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Metallhéiufigkeiten, Druckschichtung und
StoBdéimpfiung in der Sonnenatmosphire.
Von
YoLkER WEIDEMANN, Kiel.

Mit 12 Textabbildungen.

(Eingegangen am 13. Oktober 1954.)

Bei Verwendung des BOmmschen Strahlungsgleichgewichtmodells der Sonnen-
‘atmosphére ergeben sich beim Eisen um einen Faktor 4, bei den iibrigen Metallen
um einen Faktor 2 kleinere Haufigkeiten als bei Craas (1951). Das Verhaltnis
Wasserstoff : Metalle ergibt sich nunmehr zu 20000:1. Als Folge hiervon wird
der Elektronendruck herab- und der Gasdruck heraufgesetzt.

Mit der neu bestimmten Druckschichtung (Tab. 12) wird ein Vergleich zwischen
Theorie und Beobachtung bei den Fliigeln der starken Fraunhoferlinien durch-
gefiihrt, um die Theorie der Dampfung zu iiberpriifen. Es ergibt sich:

1. Bei den Elementen mit Einelektronensystemen 148t sich die Dampfung nach
der Theorie der VAN DER Waarsschen StoBverbreiterung mit wasserstoffahnlich
berechneten Wechselwirkungskonstanten vollstindig verstehen (Tab. 15);

2. fir Komplexspektren dagegen ist die beobachtete Dampfung systematisch
groBer als theoretisch zu erwarten. Der Faktor Ypeob [Ytheor ist bei Chrom und Eisen
von der GréBenordnung 5 und unabhiingig vom Anregungspotential (Tab. 16).

In methodischer Hinsicht neu ist ein mathematisch vereinfachtes Vorgehen bei
der Berechnung der Druckschichtung (I.Teil, Abschnitt 5) und ein Verfahren,
das es gestattet, bei der Bestimmung von Fliigelstirken Linieneinsenkungen bis
zu r =~ 0.5 heranzuziehen (II1. Teil, Abschnitt 3 und 4).

Einleitung.
Seit den Untersuchungen von MINNAERT u. GENARD (1935), A. Un-

SOLD (1936, 1943), TEN BRUGGENCATE und HouTcast (1940) und H. H.
Voiar (1950) wissen wir, daf3 die Verbreiterung der starken Linien auf

- der Sonne durch Stofddmpfung erfolgt, und zwar, abgesehen von einigen

‘besonders Starkeffekt-empfindlichen Linien, vorwiegend durch van der
Waals-Kriifte bei StoBen neutraler Wasserstoffatome. Letzteres folgt
aus der durch Beobachtung der Mitte —Rand-Variation erschlossenen
Tatsache, daBl die Diampfung proportional dem Gasdruck ist, und die
Theorie nur fiir diesen Fall eine solche Proportionalitdt voraussagt.

Es ist das Ziel dieser Arbeit, in einer quantitativen Untersuchung zu
“priifen, wieweit sich bei den starken Metallinien des Sonnenspektrums
die Dimpfung auf Grund dieses Mechanismus erklidren 148t, wenn man
bei den erforderlichen Rechnungen atomtheoretische Wechselwirkungs-
konstanten und ein neues Sonnenmodell verwendet.
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102 : _ VOLEER WEIDEMANN:

Im ersten Teil werden wir uns mit Fragen des Sonnenmodells (Tempe-
raturschichtung, Gas- und Elektronendruck) befassen. Eng gekoppelt
mit der Berechnung des Gasdrucks ist die des Elektronendrucks, dieser
wiederum hingt stark von den Metallhiufigkeiten ab. '

Wir stellen aus diesem Grunde eine Uberpriifung der Metallhdufig-
keiten an die Spitze und berechnen sodann auf Grund der erhaltenen
Ergebnisse die Druckschichtung neu; dabei verwenden wir ein spezielles
Verfahren, das uns gleichzeitig Gas- und Elektronendruck liefert.

Im zweiten Teil folgt die eigentliche Untersuchung iiber die StoB3-
ddmpfung in der Sonnenatmosphére.

Nach einer Einleitung und einem Abschnitt iiber die Theorie der
Dimpfung folgt eine theoretische Betrachtung iiber die Berechnung der
Linienkonturen, mittels derer dann auch der Vergleich mit den beob-
achteten Linienkonturen erleichtert wird. Es ergibt sich so die Méglich-
keit, Linieneinsenkungen bis zu r ~ 0.5 zur empirischen Bestimmung der
Fliigelstirken heranzuziehen. Die Fliigelstirke ist der Dampfung pro-
portional und infolgedessen fiir unseren geplanten Vergleich am ge-
eignetsten. Thre Berechnung erfordert nur eine Integration und ist mit
Hilfe der Gewichtsfunktionen durchfiihrbar. — Das Beobachtungs-
material entnehmen wir hauptsidchlich dem Utrechter Sonnenatlas. Die
damit verbundene Festlegung auf Sonnenmitte hat fiir unsere Problem-
stellung den weiteren Vorteil, dal die Unsicherheiten beziiglich der
héchsten Schichten des Sonnenmodells nur geringfiigig in die Rechnung
und damit in die Ergebnisse eingehen. Diese Ergebnisse stellen wir in
zwei Tabellen, getrennt fiir Eisen — fiir das besonders umfangreiche
Untersuchungen ‘ausgefithrt werden —, und die iibrigen Metalle zu-
sammen und diskutieren sie im letzten Abschnitt. '

I. Das Sonnenmodell.

- 1. Temperaturschichtung. Gewichtsfunktionen.

Wir legen unseren Rechnungen die Temperaturschichtung nach
K. H. Boam (1954) — mit geringfiigigen Modifikationen — zugrunde.
Das Bommsche Modell wurde mit Hilfe der Theorie des nichtgrauen
Strahlungsgleichgewichts gewonnen. Es stimmt in den optischen Tiefen
79> 0.2 (7, bezogen auf 1 5010) nahezu mit dem bisherigen empirischen
— nach BARBIER (1946) neu reduziert von E. B6EM-VITENSE (1954) —
iberein und liefert in den oberflichennahen Schichten einen starken
Temperaturabfall. In dieser Hinsicht werden sich also unsere Rech-
nungen betrichtlich gegeniiber bisherigen unterscheiden. Fiir die
Tiefen 7, > 1.0 modifizieren wir das — rein theoretische — Modell,
indem wir die mit der Beobachtung im Einklang befindliche Schichtung
nach BOEM-VITENSE (1954) verwenden; doch handelt es sich nur um

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


http://adsabs.harvard.edu/abs/1955ZA.....36..101W

52A7 7 196 D10

rt
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geringfiigige Anderungen, fir 7,= 1.0 stimmen beide Schichtungen
iiberein (vgl. Abb. 1). Uber allgemeine Fragen beziiglich der Sonnen-
modelle vgl. auch A.UnséLp (1953), E.Bémm-ViTENSE (1954) und

5500
°K

—

5000

T 4500 1+
r
%000 g
60 g0 Q05 01 015 9
z‘g _—
Abb. 1. Temperaturverlauf in der ZuBeren Photosphire.
K.H.B6aM (1954). Temperaturinhomogenititen Tabelle 1.
wurden nicht beriicksichtigt. Tem?’e’“t“”"hw;bé%z-%.
Als erstes berechnen wir die Gevnchtsfunk- T(z,) und O = —
tionen 91.(77,1, 9) fir ,,wahre Absorption und w Tew ] 60
Sonnenmitte ¢ = 0: :
oo ‘ 0.0 3400 '
J B(ty) e~ "adt) — B(t) e "4 0.001 3875 1.300

0.005 | 4090 1.232
0.01 4295 1.174
0.03 4700 1.073
0.05 4855 1.038

g1 (Tﬂ.)v = z 00
Of B(w;) e~ "2dT;

B = Kirchhoff-Planck-Funktion, 0.1 5030 | 1.003
7, = optische Tiefe im Kontinuum. 0.2 5280 | 0.955
' 0.3 5470 0.922

Im einzelnen: Mit 7'(z,),log P, und logP, 0.5 5805 | 0.868
(Elektronen- und Gasdruck) nach Bomm (1954) 97 6070 |  0.830
entnehmen wir log »;/%, den Tafeln von E. VI- }g gg‘gg g;gg
TENSE (1951). Durch graphische Integration o 7180 | 0.702
erhalten wir 7,(7,). Argument: logA von 3.60 2.5 7480 | 0.674

8*
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104 VOLKER WEIDEMANN:

bis 4.00 im Abstand 0.05. Hierfiur erhalten wir 7'(7;). Die Gewichts-
funktion erhilt die Form

£ _ _

[ B(&)d& —§& B() 1

2 I mit J_BZ——Z——— und £=e"7
J B&at 3T

e —1

gy(1) =

(cy: Strahlungskonstante)

B erhiilt man z. B. aus den Tafeln von EMpE (1948). In Abb. 2 ist der
Verlauf von B als Funktion von & skizziert. - g, [7,(£)] stellt dann, wie
man aus obiger Gleichung sofort ent-

B nimmt, den Quotienten der schraffierten

zur Gesamtfliche dar.

Wir beziehen uns bei allen folgenden
Rechnungen auf die optische Tiefe 7,
und ‘schreiben daher die Gewichtsfunk-
tionen entsprechend

9" (to) = g1[72(70)]

[vgl. Cuaas (1951)] um. Tab.2 gibt die
Ergebnisse.

Abb. 2. Charakteristischer Verlauf der Funktion B.
Schraffiert: Zihler der Gewichtsfunktion.

0 3 w &

Tabelle 2. Gewichisfunktionen ¢’ (1,) = ¢,[1;(To)] fiir Sonnenmitte.

[A1/3.581 | 3.60 | 3.65 | 3.70 | 3.75 | 3.80 | 3.85 | 3.90 | 3.95 | 4.00

0.0 0.990 | 0.988 1 0.978 |0.965 |0.945 |0.920 | 0.893 [ 0.863 |0.834 |0.786
0.001 | .983 | 978 | .963 | .946 | 916 | .886 | .853 | .812 | .80O | .757
0.005 | .968 | .963 | .943 | .916 | .883 | .844 | .803 | .760 | .737 | .722
0.01 951 | 945 | 917 | .883 | .845 | .802 | .753 | .707 | .683 | .667
0.03 906 | .892 | .851 | .795 | .738 | .682 | .626 | .576 | .550 | .524
0.05 875 | .859 | .807 | .750 | .692 | .632 | .574 | .524 | .495 | .468

0.1 .832 | .811 | .7567 | .696 | .622 | .570 | 508 | .461 | .417 | .388
0.2 J71 | 747 ) 680 | 617 | .548 | 479 | 425 | 370 | .341 | .319
0.3 716 | .689 | .614 | 556 | 480 | 411 | .351 | .306 | .285 | .276
0.5 617 | .585 | .504 | .438 | .367 | .307 | .253 | .215 | .195 | .189
0.7 528 | 495 | 408 | .347 | .281 | .228 | .183 | .154 | .141 | .136
1.0 427 | 387 | .305 | 245 .194 | .152 | .115 | .091 | .088 | .086
1.5 291 | .260 | .189 | .145 | .107 | .077 | .055 | .044 | .042 | .040
2.0 202 | 175 | 118 | .088 | .065 | .038 | .030 | .020 | .022 | .023

2.5% JA35 ¢ .107 | .078 | .056 | .039 | .018 | .010 | .008 | .012 | .020

1 Dieser Eingang wurde gewahlt, da jenseits der Balmergrenze keine Interpo-
lation mehr moglich ist.
2 Die Angaben der letzten Zeile sind relativ unsicher.
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2. Das Hdiufigkeitsverhdlinis Wasserstoff| Metalle

wn der Sonnenatmosphiire.

Fiir die Berechnung des Gas- und Elektronendruckes ist die Kenntnis
des Verhaltnisses Wasserstoff : Metalle erforderlich. A. Rosa (1948)
nahm dies fiir die Berechnung ihrer Tabellen itber den Zusammenhang
von Temperatur, Gas- und Elektronendruck zu 4500—5000 (log4 = 3.7)
an, wihrend Craas (1951) seiner Sonnenanalyse den Wert 8000 ent-
sprechend log 4 = 3.90 nach STrOMGREN (1940) zugrunde legt. Craas
priift seine Ergebnisse auf diese Annahme hin nach und findet schlief3-
lich log 4 = 3.95. Es zeigt sich hier, daB der Ubergang von den Methoden
der Grobanalyse zur Feinanalyse und damit die Beriicksichtigung des
Temperaturabfalles der héheren Schichten eine Herabsetzung der
Hiaufigkeiten der Metalle nach sich zieht.

Die Haufigkeiten der Metalle wurden zumeist aus den schwachen Linien neu-
traler Atome bestimmt. Gegeniiber der Grobanalyse bewirkt nun die Beriicksichti-
gung der Zunahme neutraler Atome auf Grund des Temperaturabfalls in den
Schichten oberhalb des Bezugsniveaus der Grobanalyse, daB eine geringere Haufig-
keit zur Erklarung der beobachteten Aquivalentbreiten ausreicht.

Auf Grund dieser Tatsache miissen wir erwarten, daf} die Verwendung
eines Modells mit starker Temperaturerniedrigung in den oberen
Schichten, wie im vorliegenden Fall, diesen Effekt noch verstirkt.
Es erschien daher zweckmiBig, die Metallhdufigkeit erneut zu iiber-
priifen.

Wir werden die Haufigkeiten von Na, Al, Ca, Mg und Fe bestimmen.
Die ersten drei Elemente eignen sich besonders auf Grund ihres hohen
Tonisationsgrades, demzufolge die gewonnenen Ergebnisse unabhingig
vom Elektronendruck (vgl. unten) sind und so den Einflul der Tempe-
raturschichtung allein erkennen lassen; die Uberpriifung der Haufig-
keiten von Mg und Fe ist erforderlich, weil diese haufigsten unter den
Metallen den Hauptanteil der Elektronen liefern, und sie somit wesent-
lich den Elektronendruck bestimmen.

Wir benutzen zur Bestimmung der Héaufigkeiten die theoretischen
Wachstumskurven von A.UNsO6LD — nach der Neuauflage seines
Buches ,,Physik der Sternatmosphiren (in Vorbereitung). Hierbei
wird das Linienprofil durch eine Interpolationsformel dargestellt [vgl.
auch G. Traving (1954)].

1 - .
Die Wachstumskurven stellen log 2‘:& "B (W, Aquivalentbreite,
c

A Ap Dopplerbreite, 1 — R, Restintensitit) als Funktion von

1 2732 Nr,s g(‘l:0
10g0=10g—R: mcAwp )_78z f _/E'nr d7,
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106 VoLKER WEIDEMANN:

dar. [f Oszillatorenstirke; Haufigkeit des ¢-ten Elementes (be-

&
X &;

zogen auf alle Elemente); e, m, ¢ Naturkonstanten; -~ Besetzungs-

’ 2
zahl im 7-ten Ionisationszustand, im s-ten Niveau (bezogen auf alle
Atome des betreffenden Elements); »,* kontinuierlicher Absorptions-

koeffizient pro ,,schweres Teilchen. Awp=2nw A4p- A2 ¢] Parameter

der Kurvenschar ist o = —QA—ng ; v: Dampfungskonstante.

Die Auswahl der Linien erfolgte unter Benu_tzung des Utrechter
Sonnenatlas (1940), des Atlas des Infrarot-Spektrums des McMath-
Hulbert-Observatoriums (1950) sowie der Revised Multiplet Table von
Moork (1945) und der Revised Rowland Table (1928).

MafBgebend waren: 1. Verfiigbare Oszillatorenstdrken, 2. Zugénglich-
keit des Spektralbereichs und 3. Qualitit und Quantitit der Aqui-
valentbreiten.

Beziiglich der Oszillatorenstirken wurden alle Moglichkeiten ausge-
schopft. In den folgenden Tabellen ist in der Spalte logg f unter ,,Ref.*
die Herkunft jeweils durch einen kleinen Buchstaben gekennzeichnet.

Der Spektralbereich blieb auf 4 > 4000 A beschrinkt.

Die Aquivalentbreiten wurden bevorzugt dem Atlas entnommen. An
erster Stelle erscheinen daher die Angaben von Craas (1951), soweit die
Linien auch von ihm verwendet wurden. An zweiter Stelle erscheinen
die Messungen von ALLEN (1934, 1936, 1938).

Bevorzugt wurden leen die im linearen Bereich der Wachstums-
kurven liegen.

In der sechsten Spalte der Tabellen ist das Ergebnis der Rechnung
angegeben:

1 1 91 fz nr,s g (To)
. -2 . . . .
log 9,4 - 10 B A grs T - - dTg.
b

[Wir beziehen uns auf den ganzen Term, daher muBte das f des obigen

Ausdrucks durch £12i7 L : Linie) ersetzt werden. AuBerdem kiirzen
dr,s

wir im folgenden durch die Schreibweise 2 =¢{ ab.] 57— { be-

rechneten wir in bekannter Weise nach BoLrzMaNN und SAHA die Zu-
standssummen wurden von Craas (1951) iibernommen und nétigenfalls
zu tieferen Temperaturen extrapoliert. Den kontinuierlichen Ab-
sorptionskoeffizienten erhalten wir aus den Tafeln von E. ViTENSE (1951).
Dieser ist dem Elektronendruck nahezu proportional, ebenso ist es aber
bei den weitgehend ionisierten Metallen mit der Zahl der neutralen
Atome und damit auch mit ihren Besetzungszahlen, so daf sich in
diesem Falle der Elektronendruck herauskiirzt.
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Die Einsenkung in der Linienmitte R, ist identisch mit der Gewichts-
funktion g, (0) an der Oberfliche und wird der Tab. 2 entnommen.

Die Dopplerbreite ist nur wenig tiefenabhingig, sie wird an der

pad /

Stelle 7, , (achte Spalte), Schwerpunkt des Integrals f =9

der Formel 4 2 D= |/ E%Z— + 225 — berechnet dabei ist eine konstante

Turbulenzgeschwindigkeit von 1.5 km/sec vorausgesetzt.
Wl

—d7, nach

Die siebente Spalte gibt log 5—=~- &—. Wir tragen diese GroBe gegen

logC' — log Z‘ auf durchsmhmgem l\hﬂlmeterpapler auf und bestimmen
die Hauflgkelten durch Aufschieben auf die theoretlsehen Wachstums-
2 ab. Um den Grad

der Willkiir bei der Festlegung aufzuzeigen, fugen wir jeder Tabelle
die gezeichneten Wachstumskurven bei. Die Fehlergrenzen bei den Er-
gebnissen sind danach geschétzt.

Es folgen zunichst die Angaben iber Herkunft der Oszillatoren-
starken und Aquivalentbreiten.

Oszillatorenstirken. a) Bates and DamMgaarDp: Phil. Trans. Roy. Soc. 242, 101
(1949). — b) RiemNi: Z. Astrophysik 10, 344 (1935). — c) Wasserstoffahnliche
Ubergange, nach Laxporr-BORNSTEIN, 6. Aufl. I. Band, 1. Teil, S. 260. Springer-
Verlag 1950. — d) BIERMANN u. LiBECK: Z. Astrophysik 25, 325 (1948). — e) Gorr-
SCHALK: Astrophysic. J. 108, 326 (1948). — f) TrEF¥TZ: Z. Astrophysik 28, 67
(1950); 29, 287 (1951). — g) TREFFTZ u. BIERMANN : Z. Astrophysik 30, 275 (1952).—
h) GrEEN, WEBER and KrAwrrz: Astrophysic. J. 113, 690 (1951). — i) HARTREE
and HARTREE: Proc. Roy. Soc. London (A) 177, 329 (1941). — k) Kiva and KiNG:
Astrophysic. J. 87, 24 (1938) (Absorption). — 1) HrL u. King: J. Opt. Soc. Amer.
41, 315 (1951) (Absorption). — m) CARTER: Physic. Rev. 76, 962 (1949) (Emission).
n) FreErIcHS: Ann. Physik 81, 807 (1926). — o) v. MiraaN: Z. Physik 34, 921 (1925);
38, 427 (1926). — p) KersTEN u. OrNsTEIN: Physica 8, 1124 (1941). — q) Pro-
KOFIEW: Z. Physik 50, 701 (1928) (anomale Dispers). — r) SCHUTTEVAER, BoNT
u. v.D. BRoEk: Physica 10, 544 (1943). — s) Theoretische Intensitdten unter
Voraussetzung von LS-Kopplung. Nach den Tafeln von GoLDBERG und RUSSELL.
GOLDBERG : Astrophysic. J. 82, 1 (1935). — RuSsELL: Astrophysic. J. 83, 129 (1936).
a)—i): Quantenmechanische Rechnung; k)—m): Messungen im Kinaschen Ofen;
n)—r): (mit Ausnahme q) Emissionsmessungen im Bogen.

Aquivalentbreiten. An erster Stelle: Craas (1951), Atlas (1940) sowie fiir
A2 6600—8700 die auf dem Atlas basierenden Angaben des Utrechter ,,Photometric
Catalogue of Fraunhofer Lines. Rech. Astr. Obs. Utrecht XII, Part 2 (1951).

An zweiter Stelle: C. W. ALLEN

fir A4 3924— 4300: Mem. Com. Sol. Obs Canberra Nr. 6 (1938),
fiir AA 4300— 6600: Mem. Com. Sol. Obs. Canberra Nr. 5 (1934),
fir A2 6600— 8900: Monthly Notices 96, 843 (1936),

fiir A1 8800—11830: Astrophysic. J. 88, 125 (1938).

Wir wenden uns nunmehr den Ergebnissen zu:

kurven. Uber logC = 0 lesen wir direkt — log
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108 VoLKER WEIDEMANN:
Tabelle 3. (Zu Wachstumskurve Na.)
= logC — w
= & 2 44 w ) A 1
L 1 Ref. 1 L
4§ Uberggng Xo,51eV] Atlas XLLEN ogdr 1y, € log T 0854 Ap R, To, s
5 51 0.81—2 a 5.98 -
6160.759 21 41, 49 071—2 b 5.88 0.64—1, 0.72—1 o1
31 0.51—2 a 5.68 43 1. 057—1|
6154.235 —3 25, 35 041—2 b 5 58 0.43—1, 0.57
3*P°—528 | 2.10
8 0943 a
5148.84 11 . .09—1, 0.09—1 | 0.18
6 —3 10, 10 0933 b 5.07 0.09—1, 0.09—1
32Po—628 1 2,10
11 0.83—3 a
- 4751.829 21 . . 0.10—1, 0.97—2
5% 9.5, 7 0.83—3 b 5.03 7 018
4747.984 | L2 053—3 a . 90—2, 0.72—2
747.98 >—2 6, 4 053—3 b 4.73 0.90—2, 0.72
3zpo—728 | 2.10
15 0.25—2 a 5.27
4497.6 8_&£ 8 50—1, 0.40—1 | O.
97.682 | $—%, 4] 23, 18 | U5 L | ggg | 0-50—1,040—1) 018
32Po—72D | 2.10

Die Wachstumskurve (abgekiirzt: WK) ist verhéltnismafBig gut fest-
gelegt. Es ist zu erwarten, daB die f-Werte nach BATES u. DAMGAARD

Wo 71

log 2———'

DA Re

/

z

log C=q
\

1l

Abb. 3. Wachstumskurve Na.

+5

+6 log C-log 57

auf + 109, genau sind. Fiur die Serie 3p—mns stimmen sie gut mit
denen von RicHINT (nach Bogenmessungen von ORNSTEIN und KEry)
iiberein. Fir 3p—7d mulliten die Tabellen von BaTEs u. DAMGAARD
extrapoliert werden, daher ist diesem Wert kein Gewicht beizumessen.
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Nach Angaben von BIERMANN u. LUBECK (Ref.d) ist bei f-Werten
kleiner als 0.01 ein Fehler von 0.2—0.3 im log zu erwarten. Ein zweiter
Wert wurde wasserstoffdhnlich gerechnet (fiir n,,,= 2.11 und 7.0 nach
LaxnporT-BORNSTEIN interpoliert).

Bei der Festlegung der WK wurde A 5184 bevorzugt, weil hierfiir
- {-Werte und Aquivalentbreiten am besten iibereinstimmen. Es ergibt sich

Tabelle 4a. (Zu Wachstumskurve Mg.)

€Na
log o

=—5.95+015.

g i Aj w log € - W, o1

i Lab ] A 1 fr,  Ref. ; 1 NN I

) E Ubel'gaang %o, 8 Atlas ALLEN A log 2262- *24 ‘p &, o

1 4571.096 0—1 103 101 037—6 p 5.99 +0.17 0.02
3185—33p¢ 0.00

7 8806.7 1—2 535 495 0.29 a 7.44 -+0.65, +0.63 | 0.16
31P°—31D 4.33 0.98—1 f 7.13

9 5528.4 1—2 328 291 091—2 f 5.78 +0.54, +0.51 | 0.18
31po—41D 4.33 0.68—1 p 6.55

0 4730.028 1—0 58 47 0.97—3 a 5.01 0.90—1, 0.18
31Po—618 4.33 0.81—1

1 4702.99 1—2 365 336 0.95—2 f . 5.89 -+0.70, +0.67 | 0.18
31Po—51D 4.33 072—1 p 6.66 j

2 | 7657.60 1—2 | 142 113%)] 0.07—1 £ | 545 | +0.11, 40.01 | 0.2
438—53po 5.09 : 0.23—1 a 5.61

] |

13 | 6965.42 2—3 25 0.14—1 ¢ 4.91 0.38—1 0.3
31 D—I11*'F | 5.73

6 9993.71) 2—1 29 047—2 a 4.11 0.35—1 0.3
43Po—738 | 7.4 |

Tabelle 4b. (Mg I1.)

B 2 Ubergang 4§ |W, Atlas | loggy fr Ref. 8 C%'_ log A -;lgr log &

"é 2 2917 . log—z—i €354 ip R, 05 CTEe

4 | 4481.327 52140 | 0.75 5.54 1 0.72—1 -—5.60

4481129 3*D — 4 F 3 ¢ 65 105098 {050 4| 57 0931 |M_s10

! Identifikation fraglich, vgl. Astrophysic. J. 109, 40 (1949). .
? Ebenfalls Atlas-Wert; nach Utrechter Photom. Katalog von der Originalplatte.
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Die Unsicherheit der f-Werte ist betrdchtlich. An der Serie 3P—nD
erkennen wir, daB die TrREFFTZSchen quantenmechanisch berechneten

f-Werte im allgemeinen nicht besser sind als die nach BATES u. Dam-
GAARD. Fir 3P—4D und 3P—5D ergeben diese Tabellen starke Inter-

o Wh 7
jog Mo, 1.
Bz R : lo_gaj_oc

+1-

a Mg, Awer
f-Werfe:
Kersferr u. Ornsfeirr
Bates u. Damgaard
Trefftz
Wasserstoffihnlich

X
X e 0 p

_1 1 | 1
i

—log 2L
log C=0 +5 +6 +7 log C 'Ongl-
Abb. 4. Wachstumskurve Mg.

ferenz, daher versteht man auch, dal die nur einen Grad komplizierter
gerechneten Werte von TREFFTZ ebenfalls unzuverlissig sind, so daB
wir hier die von KERSTEN u. ORNSTEIN gemessenen und von TREFFTZ
angeschlossenen Werte bevorzugen. Die Angaben nach BaTes u. Dam-
GAARD diirften hier etwas weniger zutreffen als bei Na, da es sich um
ein Zweielektronensystem handelt; dennoch scheint sich eine WK ab-
zuzeichnen, nach der wir uns festlegen auf

log 5o = —4.80 £03.

Tabelle 5. (Zu Wachstumskurve Al.)

) 2 A4j w o€~ W, 1
i AL J i 1 f Ref. & e
Zé Uberlégng Xo,s1eV] Atlas ALLEN BILTL ¢ log 27;7: log 24 4p R, “o,s
5 | 6695.97 1% | 33 0.65—2 5.67 0.54—1
6698.63 11|21 0.35—2 d | 537 0.35—1 0.2
428 52Po | 3.13
6 | 5557.08 1217 47 | 090—3 d | 4.93 0.75—2 0.2
425—62P° | 3.13 (Craas)
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Tabelle 5. (Fortsetzung.)

& i A7 w log € ~ W, 1
5 L ! A 1 fr, - Ref. & Tog NI
Zé Uberga?ng %o, s1eV] Atlas ALLEN 8IL7L © log 2—7'81‘- %8354 ip R, 0.8
9 8773.91 %—— 105, 99 | 0.01 6.16 0.00, 0.93—1
8772.88 %—% 75, 70 0.83—1 a 5.98 0.81—1, 0.78—1, 0.25
3:D—52F 4.00
IO 7836.15 %— 64 0.67—1 a 5.83 0.76—1
7835.33 %——g— 42 0.49—1 5.65 0.59—1 0.25
32D—62F 4.00
11 7362.31 %— 43 0.52—1 a 5.70 0.62—1
7361.59 33| 31 034—1 a | 552 0.48—1 0.25
32D—7°2F 4.00

| " Fiir Aluminium ist die WK erstaunlich gut definiert. Man beobachte
‘ die gute Ubereinstimmung der von BiERMANN u. LUBECK gerechneten

lo L
9284 R ya

f-Werfe
o Brermann u. Libeck

* Bafes u. Damgaard
x Wasserstoffdhniich

-7
/ log C=0

A l >
+5 +6 log C-log %
4

Abb. 5. Wachstumskurve Al.

f-Werte mit denen nach BATES u. DamgaarDp. Man sieht bei der Serie
3d—nf deutlich den Fortschritt gegeniiber wasserstoffahnlicher Rechnung

Es ergibt sich €Al
log

S = 595 1+0.15.

Tabelle 6. (Zu Wachstumskurve Ca.)

g—ig ALab 43 W, loggy i Ref. 8 (‘Zi— 1 Wi L1 T 1ogi_

%3 | Ubergang x,,51eV1| s 15 Arzen b o83 & 24y R, ? =

1 | 6572781 0—1 | 25.6,33 | 0.65—5 q,f |+5.95|0.50—1,0.61—1| 0.02 | —6.30
"418.43P°  0.00 0.85—5 q,i |16.25

4 | 4456612 2—1 | 77.4,745| 019—2 a |+6.26/0.11, 0.09 0.10 | —5.68
43P.45D 1.89 0.41—3 1 |+5.48 :
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112 VOoLEER WEIDEMANN:

Tabelle 6. (Fortsetzung.)

=) . | log C—

Bl 4 a4j w . W, 1 %
5o | “Lab A loggy iy,  Ref. % | tog——t -2 | 795 |log
#3 | Ubergang xo,5[6V1 | gp1aq Avzan | ey 2dip ? Ze
44 | 7326146 1—2 | 137 0.36 a |+7.44(0.18 0.14 |—86.50

4'Po-41D 2.92

48 | 5512 1—0 | 92, 82 | 0.60—2 a |+5.67|0.15, 0.10 0.19 | —5.00
41P0.61S 2.92 ’

49 | 5188 1-2 101 | 0.56 a |47.6410.16 0.20 |—6.75
41Pe.51D 2,92

50 | 4847.296 1—0 | 22.1, 21 015—2 a |+5.20|0.53—1,0.51—1| 0.20 |—5.53
| 4Pe71S 2,92

51 | 4685.265 1—2 | 55.3,47 | 0.01—1 a |+6.05|0.94—1,0.87—1| 0.20 | —5.80
4'P°-6'D 2.92

Bei Ca ist das Ergebnis diirftig. Es handelt sich um ein Zweielek-
tronensystem, BATEs u. DamcaarDps Tabellen sollten gerade noch an-
wendbar sein, jedoch sind nur sehr wenige Linien vorhanden, die in

MWa. 1
log ;75 &
+02- - A a
+ o a
0 v f-Werfe nach:
a 16 7
s ° ll,P H,S Bates und
-02- & ¥P-’D > pamgaard
o 49P°-4°D J
~out- « © + 43P 43D (A 4456) Schuttevaer
° o« © & 'S -4°PY(A6572) Treffiz Hartree
—06 | ] i
+5 logC' =046 +7 log C—log%

Abb. 6. Wachstumskurve Ca.

deren Bereich fallen. Das Spektrum wurde hierbei nach Moore voll-
stindig durchmustert. Da die MeBpunkte stark streuen, wurden alle
Linien einzeln aufgeschoben und die Hé&ufigkeit dann jeweils in einer
neunten Spalte vermerkt. Das arithmetische Mittel der Logarithmen
ergibt dann

&Ca

log 5.~ = —591£03.

Die Interkombinationslinie wurde mittels des ProroFiEWschen Wertes
fasoa/fess= 33000 an 4227 angeschlossen und fiir die letztere Linie der
f-Wert nach TrErFrrZ (Ref.f, 1951) f= 1.46 angenommen. Bei Ver-
wendung des HarTREEschen Wertes f= 2.25 wiirde die Diskrepanz
noch groBer. (HARTREE: Ref. i.)

1 Nach BaTES u. DAMGAARD extrapoliert.
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Tabelle 7. (Zu Wachstumskurve Fe.)

=) . log C — w
28 | Arnt Lav 43 W, log 97,1 Ref. e log— At L |4,
"3 |Ubergang 7, , 16V]|Atlas ArzEN log 2dip By | *°
1| 5166.286 4—5 | 108,106 | 0.54—1 k 6.74 0.23, 0.22
5247.052 2—3 58, 58 | 0.77—2 m 5.97 0.96—1, 0.96—1
5250.212 0—1 58, 71 | 0.84—2 m 6.04 0.96—1, 0.05 0.02
5110.414 4—4 | 131,134 | 0.88—1 k 7.08 0.31, 0.32
5225.533 1—1 59, 66 | 0.98—2 m 6.18 0.77—1, 0.01
asD—z7D° 0.00
2| 4489.750 0—1 | 88, 89 | 0.80—1 k | 6.98 [0.20, 0.21
4347244 44| 37, 39 [ 036—1 k | 6.54 |0.83—1,0.84—1
444548 2—2 | 30, 36 | 0.12—1 m | 6.30 |0.73—I,0.81—1| 0.02
4380.244 32 | 67, 69 | 038—1 k | 6.56 |0.08, 0.09
a5D—z3F°0.09
15| 5501.469 3—4 | 130,128 | 0.47 n, k 6.63 0.28 0.28
5506.782 2—3 | 142,137 | 0.65 6.81 0.32 0.31 0.05
5497.519 1—2 | 126,133 | 0.55 6.71 0.27 0.29
a5D—=z5D° 0.99
16| 5083.3¢2 3—3 | 105,103 | 0.64 sk | 681 (022 022 |0.05
a5F-—z5F°0.99
36| 5332.903 3—4 95, 78 | 1.04 m 6.64 0.16, 0.07
5307.365 2—3 91, 96 | 0.90 m 6.50 0.14, 0.16 0.07
a’F—z3F°1.60
66 | 5145.105 2—2 52, 43 | 097 s, m 5.87 0.91—1, 0.83—1
5131475 1—1 90, 77 | 1.23 6.13 0.15, 0.08 0.09
asP—y5P02.20
349 | 4635.846 1—2 | 47, 52 | 040—3 e | 3.37 |0.96—1, 0.00
b3P—y55°2.83 :
354 | 4126.88 1—0 40, 28 | 0.15—2 e 4.16 0.88—1, 0.73—1| 0.12
b3P—usD®2.83
357 | 4114.449 2—2 | 110, 93 | 097 e,s| 698 |0.32, 025
0.98—1 e 5.99
4091.561 2—1 64, 58 | 0.718—1 e, s 5.81 0.08, 0.04
b3P—w3D° 2.83 047—2 e 4.50
553 | 5253.479 1—1 | 74, 85 | 238 n,m | 619 [0.05 011 |0.15
z5D%—e %D 3.25
686 | 5576.097 1—0 | 131,127 | 3.11 s,n,m| 6.73 0.27, 0.26 0.18
z5F0—¢5D 3.42
816 | 6246.334 3—3 | 112,131 | 3.24 s, 0, m 6.65 0.17, 0.24
6301.515 2—2 | 119,114 | 3.28 6.69 0.19, 0.18
6336.835 1—1 | 116,100 | 3.16 6.57 0.18,. 0.12 0.19
6232.661 2—1 80, 81 | 2.78 6.19 0.02, 0.03
6302.507 1—0 82, 79 | 2.85 6.26 0.04, 0.02
z5P'—e5D 3.65
1107 | 5762.992 2—3 | 101, 91 | 3.57 s,m | 645 |0.16, 012
. 5753,136 1—2 87, 84 | 3.30 (553) 6.18 0.09, 0.08 0.20
5717.845 0—1 66, 63 | 2.95 5.83 0.98—1, 0.96—1
5618.646 2—2 42, 48 | 2.83 5.71 0.78—1, 0.84—1
z3P%—e3D 4.21
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114 VOLKER WEIDEMANN:

Die WK ist gut festgelegt, obgleich es sich um Linien verschiedenen
Anregungspotentials und um verschiedene Herkunft der f-Werte handelt.
Die f-Werte nach GoTTSCHALK erweisen sich als unzulidnglich. Fir die
mit S bezeichneten Linien wurden f-Werte mit Hilfe der Summenregeln

]og&.i
| Y 2AAy Re /log2w=—7
s s[%‘;s/g'(/’/"_

RS ‘

L ©®

¢ / o i

© K
0 -~

NOF] Ere

.

i f% g £~ Werte:

K =King

I~ C =Carter
G = Goffschalk
- ’ § = Summenregelr
Anregungspotential :
ohne Zeichen=<2eV

im Krers = 2-3eV
/m Quadrat =>3eV

1

K

+4 +5 log C=0 +6 +7 log C- Iogfé%
{
Abb. 7. Wachstumskurve Fe. '

(nach den Tabellen von RuUssiLn und GoLDBERG) bestimmt. Ent-
sprechend den Feststellungen von Miraax und FrErIcES, daB fiir die
Linien der Hauptdiagonale der Multipletts die beobachteten Relativ-
Intensitdten gut mit den nach der Theorie zu erwartenden iiberein-
stimmen, zogen wir nur ebensolche zur Auswertung heran. Sie fiigen
sich erstaunlich gut der Wachstumskurve ein.

Die Hiufigkeit ergibt sich, je nach Verwendung des Absolutfaktors

der f-Werte nach Kine (1942) oder KoPFERMANN u. WESSEL (1951) zu
log —== '

8 5. =—95.07+0.1 bzw. —5.6040.1
_Tabelle 8. Vergleich mit den 3. Vergleich mit den Ergebnissen
Haufigkeiten von CLaas (1951). von W. J. Craas (1951).
Element | log ;1 desgl, mach TLAAS Wir stellen in der nebenstehenden
: Tabelle unsere Werte denen von Cr.aas
iber
Na | —5.95 —5.75 EeBEnUDeL.
MZ — 480 — 451 DieVerschiedenheit derAbweichungen
Al —5.95 —5.91 erfordert eine Erklérung. Sie wird fiirdie
Ca —591 |  —b5.62 einzelnen Elemente gesondert gegeben.
Fe —5.07 —4.46 1. Na. Ein detaillierter Vergleich der

log 4 (nach Craas, Tab. 26) korre-  Rechnungenergab,da vonderDifferenz
spondiert log ;is. -+ 0.08,entspre- 0.2 (im log) 0.12 auf den Temperatur-
chend unserem Verhaltnis H: He ©ffekt, 0.08 auf die Auswahl der Linien,

wie 5: 1. f-Werte und Aquiva,léntbreiteh entfallt.
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2. Mg. Hier liegen bei CraAs nur drei Angaben vor. A 4571 entsteht
in sehr hohen Schichten, so da§ sich der Temperatureffekt stark aus-
wirkt. Bei der Mittelbildung! wird hingegen die eine um einen Faktor
zehn kleinere Haufigkeit liefernde Linie MgII 4 4481 von Craas kaum
mitberiicksichtigt. Wir ziehen diese Linie erst nach der Neuberechnung
des Elektronendrucks mit heran. (Tab. 4b S. 109.)

3. Al. Die Aluminiumlinien entstehen in gréBerer Tiefe, der Tempera-

- tureffekt wirkt sich kaum aus. Craas verwendet bei 4 5557 eine kleinere

Aquivalentbreite, was seine Hiufigkeitsangabe von —5.86 auf —5.91
herabdriickt.

4. Ca. Um einen Vergleich sinnvoll durchfithren zu kénnen, mitteln
wir die gleichen Linien auf die gleiche Weise wie CLaas. Wir erhalten
(zufillig) wieder den Wert —5.91; nach CrLAas hingegen ergibt sich
—b5.62. Hier wirkt sich der Temperatureffekt wiederum stark aus,
da die Craassche Mittelbildung 16572, 7, , = 0.02 bevorzugt; diese
Linie erhilt bei ihm auBerdem noch vierfaches Gewicht.

5. Fe. Hier ist der Unterschied am erheblichsten. Er betrdgt 0.6 im
Logarithmus. Die Ursache hierfiir ist die Art der Hiufigkeitsbestimmung
bei CrLaas. Craas verwendet eine von der Untersuchung des Titans

~berriihrende empirische Wachstumskurve zur Reduktion. .Seine Re-

ferenzlinien liegen dabei im ausgesprochen flachen Teil der Wachstums-
kurve. = Die von ihm in seiner Abb. 7 miteingezeichnete theoretische
Wachstumskurve nach PEckERrs Theorie der mittelstarken Linien (1951)
verlduft — wie die unsrige — in dem betreffenden Teil steiler. Die Ver-
wendung dieser theoretischen Wachstumskurve bei der Reduktion der
Craasschen Punkte in Abb. 10 seiner Arbeit wiirde eine um 0.4—0.5
im log kleinere Héufigkeit des Eisens ergeben. Damit ginge zwar die
von Craas hervorgehobene Ubereinstimmung mit den aus der UNSGLD-
schen Grobanalyse (1948) gewonnenen Werten verloren, doch bleibt
dieser Schlufl nach den Ergebnissen unserer bedeutend besser definierten
Wachstumskurve ohnehin unausweichlich. . Die restlichen 0.1—0.2 im
log entfallen wieder auf den Temperatureffekt.

Daf3 die Eisenhdufigkeit bei der Grobanalyse zu grof3 herauskam
liegt daran, daBl die von A.UNsOLD (1948) zu diesem Zweck heran-
gezogenen Linien alle von den drei untersten Termen — fiir die allein
gemessene f-Werte von Kinag vorlagen — ausgehen, so daB sich hier,
da der Schwerpunkt der Entstehung dieser Linien bei 7, ; ~ 0.02 bis
0.07 liegt, der Temperatureffekt besonders stark auswirkt. (Die Grob-
analyse verwendet zur Bestimmung von log NH eine Temperatur von
'5675°, die bei unserem Modell erst in einer Tiefe von 7,= 0.42 erreicht
wird.)

1 Craas mittelt nicht log4 sondern A selbst.
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Unser Hauplziel ist die Bestimmung der Metallhdufigkeiten als
Grundlage der Berechnung des Elektronendruckes. Hierfiir kommt es
weniger auf zuverlissige Relativhdufigkeiten der einzelnen Metalle als
auf ihre Gesamthiufigkeit im Verhiltnis zu Wasserstoff an. Unter
diesem Gesichtspunkt ist der folgende Abschnitt zu betrachten.

4. Das Mischungsverhdltnis der Metalle unteretnander
und ithre Gesamthiufigkeit verglichen mit Wasserstoff.

Zur Bestimmung der relativen Héiufigkeiten der iibrigen Metalle
ziehen wir die Untersuchungen anderer Autoren heran. Aus den letzten
Jahren liegen solche vor von H. Browx (1949), H. C. UrEy (1952) und
G. P. KureEr (1952). Browxn und UREY arbeiten jeweils unter starker
Heranziehung von Meteoritenhdufigkeiten das bis dato vorliegende
Material auf und bestimmen damit ,,Kosmische Haufigkeiten*, KuIPER
beriicksichtigt dagegen nur die stellaren Daten. Die aus der Analyse
der Meteoriten gewonnenen Ergebnisse sind unsicher wegen des Vor-
kommens in verschiedenen Phasen, (Stein-, Sulfid-, Metall-, chondritische
Meteoriten), iiber deren kosmisches Haufigkeitsverhédltnis Zusatz-
hypothesen gemacht werden miissen. Auch die stellaren Daten — mit
verschiedenen Methoden und an verschiedenen Objekten gewonnen —
geben keine besseren Anhaltspunkte. In die abgeleiteten ,,Kosmischen
Haufigkeiten“ gehen diese Unsicherheiten — zum Teil vermischt —
ein, daher ist groB3te Vorsicht bei ihrer Verwendung geboten.

Wir werden uns daher im folgenden nur auf die am gesichertsten
erscheinende Feststellung stiitzen, dafl die relativen Héaufigkeiten der
Metalle der Steinphase Na, Mg, Al, Si, K, Ca — nach Urry (1952) —
auf 109, genau sein diirften und verwenden nur reine Meteoritendaten
Ureys. [Vgl. obige Vorbemerkung: Wir hitten im Prinzip auch die
Daten GorpscEMiDTs (1938) oder BrROWNs heranziehen konnen, die
Unterschiede sind nur geringfiigig. ] ' '

Da die letztgenannten Metalle in den Eisen-Nickel-Meteoriten kaum
vorhanden sind, betrachten wir im folgenden getrennt: 1. eine ,,Eisen-
gruppe‘‘, umfassend Fe, Ni und Co; 2. eine ,,Magnesiumgruppe‘, zu der
wir alle iibrigen Metalle rechnen.

Fiir die erste Gruppe nehmen wir das Mischungsverhéltnis wie UREY
(1952) an:

Fe:Ni:Co=1:0.06:0.003; Summe: 1.06.

 Fir die zweite Gruppe stellen wir, soweit moglich, Ergebnisse in
Tab. 9 zusammen.

Bei Si beruht der Craassche Wert auf Oszillatorenstarken nach BATEs u. Dam-
GAARD, die bei der Kompliziertheit des Siliciums nicht mehr zuverlissig sein
diirften; von den Zahlenangaben der letzten Spalte bei Si bezieht sich der obere
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Wert auf die Feinanalyse des 7 Scorpii von G.TRAVING (1954), er diirfte siche- -
rer sein, da er auf der Untersuchung von Linien des SiIIl u. IV beruht, fir
die die f-Werte nach BATES u. DaAMGAARD bedeutend besser sind. Der untere Wert
wurde von K. HungER (1954) von Linien des neutralen Si (Feinanalyse von o« Ly-
rae) abgeleitet, fiir die dasselbe wie bei Craas gilt.

Tabelle 9. Relative Hdiufigkeiten der ,,Magnesium-Gruppe'‘. (Die Zahlen geben den
Logarithmus des Haufigkeitsverhaltnisses zu Magnesium.)

UNSO U CLAAS 1954
Element (G—I‘Ogaggllzfse) (Metel:)]ir:then) (Feina,rlla,lysen)

Na —1.43 —1.23 —1.24 —1.15
Al —1.21 —1.03 —140. | —1.15
Ca —1.31 —1.19 —1.11 —I1.11

. ‘ 0.22
Si +4-0.04 +0.06 —0.45 { i0.50
K —2.31 —2.40 —2.56
Ti —2.55 —2.68

Man sieht, daf die Streuung in der Tat gering ist.

Nach diesen Untersuchungen scheint es uns berechtigt zu sein, dem
Mischungsverhéltnis der Magnesiumgruppe die UrEvschen Werte zu-
grunde zu legen. '

So erhalten wir in Einheiten der Magnesiumhéufigkeit:

Mg: Si:Na:Al:Ca: Rest =1:1.15:0.059: 0.093 : 0.065 : 0.025.
(Der Rest wurde durch Aufsummieren der UrEyschen Tabellenwerte
gefunden.) Summe: 2.39.

Es bleibt schlieflich die Bestimmung des Verhiltnisses Magnesium
zu Eisen. Wir miissen hierbei beachten: 1. die stellaren Daten waren
bisher systematisch verfilscht, weil a) beim Fe nur fiir Linien des neu-
tralen Atoms von den untersten Anregungsstufen Oszillatorenstirken
bekannt waren, wéhrend b) beim Magnesium gerade Linien héher an-
geregter Niveaus bzw. der zweiten Ionisationsstufe zur Bestimmung der
Haufigkeiten benutzt wurden, so daB sich hier die Schwichen der
Methode der Grobanalyse extrem ungiinstig auswirkten. 2. Die Meteo-
ritenanalysen konnen aus den oben angefiithrten Griinden in dieser Frage-
stellung auch zu keinen zuverldssigen Aussagen fithren.

Die folgenden Daten haben daher nur geringen Wert. Es fanden fiir
das Verhiltnis Eisen/Magnesium (im log):

GorpscemipT Brown  URrky
+0.01 +0.31 —0.11
Demgegeniiber erhalten wir —0.27 (Kmvg) bzw. —0.80 (WEsseL). Wir
sehen keinen AnlaB, die obigen Werte zu bevorzugen und beriicksich-
tigen nur ihre Tendenz, wenn wir uns fiir die weiteren Rechnungen ent-
scheiden fiir unser
Ergebnis: Magnesium|Eisen wie 1:0.54 (KiNa)
Zeitschrift fiir Astrophysik, Bd. 36. 9
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Somit ergibt sich fiir die Gesamthiufigkeit der Metalle nach S. 116, 117
und auf Grund unserer letzten Annahme in Einheiten der Magnesium-

haufigkeit der Wert 2.96 (0.47 im log). Mit log ;; = — 4.80 fir Mag-

nesium folgt weiterhin (mit log %}:He = + 0.08 entsprechend H : He

= 5:1), fir das Verhiltnis Wasserstoff zu Metall: log4 = 4.25 (bzw.
4.31, falls die Eisen-f-Werte nach KoPFERMANN u. WESSEL bevorzugt
werden).

Wir erhalten also eine um einen Faktor 2 kleinere Metallhdufigkeit
als Craas (1951).

Zu dieser SchluBfolgerung bemerken wir:

1. Die Unsicherheit der f-Werte beim Magnesium 148t auch eine andere
Festlegung der Wachstumskurve zu. Damit wiirde unser Ergebnis
logA = 4.25 ebenfalls abgedndert, da es entscheidend durch die Ma-
gnesium-Hiufigkeit bestimmt wird. Eine erneute Uberpriifung, vor
allem der Oszillatorenstirken, ist daher wiinschenswert; vorldufig
halten wir an unserem Ergebnis fest. .

2. Die Beriicksichtigung von Temperaturinhomogenitdten (Granu-
lation) und Abweichungen des Strahlungsfeldes von dem der Hohlraum-
strahlung (Erhéhung der Ionisationstemperatur tiber die lokale) [vgl.
Bomwm (1954)], konnte die Ergebnisse modifizieren. Qualitativ wirkt
sich beides wie eine Abflachung des Temperaturabfalls in den h6chsten
Schichten aus, quantitativ lassen sich hier noch keine Aussagen machen.

3. Unsere Annahme einer konstanten Turbulenzgeschwindigkeit
&Ep= 1.5 km/sec konnte falsch sein.
Wir schitzen den EinfluBl dieser Annahme auf die Ergebnisse ab. Es

: 2 RT T
ist AAp bzw. Awp proportional zu &, = l/ PR &7 . Diese GroBe geht

in Abszisse und Ordinate der
Tabelle 10. Einfluf einer Anderung der ~Wachstumskurven in gleicher
Turbulenzgeschwindighkeit Alogé,, berech- Weise ein. Wir vergleichen nun
net fir die optische Tiefe 755= 0.1. unseren Wert &5, = 1.5 km/sec
tp=0 | Ep=15 | ép=-20 mit den beiden Extremfillen
Ep =0 und &7 = 2.0 km/sec, ge-
u=24| —0.10 | 0.00 | —+0.05  sondert fiir u =24 (Na, Mg, Al)
u =256 | —0.20 0.00 +0.08 und u = 56 (Fe). Tab. 10 gibt
das Ergebnis.

Hieraus entnehmen wir folgendes: a) fiir Na, Mg und Al kénnen keine
Anderungen iiber 0.05 im log eintreten; b) fiir Eisen wire im Prinzip
ein groferer Effekt mdglich, doch zeigt eine Verschiebung unserer
Wachstumskurve in vertikaler und horizontaler Richtung, daB ein
Effekt grofer als 0.1 im log unwahrscheinlich wird.
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4. Bei der Bestimmung der Hiufigkeiten des Mg und Fe geht der
Elektronendruck geringfiigig ein, da diese Elemente nicht mehr iiber-
wiegend ionisiert sind.

Wir haben bisher den Elektronendruck nach den Tabellen von Rosa .
(1948), basierend auf log 4 = 3.7, verwandt. Um den Einflu8 der Ande-
rung in logA auf diese Werte abzuschitzen, miissen wir uns jetzt der
Berechnung des Elektronendrucks und des Gasdrucks ohne Zubhilfe-
nahme dieser Tabellen zuwenden. Dem ist der ndchste Abschnitt ge-
widmet, dabei kommen wir dann noch einmal auf diesen Punkt 4 zuriick.

Als Abschluf} dieses Abschnittes geben wir die Ergebnisse in Tabellen-
form:

Tabelle 11a. Vorldufiges Ergebnis: Metallhiufigkeiten.

%
log
X &
Fe —5.07
Mg —4.80 | entsprechend
Fe-Gruppe —6.29( log A =425
Mg-Gruppe —4.66

5. Gas- und Elektronendiuck.

Wir beginnen mit einem mathematischen Gedankengang, der uns zu einem
vereinfachten Verfahren zur gleichzeitigen Berechnung von Gas- und Elektronen-
druck bei Vorgabe einer bestimmten Hiufigkeitsverteilung fithrt. Wir wenden dies
Verfahren sodann unter Benutzung der Haufigkeiten des letzten Abschnittes an
und erhalten eine neue Druckschichtung. Mit den entsprechend abgeinderten
Elektronendrucken erhalten wir riickwirts wiederum etwas abgednderte Haufig-
keiten (Tab. 11b). Eine nochmalige Anwendung des Verfahrens mit diesen Hiufig-
keiten liefert uns dann die endgiiltige, neue Druckschichtung (Tab. 12},

Zur Berechnung des Gasdrucks steht uns die hydrostatische Gleichung
dP, ¢
it e 0y
(9 = Schwerebeschleunigung, »,(7', P,) = kontin. Absorptionskoeffizient
pro Gramm)

und eine Relation zwischen P,, P, und T zur Verfiigung. Letztere er-
halten wir, wenn wir in der Aussage, dafl die Summe der Partialdrucke
simtlicher Elemente in allen Tonisationsstufen zuziiglich des Elektronen-
drucks den Gasdruck liefert, die Verteilung eines Elementes iiber seine
Tonisationsstufen nach SamA berechnen.

Zu einer vorgegebenen Elementmischung 148t sich diese Beziehung
ein fiir alle mal bestimmen und etwa in Tabellenform niederlegen oder
graphisch darstellen, wie es z. B. A. Rosa (1948) getan hat.

Damit kénnen wir in (1) x4(7, P,) durch »x,(7,P,) ersetzen. Diese
Differentialgleichung der Form y’'= F(z,y) (mit x = 7y, y = P,) wurde

9*
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dann iiblicherweise nach dem Verfahren der sukzessiven Approximation,
zu der Anfangsbedingung y(0) = 0 gelost. Dabei wurden als nullte
Néherung meist von frither her vorhandene Druckschichtungen benutzt.

Wir wollen nun zeigen, daf die Verhiltnisse auf der Sonne es ge-
statten, dies relativ langsam konvergierende Approximationsverfahren
durch ein stdrker konvergentes zu ersetzen, bei dem iiberdies jeder
Einzelschritt schneller durchzufiibren ist. Es beruht mathematisch
darauf, daB y = F(x,y) ersetzt wird durch y'= y" ¢ (x,y) wobei ¢
nur noch schwach von y abhéingt. Da n > 0, erhalten wir dann

1 X
TN = [ ¢ ln ye@)dr.
0

Grundsdtzliches zur Durchfiihrung des Verfahrens. , ist, wie schon
oben erwihnt, im wesentlichen proportional P,; wir schreiben daher

* . . N .
Ko = ?0— P,, wobei — bis auf den in unserem Bereich von 7', P, und 4
A :

geringfiigigen Anteil des neutralen Wasserstoffs — % di¢ kontinuier-
€

liche Absorption des H™ pro Gramm Sonnenmaterie und Einheit des
Elektronendruckes gibt. Da dies eine Funktion der Temperatur allein
ist, konnen wir (1) in der Form schreiben
daP
dr: = g . (la)
P, (To) * Pe(o, Py)
Nun zu der Beziehung zwischen P,, P, und T [fiir das folgende vgl.

auch Craas (1951), Gl. (33)ff.]:
Pe _ e ~ e — AZYH_{_,E_ZYZ: (2
P, No+Nget+XN;+N, No+Nmpe  12Nm )
(N Zahlen pro Kubikzentimeter, i zdhlt die Metalle) giiltig fir 7, < 3.0.
(Im Zibler lassen wir zweifache Ionisation unberiicksichtigt; der Nenner kann
in dieser Form geschrieben werden, da die Metalle gegeniiber H und He zu ver-
nachlassigen sind und fiir 7,<C 3.0 nur weniger als 1% des Wasserstoffs ionisiert
ist.) ,
Fiir 7,>1.0 werden die Elektronen praktisch allein vom Wasserstoff
geliefert, so daf} hier in geniigender Naherung gilt:

NE : ‘
Lo H (22)

P, 12Nu
Ferner ist, nach SaHA,
; Nt
T Pe= V(D) (3)
eine reine Temperaturfunktion, so daf wir fiir (2a)
P,  ¥u(T)
P, 12P,
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schreiben kénnen, oder, nach Multiplikation mit P,:

I;i =—2—TH(T), P,= ]/%'PH(T)'V?.- (4a)

Damit erhilt (1a) die gewiinschte Form

Vj’;dPg = = J dt,,
_P_[;' ]/g Ya [T (7,)]

zu deren Integration in diesem Bereich also keine Ausgangsndherung
P;
Py
auch fiir die anderen Tiefenbereiche, niher zu untersuchen:

erforderlich ist. Es empfiehlt sich dementsprechend als f(z,), also

Fiir 0 <75 < 0.1 ist im anderen Extrem der Fall eingetreten, daf
praktisch allein die Metalle die Elektronen liefern

N+
p, &V
P,  12N=m

Definitionsgema ist ferner, wenn wir wieder zweifache Ionisation aufler
acht lassen,

(2b)

12Ng = Xg
oder
N :: & . N ?j- . Ni 5
12N Ze& N; N+ Np° (5)
Mit Hilfe von (3) und nach Summation iiber alle ¢ folgt:
P, ¥(T) Ny g
E——‘? P, N;+N; Zg (2¢)
was wir mittels der Definition
N _ _ L
'sz‘(T) ' N;+ Nt = @z‘(T:Pe) = ¥,(T) 14 v, (T)
P,
und nach Multiplikation mit P, in der Endform
PZ &
—P;=‘;‘ @z[T> Pe] : 21.1, (4b)
schreiben. Hieraus entnehmen wir fiir die beiden Grenzfille
a) Metalle iiberwiegend neutral:
P2 &
P: = ‘?Yfi(T) . ZJ;; (nach 2¢) (4c)
b) Metalle vollstéindig ionisiert:
% — e (nach 2b und 5) 4d)
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Um sich einen groben Uberblick zu verschaffen, geniigt es, fiir die
Sonne in 0.01 < 7, < 0.1 Fall (4d) anzunehmen; Abb. 8 gibt dement-
2

sprechend ie = f (t,) logarithmisch aufgetragen. Eingezeichnet ist der
g

Verlauf nach (4a) sowie fiir 7y< 0.2 nach (4d) fiir log4 = 3.7 (Rosa),
3.95 (Craas) und 4.25. Wir sehen, daB wir den Zwischenbereich 0.1 <
< 74< 1.0 leicht interpolieren kénnten. Doch auch die detaillierte Be-

/

0
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Abb. 8. log Pe“’/P g als f(z,), fiir verschiedene Werte des Verh#ltnisses Wasserstoff : Metalle.
Einzelbeitrige — — — log 4 = 4.25 1. Iteration -—--—- 2. Tteration Gesamtverlauf.

rechnung nach (4b) macht keine gréBeren Schwierigkeiten, wie weiter
unten gezeigt wird.

2
e

P als f (z,), allgemein als Summe von (4a) u. (4b),
g

Haben wir nun

so wird P,=Vf Vfa_ und die hydrostatische Gleichung geht iiber in

VP—gdPg: P z —dTy, . (6)
P, Vi)
integriert zu
9 . To .
TP = i, (@)
0 ?e Vf(ro)

Hiernach erhalten wir dann sofort P;,%, 2]Jog P, und logP,(t,) sowie
nach der Definition

log P,= log Vf + 3 log P, (7). (8)

Diese letzten Schﬁtt-e sind schnell durchzufithren, das Entscheidende
fiir das Verfahren ist die Gewinnung von f(7,). Zu Konvergenzunter-
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suchungen bei der Iteration betrachtet man die Folge dieser Funktionen.
Sie d&ndern sich mit den Iterationsschritten nur fir 7,< 1.0.

Wir schitzen ab, in welcher Weise sich die Verwendung einer Aus-
gangsndherung fiir P, im Bereich 0.01 < 7,< 0.1 auswirken wird. Wir
haben als solche in Abb. 8 fiir die Festlegung von f(z,) den Elektronen-
druck nach Rosa verwandt, was fiir den dritten Fall, log A = 4.25 sicher
eine recht schlechte Ndherung ist (indem P, offensichtlich zu grof} ist).
Wir fithren daher das Verfahren wie angegeben durch und finden den
neuen Elektronendruck nach (8). Der korrigierte Verlauf von f(z),
nach (4d) P,/1.2 A, ist in Abb. 8 gestrichelt angegeben. Hier ist —
wegen der GroBe der Diskrepanz zwischen log A = 3.7 und 4.25 — noch
ein Iterationsschritt angebracht. Wir erhalten dann die strichpunk-

tierte Linie in Abb. 8. Eine nochmalige Iteration lieB keine Unterschiede
erkennen.

Zur praktischen Durchfiihrung des Verfahrens. Wir haben f(t,) nun
+

genauer bestimmt, da fiir unser Modell Tabellen fiir TZ - P, bereits

vorlagen, so dafl die Funktionen @, schnell zu berechnen waren. Die
Haufigkeits- und Ionisationsverhiltnisse sind derart, daf3 dabei in (4b)
eine Aufteilung auf vier Summanden zweckmiBig erschien: 1. Fe,
2. Mg, 3. Si und 4. Rest (im Ionisationsverhalten wie Ca). Hierbei ist
angenommen, dafl die 4. Gruppe vollstindig ionisiert ist. Si ist wegen
seines geringen JIonisationsgrades und grofer Haufigkeit (vgl. S. 117)
herausgestellt; Fe und Mg, obgleich im Ionisationsverhalten &hnlich,
werden wegen unserer Annahme iiber die Héaufigkeiten getrennt be-
handelt. So berechnen wir @,(: = 1, 2, 3, 4) zunichst mit dem KElek-
tronendruck nach Rosa und (4b) mit den Héufigkeiten nach Tab. 11a
des letzten Abschnittes.

- Das Ergebnis nach Durchfithrung des Verfahrens ist, wie erwartet,
eine Herabsetzung des Elektronendrucks um

AlogP,: —0.27 —0.23 —0.20 —0.15 +0.02
fur ,: 0.001 0.01 0.1 0.5 1.0

Wir miissen nun die Rickwirkung dieses Ergebnisses auf die DBe-
stimmung der Hdufigkeiten beachten und greifen damit Punkt 4 des
letzten Abschnittes wieder auf. °

MaBgeblich fiir die Haufigkeitsbestimmung war das Integral

mf vom Elektronendruck abhéngig. Wir stellen noch

%o
einmal zusammen:

und hierbei ist
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Linien a) Metall vollstindig ionisiert: Zof unabhéngig von P,
neutr. ' o ’
Metalle b) iiberwiegend neutral: %0’ " geht mit P,1
0
Funken-  a) Metall iiberwiegend ionisiert: Zlf ~ P,

linien nlo
b) Metall iiberwiegend neutral: —= ~ P,~2
o+

Beriicksichtigen wir noch die Schwerpunkte der Entstehung der
schwachen Linien, so ergeben sich folgende Korrekturen:

1. Fir Fe: Um 0.02 bis 0.05 im log vergroflerte Integrale, oder eine
entsprechend verkleinerte Héaufigkeit; wir legen uns nunmehr fest auf
EFe
o i 5.10. ‘ |

2. Fiir Mg: Hier betrachten wir die uns am sichersten erscheinenden
Linien 44571 und 24730 (vgl. Tabelle 4a des vorigen Abschnitts).

log

&
Es ergibt sich 4 log <& = — 0.06 bzw. —0.03.

Wir ziehen nun noch die Funkenlinie A 4481 mit zur Festlegung der
Haufigkeit des Mg heran (siehe Tab. 4b, S. 109):

Wir erhalten fiir die stirkere! Komponente log

EMg . .
e = —5.10. Dies

spricht dafiir, auch fir Mg die Haufigkeit noch etwas herabzusetzen,
wir legen uns nunmehr fest auf —4,85, indem wir der Funkenlinie nur
geringes Gewicht erteilen. Immerhin aber zeigt der folgende Vergleich

zwischen CLaas und uns, dafl unser Modell das Ionisationsgleichgewicht
EMg

des Mg bedeutend besser wiedergibt: Es finden fir log 3., 2us
Mgl MgII ;Mf_ (1 4571)
A 4571 24481 und damit log —"——
, Mg (1 4481)
P &
Craas —4.26 —5.27 +0.39
1954 —5.06 —b.45 +0.99

3. Si: Si wird sich wie Mg verhalten; da der Ionisationsgrad geringer
ist, wiirde die H&aufigkeit eher noch mehr herabgesetzt; wir nehmen
jedoch, um die Einheit der im letzten Abschnitt verwendeten ,,Mg-
Gruppe‘ nicht zu zerstoren, ebenfalls nur eine Herabsetzung um 0.05
im log an.

4. Ca-Gruppe: Bei der Ca-Gruppe verfahren wir aus diesem Grunde
ebenso, obgleich das nach dem Ionisationsverhalten nicht gerecht-
fertigt ist; fiir unsere Zwecke, die Iteration des Verfahrens, begehen wir

! Hierbei wurden beide Komponenten nach dem Vorgang von Craas (S. 38)
behandelt, um vergleichbare Werte zu erhalten.

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


http://adsabs.harvard.edu/abs/1955ZA.....36..101W

52A7 7 196 D10

rt

Metallhdufigkeiten, Druckschichtung, Sto8ddmpfung in der Sonnenatmosphare. 125

damit kaum einen Fehler, da diese Gruppe ohnehin zum Elektronen-
druck den kleinsten Beitrag liefert.
Diese Ergebnisse stellen wir in der folgenden Tabelle zusammen.

Tabelle 11b. Endgiiltige, fir die Berechnung von Gas- und Elektronendruck
zugrundegelegte Hdaufigkeiten.

e’b
log Z‘ei
Fe —5.10
Mg —4.85 | entsprechend
Fe-Gruppe —6.32 [ log4 = 4.30
Mg-Gruppe —4.71

Wir wiederholen nun das Verfahren mit entsprechend korrigierten
Funktionen ®,~;— [in Abb. 8 ist die auf diese Weise nach (4a) und
" !
(4b) bestimmte Funktion f(7,) durch die ausgezogene Linie gegeben] und
stellen die Ergebnisse in Tab. 12 zusammen.

Tabelle 12. Gasdruck, Elektronendruck und log »} nach den Hdufigkeiten von Ta-
belle 116 sowie Anderung der Druckschichtung auf Grund der neuen Metallhiufigkeit.

Ty log Py log P, log »,t dlog Py Alog P,
0.001 3.74 ’7 —0.92 0.42—26 +0.23 —0.23
0.005 4.10 —0.52 0.71—26 +0.23 —0.27
0.01 4.26 —0.28 0.87—26 +0.25 —0.27
0.05 4.62 +0.23 0.17—25 -+0.21 —0.24
0.1 4.79 +0.45 0.30—25 - +0.23 —0.25
0.2 4.96 -+0.69 0.45—25 +0.23 —0.23
0.3 5.05 +0.86 0.56—25 +0.21 —0.23
0.5 5.14 +-1.20 0.81—25 +0.19 - —0.15
0.7 5.19 +1.48 0.03—24 +0.18 —0.07
1.0 5.23 +1.79 0.26—24 +0.15 +0.02
1.5 5.26 +2.14 0.52—24 +0.13 +0.04
2.0 5.28 +2.44 0.74—24 +0.13 -+0.05

Bemerkungen:

a) Eine nochmalige Tteration ergab keine Anderungen von mehr als 0.01 im log.

b) Die Angaben fiir 7,—= 0.001 sind weniger zuverldssig, weil zur Integration
nach 7,= 0 extrapoliert werden muBte.

¢) In den letzten beiden Spalten ist die Anderung der Drucke gegeniiber den
Ausgangsniherungen nach den Rosaschen Tabellen bzw. gegeniiber BorM (S. 205)
aufgefiihrt.

Die Anderung der Druckschichtung mit der Metallhaufigkeit (Variation von
log A) 1aBt sich allgemein abschétzen und damit in unserem Fall der Verlauf von
4 log Py und 4 log P, bestatigen:

Fiir 0.01 < 7, < 0.1 ist nach (la) P, ~ P,%, nach (4d) P,- A ~ Py — aus
beiden Beziehungen folgt P2- 4 = const. oder 2 4 log P, + 4 log4d = 0, Alog P,
= —+dlogd, AlogPy; = + L Alog A. ’
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Fiir 7, > 1.0 andert sich nach (4a) P} - Py nicht mit 4: 2 4 log P, = 4 log P,.
In unserem Fall ist 4 logA = 0.6, so dafl wir zu erwarten haben:

fir 7, < 0.1 A4logPy; = 40.3, 4log P, = —0.3
und :

fiir 7, > 1.0 4 log Py = 2 A log Pe.

Der Anstieg des Elektronendruckes im Bereich 7, > 1.0 ist also auf den Anstieg
des Gasdrucks in den dariiberliegenden Schichten zuriickzufiihren.

Der Anstieg des Gasdruckes selber hat seine physikalische Ursache in der Ver-
minderung der Opazitit: weniger Metalle — weniger Elektronen — weniger H- —
geringere opt. Tiefe von der Oberfliche bis zu einer festgehaltenen (materiellen)
Stelle in der Atmosphere, oder, gleichbedeutend, bei festgehaltener opt. Tiefe,
Einblick materiell tiefere Schichten -— dort wegen der groBeren iiberlagernden
Materiemenge héherer Gasdruck.

Nach (4¢) gilt fiir 7, — 0, alle Metalle iiberwiegend neutral, P} P, A = const,
nach (la) also P} A = const, so daB Alog P, = —} AlogA wird. Auch dies
sehen wir in Tab. 7 bestéatigt: 4 log P, strebt fiir 7, > 0 gegen —0.2.

II. StoBverbreiterung durch van der Waals-Kriifte
in der Sonnenatmosphire.

1. Allgemernes.

Der gegenwirtige Stand der Theorie der Dampfung und unser ver-
bessertes Sonnenmodell ermoglichen es, die Fliigel starker Fraunhofer-
linien auszurechnen und mit der Beobachtung zu vergleichen. Derartige
Untersuchungen werden meist behindert durch mangelnde Kenntnis
der fiir die Stérke der Dimpfung wesentlichen Wechselwirkungs-
konstanten. Fir den auf der Sonne bei den starken Linien der Metalle
wichtigsten Dédmpfungsmechanismus, die Stofverbreiterung durch
van der Waals-Kriafte bei Stoen neutraler Wasserstoffatome [vgl.
A. UxsOLp (1943)] steht uns eine atomtheoretische Niherungsformel fiir
die Wechselwirkungskonstanten zur Verfiigung. Um die Brauchbarkeit
und Tragweite dieser Formel abzuschéitzen, werden wir die Linien-
konturen starker Metallinien hinsichtlich der empirischen Dampfungs-
konstanten auswerten und mit den auf Grund der Theorie berechneten
vergleichen.

Wir beginnen mit einer Rekapitulierung der Theorie der Dampfung
(Abschnitt 2) und wenden uns dann der Auswertung der Linienkonturen
zu (Abschnitt 3—5). Zum AbschluB} folgt der Vergleich zwischen beob-
achteten und berechneten Fliigelstdrken (Abschnitt 6 und Tab. 15und 16).

2. Theorie der Dampfung.

Hinsichtlich der theoretischen Grundlagen verweisen wir auf A. Un-
sOLD (1943) (sowie die Neuauflage seines Buches ,,Physik der Stern-
atmosphiren‘‘, Kap. XI). Wir stellen hier nur die Ergebnisse zusammen.
Danach ist die Dampfungskonstante y in der Sonnenatmosphire im
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wesentlichen durch drei Anteile bestimmt, die sich additiv zusammen-
setzen: ‘

Y ="Vet Vat Vsir (10)

Hierbei bezieht sich das erste Glied auf die Déampfung, die durch

die mit ¢ gehende Stérung durch van der Waals-Krifte bei StoBen

neutraler Atome hervorgerufen wird; y, gibt den Anteil der mit r—*

gehenden StoBddmpfung der Elektronen und Ionen; yg,, ist der Anteil
der Strahlungsddmpfung.

Die Diampfungskonstante fiir van der Waals-Verbreiterung ist nach
LixproLMm (1942) gegeben durch

2 g
ye=17.0- C*-v*- N (11)
mit O: Wechselwirkungskonstante (A W= 27:—8O> ; N: Zahl der stoBenden
Teilchen pro Kubikzentimeter; v = V%R T (ML + ‘ui) Relativgeschwin-
1 2

digkeit der StoBpartner; R: Gaskonstante; u;: Molekulargewichte.
Fir die Wechselwirkungskonstante C' ergibt eine Naherungsformel
fvgl. A. UnsoLp (1938), § 71]:

e2? —
OZT'“'reQ (12)

o: Polarisierbarkeit des stofenden Teilchens; r_e?: Mittelwert des Qua-
drates des Bahnradius des gestoBenen Teilchens; e, h: Elementar-
konstanten.

(12) ist gultig, wenn das Termschema des stoBenden Teilchens iiber
dem Grundterm eine Liicke von mehr als 10 eV aufweist, wie es beim
Wasserstoff und den Edelgasen der Fall ist. '

Nach dem Vorgang von A. UNSOLD ersetzen wir den Mittelwert des
Quadrates des Bahnradius in (12) ndherungsweise, unter Verwendung
effektiver Quantenzahlen, durch das entsprechende Matrixelement des
Wasserstoffs:

e? a? n¥?

C=a 5 5+ 1 - 311+ 1)} (13)
ao: Bohrscher Radius, /: Nebenquantenzahl, Z: eff. Kernladung (1, 2).
n*: eff. Hauptquantenzahl, bestimmt durch n**= xl?’fx—f% , - loni-

sationspotential, y, ;: Anregungspotential.

Wir diirfen erwarten, dafl diese Approximation um so besser ist, desto
wasserstoffihnlicher der betrachtete Ubergang des gestoBenen Atoms ist.

Als StoBpartner kommt wegen der iiberwiegenden Haufigkeit auf der
Sonne praktisch allein Wasserstoff in Betracht.

Fiir Laboratoriumsmessungen stehen hingegen nur die Edelgase zur
Verfiigung. Fiir einige wenige Linien — vor allem Resonanzlinien der

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


http://adsabs.harvard.edu/abs/1955ZA.....36..101W

52A7 7 196 D10

rt

128 VOLEKER WEIDEMANN:

Alkalien — sind solche Messungen durchgefiihrt worden. Man bestimmt
die Wechselwirkungskonstanten der Edelgase nach (11) und kann dann
im Prinzip die des Wasserstoffs nach (12) berechnen, da die Polarisier-
barkeiten bekannt sind. Eine Zusammenstellung der Laboratoriums-
messungen findet man bei A. Unxs6rp und V. WEIDEMANN (Stratton-
Festschrift).

Dabei ergab ein Vergleich, da man die Beobachtungen durch (12)
im allgemeinen richtig wiedergeben konnte. Dariiber hinaus ergab sich,
daB zur Berechnung der Wechselwirkungskonstante eines Ubergangs —
in Ubereinstimmung mit den Forderungen der Quantenmechanik
[WEisskorF (1932)] — die Differenz der Wechselwirkungskonstanten
der einzelnen Terme nach (12) und (13) gebildet werden muB, da in
vielen Fillen die Storempfindlichkeit des oberen Terms die des unteren
nicht gentigend iiberwiegt, um eine Vernachlissigung desselben zu recht-
fertigen. Das Ergebnis dieser Untersuchung ermutigt uns, (12) und (13)
fiir die weiteren Rechnungen zugrunde zu legen.

Mit einem Hiufigkeitsverhiltnis H/He wie 5:1 ergibt sich fiir die
Sonne nach (11) mit o(H) = 6.63 - 1025, «(He) = 2.06 - 10-25: yg/yg,
— 12.0; yg+ yme= 1.08 pg oder f

3

2
Ye= YE+ YHe= 18.4-Cx" - v° - Nyg. (14)

Wir ersetzen noch » und Ny durch P, und 7' und logarithmieren
2 7
log (v + yme) = 19.55 + 5 log Oy + log Py, — 3 log 7', (15)

In gleicher Weise schreiben wir fiir die ElektronenstoBddmpfung [vgl.
Voiet (1950)] (E: Elektronen, ¢: Ionen):

2
log ygp = 19.38 + 5 logCp + log P, — %logT; YE+i~ 119 yg, (16)

jedoch ist dieser Anteil der Gesamtdidmpfung in den meisten Féllen
zu vernachlissigen, wenn nicht besonders Starkeffekt-empfindliche
Linien vorliegen. Bei einer Reihe von Linien wurde C'y gemessen (LAN-
DOLT-BORNSTEIN).

Die Strahlungsdampfung schlieBlich berechnen wir nach

1 1 1 Filmi .
yStr=ym+yn»:_T;+’T;‘ 'ym~6.6-1015~%—; Qm 1<m (17)

me
m: oberer Term . . [ms: Absorptions-Oszillatorenstérken,
T,: Abklingzeit, . .
g,: statische Gewichte

gegebenenfalls unter Ausnutzung der Summenregeln.

n: unterer Term

3. Berechnung der Linienkonturen.

Unter der Voraussetzung, daB die Reemission nach dem Schema
,»wahre Absorption® erfolgt, ergibt sich die Linieneinsenkung [vgl. etwa
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PrckER (1951)] zu

zofg'(fo e dTo , (18)

%y = x,(pro Atom) - { : Linienabsorptionskoeff. pro schweres Teilchen

&
X &;
Dabei ist, unter Verwendung der Voigtfunktion H («,v) geschrieben

3
%  2a@%-e*  grfL e 1

W~ m-o-dap g, H (e, v) - L s (19)

i) 2n7 e

= dip moo — 240107
Fiir die Linienfliigel geht H («, v) iiber in

Hlo) =2 firos1. (20)

) Va v

Wir versuchen nun eine Darstellung der Form
I

H(a,v) = = {1+ R ()}, (21)

Va

deren Giiltigkeitsbereich vom Fliigel her noch ein ganzes Stiick in die
Flanken bzw. den Kern der Linie hineinreichen wird.

Nach A. Unsorp (1938), § 44, (19) und (29) bzw. § 66, (16) der Neu-
auflage gilt ‘

H(x,v) =e~ ”2+VL7 -

Fiir v > 3.5 ist e~ ¥ gu Vernachlass1gen, wenn  Tabelle 13. log [1 + R (v)]
wir nur die angegebenen Glieder der Ent- als Funktion von v.

1 1-3 1-3-5
1+ 202"1'. (2 v?)? Al (22)

wicklung beriicksichtigen. Dann gilt v log [1+R ()]
1-3 1-3-5

1+R(v)=1 . 2 3.5 0.061
FRO=1E 5wt =) 0.047
Wir ersetzen sodann im Korrektionsglied v 5.0 0.028
. . e . 6.0 0.019
durch seinen Mittelwert, zweckm&Big seinen 3.0 0.011
Wert im Schwerpunkt der Linienbildung, 10,0 0.006
und erreichen dadurch, daf das so gebil- 12.0 0.004

dete 1+ R(w) von der Tiefe unabhingig
wird. Dieses Vorgehen ist gerechtfertigt, da die Tiefenabhingigkeit von
A Ap ohnehin gering ist. Dann geht (19) iiber in

¥ ILfr . & 1
%0_75 10-25 . m—;{u«R (@)} - s ¢ oV (24)

Alle von der Tiefe unabhingigen Groflen in (24) fassen wir zusammen
zu ‘ '

w="15-10-2. U%,;{l + R(®)} g;/:: ‘- (fiir v > 3.5) (25)
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Damit wird (24) zu

(26)
und (18) erhilt die Form

w/ C')’i/_;fo) ‘e / To- (27)
0

Fiir ein vorgegebenes Modell und eine bestimmte Linie gibt (27):
r(w) mit (25): w(4 1) die Kontur.

Um eine Kontur auf diese Weise zu erhalten, berechnet man ¢, y, % ,
0
/ £ dt, u Cx , wobei man w eine Reihe von Zehnerpotenzen
0

(und gegebenenfalls Zwischenwerte) so durchlaufen 148t; daB nach
Durchfithrung der weiteren Operationen, die zu (27) fithren, im End-
ergebnis 7 (w) in den praktisch allein interessierenden Bereich 0.1 < r <
< 0.7 fallt.

Fir die Linienfliigel geht (27) mit kleiner werdendem w iiber in

r—w/ Lvyg dt, (28)

r ist hier also proportional w, und es geniigt, das in (28) eingehende
Integral zu berechnen.

Bekanntlich ist die ,,Fligelstirke* ¢ durch die Gleichung r = (A—GA)?
definiert. Wir finden sie nach (28), indem wir diese Gleichung mit
(4 2)? multiplizieren, zu

mit w - (4 1) nach (25)
(firv>1: R(v)—0)

¢=17.5-10-% 24 g;ff = / Y9 4, . (29)
Gleichung (27) gibt, zusammen mit (25), das exakte Linienprofil.
Will man nun — bei vorgegebenem Modell — die Konturen einer
grofleren Zahl von Linien hiernach bestimmen, so empfiehlt sich eine
Schematisierung, mittels derer man schneller zum Ziel kommt, als auf
dem oben angegebenen Wege numerischer Berechnung. Dies Ziel ist
die Auffindung der ,,Wachstumskurve fiir Linieneinsenkung‘ r(w) —
der Ubergang zu (A4 1) 148t sich dann nach (25) leicht vollziehen.
Streng gehort zu jeder Linie nach (27) eine ,,individuelle® Wachstums-
kurve. In welcher Hinsicht unterscheiden sich diese voneinander ?
Nach (28) geht r(w) fiir w—0 in eine Gerade iiber, deren Steigung durch
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Z;’j] dt, gegeben ist. Diesen leicht zu iibersehenden Unterschied
0

0
zwischen den einzelnen Wachstumskurven eliminieren wir, indem wir

als Argument von nun an w - %;fl dt, wahlen, so daB die Geraden

zusammenfallen. Mit groBer Werd(iendem w treten dann wegen des
Exponentialgliedes in (27) Abweichungen von der Geradengestalt auf, und
zwar wiederum fiir jede Linie in anderer Weise: man entnimmt aus (27)

g

4
log —24_ +const
g

+7

-7

a7 05 a7 10 15
fg —_—
Abb. 9. Verschiedene ,,Typen‘‘ der Tiefenabhingigkeit von ¢y/x,t.

a) bei festgehaltener Wellenlinge — d. h. Verlauf von ¢’(z,, 1) fest-

liegend — ist r(w) ein Funktional VOH% (to). Man ersieht aus (27),

dafl es hierbei beziiglich der Gestalt von r(w / Cz:f dro) auf einen
0
Cy

+
%0

konstanten Faktor in nicht ankommt, da er mit in w hineingezogen

werden kann;

b) bei gleichem Verlauf von log —i—’j— (7o) héngt die Gestalt der Wachs-
0
tumskurve iiber die Gewichtsfunktion noch von dem Parameter 4 ab.

Die Schematisierung besteht nun darin, a) fiir eine Reihe charakteristi-
scher ,, Typen‘ der Tiefenabhingigkeit von log % (7o) und b) fur einige
0
bestimmte Werte von A die Funktion r (w / C—Z:%dro) auszurechnen.
0

Fiir eine beliebige vorgegebene Linie kann man dann aus der so ermittelten
zweiparametrigen Schar die maBgebende Wachstumskurve durch Inter-
polation entnehmen.

In Praxi berechneten wir fiir logA = 3.6, 3.7, 3.8 und 3.9 und die
»Iypen“ A, B, C, D und E (vgl. Abb. 9) fiir festgehaltenes w eine Reihe
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von Punkten, mit deren Hilfe dann die theoretischen Wachstums-
karven fiir Linieneinsenkung gezeichnet werden konnten.

Weiterhin erwies es sich als zweckmifBig, r als Funktion von

log w / £Z+g dt, aufzutragen, da dadurch der Ubergang von r(w) auf
— 0

r(4 1) erleichtert wird: man trigt einmalig log(l + E(7)] — 2logA4
auf einem Streifen Millimeterpapier auf, rechnet sodann

_ grfr = & tvy
log7.5 - 10-2574 2L . Zlgi/ 27z, = log ¢
aus und bringt den Streifen fiir A1 =1 mit diesem Argument zur
Deckung. r(42) liest man dann unmittelbar unter den markierten
Stellen des Streifens ab. '

"~ Es 148t sich dabei auch sehr leicht iibersehen, wie sich eine Variation
irgendeiner der in logc eingehenden Groflen auf die Linienkontur aus-
wirkt; insbesondere lassen sich Konturenscharen (Parameter ¢) schnell
konstruieren.

4. Emmrische Bestimmung der Fliigelstirken.

Fir den von uns geplanten Vergleich zwischen beobachteter und
berechneter Dimpfung eignet sich am besten die Fliigelstirke nach
Gleichung (29). Zu deren empirischer Bestimmung wurde bisher das
MinxaErTsche Verfahren (1935) angewandt [vgl. auch Houreast (1942)].

Hierbei wird angenommen, daf3 die Linienkontur in den FliigeIn durch

den Ausdruck — = o oder r = TZ—ALAZ (¢: Intensitdt in der Li-
0

%, ¢
SV VT
nie, ¢, Intensitdt des Kontinuums) gegeben ist.

Houraast (1942) weist darauf hin, dafl wir nur den Verlauf r = 210—%

theoretisch begriinden koénnen; er benutzt zur Reduktion seiner
Messungen aber trotzdem den MinNarRTschen Ausdruck, weil hier-
durch die Konturen besser wiedergegeben werden. Dabei wurde mit

dem Faktor % also empirisch und nur qualitativ dem Unterschied
(]

zwischen (27) und (28) Rechnung getragen?.

Demgegeniiber werden wir nun jede Linie mit der zu ihr gehorigen,
theoretischen, nach dem Verfahren des letzten Abschnittes gewonnenen
Kontur vergleichen. Auf diese Weise konnen wir gemessene Punkte der
Linienprofile bis zu bedeutend groBeren Einsenkungen (in Praxi bis
r ~ 0.5) zur Bestimmung der Fliigelstirken heranziehen.

1 Fiir r > 0.1 sind die Abweichungen zwischen (27) und (28) bereits gro8er als
10%, wie man aus den Wachstumskurven fir Linieneinsenkung ersehen kann.
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Wir zeichnen zu diesem Zwecke die nach dem Vorgang des letzten

Abschnitts gefundenen Wachstumskurven » ( C dro) um, indem
wir als Ordmate nunmehr log—.— = log(1 — r) Verwenden. Aus der zu

untersuchenden Kontur entnehmen wir T (A 4), berechnen log — und

tragen es auf durchsichtigem Millimeterpapier gegen — 2 logA/'t +
+ log{1 + R (v)} (zweckmia@ig wie obiger Streifen ein fiir allemal mar-
kiert) auf. Nunmehr schieben wir die MeBpunkte auf die Wachstums-
kurven auf — wobei horizontale und vertikale Verschiebungen zuge-
lassen sind —, bis sie in ihrer Gesamtheit am besten mit der zugehérigen
Wachstumskurve iibereinstimmen.

-14 -12 -10 -08  ~-06  -g4 -g2 0 +02
0 )l( " L [ ik i | ! 1 I | ! ] I S L o
> -0\)(-4- 1
T srg
=== _Ca*ssez log w,/ PR
<
_0’7 -
-0
.NL 2T Na-p,
=2 + Atlas Ca #227 Mg 5528
= P Allen o Aflas  * Atlas
’ o Shane Fe 3899  Ca’ 8662 Na-D
& Houtgast (D,) ® Atlas v Atlas :
-04 i ¢

L, AX 4227

Abb. 10. Theoretische Wachstumskurven fiir Linieneinsenkung (ausgezogene Linien) und
beobachtete Konturen.

Da die theoretischen Wachstumskurven sich nach ,,Typ* und Wellen-
lange in ihrer Gestalt unterscheiden, ist es von vorneherein nicht gesagt,
ob das iiberhaupt moglich ist. Die Durchfithrung dieses Verfahrens bei
einer groBen Zahl von Linien zeigte aber, daB die Ubereinstimmung
zwischen Theorie und Beobachtung in dieser Hinsicht sehr- gut ist.
Abb. 10 gibt einige Beispiele. '

Mit der Horizontalverschiebung bestimmen wir die empirische Fliigel-
stirke, indem wir unter A A = 1 bzw. logA4 A = 0 das zugehoérige Argument
unserer theoretischen Kurvenschar ablesen.

Die Vertikalverschiebung gibt die Lage des wahren Kontinuums in
Einheiten unserer MefigroBen ¢/i,. Es ist auf diese Weise moglich,
individuelle Willkiir bei der Festlegung des Kontinuums — auch bei
Ubernahme von Daten anderer Autoren — zu eliminieren. Das zeigte
die Durchfithrung des Verfahrens bei der Na-D-Linie, fiir die Messungen
verschiedener Herkunft zur Verfugung standen. Tab. 14 gibt die Er-
gebnisse.

Zeitschrift fir Astrophysik, Bd. 36. _ 10
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Tabelle 14. Bestimmung der Fliigelstirke der Na-D-Linie.

‘ .
rdi=1) | log ¢ l‘.)l

1/0
Atlas (1940) . . . 0.047 —1.37 1.00
ALLexN (1939) . . . . 0.037 —1.40 1.00
SmanE (1941) . . . 0.110 —1.35 0.97
Hovutcast (1942) . 0.040 —1.35 1.00
PrimstER (1953) . 0.045 —1.41 0.99

1. Spalte: Herkunft des Profils; 2. Spalte: Linieneinsenkuﬂgen bei 4A=1.0

nach Angaben der Autoren; 3. Spalte: Fliigelstirkenbestimmung nach unserem

Verfahren; 4. Spalte: Durch unser Verfahren ermittelte Lage des wahren Kon-
tinuums ¢y, im bezug auf die von den Autoren angenommene.

Die gleichzeitige Bestimmung von Fligelstirke und Lage des wahren Kon-
tinuums nach unserem Verfahren liefert also, unabhingig von der urspriinglichen
Festlegung der Kontinua durch die einzelnen Autoren, bei den verschiedenen Mef3-
reihen fiir die Fliigelstirken praktisch iibereinstimmende Ergebnisse.

Im allgemeinen werden sowohl die Fliigelstirken zu schwach ge-
messen, als auch das Kontinuum zu tief gelegt. Fir die letztere Aussage
noch ein Beispiel aus dem Utrechter Atlas:

MicrARD (1950) untersucht den Verlauf des wahren Kontinuums im
Atlas fiir A1 4000—3700 A. Er basiert seine Angaben auf der Annahme,
dafl 44000 ein ,,Fenster' sei, das also die Lage des wahren Kontinuums
angebe. Nach unserer Bestimmung der Fliigelstirken der H- und K-
Linien (Einflufl beider Linien;) ist an jener Stelle sicher noch eine Ein-
senkung von r = 0.03 vorhanden. Das wahre Kontinuum liegt also
dort bei ¢ 44,,= 103 und alle Angaben MicEARDs sind entsprechend zu
korrigieren.

Auch eine nur geringfiigige Untersehatzung des Kontinuums fiihrt,
wie bekannt [vgl. z. B.- MINNAERT (1935)], meist zu einer erheblichen
Verfilschung der Aquwalentbrelten starker Linien, so daBl man stets,
nach Festlegung des Kontinuums und Bestimmung der Fliigelstirke,

die Flache unter den Fliigeln gemaf3 / A—Cﬂz dAr= —AC—A berechnen sollte.
‘ ‘ ) .

Mit Hilfe so bestimmter Fliigelstirken und der zugehdorigen, theoreti-
schen Wachstumskurve fiir Linieneinsenkung. lassen sich andersherum
schnell theoretische Linienprofile bis zu Einsenkungen von r =~ 0.5 ein-
zeichnen; und dadurch ist es hiufig méglich, blends voneinander zu
trennen.

Mit diesem Verfahren wurden sdmtliche Flugelstarken die im uber-
nidchsten Abschnitt zum Vergleich mit der Theorie herangezogen werden,
bestimmt. Die Genauigkeit liegt bei Linien fiir 1 > 4000 A und loge
= — 2.0 bei 4 loge = 0.05. Im UV einerseits und fiir Linien, die relativ
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schwach sind andrerseits, erhoht sich die Ungenauigkeit (4 logc: 0.1—0.2).
Die Stirke des Verfahrens liegt in der Heranziehung der Punkte, fiir
die 0.5 > r > 0.1 ist. In diesem Bereich waren die verwendeten Linien
im Utrechter Atlas geniigend gut definiert und, mit Ausnahme vielleicht
der schwichsten, sicher nicht durch mangelndeé Auflésungsvermogen
verfilscht.

Wir beschrinkten uns daher bei der Bestimmung der Fliigelstirken
auf den Atlas und zogen nur, soweit vorhanden, Angaben von Hour-
GAST (1942) zum Vergleich heran. [Fiir Mg A 8806, auflerhalb des Be-
reiches des Atlas, verwendeten wir die Fligelstdrke nach Voiat (1950).]

5. Berechnung der Fliigelstirken.

Wir berechnen die Fliigelstirke nach (29). In der Auswahl geeigneter
Linien sind wir vor allem an die Kenntnis der Oszillatorenstirken ge-
bunden. In Tab. 15, Spalte 3, haben wir hinter logg; f; deren Herkunft
wieder durch einen Referenzbuchstaben gekennzeichnet. Die Haufig-
keit des betrachteten Elementes ist in der ersten Spalte mitaufgefiihrt.
Gelegentlich standen nur relative f-Werte zur Verfiigung. In solchen

Féllen konnte dann lediglich das Produkt g;f; - % aus einer Reduktion

schwacher Linien — fiir die f-Werte der gleichen Skala vorlagen —,
mit Hilfe der Methode der Wachstumskurve bestimmt werden. Solche
Linien sind in Spalte 1 durch einen Stern gekennzeichnet, in Spalte 3

Z

erscheint dann der Logarithmus des Produktes g;f; —;—6 . Fir Evsen
(]

haben wir die Ergebnisse der Rechnung in einer Sondertabelle (Tab. 16)
aufgefithrt. Hierbei erscheinen gelegentlich mehrere Referenzbuch-
staben in Spalte 3, in solchen Fillen ist ein Anschlufl relativ gemessener
oder nach Summenregeln berechneter f-Werte an Absolutwerte anderer
Herkunft vorgenommen worden; in Klammern hinzugefiigte Zahlen
geben die Nummer des Multipletts (nach MoorE), in denen die Bezugs-
linien liegen. , ,

In den nichsten drei Spalten folgen: die Wechselwirkungskonstanten
Cg, getrennt fiir den oberen Term und die Differenz, nach (13); Cg, so-
weit gemessene Werte vorlagen, ein Strich deutet darauf hin, daB die
ElektronenstoBdampfung nicht beriicksichtigt wurde — in Tab. 16
wurde diese Spalte weggelassen und yg, nach (17) berechnet, doch
stellen diese Angaben oft nur Abschitzungen dar, da héufig die zur
Berechnung erforderlichen Oszillatorenstérken fehlten.

Nach (15), (16), (17) und (10) berechnen wir sodann v,.,,. Hier,
sowie bei der Berechnung von 971; { nach BorLTzmanN und Sama, und

schlieBlich fiir %:, benutzen wir die Werte aus Tab. 12.
- - 10*
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140 VoLKER WEIDEMANN:

Mit Hilfe der Gewichtsfunktionen aus Tab. 2 folgt Integrand und

+
5

Integral "grl—s/ vy dt,. Wir finden den Logarithmus desselben in
s :

Spalte 7. Die Angabe in Spalte 8 bezeichnet den Schwerpunkt 7, ; des
Integrals — d.h. der Linienbildung — beziiglich 7,. Spalte 9 gibt
die ,mittlere Dampfung %, definitionsgemi [vgl. Vorer (1950)]

0
der fiir mittlere (konstante!) Ddmpfung gezeichneten theoretischen
Wachstumskurven, sowie beziiglich von Ergebnissen fritherer Unter-
suchungen, bei denen die Schichtung der Atmosphére nicht beriick-
sichtigt wurde.

Durch Addition von Spalte 7, 3, 1 und log7.5 - 10-254% erhalten wir
sodann die berechnete Fliigelstidrke; wir fithren sie nicht gesondert auf.

C:gg dt, / / Ly dt,. Diese Angabe dient zum Vergleich hinsichtlich
g

4
%0

6. Vergleich zwischen Beobachtung und Theorie.

In Spalte 10 finden wir die gemessenen Fliigelstidrken, in Spalte 11
durch einen groBlen Buchstaben gekennzeichnet den ,, Typ‘ (und bei Fe,
in Tab. 16, eine Ziffer, ein ,,Gewicht‘‘, das die Sicherheit der Fliigel-
stirkenbestimmung charakterisieren soll und bei einer Mittelbildung
zweckmiBig zu verwenden wire).

Die letzte Spalte gibt das Endergebnis: die Differenz loge (Beob-
achtung) — logc (Theorie).

Bei der groBen Zahl der zum Vergleich herangezogenen Linien er-
ibrigt sich, wegen des statistischen Charakters — vor allem beim Eisen —
eine Diskussion der Einzelergebnisse.

Ins Auge fillt bei der Betrachtung von zunéchst Tab. 15:

a) Die Ubereinstimmung zwischen Beobachtung und Theorie ist fiir
die Elemente mit Einelektronensystemen so gut, wie man es bei der
Unsicherheit der Oszillatorenstdrken nur erwarten kann. Um die
Empfindlichkeit dieses Ergebnisses gegeniiber Anderungen des Modells
und damit auch der Hiufigkeiten zu iiberpriifen, haben wir fiir die
Na-D-Linien, fiir die die Oszillatorenstidrke sicher ist, und auch die
Messungen nichts zu wiinschen iibriglassen, unsere Rechnungen noch
einmal wiederholt unter Zugrundelegung einmal des Sonnenmodells
und der Haufigkeiten nach Craas (1951); sodann nach dem Vorgang von
W. PriesTER (1953) fiir das Modell ViTENSE II.

(Hierbei muBl man die verschiedenen Annahmen tiber die Heliumhéiufigkeit
[CLaas] und die Verwendung einer anderen Wechselwirkungskonstanten,sowie
des Elektronen- und Gasdruckes nach den Tabellen von Rosa bei PRIESTER be-
achten.)
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Das Ergebnis finden wir in Abb. 11. Es ist der Abfall mit der Folge
der Modelle in erster Linie ein Temperatureffekt, da die D-Linien iiber

die Besetzungszahl in dieser Hinsicht besonders empfindlich sind [vgl.
W. PrIESTER (1953)].

Ordinate: logc (beob.)logc (theor.); Abszisse: log4 (Metallhaufigkeit). Es
wurde angenommen, dafl diese eine Funktion des Modells ist. Bei CLaas iiber-
nahmen wir seine Angabe: log 4 +70
= 3.95. Bei VITENSE IT ergaben '
Kontrollrechnungen bei A 6160,
daB dieses Modell fiir Na eine um
0.06 im log groBere Hiaufigkeit
liefern: wiirde, dieser Wert wurde +05
dann als charakteristisch fiir die
Anderung der Gesamthiufigkeit

Barbier
X (Claas)

Béhm-Vitense IT

—_—

der Metalle angesehen, so daf sich . (Priester) X

ergibt: log A = 4.30 (unser Wert) §| 8 o Strahlungsgleich-

_0.06 = 4.94. SIS | L gewichismodel/
@ 400 430 log A

b) Fir die Elemente mit
Zwei- und Mehrelektronen-
systemen treten systematische

Abweichungen auf in dem -05-

3 : . Abb. 11. Vergleich zwischen Beobachtung und Theorie
Sinne, dall die Theorie zu b o Ma DLt

kleine Diampfungskonstanten

liefert. Offensichtlich sind also diese Elemente stérempfindlicher, und
zwar desto mehr, desto komplizierter die &ulleren Elektronenhiillen sind.
Die Ergebnisse bei Titan und Nickel sind, da nur schwichere Linien
herangezogen werden konnten, lediglich von qualitativem Wert; am
deutlichsten zeigt sich der Effekt bei Eisen und Chrom.

Tab. 16 gibt die Einzelergebnisse fiir Eisen. Wir entnehmen ihr:

1. Die theoretische Dampfung ist im Durchschnitt um einen Faktor 5
zu Kklein. ‘

2. Die Streuung um diesen Mittelwert ist nur gering, und, vor allem,
unabhingig vom Anregungspotential. Dies deutet darauf hin, dafl es
sich tatsdchlich um einen Dampfungseffekt handelt.

3. Die mittlere Gruppe, Multiplett 68—965, liefert im Durchschnitt
eine geringere Abweichung und zeigt gréBere Streuung der Einzelwerte.
Einige Linien fallen voéllig heraus, bei ihnen sind sicher die f-Werte
falsch (mit einem Stern versehen). Die Oszillatorenstirken dieser Gruppe
basieren auf Messungen von CARTER (1949), es handelt sich um Emissions-
messungen im KiNgschen Ofen, iiber die noch keine weiteren Erfahrungen
vorliegen. Wir mochten daher annehmen, daBl die Unsicherheit der
f-Werte die Ursache des erwidhnten Tatbestandes ist. Um so mehr als:

4. die letzte Gruppe, basierend auf relativen f-Werten nach Summen-
regeln (Annahme von LS-Kopplung), erstaunlich gute innere Kon-
sistenz der Ergebnisse zeigt. Es handelt sich um zwei verschiedene
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Ubergangsschemata — beim Eisen haben wir in Spalte 2 die Elektronen-
konfiguration mitangegeben — fiir die getrennt, mittels schwacher
Linien, die zur Hauptdiagonale der betrachteten Multipletts gehdoren,
die Methode der Wachstumskurve zur Bestimmung des Faktors

loggL fr 2 - durchgefiihrt wurde. Der Anschlufl erfolgte mittels der
Tafeln von GOLDBERG (1935) und RusseLL (1936).

7
log 8% ZAAD A

oce

-7 — _ Anregqungsstufen:
a®D
a®D, Mulfjplett (22)
a6
a*P
ad

z7pP0

+ D < e ® o

-2, 7' 7 gf nrsi
+6 +7 . +8 log G410 By s n 5 dz,

Abb. 12. Empirische Wachstumskurve des Chroms nach den f-Werten von HILL und KING (1951)
(Ref. 1). (X a®S, A a’P).

5. Fur Multiplett Nr. 1146 und 1165 liegen gemessene Wechsel-
wirkungskonstanten fiir Elektronenstof von PANTER und FoSTER
(LaxDoLT-BORNSTEIN (1950)] vor; ihre Beriicksichtigung ergab, daf die
Vernachlissigung dieses Anteils der Dampfung beim Eisen berechtigt ist.

6. Wihrend unsere Ergebnisse keinen Gang mit dem Anregungs-
potential zeigen, wire dies der Fall, wenn wir die Wechselwirkungs-
konstante C'g nur fiir den oberen Term berechnet hitten. In Spalte 4c
finden wir die GroBen; um die sich in diesem Falle unsere Ergebnisse
in Spalte 12 geéndert hitten (in erster Naherung, unter der Annahme,
daBl die Strahlungsddémpfung zu vernachldssigen ist); Spalte 4c gibt
2 log Cy (oberer Term) — 2 log Cy (Differenz).

7. Unser Endergebnis zeigt iiber Punkt 2, Unabhingigkeit vom
Anregungspotential, hinaus ebenfalls Unabhéngigkeit von der Paritat:
Wir kénnen also aus unserem Material den von CARTER (1949) vermu-
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teten und von B. BELL (1951) sowie SaNDAGE und HrirL (1950) weiter
untersuchten ‘‘Parity-Effect’” nicht bestétigen.

Die Ergebnisse fiir Chrom finden wir in Tab. 15. Hier ist der Faktor
logc (beob.)/logc (theor.) anndhernd der gleiche wie beim Eisen, und,
wenn man von dem herausfallenden Multiplett 93 absieht, auch nahezu
konstant. Abb. 12 gibt die Wachstumskurve des Chroms nach den

f-Werten von HiLr und King (Ref. 1), mittels derer loggLfL% be-

stimmt wurde. Es zeigt sich hierbei iibrigens, daB} die Oszillatoren-
stirken fir die hoher angeregten Linien nur geringes Vertrauen ver-
dienen.

Abschlielend weisen wir darauf hin, daB es bei der durch die f-Werte
hereinkommenden Unsicherheit —

(vgl. etwa Kisen, Multiplett 20—45; neben Spalte 12 am Rande die Ergebnisse
unter Verwendung der f-Werte von GorTscHALK an Stelle derer von Kixg)

— zur Zeit noch nicht sinnvoll ist, aus unserem Material empirische
Wechselwirkungskonstanten fiir die einzelnen Linien abzuleiten. Bessere
und zahlreichere Oszillatorenstdrken sind daher auch hier eine Vorbe-
dingung fiir weitergehende Untersuchungen.

Herrn Professor Dr. A. UnsOLD danke ich herzlich fiir die Anregung zu dieser
Arbeit und fiir mannigfache, wertvolle Hinweisz.
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