sachverhaltes wird an
der Gottinger Sternwarte zur Zeit eine Untersuchung vorbereitet. Die
Abschétzung fiir das Perot-Fabry-Interferometer wurde auf Grund der
von H. KunN [4] angegebenen Werte fiir Reflexionsvermogen und Ab-
sorption der Silberschichten angestellt unter Benutzung einer Airy-
Verteilung fir die Intensitdten?!.

1.35. Der fiir den Physiker so bedeutsame Vorzug des Perot-Fabry-
Interferometers, dafl sich durch Verinderung des Plattenabstandes das
Auflésungsvermdégen proportional zu diesem Abstand steigern 1af8t, hat
bei photometrischen Arbeiten fiir die Sonnenphysik nur eine geringe
Bedeutung, da durch die lineare Dispersion des Vorzerleger-Spektro-
graphen und die Forderung nach einem photometrierbaren Kanne-
lierungsspektrum der Etalon-Abstand weitgehend festgelegt ist (vgl.
§ 3.13 und § 3.16).

Bei der empirischen Bestimmung des Apparateprofils des Interfero-
meters kommt dieser Vorzug aber voll zur Geltung. Bei beiden Interfero-
metern laBt sich dieses Profil durch Photometrierung sehr scharfer
Emissionslinien gewinnen. Die Photometerkurven liefern ein Profil,
welches durch Faltung des Apparateprofils mit dem wahren Eigenprofil
der benutzten Linie entstanden ist (vgl. hierzu §6). Der Vorteil des

! Fiir die von A. H. JARrETT [Monthly Notices 112, 295 (1952)] benutzten
Zinksulfid-Kryolit-Schichten wird die Abschétzung der Intensititswerte etwas
giinstiger, weil diese Schichten eine geringere Absorption aufweisen.
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Perot-Fabry-Interferometers liegt nun darin, daB durch Verwendung
eines kleinen Plattenabstandes (1 oder 2 mm Etalon) das Apparate-
profil direkt aus den Photometerkurven der aufgenommenen Emissions-
linie gewonnen werden kann, da bei so kleinem Plattenabstand das Auf-
l6sungsvermogen so gering ist, dafl das FEigenprofil der benutzten
Emissionslinie vernachlissigt werden kann. Hiernach ist lediglich eine
einfache Umrechnung der Wellenlingenskala notwendig, um das Appa-
rateprofil, welches dem bei den eigentlichen Beobachtungen benutzten
Plattenabstand zugehort, zu gewinnen. Bei der Lummer-Platte mufl
das Apparateprofil aus der beobachteten Intensitétsverteilung der
Emissionslinie und dem wahren Profil dieser Linie, welches auf andere
Weise beschafft werden muBl, durch Entfaltung z. B. mit Hilfe von
Voigt-Profilen [5], [2] gewonnen werden.

2. Die Gottinger Anordnung des Lummer-Gehreke-Inferometers.

Eine ausfiihrliche Beschreibung der Interferometer-Einrichtung be-
findet sich in dem Bericht: ,,Das Turmteleskop der Gottinger Stern-
warte von P. TEN BRUGGENCATE und F. W. JigER [6]. Dort ist auch
ein Interferenz-Spektrum der Linie Na D, abgebildet.

Nachzutragen bleibt nur, dafl im Winter 1951/52 das Kamera-Ob-
jektiv vergiitet und auBlerdem die Kollimatorlinse gegen einen ver-
giiteten Achromaten von 46 cm Brennweite ausgetauscht wurde.

3. Aus der Theorie der Lummer-Platte.

In diesem Paragraphen werden einige wichtige Beziehungen fiir die
Interferenzspektren der Lummer-Platte abgeleitet, die in gleicher Weise
fur Emissionslinien- und Absorptionslinien-Spektren (Kannelierungs-
spektren) gelten. Vgl. auch C. Runée und K. W. MErssNer, Hand-
buch der Astrophysik I, 1 § 47 bis 52 [32].

Das Aussehen des Kannelierungsspektrums (vgl. [6], Abb. 17) laBt
sich leicht verstehen, wenn man sich das eingestrahlte Kontinuum in
eine unendliche Zahl von Emissionslinien zerlegt denkt, von denen das
Interferometer Spektren erzeugt, die sich dann zum Kannelierungs-
spektrum zusammensetzen.

3.1. Zusammenstellung hdufig benutzter Beziehungen aus der Theorie der
Lummer- Platte.

3.11. Der Gangunterschied der inmterferierenden Biindel. Alle von der
flichenhaften Lichtquelle kommenden Strahlen treten praktisch senk-
recht in die Stirnfliche des Gehrcke-Prismas ein, werden an der Hypo-
tenusenfliche totalreflektiert und gelangen somit in die Lummer-
Platte, in der sie mehrere Male reflektiert werden (19mal)!l, wobei

1 Die eingeklammerten Grofenangaben beziehen sich stets auf die hier be-
nutzte Lummer-Platte und eine Wellenlinge von 5890 A.
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jeweils ein geringer Bruchteil der Strahlung austritt. Die nach oben bzw.
unten austretenden Teilbiindel interferieren in der Fokalebene des
Kameraobjektivs. Ein Interferenzmaximum entsteht fiir Biindel,

Abb. 1. Strahlengang in der Lummer-Platte. Gezeichnet wurde nur der Zentralstrahl eines
einfallenden monochromatischen Biindels und je 3 austretende Teilbiindel.

deren Gangunterschied G ein ganzzahliges Vielfaches m von A ist. Ge-
mifB Abb. 1 folgt: '
G=AB+ CB-CD (1)

G=2p-e-cosa=ml (2)

wenn m = Ordnungszahl (19 650)

1 = Brechzahl des Glases (1.527)

e = Plattendicke (5 mm)

o = Winkel des Strahles in der Platte gegen die Normale (=~ 41°).
Bei Benutzung des Austrittswinkels g folgt unter Beriicksichtigung des
Brechungsgesetzes u - sin o = cos f:

2-elut—cos® f=mA. (3)
Fiir die innerste beobachtbare Ordnung m, (8 = 0) gilt dann
2-elur—1=myA. . (4)

3.12. Das Auflosungsvermogen. Das theoretische Auflosungsvermégen
A, ergibt sich in der bekannten Weise aus der Forderung, daBl zwei un-
endlich scharfe Spektrallinien der Wellenlingendifferenz di gerade
noch getrennt werden koénnen, wenn das Maximum der einen in das
erste Minimum der anderen fillt.

m-(l+dl)=(m+%)-l (5)
Ath=;7=m-N=373ooo (A=5890A) (6)
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wenn A = betrachtete Wellenlinge (5890 A)
d 1 = Abstand des ersten Minimums (15,8 mA bei N = 19)
N = Anzahl der interferierenden Biindel (19)

(berechnet aus der Linge L der Platte: N = ‘)—efg—a).

3.13. Das Dispersionsgebiet. In dhnlicher Weise erhédlt man fiir das
Dispersionsgebiet A1* eine Beziehung aus der Frage, fiir welche Wellen-
laingendifferenz AA* das Interferenzmaximum der mten Ordnung mit
dem der (m — 1)ten Ordnung zusammenfillt.

(m —1)A=m(A— A2A*%) (7)
A =2 _ 03004 (2= 50004 (8)

Die fiir Interferometer charakteristische, aulerordentlich geringe Grofle
des Dispersionsgebietes und die dadurch bedingte starke Uberlappung
der einzelnen Ordnungen macht eine groBe Vorzerlegung des Spektrums
notwendig.

3.14. Abstand eines Interferenzmaximums vom Zentrum des Inter-
ferenzsystems. Dieser gemd Abb.1 mit R bezeichnete Abstand er-
rechnet sich aus der Brennweite f der Kameralinse, dem Austritts-
winkel § und dem Gangunterschied zwischen den einzelnen Biindeln.
Es ist

R=f-tgpf=f-F (fim BogenmaB). (9)

Da f in jedem Falle hinreichend klein ist, kann tg 8 durch den Bogen
ersetzt werden. Aus der Formel fiir den Gangunterschied (§ 3.11) und
dem Brechungsgesetz folgt dann nach einigen einfachen Umrechnungen
als brauchbare Naherung:

m2 /12

R=f- *4—62——(/‘2_ ) (10)

Eine hohere Niaherung findet sich bei P. J. TREANOR [3].

Wir finden also einen hyperbolischen Zusammenhang zwischen R
und A, der die Hyperbelform des Kannelierungsspektrums bewirkt.
Denn die Form der Kannelierungsstreifen in der ¢, R-Ebene! (Photo-
platte) ergibt sich sofort aus den Dispersionsbeziehungen des Gitter-
spektrographen @ = const-A und der Lummer-Platte GI. (10). Diese
beiden Gleichungen liefern einen hyperbolischen Zusammenhang zwi-
schen @ und RE. Die gemeinsame Achse aller Hyperbeln ist die Ab-
szissenachse (@)). Der Scharparameter der Hyperbeln ist die Ordnungs-
zahl m. In jedem Streifen wichst A mit R.

1 @ = Abszisse (in Dispersionsrichtung des Vorzerlegers), R = Ordinate (in
Dispersionsrichtung der Lummer-Platte).
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3.15. Dre lineare Dispersion. Durch Differentiation der Formel (10)
folgt

_2e "B 1
dl_m (f*+ R?) V 1
L
1+7

Beriicksichtigt man nun, daB stets R < f ist, so gilt die Ndherung

-dR. (11)

2¢R 1
di= Py Ty dR. (12)
Hieraus ersieht man z. B., daB fiir ein festes dA das zugehorige d R mit
wachsendem R abnimmt, d.h. daB die einzelnen Interferenzmaxima
mit wachsendem R immer dichter zusammenriicken.

3.16. Die Spaltbreite des Vorzerlegers. Die seitliche Langsausdehnung
der einzelnen Interferenzmaxima ist direkt von der Spaltbreite des Vor-
zerlegers abhingig. Man kann also beim Kannelierungsspektrum den
Spalt so weit 6ffnen, daBl zwei benachbarte Streifen gerade gegeneinander
stofen. Diese Grenzlage der Spaltbreite s, errechnet sich, wie man leicht
iiberlegt, aus folgendem Ausdruck:

Dispersionsgebiet A44* (4)
lin. Disp. des Vorzerlegers 6 A (A/mm)

s, (mm) = (13)

Fiir die hier benutzte Lummer-Platte ergibt sich bei 4 = 5890 A aus

A% =0.300 A und 61 = 0.586 A/mm
8y= 0.510 mm.

Bei dieser Spaltbreite verschwindet die Grenze zwischen den einzelnen
Kannelierungsstreifen. In praxi wird man die Spaltbreite s etwa 5 bis
20% Xkleiner wihlen, um deutlich getrennte Streifen zu haben. AuBer-
dem hingt von der Wahl der Spaltbreite die GroBe der Spaltbild-
korrektur (§ 5.51) entscheidend ab.

3.17. Anzahl der Interferenzen bes niedriger Hohe der Lichiquelle. Eine
fir die Sonnenphysik fundamentale Eigenschaft der Lummer-Platte
ist, da3 sie auch bei kleinen vertikalen Ausdehnungen der Lichtquelle,
d. h. bei der hier verwendeten Anordnung bei niedrigen Spalthohen,
noch eine fiir die Photometrie hinreichende Zahl von Interferenzen
liefert. Auf diese Eigenschaft wurde schon in § 1.31 hingewiesen. Sie
soll nun im folgenden begriindet werden.

Wir fragen zuerst nach dem Winkelbereich f, in welchen die Lummer-

Platte das erhaltene Licht aussendet, wenn die Lichtquelle, von ihr aus
gesehen, unter dem Winkel # erscheint.
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Hierzu betrachten wir zwei Lichtbiindel, die von zwei verschiedenen
Punkten der Lichtquelle B, B’ (mit dem Abstand A) in die Lummer-
Platte eindringen. Dabei sei zur Vereinfachung die Neigung der Lummer-
Platte gerade so eingestellt, daBl der von B ausgesandte Strahl die

Abb. 2. Strahlengang in der Lummer-Platte. (Erklirung im Text.)

Platte genau streifend wieder verliafit und in der Fokalebene des Kamera-
objektivs (0,) in der optischen Achse abgebildet wird (Punkt £, Abb. 2).
In Abb. 2 wurden nur zwei eintretende Biindel und das jeweils erste
nach oben austretende Teilbiindel gezeichnet.

Das von B’ ausgesandte Biindel wird in E’ vereinigt. Der Abstand
EE’ sei R. Die Reflexionswinkel in der Lummer-Platte seien ent-
sprechend « und «’, wobei hier infolge des streifenden Austritts « = «,
= Grenzwinkel der Totalreflexion ist. Ferner sei Ao = a,— o,
u = Brechzahl des Glases. Es gelten nunmehr folgende Beziehungen:

1. Fiir die unerhebliche Brechung beim Eintritt der Strahlen gilt ge-
méfl Brechungsgesetz

n=p-da (14)

Der Sinus wurde durch den Bogen ersetzt.
2. Fiir den Austritt der Strahlen aus der Lummer-Platte gilt analog

cos f = pu-sina’= u-sin (e, — 4 «)

= psina,-cosda— u-cosa,sinda (15)
oder in 1. Naherung

1P 1 YE T4 16
T T AT VM & (16)
=2V —1Aaq, (17)

Ferner mit Formel (14)

wr—1

52:2V"—”—n. (18)
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Mift man die Winkel in Bogengraden und setzt u = 1.53, so wird

B ~10-]7. o (19)
Man sieht hieraus die starke Aufficherung der Strahlen durch die
Lummer-Platte. Setzt man z.B. 5 = 1°, so erhilt man Interferenzen
in einem Winkelbereich von f = 10°. Diese starke Aufficherung wird
dadurch hervorgerufen, dafl die Strahlen infolge des Gehrcke-Prismas
nahezu ungebrochen in die Lummer-Platte eintreten, dort aber wegen der
Brechung nahe dem Grenzwinkel der Totalreflexion unter stark ver-
schiedenen Winkeln wieder austreten.
Beim Ubergang von den Winkeln auf die Strecken h und R ergibt
sich fiir die Lummer-Platte

LN o

20
T W 7o (20)
(/g = Kamera-Brennweite, fg,= Kollimator-Brennweite)
speziell fiir y = 1.53
R h
=15 . 21
a7 o 1)
Daraus folgt fiir die Gottinger Anordnung fg,= fg,= 460 mm
R~ 650 (h, B in mm) (22)
R=~26V". (23)

Man sieht also, da man bei 1 mm Spalthéhe auf der Photoplatte Inter-
ferenzen im Bereich von 26 mm Héhe zu erwarten hat.

Es bleibt jetzt noch die Frage zu beantworten, wieviele Interferenz-
maxima die Lummer-Platte in dem oben beschriebenen Winkelbereich £
erzeugt. Hierzu greifen wir auf §3.14 zuriick [Formel (10)]. Setzen
wir dort m = my+ n, wo m, die innerste Ordnung und » also die vom
Zentrum des beobachtbaren Interferenzsystems aus gezdhlten Ord-
nungen angibt.

o 222
R fr [P EE

B < 1 mi A2 (2 mom + n2) A2
—fKaVﬂz_ll/4ez(‘us_l)+ 4e(ur—1) —1.

Unter Beriicksichtigung von Formel (4) in § 3.11 folgt die Naherungs-
formel, wenn auBlerdem n? gegen 2 m, n vernachléssigt wird:

g
R=fg,Vpr—1 |/7 ". (26)
Daraus folgt hier speziell fir A = 5890 A, ¢ = 5 mm, fg,~ 460 mm
R=561Vn.

(24)
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Durch Vereinigung der Formeln (26) und (20) ergibt sich also bei der
Lummer-Platte fiir die Anzahl » der bei einer Spalthéhe A beobacht-
baren Interferenzen: '

e 1 h
=2 . 2
"= plpr =1 1§:) 7)
Speziell fir A = 5890 A, u = 1.53, ¢ = 5 mm, fg,= 460 mm wird
n=~20-h (h in mm) (28)

Das heiBt in der Gottinger Anordnung werden bei 1 mm Spalthhe
20 Interferenzen mit einer Gesamthohe von 26 mm beobachtet.

Um die Bedeutung der hier aufgezeigten Eigenschaften der Lummer-Platte
deutlich zu machen, wird eine kurze Ubersicht iiber die entsprechenden Verhilt-
nisse beim Perot-Fabry-Interferometer gegeben.

V.4 N

4 PF

Abb. 3.
Strahlengang im Perot-Fabry-Interferometer. Die Bezeichnungen sind die gleichen wie in Abb. 2.

Fiir dieses Interferometer ergibt sich aus dem Strahlengang g = ». Hier findet
also keine Auffacherung statt. Ferner gilt

R h
Tza ~ Tmo (29)

Fiir die Anzah] der beobachtbaren Interferenzen n ergibt sich in analoger Weise

wie bei der Lummer-Platte
3 X

also
e h?
= — 31
104 .
n =~ —5— h? (e=6mm, A=60004). (32
fKo

Mit der oben angefiihrten Optik (fx,= 460 mm) wiirde man also hichstens eine
Interferenzerscheinung bei 1 mim Spalthohe erhalten. AuBerdem verbietet sich
hier im Gegensatz zur Lummer-Platte eine 1:1-Abbildung, da dabei das Bild auf
der Photoplatte auch nur 1 mm Hohe aufweisen wiirde. Man wird also die Xolli-
mator-Brennweite verkiirzen. Es ist jedoch erforderlich, um z. B. 9 Interferenzen
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zu erhalten, wie sie in dem angefiihrten Beispiel fiir die NaD-Linien ben&tigt
werden, die Kollimatorbrennweite auf rund 30 mm zu verkiirzen. Die Beschaffung
einer einwandfreien Optik von so kurzer Brennweite kann aber unter Umstéinden
zu Schwierigkeiten fithren. Auch die Méglichkeit, durch eine ZwischenvergrsBe-
rung, etwa mit Hilfe einer Zylinderlinse, die wirksame Spalthohe zu vergroBSern,
kann abgesehen von dem Intensititsverlust nicht recht befriedigen.

Die Aufficherung des Strahlenganges in der Lummer-Platte bringt
eine Folgeerscheinung mit sich, die fiir die Photometrie in gleicher Weise
listige wie angenehme Eigenschaften besitzt. Es ist das Abfallen der
Intensitdt! der auf der Photoplatte abgebildeten Interferenzen zum
Zentrum des Interferenzsystems hin (R = 0). Das bedeutet bei Inter-
ferenzen von Emissionslinien, daB die Intensititen der Interferenz-
maxima eine Funktion vom Abstand R vom Zentrum des Systems sind,
die monoton mit B wachst und, wie sich empirisch gezeigt hat, in guter
Niaherung linear mit R ansteigt, wenn die Lichtquelle von jedem Flichen-
element dh -1 die gleiche Strahlungsleistung dW in die abbildende
Optik aussendet, oder anders ausgedriickt, wenn das als Lichtquelle
dienende Spaltbild in der Hohe gleichmiBig ausgeleuchtet ist. Beim
Interferenzspektrum eines Kontinuums ergibt sich entsprechend ein
weitgehend lineares Abfallen der Kontinuumsintensitdt mit B —0.

Die lastige Eigenschaft bei der Photometrie ist, daBl man den durch
die Lummer-Platte bedingten Intensitédtsabfall gesondert photometrisch
ermitteln mufl. Dagegen liegt die angenehme Seite dieser Eigenschaft
darin, da der Belichtungsspielraum grofer wird, da man bei der Photo-
metrierung jeweils die Ordnungen auf der Photoplatte auswihlen kann,
die optimale Schwirzung aufweisen.

Das Zustandekommen des in 1. Ndherung linearen Intensitéts-
abfalles 148t sich leicht einsehen auf Grund der Formel (20), die den
Zusammenhang zwischen R und % liefert. Sie lautet in vereinfachter
Form

h = const R2 . (32)

Hieraus folgt durch Differentiation
dh = const™ - R-dR. (33)

Hierdurch wird jedem Bereich dR auf der Platte — nur die vertikale
Ausdehnung interessiert! — eindeutig ein Bereich dh der Lichtquelle
zugeordnet. Es ist natiirlich zweckméBig, unter d B den Bereich einer
Interferenz (also ein Dispersionsgebiet) zu verstehen. Setzt man nun
eine an allen Stellen h gleichméfig strahlende Lichtquelle voraus, so
ist die an irgendeiner Stelle # der Lichtquelle aus einem Bereich dk

! Unter Intensitdt wird hier stets die Bestrahlungsstéirke, also die pro Flichen-
element einfallende Strahlungsleistung verstanden.
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in die abbildende Optik geschickte Strahlungsleistung d W dieser Hohe
dh proportional. Es gilt also auch:

dW = const*+ - R-dR (34)
% = constTt - R, (35)

Dieses % bedeutet aber anschaulich gerade die pro Léngeneinheit

(Flacheneinheit) auf die Platte an einer Stelle R einfallende Strahlungs-
leistung, also die einfallende Intensitit (Bestrahlungsstirke); diese ist
aber gemdl der obigen Beziehung proportional zu E. Eine Vernach-
lassigung wurde hier gemacht durch die stille Voraussetzung, daf das
Auflésungsvermogen der Lummer-Platte fiir alle in Betracht kommenden
R-Werte gleich gro8 ist, d. h. daB jede Interferenz die gleiche Profil-
form I (4) hat. Dies ist aber zunichst nicht zu erwarten, da das Re-
flexionsvermégen der Lummer-Platte fiir die allerdings nur wenig ver-
schiedenen Auftreffwinkel o naturgemd verschieden sein muB, und
zwar so, daB fiir die inneren Interferenzen des Systems das Reflexions-:
vermogen gréfer und damit das Auflosungsvermégen gleichfalls grofer
ist. Diese Tatsache wird aber (vgl. § 6) dadurch kompensiert, dal bei
den inneren Interferenzen sich die Aufstellungs- und Planschliff-Fehler
stirker bemerkbar machen, so daf im weiten Bereich das praktische
Auflésungsvermdgen konstant ist. Dadurch erklirt sich, dal empirisch
eine weitgehend lineare Beziehung zwischen dem Abstand R vom Zen-
trum des Interferenzsystems und der Intensitit der einzelnen Inter-
ferenzmaxima bzw. des Kontinuums gefunden wurde. Diese Uber-
legung gilt ndmlich in gleicher Weise fiir das Interferenzspektrum des
Kontinuums.

4. Die Aufnahmen der Natrium D-Linien.

Die fiir diese Untersuchung verwendeten Aufnahmen der Na D-
Linien wurden im Spidtsommer 1950 mit der in §2 genannten Inter-
ferometer-Apparatur gemacht. Der aufgenommene Wellenlingen-
bereich (12 A) wurde so ausgewihlt, daB auf jeder Aufnahme beide
D-Linien symmetrisch zur Mitte lagen. Untersucht wurde die Mitte-
Rand-Variation der beiden Linien an den 7 Sonnenstellen:

sin ? = 0.00; 0.60; 0.80; 0.90; 0.95; 0.98; 0.99,

wo ¢ den Winkel zwischen Beobachtungsrichtung und der Normalen
zur Sonnenoberfliche darstellt. Besonders wurde, namentlich bei den
Randaufnahmen, die aus technischen Griinden ausschlieBlich im Be-
reich des Nordrandes der Sonnenscheibe lagen, darauf geachtet, un-
gestorte Gebiete der Photosphire zu erfassen. Der Durchmesser des
benutzten Sonnenbildes betrug zur Zeit der Aufnahmen 22,5 cm, so
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daf die duBerste Randstelle (0.99) noch 1,125 mm vom Bildrand ent-
fernt war. Die Randaufnahmen (0.98 und 0.99) wurden nur an Tagen
mit guten Luftverhidltnissen und ausschlieflich in den beobachtungs-
giinstigen frithen Morgenstunden gemacht.

Als Aufnahmematerial wurde fiir die Sonnenstellen sin ¢ = 0.00 bis
0.95 der panchromatische Perutz Perpantic Kleinbildfilm 17/10 DIN
verwendet, da im Sommer 1950 eine auf Platten gegossene Emulsion
hoher Feinkornigkeit und mittlerer Allgemeinempfindlichkeit nicht
zur Verfiigung stand. Durch einen eigens konstruierten Kassetten-
einsatz konnten die auf 9 cm Léinge geschnittenen Filmstreifen wie
Platten benutzt werden. Dadurch wurde ein gréBerer Umbau der
Kassetteneinrichtung vermieden.

Da die Filmstiicke mittels einer Correx-Dose in einem echten Fein-
kornentwickler (Ultrafin SF 18° 15 Min.), der doppelte Belichtungs-
zeiten erfordert, entwickelt wurden, liegen die bendtigten Belichtungs-
zeiten fiir die Aufnahmen Sonnenmitte bis sin ¢ = 0.95 zwischen 5 und

Tabelle 1. Ubersicht iiber die verwendeten Aufnahmen.

sin® | PLNr Datum | Plattensorte | Bel-Zt. | LUt
0,00 | 11) 14. 9.50 | Perpantic 7,5min | 3
12) 6. 10. 50 ., 15 ,, | 2, Dunst
31) 9.10.51 | Perchromo | 45 sec | 2
0,60 2) 14. 9. 50 | Perpantic 7 min | 3
3) 6.10.50 » 15 ,, | 2, Dunst
4)  6.10.50 . nmn o, |2
0,80 4) 14. 9.50 v 55 , |3
5) 6. 10. 50 » 5 ., (2
6) 6.10. 50 o 0, |2 ,
0,90 | 8) 14. 9.50 . 9 ., |3
7) 6.10. 50 v 17, 2,
8) 6. 10.50 . 2, |2
0,95 9) 14. 9.50 . 5 , |3
9) 6.10.50 » 8 , |2
10) 6. 10. 50 »» 3 ., |2 ,
0,98 1) 9.10.50 | Kod.103aE| 7 2,
1) 13.10.50 » cl 4 2
1) 24.10. 50 ., C| 3 , |2
0,99 1)  9.10. 50 » E|10 , 2,
2) 13.10. 50 . cl 4 , |2
1) 24.10.50 ., C|l 3 , |2

Luftverhaltnisse: Ruhe und Bildschirfe: 2 = gut, 3 = befriedigend.
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7,6 Min. Nur an den stark dunstigen Beobachtungstagen vom 4. bis

9. Okt. 1950, die sich aber durch gute Luftruhe und Bildschirfe aus-

zeichneten und auf die wegen der zu der Zeit schlechten GroBwetterlage
nicht verzichtet werden konnte, waren fiir die oben angegebenen
Sonnenstellen Belichtungszeiten von 10 bis 18 Min. erforderlich.

Fiir die Randaufnahmen (sin# = 0.98 und 0.99) gelang es, einige
Eastman Kodak Spektralplatten zu erhalten (103a C und E), fiir die
am Sonnenrand Belichtungszeiten von 3 bis 4 Min. erforderlich waren,
mit Ausnahme des 9. Okt. 1950, wo infolge des Dunstes 7 bis 10 Min.
benotigt wurden. Entwickelt wurden diese Platten in Kodak D 19-
Entwickler 4 Min. bei 18° C.

Aus einer Anzahl von 40 Aufnahmen wurden fiir jede der 7 Sonnen-
stellen die 3 besten Aufnahmen zur Photometrierung ausgesucht. Zu
Kontrollzwecken wurden am 9. Okt. 1951 noch zwei Natrium D-Auf-
nahmen (Sonnenmitte) auf die inzwischen im Handel erschienenen
Perutz Perchromo-Platten 17/10 DIN mit 45 und 90 sec Belichtungszeit
gemacht. Von diesen wurde die mit 45 sec belichtete zur Photometrie-
rung herangezogen. Die mit 90 sec belichtete war bereits {iberexponiert.

Die verwendete Spaltbreite des Vorzerlegers betrug 0,480 mm; die
Spalthohe 1 bis 4 mm. Der Spalt stand bei den Randaufnahmen parallel
zum Sonnenrand. Die durch die Spaltbreite bedingte Unsicherheit in
der Definition der Sonnenstelle betragt + 0.002 in sin . Der durch die
maximale Spalthohe (4 mm) bedingte Fehler in der Definition der
Sonnenstelle ist infolge des groffen Sonnenbildes (Durchmesser = 225 mm)
wesentlich geringer.

Bei den Randaufnahmen wurde der Sonnenrand auf die fiir die ein-
zelnen Sonnenstellen auf der Spaltwand angebrachten Marken gestellt
und mittels der Feinnachfiihrung wihrend der Exposition auf dieser
Marke gehalten.

4.1. Die Standardisierung.

Die Standardisierung wurde vorgenommen an dem mit der Schneiden-
anordnung nach HIrRsCH-SCHON [7] ausgeriisteten Standardisierungs-
spektrograph des Gottinger Turmteleskops, welcher ein Spektrum
mit linearem Intensitétsabfall senkrecht zur Dispersionsrichtung erzeugt.

Zu jeder Aufnahme sind 3 Standardisierungsaufnahmen vorhanden,
deren Belichtungszeiten stets nahe bei denen der Sonnenaufnahmen
liegen, nie aber um mehr als einen Faktor 2 abweichen. Die Belichtungs-
zeiten der 3 jeweils zusammengehorenden Standardisierungsaufnahmen
sind untereinander gleich. Sie unterscheiden sich lediglich durch die
Stromstédrke, mit der die Beleuchtungslampe betrieben wurde.

Die bei der HirscH-ScHON-Methode schwierige Festlegung des Null-
punktes des linearen Intensitdtsabfalles wurde nach der von D. Bar-
BIER [8] angegebenen Eichmethode durchgefiihrt und aulerdem bei der
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Zusammensetzung der aus den 3 Standardisierungsaufnahmen ge-
wonnenen Kurven zu einer Schwirzungskurve kontrolliert; denn die
einzelnen Kurven lassen sich nur dann zu einer einzigen Schwirzungs-
kurve in der iiblichen Weise (Abszisse = log ¢) zusammenschieben, wenn
der angenommene Nullpunkt der Intensitit richtig ist.

Bei einigen Aufnahmen (14.9.50) wurden auch zusédtzlich noch
Standardisierungsaufnahmen mit einem Platinstufenfilter gemacht. Die
hieraus ermittelten Schwirzungskurven stimmten mit den durch die
Schneidenmethode gewonnenen gut iiberein, so dal im weiteren auf die
Stufenfilteraufnahmen verzichtet wurde.

5. Die Photometrie der Natrium D-Linien.

5.1. Die Registrierung der Spektren.

Die photometrische Registrierung der Spektren wurde mit -einem
lichtelektrischen Registrierphotometer (Carl Zeiss, Jena) durchgefiihrt.
Bei der Registrierung waren zwei Bedingungen zu erfiillen:

1. Der Photometerspalt muBite mit seiner Lingsausdehnung wihrend
der Registrierung stets senkrecht zur Dispersionsrichtung des Inter-
ferometers (R-Koordinate) stehen.

2. Der Spalt mul} in einem ausgewidhlten Kannelierungsstreifen nach-
gefithrt werden.

Es wurde daher die Photoplatte (bzw. der Filmstreifen) so in das
Photometer eingelegt, dafi die R-Richtung mit der Fahrtrichtung des
Photometers zusammenfiel. Um zu erreichen, dal bei der Registrier-
fahrt der Spalt in dem ausgewdhlten hyperbolischen Kannelierungs-
streifen blieb, wurde eine an dem Plattentisch vorhandene seitliche
Feinnachfiihrung! (@-Richtung) benutzt, die wihrend der Registrierung
mit der Hand bedient wurde. Kontrolliert wurde diese seitliche Ver-
schiebung auf der Fiihrungsmattscheibe, die ein 40fach vergrofertes
Bild des Objektes zeigt. Hier waren in dem griin abgeschirmten Teil
die Grenzen der Kannelierungsstreifen zu erkennen. Wéahrend der Re-
gistrierung wurden nun diese Streifengrenzen mit der seitlichen Hand-
nachfithrung auf zwei auf der Mattscheibe angebrachten Punkten ge-
halten. Durch diese Einrichtung wurde erreicht, dafl der Photometer-
spalt das Linienprofil kontinuierlich nacheinander abtastet, genau wie
es von der Registrierung von Gitterspektrogrammen her bekannt ist.

Die Breite des Photometerspaltes (0.08 mm), gemessen in der Platten-
ebene, wurde so gewdhlt, dall sie klein gegen die Breite der Spektral-
linien war, also keine Verzerrung der Linien durch den Photometerspalt

L Die seitliche Nachfiihrung war urspriinglich zur Photometrie der gekriimmten
Seitenbilder von- Objektivprismen-Aufnahmen mit Gitter angebracht worden (vgl.
J. WemeE [33]).

Zeitschrift fiir Astrophysik, Bd. 32. : 16
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auftreten konnte. Diese Verzerrung wurde im einzelnen mit verschie-
denen Spaltbreiten an einigen schmalen Linien untersucht. Erst bei
0,10 mm Spaltbreite schien eine Verdnderung des Linienprofils gerade
angedeutet zu sein. Die benutzte Photometerspaltbreite entsprach in

R

Faliririchiung d Photom=Sehiitten

Photom—_Spalt

Hondnachfiihrung §

Abb. 4. Kannelierungsspektrum mit eingezeich- Abb. 5. Die Fithrungsmattscheibe des Photometers

neter Absorptionslinie. AuBerdem wurde der mit eingezeichnetem Kannelierungsstreifen und

Photometerspalt und die Registrier-Richtung Photometerspalt —=. Die Fiihrungsmarken o
eingezeichnet. wurden verstidrkt gezeichnet.

den photometrierten Ordnungen rund 60% der Halbwertsbreite des
Apparateprofils.

Die Linge des Photometerspaltes (0,3 mm) war so berechnet, daf sie
wesentlich kleiner war als die Breite der Kannelierungsstreifen. Da-

Wm\%

NaD;  wasasAsssfandimm Ayt

Abb. 6. Photometerkurve der Linie Na D, (verkleinerte Abbildung). Die Photometerspaltbreite
wurde mafBstabgerecht eingezeichnet.

durch wurde vermieden, daf bei der Registrierung durch kleine Fithrungs-
fehler die Streifengrenze vom Photometerspalt iiberschritten oder be-
rithrt wurde.

Zur Ausschaltung von Fehlern auf der Photoplatte wurden auf jeder
Aufnahme 3 verschiedene Ordnungen (Kannelierungsstreifen) regi-
striert und ausgewertet.
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Als Ubersetzungsverhiltnis im Photometer wurde 1:10 gewéhlt, weil
dieses Verhiltnis eine Erleichterung bei der Reduktion beim Ubergang
von den auf der Registrierkurve abgelesenen z-Werten auf die zuge-

" horigen R-Werte mit sich bringt. Hierzu war jedoch vorher eine ge-

naue Eichung der Hebelarmskala des Photometers erforderlich.

5.2. Vergleich mit der Methode von C. D. SHANE.

Zum besseren Verstdndnis sei das hier angewandte Verfahren der von C. D.
SHANE 1932 am Mt. Wilson Observatory entwickelten interferometrischen Me-
thode [9], [10] gegeniibergestellt. :

Als Interferometer benutzte SHANE ein Perot-Fabry-Interferometer in Ver-
bindung mit dem Littrow-Spektrographen (Gitter II. Ordnung) des Snow-Tele-
skops als Nachzerleger. Die Kannelierungsstreifen waren schmal, so dal eine Re-
gistrierung langs eines Streifens nicht moglich war. Es wurde daher an verschie-
denen Stellen senkrecht durch die einzelnen Streifen hindurch registriert und somit
das Linienprofil punktweise nacheinander aus den einzelnen Registrierungen erhalten.
Dabei stand der Spalt mit seiner Langsausdehnung parallel zu den Kannelierungs-
streifen. Vor jeder neuen Durchfahrt durch die Streifen muBte die Platte meBbar

- verschoben und etwas gedreht werden (vgl. [9], Abb. 2).

Durch diese Registriermethode erhilt man in den Linienflanken einen steilen
Schwirzungsabfall innerhalb der Photometerspaltlinge. Da das Photometer nur
den Mittelwert der Schwirzung iiber die Spaltlinge angibt, ist nachtriglich eine
Entzerrungskorrektur erforderlich. Dafiir wird die in § 5.5 erliuterte Spalt-
bildkorrektur vermieden, die bei der Registrierung von breiten Kannelierungs-
streifen notwendig ist, aber ohne mathematischen Aufwand exakt angebracht
werden kann.

Die wesentlichen Unterschiede der beiden Verfahren liegen also in der Art der
Registrierung und den verschiedenen Korrekturen, wobei wohl festgestellt werden
darf, daB das hier gewéahlte Verfahren in beiden Punkten einfacher zu sein scheint.

5.3. Der Kontinuumsverlauf.

Da in dem Interferenzspektrum der Lummer-Platte die Intensitiat!
des Kontinuums nicht konstant ist, sondern nahezu proportional mit
R (Abstand vom Zentrum des Interferenzsystems) ansteigt, wie am
Schlufl von § 3.16 ausfiihrlich erldutert wurde, ist es erforderlich, diesen
Kontinuumsanstieg gesondert zu ermitteln. In erster Néherung wiirde
man sich auf die Linearitdt des Intensitdtsanstieges stiitzen konnen,
jedoch wiirden dann die Abweichungen von der Linearitdt bei den klei-
nen und groBen R-Werten, also im Bereich der innersten und duBersten
noch photometrierbaren Interferenzen, unberiicksichtigt bleiben. Daher
wurde hier der Anstieg der Kontinuumsintensitdt empirisch bestimmt.
Es wurden zwei Verfahren benutzt, die Ergebnisse von gleicher Ge-
nauigkeit lieferten.

1. In einem vorher ausgewihlten kleinen Wellenldngenbereich, der
ein ungestortes Kontinuum aufweist, werden nacheinander samtliche

! Bestrahlungsstérke auf der Photoplatte.
16*
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Kannelierungsstreifen im Zick-Zack-Kurs im Photometer durchfahren,
wobei der in Abb. 7 gezeichnete Kurs durch die Handnachfithrung be-
werkstelligt wird. Fiir den Anschlul an die R-Skala geniigt es, aus einer
ausgewahlten Ordnung einige bekannte schmale Spektrallinien auf das
gleiche Registrierpapier zusdtzlich mitzuphotometrieren. Die erhaltene
Registrierkurve gibt dann sofort den Anstieg
der Schwirzung und damit den Anstieg der
Intensitdt des Kontinuums. Es ist sogar
moglich, den Kontinuumsabfall auf die hier
angegebene Weise auf das gleiche Registrier-
papier zu registrieren, auf das die zu untersu-
chende Spektrallinie aufgenommen wurde. Wenn
jedoch von einer Platte mehrere Ordnungen
registriert werden, ist das jeweilige Mitregistrie-
ren zu zeitraubend.

2. Ein zweiter Weg zur Bestimmung des
Intensitdtsanstieges besteht darin, dafl man an

Registrioroad- oo einigen vorher festgelegten R-Stellen quer durch
egistrierung desKontinuums . .
(Zick-Zack-Kurs). die Aufnahme (Q-Richtung), also senkrecht zur

Dispersionsrichtung des Interferometers hin-
durchfahrt, wobei man jedes Mal an einigen Punkten ungestorte
Kontinuumsstellen erfaf3t, die dann den Intensitdtsanstieg im Konti-
nuum als Funktion von R liefern.

5.4. Die Reduktion der Beobachtungen.

5.41. Die Dispersionskurve. Da in der in §3.15 angegebenen Dis-
persionsformel einige Grolen, z. B. die Brennweite des Kameraobjektivs,
nur unzureichend bekannt sind, empfiehlt es sich, die Dispersions-
kurve R (A1) empirisch aus den Aufnahmen zu ermitteln.

Hier lag es nun nahe, die vielen in der Aufnahme vorhandenen schar-
fen atmosphirischen Linien zu vermessen und daraus mittels der be-
kannten Wellenldingen die Dispersionskurven fiir die einzelnen Ord-
nungen abzuleiten. Die Kurven fiir die verschiedenen Ordnungen
unterscheiden sich nur durch eine. einfache Verschiebung der A-Skala
jeweils um das Dispersionsgebiet A4A*.

Die Vermessung erfolgte im Abbe-Komparator, wobei jeweils zwei
korrespondierende Linien im oberen und unteren Teil der Aufnahme
vermessen wurden. Ihr Abstand ist 2 R. Auf diese Weise wurde der
Nullpunkt der R-Skala festgelegt.

5.42. Die Auswertung der Registrierkurven. Die Vermessung der Re-
gistrierkurven erfolgte in einem kleinen Koordinaten-Mef3gerit (Zeiss).
Erhalten wurde fiir jede vermessene Stelle in der Linie die Transparenz
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der Plattegz—p =Y, gemessen durch den auf der Registrierkurve ver-

zeichneten Ausschlag des Elektrometerfadens (y) in Einheiten des
Ausschlages fir den klaren Film (ygp). Die Abszissenskala (z) auf der
Registrierkurve konnte infolge des Ubersetzungsverhiltnisses 1:10
direkt auf die R-Skala tbertragen werden, wobei zur Festlegung des
Nullpunktes der Skalen jeweils einige schmale Linien, bzw. auch die
Na D-Linien, mit den aus § 5.41 bekannten R-Werten benutzt wurden.
Diese dienten gleichzeitig auch zur Kontrolle des Ubersetzungsver-
héltnisses.

Fiir die gleichen MeBpunkte (R-Skala) wurde nun aus der nach § 5.3

gewonnenen Kurve des Kontinuumsverlaufes die Transparenz yy"F =Y,
K

des Kontinuums erhalten. Nunmehr lieBen sich mit Hilfe der Schwir-
zungskurve (Transparenzkurve), (aus technischen Griinden wurde nim-
lich die Transparenz gegen den Logarithmus der Intensitdt aufge-
tragen) die fiir die Linie und das zugehorige Kontinuum ermittelten
Transparenzwerte in Intensititen verwandeln und ergaben schlieBlich
fir jeden MeBpunkt die Linienintensitdt in Einheiten der Kontinuums-
intensitdt. Diese miihsamen Reduktionsarbeiten lieSen sich mittels
einer nach einer Idee von Prof. TEN BRUGGENCATE in der Instituts-
werkstatt gebauten Auswertevorrichtung wesentlich vereinfachen. Dieser
Apparat, der ganz allgemein fiir die Verwandlungen von Schwérzungen
in Intensititen an Hand der Schwérzungskurve verwendet werden kann,
erwies sich als besonders zeitsparend bei der Reduktion der Lummer-
Platten-Aufnahmen.

5.43. Die Awuswertevorrichtung. Es handelt sich bei dieser Auswerte-
vorrichtung um eine mit Skalen versehene Parallelfithrung, bei der jede
der beiden Koordinatenachsen parallel zu sich selbst verschoben werden
kann. Jede der beiden Achsen ist an einer Fiihrungshiilse aus Messing
befestigt, die auf einem geschliffenen Silberstahlzylinder gleitet. Die
an den Achsen befestigten Skalen aus Plexiglas wurden von der Firma
Dennert & Pape in Hamburg hergestellt. Die Ordinatenachse tragt die
Schwirzungs- bzw. Transparenzskala. Die Abszissenachse tragt an der
oberen Kante eine von 100 bis 1 logarithmisch geteilte Skala, an der
unteren Kante eine lineare Skala mit der gleichen Grundeinheit wie die
log-Skala.

Bei einer normalen Reduktion (Gitter- und Prismenspektren) kennt
man fiir jeden MeBpunkt den zugehdrigen Schwirzungs- bzw. Trans-
parenzwert Y und denjenigen des Kontinuums Y,. Man fahrt nun die
Abszissenachse so, da@l ihre Oberkante in Hohe des Transparenzwertes Y,
des Kontinuums liegt. Nunmehr bewegt man nur noch die Ordinaten-
achse und zwar so, daB sie die auf der Grundfliche des Gerétes gezeichnete

16a
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Transparenzkurve Y (logi) (Abb.12, Kurve S) bei dem vorliegen-
den Wert Y schneidet. Jetzt liest man auf der Abszisse am Schnitt-
punkt mit der Transparenzkurve auf der logarithmisch geteilten Skala
direkt die Intensitit der betreffenden Linienstelle in Einheiten der
Kontinuumsintensitit, also /7, = I ab.

Hierdurch wird ein doppeltes Ablesen der Punkte auf der Trans-
parenzkurve, das Delogarithmieren und Dividieren erspart; auerdem
eritbrigt sich die Benutzung von Millimeterpapier, welches bei langen
MeBreihen die Augen in hohem MaBe anstrengt.

Abb. 8. Die Auswertevorrichtung.

5.44. Auswertung von Lummer-Platten-Aufnahmen mit der Auswerte-
vorrichtung. Fir die Auswertung der Lummer-Platten-Aufnahmen be-
sitzt die Apparatur noch einen weiteren bedeutenden Vorteil, wenn man
neben die Transparenzkurve gleich den nach § 5,3 ermittelten Schwér-
zungsabfall des Kontinuums als Funktion von E einzeichnet (Abb. 8,
Kurve R).

Man kann als R-Skala gleich die an der unteren Kante des Abszissen-
lineals angebrachte lineare Skala verwenden, wenn man die Kontinuums-
kurve in der Ordinatenskala um die Breite des Abszissenlineals nach
unten versetzt.

Die Auswertung geht nun folgendermaBen vor sich: Man fihrt das
Abszissenlineal so, daf seine Unterkante die Kontinuumskurve bei dem
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zur betrachteten Linienstelle gehérenden R-Wert schneidet. Dadurch
ist erreicht, daf die Oberkante des Lineals nun bei dem zu der betreffen-
den Stelle gehorenden Transparenzwert des Kontinuums liegt. Nunmehr
wird, genau so wie in § 5.43, die Ordinatenachse so weit verschoben, dafl
sie die Transparenzkurve bei dem vorliegenden Y-Wert schneidet. Jetzt
kann wieder am Schnittpunkt der Oberkante des Abszissenlineals mit
der Transparenzkurve direkt die Intensitat der betreffenden Linienstelle
in Einheiten der Kontinuumsintensitit abgelesen werden.

Durch diese Apparatur wird bei Lummer-Plattenaufnahmen die Re-
duktionsarbeit nahezu auf die Hilfte verkiirzt.

5.45. Nach dem im vorigen Abschnitt beschriebenen Verfahren wurde
die Reduktion der gemessenen Transparenzen durchgefiihrt. Zuletzt
wurde dann an Hand der in § 5.41 gewonnenen Dispersionskurve der
Ubergang von den R-Werten zu den Wellenlingen vorgenommen.

5.5. Die Korrekturen der gemessenen Profile.

5.51. Die Spaltbildkorrektur. Uber die bei Gitterspektren bekannten
Korrekturen hinaus (Gittergeister- und Streulichtkorrektur) erfordert
die dargelegte Lummer-Platten-Photometrie noch eine zusétzliche
Korrektur, die wir Spaltbildkorrektur nennen wollen. Wie schon in
§ 5.2 erwahnt wurde, 148t sich der Betrag dieser Korrektur einwandfrei
photometrisch ermitteln und ohne mathematischen Aufwand anbringen.

Diese Korrektion beseitigt den EinfluB}, den die beiden rechts und
links benachbarten Kannelierungsstreifen auf den photometrierten
Streifen dadurch ausiiben, daBl jeder Streifen in seinem Intensitéts-
querschnitt! kein Kastenprofil besitzt, wie es wiinschenswert wére,
sondern, da ja dieser Intensitdtsquerschnitt genau dem Spaltbildprofil
des Vorzerlegers entspricht, gleichfalls Beugungsfliigel besitzt, die in
den Nachbarstreifen hineinragen und dort einen Streulichtuntergrund
bewirken.

Es ist also nun 1. der Betrag dieses ,,Streulichtuntergrundes* zu er-
mitteln und 2. eine Beziehung aufzustellen fiir die Korrektion der ge-
messenen Intensititen; denn es mull ja beachtet werden, dal der an
jeder Stelle anzubringende Korrektionsbetrag wesentlich davon ab-
hingig ist, ob sich an der betrachteten Stelle im Nachbarstreifen gerade
eine Spektrallinie (also geringe Intensitét) oder Kontinuum befindet.

1. GroBe der Spaltbildkorrektion. Zuvor sei betont, daBl die GroBe
der Spaltbildkorrektion wesentlich von der benutzten Spaltbreite des
Vorzerlegers abhingt, so daf man hierdurch eine Moglichkeit hat,
den Korrektionsbetrag in weiten Grenzen nach Wunsch vorher festzu-
legen. Der extremste Wert wird erhalten, wenn die Spaltbreite = s,

1 Schnitt durch die Aufnahme bei konstantem R-Wert.
16b
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also gleich der Distanz zweier Kannelierungsstreifen auf der Abszisse (@)
ist. Praktisch verschwinden wird die Korrektion bei schmalem Spalt
(vgl. § 5.2 SHANE). Im letzteren Fall ist dann aber die einfachere Form
der Photometrierung lings eines Streifens nicht mehr mdglich. Man
muB sich also vor Beginn eines Beobachtungsprogrammes fiir eine opti-
male Spaltbreite entscheiden (vgl. §3.16). AuBerdem hingt die Kor-
rektion noch von der Linge des Photometerspaltes ab, weil ja der durch
die Beugungsfliigel hervorgerufene Streulichtuntergrund nicht iiber die

ganze Breite eines Streifens konstant ist.
Zur Bestimmung der Korrektion wurde das Spaltbild, welches der
Gitterspektrograph von einer scharfen Krypton-Emissionslinie (5870,9 A)
erzeugt, photometriert. Das Spalt-

( i bildprofil wurde zusammengesetzt
W aus den Registrierkurven von 4 Auf-
a8 nahmeserien mit 2, 6, 18 und 21 Min.

Belichtungszeit, wobei besonders da-

261 rauf geachtet wurde, dal exakt die
' t gleiche Spaltbreite (0,480 mm) wie

; bei den Interferometeraufnahmen
o047 benutzt wurde. Als Spalt diente der
von K. H. DueNsiNg konstruierte

22+ Prizisionsspalt [6], dessen Breite mit

einer Genauigkeit von 0.001 mm
k\\\\ ' reproduzierbar ist. Dadurch war es
moglich, die Grofe der Spaltbild-
korrektion nur einmal fiir das
ganze Beobachtungsprogramm zu
bestimmen. Das Profil wurde nun iiber der Abszisse ¢ aufgetragen, wo-
durch also der Intensitdtsquerschnitt eines Kannelierungsstreifens er-
halten wurde. Nunmehr wurde durch graphische Integration der in die
Nachbarstreifen nach rechts und links hineinragende Teil der Beugungs-
fligel, soweit er iiber der Linge des benutzten Photometerspaltes lag,
bestimmt. Diese mit p und ¢ bezeichneten Betrige geben die Ausgangs-
groBen der Spaltbildkorrektion an, wobei p im langwelligen, ¢ im kurz-
welligen Fliigel gemessen wurde in Einheiten der Zentralintensitit des
Spaltbildes. Hier ergaben sich aus dem Spaltbildprofil bei einer Linge
des Photometerspaltes von 0,3 mm die Werte:

p = 0.062 g = 0.051.

2. Die Korrektionsformel. Um eine Formel fiir die Anbringung der
Korrektion an die beobachteten Intensititen zu erhalten, betrachten
wir als Beispiel die Wirkung des kurzwelligen Nachbarstreifens, dessen
p-Fliigel in den photometrierten Streifen hineinragt.

a8 48 Q% 4z 0 G2 G4 g6 gémm
ADbb. 9. Intensititsverteilung im Spaltbild.
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Es sei:

/

+" = gemessene Intensitdt in der Linie, verfilscht durch den

Nachbarstreifen

i, = gemessene Intensitit im Kontinuum, verfilscht durch den
Nachbarstreifen

¢ = wahre Intensitdt in der Linie

i, = wahre Intensitdt im Kontinuum

t_ = wahre Intensitit im kurzw. Nachbarstreifen (bei glei- ¢ (1)
chem R!)

v, = wahre Intensitét im langw. Nachbarstreifen

8_ = Streulichtanteil, den der kurzw. Nachbarstreifen, dessen
Intensitit an der betreffenden Stelle ¢_ ist, hervorruft

S, = Streulichtanteil, den der kurzw. Nachbarstreifen hervor-
ruft, wenn in ihm Kontinuumsintensitit i, vorliegt.

Zunéchst gilt gem&B der Definition von p:
S S
p=——=—. (2)

P 4,

Ferner gilt fiir die gemessene Intensitdt in der Linie:

=1+ 8_. 3)
Fir die gemessene Intensitdt im Kontinum gilt:
bzw. gem. (2) ,
io = iy (L — p) - (5)

Das Kontinuum wird stets in solchen Bereichen gemessen, wo in den
Nachbarstreifen auch Kontinuuum vorliegt (vgl. § 5.3).
Aus (3) folgt, wenn man die Intensitdt in der Einheit 7, mifit (Divi-
sion durch ¢,):
—— = — (6)
oder
R g
0 0 0 0 - 0
(nach Erweiterung des letzten Terms mit ¢_).

Setzt man auf der rechten Seite ¢, gemal (5) ein, so folgt unter Beriick-
sichtigung, daBl p < 1 ist:

./

2

(1+p)-p0+p) . ®)

Hier 148t sich nun ohne groBen Fehler i_ durch i__ ersetzen. Damit

N4

7
% )

stehen auf der rechten Seite nur die bekannten Gréfen p und—;—,—, weil
(]
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auch %:‘— bekannt ist, ohne dafl deshalb der Nachbarstreifen photo-
0

metriert werden muB; wenn wir ndmlich eine Stelle 4 des photome-
trierten Streifens betrachten, gilt fiir die zugehorige Intensitdt im kurz-
welligen Nachbarstreifen (bei gleichem R!):

&
' 2

,il

%

(A4* = Dispersionsgebiet) . 9)

A— A%
Man kann also fiir die Korrektion die in einem Streifen gemessenen
Intensititen benutzen, wenn man die Verschiebung der A-Skalen um
+ A1* beriicksichtigt.

In analoger Weise berechnet man nun den EinfluB des g¢-Fligels.
Es ergibt sich daraus schlieBlich die endygiiltige Spaltbildkorrektion:

. .y

?
"+p+al—r
. 0

1//

i

2y

PR AV

p[l+p+4ql—

A— A R*

(10)

gl +p+4q].

Die Berechnung der Formel gestaltet sich sehr rationell, wenn man ein
Rechenschema benutzt, in welchem die Intensitdten fiir dquidistante
Wellenlingen verzeichnet sind, wobei in den Zeilen iibereinander je-
weils die Intensititen von solchen A-Stellen stehen, die sich um A A*
(Dispersionsgebiet) unterscheiden. Dann lassen sich die Korrektions-
groBen jeweils mit den Intensitidten aus der oberen und unteren Zeile
bequem berechnen.

Als Beispiel fiir die effektive Grofe der Korrektion sei vermerkt,

i |A+ 2%

‘daf} sie bei der Restintensitdt (41 = 0) der beobachteten Na-Linien

etwa 5 bis 6% betrug.

5.52. Ghitergeister und allgemeines Streulichi. Die Korrektionen fir
den Einflul der Gittergeister und des allgemeinen Streulichtes wurden
in der iiblichen Weise angebracht (vgl. [11], § 58).

Die Anbringung der Gittergeisterkorrektion ist notwendig, weil das
im Vorzerleger-(Gitter-)Spektrum vorhandene Geisterkontinuum als
Streulichtuntergrund in das Interferenzspektrum eingeht. Als Korrek-
tion wurde 2,56% gewdhlt gemdBl der 1948 fiir die IIL. Ordnung des
Gitterspektrographen von P. TEN BRUGGENCATE, H. GoLLNOW, S. GUN-
THER und W. STROEMEIER [12] durchgefithrten Messung der Gitter-
geister.

Da auch Interferometer Geisterlinien erzeugen koénnen, wurde hier-
nach auf stark iiberbelichteten Aufnahmen von verschiedenen Emissions-
linien gesucht, aber gliicklicherweise ohne Erfolg. Daraus 148t sich der
SchluB} ziehen, daf3 die Intensititen etwa vorhandener Geister wesent-
lich unter 1% liegen.

Das allgemeine Streulicht wurde aus 8 Interferometeraufnahmen be-
stimmt. Bei 4 Aufnahmen wurde das Sonnenlicht zuvor durch einen
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vor die Apparatur geschalteten Monochromator ([6], S.21) geschickt.
Dadurch gelangte in den Vorzerleger nur Licht des gewiinschten Wellen-
lingenbereichs. Das im Spektrographen entstehende allgemeine Streu-
licht wurde hierdurch auf ein Minimum herabgedriickt. Durch Ver-
gleich der Restintensitdten der D-Linien auf je 2 Aufnahmen, von denen
eine mit und eine ohne Monochromator aufgenommen wurde, ergab sich
als Mittelwert fiir das allgemeine Streulicht, in zufilliger Uberein-
stimmung mit dem Geisterlicht, 2,5% der Kontinuumsintensitit. Auf
jeder der vorliegenden Aufnahmen wurden etwa 10 bis 15 Ordnungen
vermessen, um eine groBe Zahl von MeBwerten fiir die Mittelbildung zu
erhalten. Dies ist bei der Kleinheit des gesuchten Wertes erforderlich.
5.53. Die MinnagrTsche Kontinuums-Verbesserung. Der Ubergang
von der aus den Messungen resultierenden provisorischen Lage des
Kontinuums auf das wahre Kontinuum wurde nach dem von M. MIN-
NAERT [13] angegebenen Verfahren durchgefithrt. Bekanntlich gilt in
den Linienfliigeln von Metall-Linien ganz allgemein, daf die Linien-
tiefe r unabhidngig von der Schichtung der Sonnenatmosphére pro-

. 1 . . . .
portional zu 7 ist, wobei der Proportionalitdtsfaktor ¢ (gemdl r = ﬁ ;

wo A/ = Abstand von Linienzentrum ist) als Fliugelstirke bezeichnet
wird. Bei dem MinNaAERTschen Verfahren wird aufler der Kontinuums-
Verbesserung auch gleichzeitig die Fliigelstdarke ¢ erhalten.

5.6. Befretung der gemessenen Profile vom Einfluf3 des endlichen
Auflosungsvermogens des Interferometers.

Bekanntlich entsteht das vom Spektralapparat erzeugte Linienprofil
durch Faltung des wahren Linienprofils mit dem Apparateprofil, wobei
unter dem Begriff , Faltung* der in [11], (Formel 58, 17) angegebene
bekannte Integralausdruck zu verstehen ist.

Nach den Untersuchungen von H. C. vaN pDE HuLst [5] ist es nun
zweckmiflig fiir die Entzerrung (,,Entfaltung®) das gemessene Linien-
profil und das Apparateprofil durch Voigt-Funktionen zu approxi-
mieren, da diese die Eigenschaft haben, da3 die Faltung von 2 Voigt-
Funktionen wieder eine Voigt-Funktion liefert, wobei sich die Para-
meter in einfacher Weise zusammensetzen.

Nach diesem Verfahren wurde unter Benutzung der von G. ELSTE [2]
neu gerechneten Voigt-Funktionen die Entzerrung vorgenommen. Uber
die Approximation des Apparateprofils durch eine Voigt-Funktion wird
in §6 berichtet. Die gemessenen Profile der Na D-Linien lieBen sich
durch ein Voigt-Profil nur unbefriedigend approximieren, so dall in den
meisten Féllen eine Approximation durch zwei Voigt-Profile vorge-
nommen werden mulBite nach der bei ELSTE angegebenen Methode.
Diese beiden Voigt-Profile wurden nun jeweils gesondert entzerrt.
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Sodann wurden fiir eine Anzahl von A1-Werten die Differenzen zwischen
den entzerrten und den urspriinglichen Voigt-Profilen gebildet und an
das gemessene Profil der Na D-Linien angebracht, so dal3 die Approxi-
mationen nur zur Berechnung der kleinen Korrektionsgroflen fiir die
Entzerrung dienten.

Zur Kontrolle des Verfahrens wurde bei 2 Profilen (Na D; und D,)
das auf obige Weise gewonnene wahre Profil wieder mit dem Apparate-
profil gefaltet durch schrittweise Berechnung des Faltungsintegrals.
Die Rechnung wurde jeweils nur fiir einen Punkt des beobachteten
Profils (424 = 0, Restintensitidt!) durchgefithrt. Sie lieferte mit sehr
befriedigender Genauigkeit wieder die gemessene Restintensitéit. Die
Abweichungen zwischen Rechnung und Beobachtung lagen unter 0,5%.

Es muf} der Vollstdndigkeit halber hier noch angefiihrt werden, daf3
im Interferometer die Verzerrung einer Spektrallinie fiir jeden unendlich
schmalen Bereich d4 der Linie in Ordinatenrichtung (R) erfolgt, die
Entzerrung hier aber so vorgenommen wurde, als ob die Verzerrung
langs des Kannelierungsstreifens erfolgt sei. Bei dem hier vorliegenden
schmalen Apparateprofil spielt dieser Unterschied jedoch keine Rolle.

6. Das Apparateprofil der Lummer-Platte.

Fiir die empirische Bestimmung des Apparateprofils eines Spektro-
graphen verwendet man iiblicherweise Aufnahmen von sehr scharfen
Emissionslinien, deren Breite gewohnlich gegeniiber der Breite des
Apparateprofils zu vernachléssigen ist. Bei der hier vorliegenden Be-
stimmung des Apparateprofils eines Interferometers von hohem Auf-
16sungsvermogen (4,,= 370000, vgl. § 3.12) ist diese Vernachlissigung
nicht mehr zulidssig. Man mufl daher das wahre Profil der benutzten
Emissionslinie gesondert bestimmen und das beobachtete provisorische
Apparateprofil von der Faltung mit dem Eigenprofil der Linie befreien.
Dieser Weg wurde hier beschritten.

6.1. Das beobachtete Profil.

Das provisorische Apparateprofil fir die Lummer-Platte wurde durch
Photometrieren von 12 Aufnahmen der gelben Krypton-Linie 5870,9 A
gewonnen, die mittels einer Kr-Entladungsrdhre in ,,end-on Beobachtung‘‘
erzeugt wurde. Die Rohre wurde mit einer Stromstidrke von 50 mA bei
einer Spannung von 3000 V betrieben. Als Vorzerleger fiir das Inter-
ferometer wurde nicht der 8 m-Gitterspektrograph, sondern ein kleiner
Prismenspektrograph benutzt, um die erforderlichen Belichtungszeiten
herabzumindern. Als Aufnahmematerial dienten die sehr feinkornigen
Perutz-Perchromo-Platten 12/10 DIN. Die Belichtungszeiten der 12 Auf-
nahmen lagen zwischen 1 und 90 Min. Photometriert wurde die 3. und
8. vom Zentrum aus gezdhlte Ordnung. Die Abweichungen zwischen
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den beiden Profilen waren nur geringfiigig, so daB im folgenden nur
die 3. Ordnung benutzt wurde. Als Photometer wurde das Zeiss-Regi-
strierphotometer der Gottinger Sternwarte benutzt mit einem Photo-
meterspalt von 0,03 x 0,6 mm (in der Plattenebene) und mit einem Uber-
setzungsverhaltnis 1 : 100. Die Registrierung erfolgte in B-Richtung. Das
provisorische Apparateprofil wurde aus den auf Intensititen (log ¢) um-
gerechneten Photometerkurven zusammengesetzt. Die 4 1-Skala wurde
mittels einer Dispersionskurve fiir 5871 A erhalten, die aus dem be-
kannten Dispersionsgebiet 4 A* = 0,298 A und den im Komparator aus-
gemessenen R-Werten der Interferenzmaxima berechnet wurde. Die
Berechnung des Dispersionsgebietes fiir 5871 A erfolgte aus dem fiir

5890 A bekannten Wert unter Beriicksichtigung der Tatsache, daf fiir
A% 2

2 Wellenlingen (4, und A,) die Formel AT::: % gilt, solange die
Aa 2

Brechzahl des Glases sich nicht gedndert hat. Diese Formel ergibt

sich sofort, wenn in 4 A* = ;;1 -das m gemiB §3.11, Formel (4) ersetzt

wird. Das provisorische Apparateprofil ist in Abb. 10 dargestellt.

6.2. Der Einflup der Hyperfeinstruktur.

Da der verbreiternde EinfluBl der Hyperfeinstruktur der ausgewihlten
Emissionslinie unter Umstdnden betriachtlich sein kann, wurden hier die
Hyperfeinstrukturkomponenten der Kr-Linie 5870.9 A nach den Unter-
suchungen von H. KOPFERMANN und N. WiEpT-KNUDSEN [14] und den
Zahlenangaben im Landolt-Bornstein (6. Aufl. 1952) Abschnitt 1312
und 161 berechnet. ‘

Der Anteil des fiir die Hfs verantwortlichen ungeraden Isotops 83
betrigt 13,5% der Gesamtzahl der Krypton-Atome. Die hier betrach-
tete Linie 5870.9 A gehort zu dem Ubergang 5s,— 5 p,. Die Wellen-
lingendifferenzen der Hfs-Komponenten wurden in mA berechnet und
die zugehorigen Intensitdten
aus den Intensitdts-Tabellen
in [15] entnommen und gemiB
der oben angegebenen Isoto- Komp. ([An 1{1) relative Intensitéiten

Tabelle 2.
Die Hfs-Komponenten und ihre Intensititen.

penhéufigkeit umgerechnet.
Da jede Hfs-Komponente a —285 1.63
die gleiche Intensitdtsvertei b 242 0.85
gieiche uSV - ¢ —18.1 0.30
lung wie die Hauptlinie be- d — 16,4 1.33
sitzt — eine Isotopieverschie- e — 8.6 1.75
bung war nicht beobachtet F 0.0 |100.0 Hauptkomponente
worden —, wurde fiir jede }g1 ilgg :1[33
Komponente das beobachtete ; 119.8 0.66
Profil mit der berechneten k +23.3 3.78
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Intensitidt angesetzt und daraus der Gesamteinflul der Hyperfeinstruk-
tur berechnet. Dieser wurde dann vom beobachteten provisorischen
Apparateprofil subtrahiert. AnschlieBend wurde letzteres wieder auf
die Zentralintensitdt 1 normiert (Abb. 10).

6.3. Das wahre Profil der Kr-Linie 5870,9 A.

Das wahre Profil der Krypton-Linie 5870,9 A wurde im II. Physika-
lischen Institut der Universitiit Gottingen mit einem Perot-Fabry-Inter-
ferometer in Verbindung mit einem Prismenspektrographen als Nach-
zerleger bestimmt.

Zur Erzeugung der Linie wurde die gleiche Kr-Entladungsrohre be-
nutzt, die auch fiir die Lummer-Platten-Aufnahmen verwendet wurde.
Es wurden zwei Aufnahmeserien hergestellt, von denen die eine mit
einem Plattenabstand von 15 mm Etalon im Perot-Fabry-Interfero-
meter, die andere mit 2 mm Etalon aufgenommen wurde.

Die Serie mit 15 mm Etalon diente zur Bestimmung des Linien-
profils, welches trotz des sehr grofen Aufldsungsvermégens (1,6 - 10%)
noch nicht frei vom Einflul des Apparateprofils war. Aus der Serie mit
2 mm Etalon wurde daher das zugehorige Apparateprofil gewonnen (vgl.
§ 1.35). Beide Serien bestanden aus 8 Aufnahmen mit Belichtungszeiten
von 20 sec bis 16 Min. auf Perutz-Perchromo-Platten 17/10 DIN.

Das Reflexionsvermigen der versilberten Interferometerplatten be-
trug 91% ; dies entspricht einer effektiven Biindelzahl von N, = 32.
Die Standardisierung der Aufnahmen wurde am Standardisierungs-
spektrographen des Gottinger Turmteleskops durchgefithrt, um die
Homogenitit des Materials aufrechtzuerhalten. Die Reduktion erfolgte
in ganz entsprechender Weise wie bei den Lummer-Platten-Aufnahmen.

Zunichst wurde ein provisorisches Profil der Linie 5870,9 A und das
Apparateprofil des Interferometers erhalten.

Aus diesen beiden Profilen wurde durch Entfaltung (vgl. §5.6) in
einem Iterationsverfahren in zwei Schritten das endgiiltige wahre
Profil der Kr-Linie gewonnen, nachdem zuvor der Einfluf3 der Hfs auf
das Linienprofil in analoger Weise wie in § 6.2 entfernt worden war.
Zuerst wurde das beobachtete Linienprofil mit dem beobachteten
Apparateprofil entzerrt. Hieraus ergab sich ein provisorisches wahres
Linienprofil. Mit diesem provisorischen Linienprofil wurde das end-
giiltige Apparateprofil des Perot-Fabry-Interferometers aus dem beob-
achteten Apparateprofil wiederum durch Entfaltung gewonnen. Schlief3-
lich wurde das beobachtete Linienprofil mit dem endgiiltigen Apparate-
profil entzerrt. Daraus resultierte dann das endgiiltige wahre Profil
der Kr-Linie 5870,9 A mit einer ganzen Halbwertsbreite von 9,45 mA
und dem Voigt-Parameter b, = 0,215 (vgl. §6.5). Dieses deutet auf eine
geringe Dampfung in der Entladungsréhre hin. Der Gasdruck in der
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Rohre betragt 1,2 mm Hg-Séule. Die gemessene Halbwertsbreite 158t

- sich tiber die thermische Doppler-Verbreiterung einer Gastemperatur

von 420 4+ 30° K zuordnen.

6.4. Das endgiiltige Apparateprofil.

Nunmehr konnte dieses endgiiltige Linienprofil zur Entzerrung des
beobachteten Apparateprofils der Lummer-Platte verwendet werden.
Das endgiiltige Apparateprofil
der Lummer-Platte besitzt
eine ganze Halbwertsbreite
von 19,8 mA und einen Voigt-
Parameter b, = 0,376.

Dieses hier so umstindlich
erscheinende Verfahren lie
sich durch die Verwendung
der Voigt-Funktionen als Ap-
proximationskurven recht be-
quem durchfithren, da sich
gliicklicherweise alle Interfero-
meter-Apparateprofilesehr gut
durch jeweils ein Voigt-Profil P
approximieren lielen. AuBer-
dem laBt die Zusammenstel- Abb. 10. Apparateprofil der Lummer-Platte und wahres

. . Profil der Kr-Linie 5870,9 A. 1 = Beobachtetes Appa-
lung der einzelnen Profile rateprofil, 2 = Beobaehteteﬂs Apparateprofﬂ nac}l Ab-
(Tab. 3) erkennen, dafl das e T S ahres Brofi dor Tinie seTT AL
oben angefiihrte iterative Ver:
fahren zur Bestimmung des wahren Linienprofils notwendig war. Fir
kiinftige Untersuchungen empfiehlt sich die Benutzung einer Kr-Rohre
mit isotopenreinem Krypton 84 und Kiihlung durch flissige Luft zur
Verringerung der Breite der benutzten Emissionslinie.

Vi w &0 & mh 100

6.5. Vergleich zwischen beobachtetem und theoretischem Apparateprofil.

Aus der Abb. 11, die eine Zusammenstellung des endgiiltigen Apparate-
profils mit drei nach Born ([16], S. 124) theoretisch berechneten Pro-
filen fiir verschiedene Reflexionsvermogen g = 1.00; 0.95; 0.84 enthilt,
188t sich ein MaB fir die optische Qualitit der Lummerplatte ableiten.

Die theoretische Kurve mit p = 1,00 — wir benutzen zur Charakteri-
sierung der theoretischen Kurven das zugehorige Reflexionsvermogen
.an der Glas-Luft-Grenze der Lummerplatte — stellt den Grenzfall dar,
der von einer idealen Platte nur im Zentrum des Interferenzsystems
(B = 0, Austrittswinkel § = 0) erreicht werden konnte. Alle theoreti-
schen Kurven wurden fiir 19 interferierende Biindel berechnet (vgl. §3.12).
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Tabelle 3. Zusammenstellung der Profile.

h 1

2 b, ®
(mA)

Laymmer- Platte
13,3 0,470 | beobachtetes Apparateprofil
12,5 0,380 | nach Abzug der Hfs

9,9 0,376 | Endgiiltiges Apparateprofil

Profil der Linie 5871 A im Perot-Fabry (15 mm)
6,3 0,400 | beobachtetes Linienprofil

6,1 0,300 | nach Abzug der Hfs

4,3 0,346 | Profil nach provisorischer Entfaltung

4,7 0,215 | Endgiiltiges Linienprofil

Apparateprofil Perot-Fabry
2,7 0,37 beobachtetes Profil
2,4 0,340 | wahres Apparateprofil

h
1 5 = halbe Halbwertsbreite.
2 b, der ,,Formparameter des zur Approximation benutzten Voigt-Profils ist

definiert durch b, = —%— in der Bezeichnungsweise von v.Dp. Hurst und REeEk-

SINCK [5] und ErstEe [2].

Fir andere Austrittswinkel (8> 0) 148t sich das zugehorige Re-
flexionsvermogen nach Borw ([16], S.42) aus den FRESNELschen Formeln
bei bekannter Brechzahl u = 1,53 berechnen unter Beriicksichtigung
der Polarisation des einfallenden Lichtes. Fiir die 3. bzw. 8. vom Zen-
trum aus gezdhlte Interferenzordnung ergibt sich ein Reflexions-
vermogen von 96 % bzw. 93%. Als mittlerer Wert wurde 95% gewéhlt
und fiir diesen das theoretische Profil gerechnet. Die halbe Halbwerts-
breite dieses Profiles betrigt 7,5 mA. Mit diesem Profil miite das
beobachtete Apparateprofil iibereinstimmen, wenn die Platte voll-
stindig optisch einwandfrei wére. Durch kleine Fehler im Planschiff
oder durch geringe Durchbiegung der Platte infolge ihres Eigengewichtes
wird das Apparateprofil jedoch verbreitert. Diese Fehler wirken sich
naturgemiB fiir kleine Austrittswinkel § stdrker aus als fiir gréBere
Winkel. Dadurch wird die Abnahme des Auflosungsvermogens, die
durch das mit wachsendem pJ Kkleiner werdende Reflexionsvermogen
entsteht, zum Teil kompensiert.

Diese Verbreiterung des Profils liefert eine MafBzahl fiir die optische
Qualitdt der Platte. Dazu definieren wir zuvor das praktische Trennungs-

vermdgen A , wo h die ganze Halbwertsbreite des betreffenden Apparate-

profiles ist. Diese Definition besagt, dall zwei scharfe Linien gerade
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noch getrennt werden, wenn ihre Wellenlingendifferenz gleich # (Halb-
wertsbreite) ist.
Die Tab.4 enthilt die Tabelle 4. Vergleich zwischen dem beobachteten

auf diese Weise gerechne- und den theoretischen Profilen.

ten Trennungsvermdgen. 13 A
Aus den Angaben fiir : ¢ (IﬁA) (A= - &)

das theoretische Profil _

Q — 0.95 uIld denjenj.gen theoret. Profil (]j.(g)g ;-g ‘;-13(2)%

fﬁr.das .beobachtete Profil : ‘ : 084 | 98 300000

ergibt sich aus dem Quo- beob. ’ — 99 297000

tienten der beiden Tren-
nungsvermogen, dafl die Platte, was die Trennung scharfer Emissions-
linien betrifft, 76 % der Leistung einer idealen Platte erreicht.

Die Tabelle enthélt zusitzlich noch
das theoretische Profil fir p = 0.84,
welches im Profilkern gut mit dem
beobachteten iibereinstimmt. Jedoch
ist dieses Profil zum Vergleich mit
dem beobachteten nicht geeignet, weil
es wesentlich zu starke Fliigel besitzt
(vgl. Abb. 11). Fir die Verzerrung ;
von Absorptionslinien sind aber gerade
die Fligel des Apparateprofils sehr
bedeutungsvoll und die im Vergleich
zum theoretischen Profil ¢ = 0.84
geringeren Fliigel des Apparateprofils 1
wirken sich hier sehr giinstig aus. ¢ 0 2w wnkw
Der beobachtete Verlauf der Fliigel Abb. 11. Apparateprofil der Lummer-

. . . . Platte und theoretische A teprofi

laBt sich durch ein theoretisches A ar %eﬂeﬁiﬁevéi‘;ggenpgta 1";85" tle
J : _ fiir Reflexionsvermdgen ¢ = 0,95

Profil mit g = 0.87 am besten dar- fiir Reflexionsvermogen ¢ — 0,84

stellen.
AbschlieBend ist festzustellen, da die optische Qualitdt der benutzten
Lummer-Platte als gut zu bezeichnen ist.

7. Die Ergebnisse der Photometrie.
7.1. Die Tabellen der Na D-Linien.

Die Tab. 5 und 6 enthalten die symmetrischen Profile der Na D-Linien,
wie sie sich nach der Entzerrung (vgl. § 5.6) ergeben haben. Der Einfluf$}
der blends — meist handelt es sich um scharfe Wasserdampf-Linien, die
in der Erdatmosphére entstehen — wurde, so gut es moglich war, be-
seitigt.

Angegeben wurde die Intensitdt in Einheiten der Intensitdt des
benachbarten Kontinuums fiir jede der 7 beobachteten Sonnenstellen.

Zeitschrift, fiir Astrophysik, Bd. 32. 17
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Tabelle 5. Profil der Linie Na D, 5896 A (nach der Entzerrung).

42 (&) | 0.00 0.60 0.80 0.90 0.95 098  [0.99 =sin®
0.000 0.054 0.069 0.076 0.077 0.057 0.051 0.030
025 058 .087 .085 .087 .065 .061 .039
.050 .085 106 115 115 097 .086 .059
075 144 .169 .169 176 148 139 107
.100 242 .269 274 272 .263 232 .196
125 344 373 .387 391 .390 - .395 345
.150 421 .459 .470 490 491 524 514
175 473 517 532 .555 .568 .605 .621
200 522 567 583 603 620 .662 691
.250 611 .650 .660 .683 .694 .755 779
300 .680 714 721 735 147 .806 .828
.350 734 .765 766 779 784 .841 .862
400 .780 .800 .804 .813 814 .863 .888
450 .820 .830 .834 .839 .839 .883 901
.500 .851 .853 .855 .865 .863 .898 912
550 873 .873 .876 .881 .883 911 .920
.600 .892 .889 .891 897 897 918 928
700 914 914 918 917 916 932 943
800 932 .928 931 934 934 948 955
0.900 944 943 .945 947 946 .958 963
1.000 953 954 954 956 .958 t .966 970
1.100 .960 962 962 962 962 971 975
1.200 .965 .968 .967 .968 .968 975 981
1.300 | 0.970 0.973 0.972 0.972 0.972 0.978 0.985
c i 0.045 0.048 ' 0.048 0.047 0.046 0.036 0.031
0.000 | 0.089 | 0104 | 0112 | 0115 | 0.098 | 0095 | 0.075

W=

———————— Die vorletzte Zeile

enthélt die Werte fiir

4ér die Fliigelstirken c

in (A?), die aus den

t 061 endgiiltigen Profilen

; NaD nach dem Verfahren

= ol von M.MINNAERT[13]

a4 —sin =000 .
——— sin B =089 ermittelt wurden.
Die letzte Zeile
42 gibt die Werte der
i | | L 1 I L
g 4 4v  Ge, 48 10 12 Abb. 12. Die Linie Na D, fiir
AX[A] — sin & = 0.00 und 0.99.
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Tabelle 6. Profil der Linie NaD, 5890 A (nach der Entzerrung).

44 (4) 0.00 ‘ 0.60 0.80 0.90 0.95 098 |0.99 =sind
0.000 |0.039 | 0064 | 0058 | 0071 | 0041 | 0061 | 0.041
025 041 071 .064 075 045 .066 045
.050 .061 081 .086 093 .060 .081 057
075 093 132 A27 126 .097 100 077
.100 Jd44 192 .193 183 160 150 118
125 220 264 .280 279 272 .258 202
150 292 .3562 .360 371 .382 413 374
175 .355 .399 424 439 462 510 502
.200 405 .450 471 487 .509 587 571
250 | 495 | 527 | .546 | 565 | '.580 | 655 | .654
300 564 588 602 616 .632 704 706
.350 .622 636 | .650 .662 675 742 754
400 .669 .678 690 700 709 .769 J79
450 709 713 J723 731 739 798 812
500 | .743 745 7754 ; 765 760 829 834
550 74 774 J81 789 788 .839 .852
.600 .799 .801 804 | .810 .808 .855 .869
700 .842 841 844 i .849 851 .883 .893
.800 874 872 873 877 - .879 904 914
0.900 897 897 .896 t .898 .899 921 .930
1.000 917 914 922 | 914 914 935 944
1.100 929 928 924 .926 927 945 953
1.200 940 938 936 937 938 953 .960
1.300 0.949 ] 0.947 0.944 0.946 0.947 0.959 0.965
c 0.091 0.093 0.094 0.095 0.092 0.070 0.062
0.000 0.067 0.089 0.087 0.099 0.073 0.098 0.073

0

Restintensitit der | 000 _mm=z=====
Linien wvor der -

- der Ent o5l
zerrung an.

Die Profile fiir
Sonnenmitte (sin T 961
= 0.00) und -rand ;
(sin & = 0.99) sind %,

Na.Dj

\ —_—sin =400
in den Abb. 12 und ———sin d=099
13 graphisch darge-
stellt. 4z
| ! ] u i !

aJ a2 a4 a8 a4 70 78
Abb. 13. Die Linie Na D, fir ’ ’ o ! ! ’
sin & — 0.00 und 0.99, axr[A] —
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Tabelle 6a.. Die Restintensititen der: Na D-Linien, bezogen auf die Kontinuums-

intensitit der Sommenmitte (A= 5893 A). (Die Mitte-Rand-Variation des Kon-

tinuums wurde den Arbeiten von H. RAUDENBUSCH [18] und M. MINNAERT [17]
entnommen. )

sind = | 0.00 ‘ 0.60 0.80 0.90 0.95 0.98 ( 0.99

Na Dy 0.054 0.062 0.060 - 0.053" 0.033 0.024 0.012
Na D, | 0.039 0.057 0.046 0.048 -| 0.02¢ | 0,029 0,017

7.2. Vergleich mit anderen Autoren.

Zum Vergleich fir die hier beobachteten Na D-Profile wurden die
Beobachtungen von J. Houreast [19], C. D. SEANE [10] und C. W.
ALLEN [20] herangezogen.

Im allgemeinen liegen die Abweichungen zwischen den verfiigbaren
Profilen innerhalb der photometrischen Genauigkeit.

Im einzelnen ist folgendes festzustellen: Der Verlauf in den Linien-
fligeln der Hourcastschen Profile stimmt sehr befriedigend mit dem
hier beobachteten Verlauf iiberein. Die kleinen systematischen Ab-
weichungen in den Fligeln und den endgiiltigen Restintensitdten
scheinen einen geringen Unterschied in den Intensitdtsskalen der beiden
Untersuchungen anzudeuten. Abweichungen von mehreren Prozent
finden wir, namentlich bei den Randaufnahmen, in den Linienflanken.
Sie sind eventuell auf die Elimination der ’blends” zuriickzufiihren.
Bei Houreast werden nur Linienstellen angegeben, die von Fremd-
linien weitgehend frei sind. Hier wurden die Fremdlinien im einzelnen
mitvermessen und aus den Profilen der Na-Linien herausgelost. Da die
Randaufnahmen stets bei niedrigem Sonnenstande gemacht werden,
ist der storende EinfluBl der atmosphérischen Linien bei diesen Auf-
nahmen besonders gro8.

Die Ubereinstimmung der hier ermittelten Profile mit den von C. W.
ArvLEN [20] erhaltenen ist im ganzen Verlauf als befriedigend zu be-
zeichnen. " ‘

Die systematischen Differenzen (rund 3% ) zwischen den Fligeln der
von C.D. SHANE [19] erhaltenen Na D-Profile und den hier unter-
suchten, lassen sich leicht auf eine verschiedene Auffassung des Kon-
tinuums zuriickfithren, wie die Anwendung des MINNAERTschen Ver-
fahrens [13] (vgl. auch §5.53) auf die Werte von C. D. SHANE zeigt.
Die so ermittelten Fligelstirken fiir sin 4 = 0.00 und 0.965 fiigen sich
gut in die hier erhaltenen Werte ein.

7.3. Abschliefende Bemerkungen iiber die Lummer- Platten- Photomelrie.

Zusammenfassend ist zu der Photometrie mit der Lummer-Platte zu
sagen: Nach dem hier dargestellten Verfahren ist es durchaus als lohnend
zu betrachten, groflere spektrographische Beobachtungsprogramme mit
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der Lummer-Platte durchzufiihren. Man muB jedoch fiir den Gewinn
an Auflésungsvermdgen gegeniiber anderen Spektrographen in Kauf
nehmen, daB trotz Verwendung aller hier angegebenen Rationalisierungs-
methoden die Reduktionsarbeit immer noch etwa doppelt so groB ist
wie z. B. bei Gitterspektren.

Die hier angegebenen Beziehungen und Verfahren lassen sich auBer-
dem auch sofort auf eine Absorptionslinien-Photometrie mit einem Perot-
Fabry-Interferometer iibertragen. Letzteres kann man bekanntlich mit
Vorteil benutzen, wenn man nicht kleine Bereiche der Sonnenscheibe (all-
gemein: kleine flichenhafte Lichtquellen) zu untersuchen hat (vgl. §3.17).
Die in § 5.3 beschriebene Bestimmung des Kontinuumsabfalles wiirde
hier entfallen, wenn ein gleichméBig ausgeleuchteter Vorzerlegerspalt
vorhanden ist, weil das Perot-Fabry-Interferometer dann eine konstante
Kontinuumsintensitét liefert, vorausgesetzt, daB das eingestrahlte Kon-
tinuum als konstant angesehen werden kann, was bei den in Betracht
kommenden kleinen Wellenlingenbereichen von wenigen Angstrém-Ein-
heiten stets der Fall ist. )

I1. Die Mitte-Rand-Variation der Linienfliigel.
8. Die Berechnung der Fliigelstirken.

8.1. Die Linientiefe in den Fliigeln.

Es soll im folgenden der Versuch unternommen werden, die Mitte-

Rand-Variation der Fliigelstdrken

c(@)=r-(402 1)
fir die Fliigel der Na D-Linien theoretisch zu berechnen unter Be-
nutzung verschiedener Sonnenmodelle und durch eine Gegeniiberstellung
der berechneten mit der beobachteten Mitte-Rand-Variation Aussagen
itber die zu Grunde gelegten Modelle zu machen.

Zur Berechnung greifen wir auf eine von M. MINNAERT [21] 1936
angegebene Beziehung fiir die Linientiefe in den Fligeln zuriick, die
fir die Verwendung einer ganz beliebig von der optischen Tiefe ab-
héngigen Planck-Funktion B (t) geeignet ist:

o0 oo . 5 _ s
.. sect [ Be 7%V dy — Be T
Lo — Uy . T

r =

dr,, 2)

‘io ‘?'OB e—rsecﬂ dT
0 0
wo 7 eine Funktion von 7, ist.
Diese Beziehung lafit sich sofort auf die von A. UnsoLp [22] 1932

angegebene Form (Benutzung von Gewichtsfunktionen) umschreiben:

9 [
r=%=f%gl(z,ﬁ)dz - (3)

0
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WO

? s —78ecd
sect [ Be %" dv — Be
T

g1 (t’ 0) - s (4)

f Be—tsecﬁ dT
0

nur von der Temperaturschichtung in der Sonnenatmosphére abhingig
ist.
In diesen Gleichungen bedeuten:

c die Flugelstiarke

r die Linientiefe

A% den Abstand vom Linienzentrum

B (7) die Planck-Funktion fiir die betr. Wellenlinge (5893 A)

%,  den Linienabsorptionskoeffizienten

%  den kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten im Nachbar-
kontinuum

7,  die optische Tiefe fiir Linienabsorption

die optische Tiefe fiir Kontinuumsabsorption

) den Winkel zwischen Beobachtungsrichtung und der Sonnen-
normalen. '

Die GI. (2) ist im wesentlichen identisch mit der Formel (10) in der
oben zitierten Arbeit von MINNAERT. Der Reemissionskoeffizient 7
wurde gleich 1 gesetzt. Das zweite Glied (Streuterm) der Formel wurde
von vornherein fortgelassen, weil sich in den letzten Jahren gezeigt
bat (vgl. HouTeasT [19], Uns6Lp [23], Lass [24]), daB sich die Fligel

<

- der starken Fraunhofer-Linien nach dem Schema: ,,Wahre Absorption

(lokales thermodyn. Gleichgewicht)“ berechnen lassen, da die fiir die
Fliigel mafBigebende inkohérente Streuung von diesem Schema mit-
erfat wird, wenn man auch als problematisch im Auge behalten sollte,
dafB es sich hier um Resonanzlinien handelt, bei denen auBlerdem auch
noch die Fliigel in relativ hohen Schichten der Atmosphire entstehen.

8.2. Die benutzten Schichtungen der Sonnenatmosphdre.

Die hier vorliegenden Berechnungen der Fliigelstirken wurden fiir 2 ver-
schiedene Schichtungen der Sonnenatmosphére durchgefiihrt. Es handelt
sich bei diesen noch als vorlidufig anzusehenden Schichtungen um eine von
Frl. Dr. VirensE durchgefithrte Neureduktion der BARBIERschen Schich-
tung [25], wobei im wesentlichen ein Fehler in BARBIERs A, beseitigt
wurde. - Aulerdem wurde ein exponentieller Temperaturabfall in den
h6chsten Schichten der Atmosphére eingefiihrt. Bei der Schichtung I
setzt der steile Temperaturabfall bereits oberhalb 7,= 0.05 ein, ver-
lauft aber im ganzen etwas flacher als bei Schichtung II, wo der steile
Temperaturabfall erst bei 7o= 0.02 einsetzt. Bei 7,= 0.1 gehen beide
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Tabelle 7. Schichiung I und II (nach E. VITENSE).
1 ' 11 )
[/} l log pg l log P, T 7} log D, log ?,

Ty p |

0.000 | 3795° | 1.326 4006° | 1.258
.002 | 3898 1.292 3.66 | 0.35—1] 4284 1.176 3.51 | 0.59—1
.004 | 3988 1.262 3.83 | 0.56—1] 4454 1.132 3.70 | 0.79—1
.006 | 4067 1.239 3.93 | 0.70—1] 4568 1.103 3.82 | 0.94—1
.008 | 4138 1.219 4.00 | 0.81—1] 4644 1.085 3.89 | 0.02

010 | 4200 1.200 4.05 | 0.88—1f 4700 1.072 3.95 | 0.10

.02 4443 1.133 4.20 | 0.18 4820 1.046 4.15 | 0.32
.03 4608 1.093 4.28 | 0.34 4868 1.035 4.23 | 041
04 4721 1.067 434 | 0.44 4900 1.029 4.31 | 048
.05 4806 1.048 439 | 051 4930 1.022 4.36 | 0.53
.07 4908 1.026 446 | 0.60 4988 1.010 443 | 0.60

10 | 5053 | 0.996 | 4.54 | 0.70 5066 | 0.995 | 4.53 | 0.71
2 5313 948 { 470 | 0.90 5305 950 | 4.69 | 0.92
3 5512 913 | 479 | 1.05 5515 914 | 479 | 1.05
4 5682 887 | 4.86 | 1.18 5680 887 | 4.85 | 1.20
5 5827 865 | 491 | 1.31 5830 864 | 4.90 | 1.30
6 5966 844 | 494 | 1.43 5065 845 | 4.94 | 1.40
K 6085 829 | 4.97 | 155 6090 828 | 4.97 | 1.55
8 6200 812 | 499 | 1.64 6204 812 | 4.99 | 1.65
9 6305 799 | 501 | 1.70 6306 799 | 5.02 | 1.70
1.0 | 6405 786 | 502 | 1.78 6405 786 | 5.03 | 1.80
14 - | 6755 745 | 507 | 2,06 6750 747 | 508 | 2.08.
2.0 7180 01 | 5.2 | 236 7180 701 | 512 | 238
2.5 7480 | 0.673 | 5.15 | 2.50 7480 | 0.673 | 5.15 | 2.56

Schichtungen ineinander iiber. Fir Werte 7,=0.1 sind die Tempera-
turen generell um étwa 120° niedriger als in der BArRBIERschen Schich-
tung.

Da beide Schichtungen fiir die optische Tiefe 7, fiir 1 = 5000 A ge-
geben waren, wurde zunichst die Umrechnung auf die hier interessie-
rende optische Tiefe 7 im Bereich der Na D-Linien (5893 A) vollzogen.
Es gilt gemifl der bekannten Definition der optischen Tiefe:

z=f%dr0 ' (6)
0

wo %, der kontinuierliche Absorptionskoeffizient fiir A = 5000 A ist.

Die GroBen »x bzw. x, wurden den Diagrammen von E. VITENSE {26]
5040

entnommen. Dort ist log —;— pro gr Materie als Funktion von 0 = —p
€
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fir alle Wellenlingen angegeben, wobei die H-Absorption, die H™ und
He-Absorption und die Metallabsorption beriicksichtigt wurden. Un-
ter Verwendung der angegebenen Schichtungen erfolgt daraus die Be-
rechnung von » bzw. %, als Funktion von 7. Ferner ergab sich durch
graphische Integration der Gl. (6) der Zusammenhang zwischen 7 g3,
und 7,. :

Bis 7,= 2.0 gilt fiir beide Schichtungen im Rahmen der vorliegenden
Genauigkeit der gleiche Zusammenhang

=113 7, (7)

Den weiteren Verlauf fiir 7,> 2.0 lieferte die graphische Integration der
Gl. (6).

Tabelle 7a. Die Gewichisfunktion g, (z, 9) fir A = 5893 A und Schichtung I.

0.00 0.60 0.80 0.90 0.95 0.98 0.99 = sin ®
' 1.00 0.80 0.60 0.44 0.31 0.20 0.14 = cosé

0.000 | 0917 | 1.131 1.484 | 2.000 | 2.72 4.12 5.59
002 | 904 | 1113 | 1.457 | 1956 | 264 3.98 5.36
004 | 891 | 1.093 | 1.425 | 1.907 | 2.57 3.82 5.13
006 | 876 | 1.078 | 1.399 | 1.862 | 2.49 3.68 4.90
008 | .866 | 1.060 | 1.371 | 1.822 | 2.43 3.56 4.72
01 853 | 1.042 | 1.346 | 1780 | 2.36 3.43 4.50
.02 800 | 0966 | 1.231 | 1.596 | 2.06 2.88 3.62
.03 753 900 | 1.130 | 1437 | 1.800 | 2.40 2.90
.04 720 856 | 1.059 | 1.324 | 1.628 | 2.10 2.44
.06 676 794 | 0965 | 1177 | 1.404 | 1.698 | 1.850
.08 648 757 907 | 1.088 | 1.260 | 1.466 | 1.520
.10 613 706 834 | 0974 | 1.092 | 1190 | 1.148
15 565 643 739 835 | 0.893 | 0.874 | 0.728
20 525 586 658 715 J15 | 648 501
30 453 492 527 534 491 366 209
40 396 420 429 407 338 197 073
50 348 .360 352 314 238 118 | 0.036
.60 307 308 288 245 165 062

0.80 239 228 195 144 076 023

1.0 187 168 132 085 038 | 0.006

1.5 103 .083 051 022 015

2.0 056 042 021 | 0.005 | 0.003

2.5 .029 017 012

3.0 018 006 | 0.002

3.5 006 | 0.001

40 004
5.0 0.002 |

© Springer-Verlag * Provided by the NASA Astrophysics Data System


http://adsabs.harvard.edu/abs/1953ZA.....32..200P

3ZA. T C.2320 Z00P0

rt

Photometrie von Fraunhofer-Linien mit der Lummer-Platte. 239

8.3. Die Berechnung der Gewichtsfunktion.

Die Berechnung der Integrale in der Gewichtsfunktion g (z, ?) er-

folgte durch ein graphisches Verfahren. Zunichst wurde die Gl. (4) durch
die Substitution x = ¢~ 7%¢? auf die Form

[sz(r) dx — B(z) - z| sec &
g (1, 9) = =

1 : (8)
OfB(x)dx

gebracht. (Um die Formel nicht zu iiberlasten, wurde davon abgesehen,
fiir die Integrationsvariable einen neuen Buchstaben einzufiihren.)

Tabelle 7b. Die Gewichtsfunktion g, (z, ®) fiir 2 5893 A und Schichtung II.

- 0.00 0.60 0.80 0.90 0.95 0.98 0.99 = sin &
1.00 0.80 0.60 0.44 0.31 0.20 0.14 = coz®

0.000 | 0.885 | 1.089 1.416 1.900 | 2.56 4.03 5.19
002 | 834 | 1.013 1.303 1715 | 2.26 3.46 4.34
004 | 795 | 0.963 1.224 1.585 | 2.06 3.06 3.72
006 | .764 919 1.151 1.470 1.88 2.71 3.21
008 | 742 888 1.107 1.400 1.76 2.48 2.86
.01 725 864 1.070 1.340 1.67 2.30 2.60
02 683 804 | 0.977 1.194 1432 | 1.84 | 1.96

. .03 664 77 940 1.135 1.340 | 1.68 1.70
04 653 761 916 | 1.100 1.280 | 1.56 1.56
.06 636 736 876 1.041 1.190 | 1.40 | 1.32
08 618 713 840 | 0.981 1.104 | 1.25 1.14
10 603 695 812 939 1.032 | 1.15 1.01
15 562 638 729 818 | 0.865 | 0.868 | 0.672
20 521 582 649 701 703 644 461
30 451 | 488 520 523 A75 .364 193
40 394 416 423 400 328 196 067
50 346 357 347 308 230 118 | 0.034
.60 305 306 284 240 .160 062

0.80 238 227 193 141 074 022

1.0 186 167 130 083 037 | 0.006

1.5 103 083 051 021 014

2.0 056 042 021 0.005 | 0.003

2.5 .029 017 012

3.0 018 006 | 0.002

3.5 006 | 0.001

4.0 .004

5.0 0.002
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Dann wurde die Funktion B () fiir die sieben #-Werte auf Millimeter-
papier gezeichnet und die Fliche unter der Kurve durch Aufaddieren
der Ordinaten in kleinen &#quidistanten Schritten dz fortschreitend,
gewonnen. Hierbei lieferte die Additionsmaschine nach jedem Schritt
die Zwischensumme. Diese Zwischensummen stellen aber direkt bis
auf einen Maffaktor, der stets als ganzzahlige Potenz von 10 gewihlt

T
werden konnte, die Funktion [ B(z)d« dar. Hieraus ergibt sich nun-
0

mehr ohne weiteres die Gewichtsfunktion g, fiir die 7 Sonnenstellen
gemifl Gl. (8).

8.4 Die Tiefenabhiingigkeit von = .

Nachdem uns nun die Gewichtsfunktion bekannt ist, bendétigen wir
zur Berechnung der Linientiefen nach Gl. (3) noch die Tiefenabhingig-

keit von % . Fiir den Absorptionskoeffizienten x, in den Linienfliigeln
gilt gemaB [11, § 40] — vgl. fiir das folgende auch H. H. Vorer [27] —

1 e?
47 mcd

Hierin bedeutet:

Hy =

S N@fy@ et gt (9)

= Elementarladung

e

m = Elektronenmasse

¢ = Lichtgeschwindigkeit
A

= Wellenlinge der Linie.

Ferner:

AA = Abstand von der Linienmitte

f- = Oszillatorenstirke des Uberganges

y (t) = Déampfung, abhéngig von 0, p,, p, }
N (t) = Zahl der absorbierenden Atome pro gr Materie.

Die Zahl der absorbierenden Atome pro gr Materie 148t sich dar-
stellen durch: :
N =Ny, {(7) (10)
Es bedeutet:
¢ (r) = Bruchteil der neutralen Atome im Grundzustand (Ausgangs-
niveau der Na D-Linien)

Ny, = Anzahl aller Na-Atome + Ionen pro gr Materie.

Fiir letztere gilt bekanntlich, wenn my die Masse des H-Atoms ist und
1.73 das ,,mittlere Atomgewicht'‘ der Sonnenmaterie, entsprechend einem
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Verhiltnis ];:'[ = 5.5 [28], bedeutet:

€

— Na _ 1 —5.64 1
Nya= 173 -mg-H ~ 1.73 . mu 10 ? (11)

wobei das Verhiltnis Na zu H = Anzahl der Na-Atome pro cm® zu An-
zahl der H-Atome pro cm3 einer Arbeit von UNsSOLD ([28] Tab. 4) ent-
nommen wurde.

Nunmehr 148t sich der gesuchte Ausdruck % schreiben

% 1 e 1 Na A { ()
% 4z mc® 173-mg H (TA)Tf ¥ (@) x(t) (12)
Setzt man die Atomkonstanten ein, so erhélt man:
Hy . Na At e ¢ ()
Mit A= 1.205 - 10717 ¢cm? und I;T; — 10564 erhilt man:
2y _ 1 C(7) . A
2T 10 f oy (@) xfr) in-27. (14)

(In Formel (14) wurde », im Hinblick auf den Vergleich mit den Beob-
achtungen in A2 - gr—1 angegeben.)

Wihrend die Formeln (12) und (13) noch fiir beliebige Linien ver-
wendbar sind, wenn man Na durch das entsprechende Element ersetzt, .
ist Formel (14) in ihren Faktoren bereits auf die Na D-Linien abgestimmt.

8.41. Besetzungszahlen des Ausgangsniveaus. Durch Verkniipfung der
Saha- und der Boltzmann-Formel 148t sich der Bruchteil der neutralen
Atome im Grundzustand relativ zur Gesamtzahl der Na-Atome und
-Ionen berechnen. Es sei:

ngo = Anzahl der neutralen Atome im Grundzustand

n, = Anzahl der neutralen Atome (15)
n; = Anzahl der einfach ionisierten Atome

%o = Ionisationsenergie des neutralen Atoms = 5.138 eV.

Da Mehrfachionisation fiir Na in der Sonnenatmosphére nicht in Be-
tracht kommt (y;= 47 eV!) 146t sich mit den oben eingefiihrten Be-
zeichnungen schreiben:

()= =t (1 ) ton (16)

Ng + My 7
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Der Faktor (1 — %"—) kann vernachlissigt werden, weil in der Sonnen-
1

atmosphire % stets kleiner als 0,2% bleibt als Folge der weitgehenden
1

Ionisation des Natriums.

Um die Boltzmann- und Saha-Formel benutzen zu kénnen, schreiben
wir:

n,
L(r) =t (a7
Hierin ist nach der Boltzmann-Formel
oo _ Joo (18)

Ny Uy

WO ¢4, = statistisches Gewicht des Grundzustandes = 2 und w, = Zu-
standssumme des neutralen Atomes ist.
Ferner folgt nach der Saha-Gleichung:

5 Xo
Mo Mo P B gy T R (19)

Ny u 2 (2mm)E

Nach Einfiihrung der Atomkonstanten ergibt sich:

Moo
7y

= 200+ %bg 6+ log p, — 8.78 + log 2= (20)
1

log £ = log ou

bzw.

£~ 10%0 G52 p ‘ (21)

Der letzte Term log verschwindet, da die Zustandssumme des Na™ -

Joo
2u,
Tons (%) in der Sonnenatmosphére gleich 1 ist (vgl. W. J. CLaas [29]).
Nach Formel (20) wurden die {-Werte fiir die beiden benutzten Schich-

tungen gerechnet und in Tab. 8 wiedergegeben.

8.42. Die Dimpfung. Bei der Berechnung der Dampfung miissen wir
beachten, daf} sie sich aus mehreren Anteilen additiv zusammensetzt,
da neben der Strahlungsddmpfung noch die Stoddmpfung (St6Be mit
H-Atomen und Elektronen und Ionen) eine Rolle, ja sogar die wesent-
liche Rolle spielt. Es wird sich ergeben, dal die StoBdémpfung durch
H-Atome im ganzen Bereich 0< 7< 8 weit iiberwiegt, wihrend die
Dampfung durch Sté8e mit Elektronen und Ionen — letztere sind wegen
ihrer gleichen Tiefenabhéngigkeit hier sofort zusammengefalit — erst
bei 7 = 0,5 den Wert der Strahlungsddmpfung iiberschreitet und bei
7 = 8.0 etwa 50% der Wasserstoff-Sto3ddmpfung erreicht. Diese rohen
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Angaben gelten fiir beide Schichtungen. Wir gehen nun zur detaillierten
Berechnung iiber. Es ist:

v (@) = ysu + v + YEes (22)
Hierin ist: '
Ysir = Strahlungsddmpfungs-Konstante
yg = Dampfung durch Sté8e mit H-Atomen

vE +5 = Diampfung durch St6Be mit Elektronen und Tonen.

8.421. Die Strahlungsdimpfung. Fir die reine Strahlungsdimpfung
in den Na D-Linien erhédlt man nach der Quantentheorie (vgl. [11],
§ 71,5) den klassischen Wert:

3gn 0.22

3 gn
Vtr =" foun VB = frun —5a = 0.62- 108 sec=L.  (23)

Im
Es bezeichnet n den unteren Term, m den oberen Term, f,, die Oszilla-
torenstérke. Hier ist g,= 2, g,,= 4 bzw. 2, {,,= 0.650 bzw. 0.325 fir
Na D, bzw. Na D,.

8.422. Die Ddimpfung durch Stofe mit Elektronen wund Ionen. Die
StoBddmpfung 148t sich bekanntlich fiir die hier in Betracht kommen-
den A A-Bereiche der Linienfliigel allgemein nach der Weisskopr-LENZ-
schen Theorie berechnen. Vergleiche hierzu die ausfiihrliche Darstellung
bei A. UnsOLD, Physik der Sternatmosphéren ([11], § 71) und die Zu-
sammenfassung bei H. H. Voier [27]. Nach ([27], Gl. (35)) gilt:

yp=2" g . 1340/38%’°(I+—£) T Ny, (24)
2 1 1/8 1
g =453 O R (i—+i> TN, (25)

Hierin bedeutet:

R = Gaskonstante = 8.32-107 dyn - cm/grad
k = Boltzmann-Konstante = 1.38 - 10716 dyn - ecm/grad
© = Molekulargewicht; y; = 1/1838 (Elektron)
s = 23 (Na-Atom)
Cr = Wechselwirkungskonstante fiir ElektronenstoGe.

Letztere wurde aus Laboratoriumsmessungen des quadratischen Stark-
Effektes von R. LADENBURG [30], vgl. auch ([11], § 71.7) bestimmt:

Cp=1.73 10715 cgs. (26)
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Fiir StoBe mit Ionen &ndert sich in Gl. (25) lediglich das Molekular-
gewicht u;. Hierfiir ist jetzt das mittlere Atomgewicht der Tonen (=~ 24)
zu setzen. Daraus folgt:
] .
Yi=T537E ve+s =119 yg. (27)

Aus Gl. (25) und (27) folgt nun nach Einsetzen der Konstanten der Aus-
druck fiir die Elektronen + Tonen-StoBdiampfung:

5
log g1y =6.53 + log p, + 5 log 0 (28)

Tabelle 8. Die Besetzungszahlen des Grundzustandes I, die Dimpfung y, der konti-
nuserliche Absorptionskoeffizient » als Funktion von 7.

Schichtung II Schichtung I
(5893 A)
T X ¢ v < y ¢ Y £ Y
*” X
104 108 . 108 104 108 108
. : ] -

0.002 0.020 10.2 - 1.50 7.70 30.2 1.95 29.4
004 032 9.5 1.99 6.01 324 2.58 26.3
.006 044 8.6 2.39 4.66 33.1 3.09 29.5
.008 .048 8.5 2.70 4.80 31.6 3.46 22.9
.01 051 7.8 2.95 4.45 30.2 3.89 22.9
.02 072 8.7 "4.16 5.00 23.4 4.94 16.0
.03 096 9.6 4.98 4.98 18.2 5.82 11.1
.04 107 10.0 5.85 545 16.2 6.46 9.8
.06 126 10.2 7.05 5.73 14.5 7.66 8.8
.08 145 10.5 7.84 5.67 13.2 8.52 7.4
10 155 11.0 9.29 6.57 11.2 9.29 6.57
15 182 10.0 11.0 6.05
2 204 8.9 12.9 5.64
3 240 7.4 15.7 4.85 8. Schichtung II
4 282 6.8 17.6 4.22
6 .389 6.5 20.8 3.45

0.8 513 6.5 23.1 2.91

1.0 0.661 6.3 25.0 2.40

1.5 1.15 6.0 27.9 1.48

2.0 2.00 6.2 31.5 0.98

2.5 2.14 5.9 34.6 90

3.0 2.24 56 | 36.9 92

4.0 2.34 4.6 40.9 .80

5.0 2.40 4.7 44.2 .86

6.0 2.45 4.8 48.1 0.94

7.0 2.51 4.9 51.6 1.01
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bzw. _
VE+J ~ D 07, (29)

8.423. Dimpfung durch Stofe mit Wasserstoff-Atomen. In analoger
Weise ergibt sich fiir die StoBddmpfung mit H-Atomen aus {27], Gl. (29)

log yx = 19.52 + = log C + log p, — 5 log T, (30)

2
log yg = 16.93 + - log Cy + log p, + %log 6. (31)

Die Wechselwirkungskonstante Cgx wurde der quantenmechanischen
Berechnung in [11], § 71 entnommen:

Cp=528-10"%cgs. (32)

~Damit érhalten wir nun die endgiiltige Formel fiir die StoBddmpfung

mit H-Atomen:
7

log yg = 4.42 + log p, + 15 log 0, (33)
vy~ P 0. (34)
Nach den Formeln (22), (23), (28) und (33) wurde die Gesamtdampfung

fiir die beiden benutzten Schichtungen berechnet und in Tab. 8 wieder-
gegeben.

8.43. Der kontinurerliche Absorptionskoeffizient. Nunmehr fehlt zur

Berechnung von % nur noch die Tiefenabhéngigkeit des kontinuier-

lichen Absorptionskoeffizienten » (t) fiir A = 5893 A. Diese lieB sich,
wie schon in § 8.2 auseinandergesetzt wurde, den Diagrammen von
E. ViTENSE [26] entnehmen. Die einzelnen Werte fiir die benutzten
Schichtungen sind in Tab. 8 wiedergegeben. Die angegebenen x-Werte
gelten fiir beide Schichtungen.

8.5. Die berechneten Fliigelstirken.

Aus Gl. (3) (Linientiefe) folgt jetzt fiir die Fliigelstidrke ¢ der Na
D-Linien ' :

\c=71-10—9ff£%;~y(1) g 9 dr  (R?). (35)
0

Hierin ist nun noch die Oszillatorenstirke fiir jede der beiden Na D-
Linien einzusetzen. Nach [11, § 71, S. 275] ist fiir den Ubergang

3 2S1/2 band 3 2Pf/2 f]_ = 0.325 (Na, Dl)
328, —32Pg,  f,=0650 (NaDy)

Die Auswertung des Integrals erfolgte durch das in § 8.3 bereits erlduterte
graphische Verfahren mit schrittweiser Addition der Ordinaten.
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Der Integrand der Gl. (35) wurde fiir Sonnenmitte und Sonnenrand
fiir die Schichtungen I und II in Abb. 14 dargestellt.

0
1
|
|
|
|
|
|

T 0
slx

N

s ——= Fir Sehichtung I

—— » ”
0 a2 a4 a6 a8 10
T —a
Abb. 14. —C—(i v (z) gy (z,9) fiar Schichtung I (— — —) fiir Schichtung II (-———5 fiir die

x(T)
Sonnenstellen sin ¢ = 0.00 und 0.99.

Tab. 9a gibt die theoretisch berechneten Fliigelstirken ¢ () in A2
filr Na D, wieder. Die theoretischen Fliigelstirken fiir Na D, sind genau
doppelt so groB, weil sich die Oszillatorenstdrken um einen Faktor 2
unterscheiden.

Tab. 9b enthilt die relativen Fliigelstirken % fiir beide Na D-

Linien fiir die beiden benutzten Schichtungen.

Tabelle 9a. Die Fliigelstirken fir Na D,.

sin &
cos &

0.00 0.60 0.80 0.90 0.95 0.98 0.99
1.00 0.80 0.60 0.44 0.31 0.20 0.14

0l

Schichtung II
Schichtung 1

0.0446 | 0.0465 | 0.0484 -
0.0570 | 0.0612 | 0.0676

0.0483 | 0.0473 | 0.0443 | 0.0365
0.0740 | 0.0812 | 0.0935 | 0.102

o
Tabelle 9b. Die relativen Fliigelstirken z EO)) fiir die Na D-Linien.
Schichtung 1T 1.000 | 1.042 | 1.086 | 1.08 1.06 0.99 0.82
Schichtung 1 1.000 | 1.075 | 1.186 | 1.30 1425 | 1.64 | 1.79

9. Vergleich zwischen Theorie und Beobachtung,
Aussagen iiber die benutzten Schichtungen.
Die beobachtete Mitte-Rand-Variation der Fligelstdarken c (#) wurde
den theoretischen Werten in der Abb. 15 gegeniibergestellt. Abb. 15
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enthilt die in der vorliegenden Arbeit gemessenen Absolutwerte der
Fliigelstiarken fiir Na D,, aufgetragen iiber cos 9.

AuBlerdem wurden noch die durch 2 geteilten Fliigelstirken der
Na D,-Linie eingezeichnet. Zum Vergleich wurden in gleicher Weise die
Messungen von Houteast [19] und SaaNE [10] wiedergegeben.

In entsprechender Weise wurden die theoretischen Kurven der Mitte-
Rand-Variation der Fliigel in die Abbildung eingetragen.

Beim Vergleich der theoretischen mit den beobachteten Werten stellt
man fest, dal die fiir die Schichtung II erhaltenen Fliigelstirken sich

a7 - _
NaD; Dy
x + Beob. Houfgast.
_ s » Shoe
GO o« »  Priester n
a08 i
1 407 _
™
=
© g06)| —
a05+ . + x —
N o
s
Q04— : ]
aost- *
| L | 1 |
50 a8 asv  a¥4 G387 G0 GH
-—00s ¥

Abb. 15. Die Fliigelstirken. Die theoretischen Kurven, die sich fiir die beiden Schichtungen I und

IT ergaben, wurden mit I und II bezeichnet. Die hier gemachten Messungen wurden mit ihren

Fehlergrenzen (senkrechte Striche) angegeben, die aus den verschiedenen méglichen Auffassungen
der Asymptoten bei der Ermittlung der Fliigelstdrken resultieren.

den Beobachtungen am besten anpassen, und zwar sowohl hinsichtlich
ihrer relativen Mitte-Rand-Variation als auch in den Absolutwerten.
Auf letztere darf jedoch kein allzu hohes Gewicht gelegt werden, da in
die Absolutwerte die relative Haufigkeit des Natriums als Faktor ein-
geht. Diese Haufigkeit kann jedoch etwa um 50 % ungenau sein (vgl.[28]).
Erstaunlich bleibt zunichst die auBerordentlich starke Abweichung
der fiir die Schichtung I gerechneten Fliigelstirken von den beobachteten
Werten, zumal wenn man bedenkt, daB die Schichtungen I und IT nur im
Bereich 7, <'0.1 voneinander abweichen (vgl. Abb. 16). Hinsichtlich
der Absolutwerte gilt natiirlich auch das oben Gesagte. Wir haben
Zeitschrift fiir Astrophysik, Bd. 82. 18
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hier offenbar ein sehr empfindliches Mittel in der Hand, um das Sonnen-
modell, insbesondere die Temperaturschichtung in den Bereichen
To < 0.1 zu kontrollieren, also in Bereichen, fiir welche die Beobachtung
der Mitte-Rand-Variation des Kontinuums, die primér als Grundlage
fir die Schichtungsberechnung dient, keine Aussagen liefert. Es ist
wohl ausgeschlossen, dafl der bei der Berechnung der Linientiefe (Gl. 3)
vernachléssigte Term fiir kohérente Streuung an diesem Ergebnis noch
wesentliches zu dndern vermag (vgl. § 8.1.).

°K
R14.774

T 4500

4000

{ 1 | ]
400 405 410 a7 q20
Ty —
Abb, 16. Die benutzten Temperaturschichtungen im Bereich 0.00 < v, < 0.20 nach E. VITENSE.

Auflerdem wurde zu Vergleichszwecken die von C. DE JAGER [31] angegebene Schichtung VII mit
Kreuzen eingezeichnet.

Es gilt nun einzusehen, wie die erstaunliche Abweichung der c-Werte
bei der Schichtung I zu verstehen ist. Wir haben also zu fragen, welche
GréBen in dem Integral (35) diese Anderung der theoretischen Mitte-
Rand-Variation bewirken, wenn wir von Schichtung II zu Schichtung I
iibergehen. ‘

Die Erklirung liefern uns die Tab. 7 und 8. Vergleichen wir zunéachst
die Gewichtsfunktionen bei beiden Schichtungen fiir den Sonnenrand
(sin & = 0.99) im Bereich 7 < 0.1. Die Werte fiir Schichtung I sind rund
1,5 bis nahezu 2mal so grof} wie fiir IT als Folge des anderen Temperatur-
verlaufes. Fiir sin# = 0.99 entstehen aber iiber 80% der Fliigel der
D-Linien in Tiefen 7 < 0.2. '

Den Hauptbeitrag liefert der groe Unterschied im Linienabsorptions-
koeffizienten »x,, hervorgerufen durch die starke Temperaturabhingig-
keit der Besetzungszahlen des Grundzustandes. Wihrend bei Schich-
tung IT { zwischen 7= 0.002 und 0.1 praktisch konstant bleibt, weil der
Einflufl des Temperaturanstieges gerade durch den Elektronendruck-
Anstieg kompensiert wird, ist fiir Schichtung I { im Bereich 0.002 <7<
=< 0.02 rund 3mal so groB3 wie bei Schichtung II.
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Hieraus wird der steile Anstieg der Fliigelstirken zum Sonnenrand
hin bei Benutzung der Schichtung I und der deutliche Unterschied der
beiden theoretischen Kurven fiir die Mitte-Rand-Variation nach Schich-
tung I bzw. II verstandlich.

Sollte sich dieser Sachverhalt auch an anderen geeigneten Fraunhofer-
Linien bestétigen, so wird es sich wohl als notwendig erweisen, den re-
lativ flachen, schon friih einsetzenden Temperaturabfall an der Sonnen-
oberfliche (vgl. Schichtung I und pE Jager VII [31] fir 7,< 0.1)
durch einen der Schichtung IT entsprechenden Temperaturabfall zu er-
setzen.

Abschlieflend ist festzustellen: Die beobachtete Mitte-Rand-Variation
der Linienfliigel 148t sich theoretisch unter Benutzung der Schichtung II
mit zufriedenstellender Ubereinstimmung berechnen. Die noch ver-
bleibenden Differenzen zwischen Beobachtung und Theorie, nament-
lich am Sonnenrand, lassen sich offenbar durch geringfiigige Abweichung
der Schichtung II von der wahren Schichtung erkldren. Doch diirfte
es kaum lohnend sein, die Schichtung IT noch in diesem Sinne fir die
vorliegende Untersuchung abzudndern.

Herrn Prof. TEN BRUGGENCATE méchte ich fiir die Anregung zu der
vorliegenden Arbeit und die weitgehende Forderung meinen aufrichtigen
Dank aussprechen.

Ferner danke ich Herrn Dr. H. GorLNow und Herrn Dr. F. W. JAGER
fiir ihre Ratschlige und ihre tatkriftige Hilfe bei der Durchfithrung des
Beobachtungsprogrammes.

Herrn Prof. H. KoPFERMANN mochte ich an dieser Stelle meinen
Dank ausdriicken fiir die Erlaubnis, die Untersuchung des wahren Pro-
fils der Krypton-Linie 5870.9 A in seinem Institut vornehmen zu kénnen,
und Herrn Dr. A. STEUDEL fiir seine Hilfe und Ratschlige bei der
Justierung des Perot-Fabry-Interferometers.

Die beiden in § 8 benutzten Sonnenmodelle wurden mir freundlicher-
weise von Frl. Dr. E. ViTeNSE in Kiel vor der Versffentlichung zur Ver-
fligung gestellt. Ich mochte hierfiir Frl. Dr. VITENSE und Herrn Prof.
UnsoLp fiir sein reges Interesse und die vielen férdernden Hinweise an-
laBlich meines kurzen Aufenthaltes in Kiel im Mérz 1952 meinen herz-
lichen Dank aussprechen.
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