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VORWORT. 

Von  den  drei  Iluuptz weiften  der  lieut  jillf;eniein  mit  dem  Namen 
Astrophysik«  bezeichneten  Disciplin,  welche  nach  Zöllners  Definition 

als  eine  Vereinigung  der  Physik  und  Chemie  mit  der  Astronomie  be- 
trachtet werden  kann,  ist  die  Astrophotometrie  bei  Weitem  der  älteste. 

Während  die  Astrospectroskopie  und  die  Astrophotographie  erst 
in  den  letzten  Jahrzehnten  entstanden  sind,  führt  (Jie  Helligkeitsbestini- 
mung  der  Gestirne  ihren  Ursprung  bis  zu  den  Zeiten  des  Ptoleraäus 
zurUck.  Merkwürdiger  Weise  hat  aber  die  Photometrie  stets  nur  einen 

M'hr  bescheidenen  Platz  in  der  Astronomie  eingenommen,  und  die  Resul- 
r;ite,  welche  auf  diesem  Gebiete  bis  in  das  gegenwärtige  Jahrhundert 
hinein  erningen  worden  sind,  bleiben  weit  hinter  den  auf  anderen  Ge- 

'lieten  der  Astronomie  erreichten  Erfolgen  zurück.  Es  scheint,  als  ob  die 
allmähliche  Loslösung  von  der  alten  Astronomie  und  die  immer  engere 
Vereinigung  mit  den  beiden  oben  genannten  jungen  .Schwestern  der  Astro- 

photometrie zum  Heil  gereicht  hätte,  und  als  ob  dieselbe  erst  durch  die 

Zuführung  dieser  neuen  Kräfte  aus  einem  gewissen  Zustande  der  Er- 
starrung zu  neuem  Leben  erweckt  worden  sei. 

Trotz  des  hohen  Alters  der  Himmelsphotometrie  existirt  bis  jetzt  ein 
igentliches  Lehr-  oder  Handbuch  derselben  noch  nicht.  Wir  besitzen 

zwar  vortreffliche  Schriften  über  die  Photometrie  im  Allgemeinen,  deren 

>tudium  nicht  warm  genug  empfohlen  werden  kann,  in  denen  aber 

-<l>eciell  den  Lichterscheinungen  am  Himmel  nur  ein  verhältnissmässig 
geringer  Kaum  gewidmet  ist.  Dahin  gehören  in  erster  Linie  die  classi- 
schen  Werke  von  Bouguer  und  Lambert.  Die  »Photometria«  des 
Letzteren  ist  neuerdings  durch  die  vortreffliche  Übersetzung  Andings 
wieder  in  den  Vordergrund  des  Interesses  gerückt  worden,  und  der  Werth 
des  Buches  ist  noch  dadurch  wesentlich  erhöht,  dass  Anding  in  einer 
Ueihe  von  kurzgefassten  Anmerkungen  einen  Überblick  über  die  Weiter- 

entwicklung der  Photometrie  seit  den  Zeiten  Lamberts  hinzugefügt  und 



Vorwort. 

„I„„„,,„,l,„..„udri.-  '■'^^'»'■'''''^'^f  j;,  ,,1,rl,u,ulcvte  ist  aurch  die  Arbeiten 

,„,  .li-  Mitte  a..«  ̂ y";'f ,;',,,,  Scl„ifton  i^öUners  ein  leb- 
S..i.l..l.  .n.a  ''^•«""'''■" ''""•'  ;'w*,'en  aer  lli.nraelskorper  geweckt 
,,»ft..rcH  l,.t..r-H»o  nir  '•"•'""'",  ̂ xbiitigkeit   die   evtalichsten 

«...MC...     >*-•»•'••■".■-::;,,:      t:;;;LL«.;aanut  auch  aie  theo. 
V.,rl«-Iirille  p-..iaol.t,  uM'l  il.<»^  ™  beweisen  nenerdings  die  zahl- 

.i.,,...  K..r-eh..,.,  •-■IV""'*'t  t™i.  a'en  verschieaensten  Richtungen 
p.i..l„-..  .\tl,ei.c«  Seol.gcr«,  '''?  "'r^"   ;^,,,i^.k,  „Öftnet  haben. 
,,„  „...„..«„„e  '•■•;  ;-'\^7;       Itcklnen  sein,  wo  ein  ausführ- 

S.-    lii"!.--t  aurlte  ''^•.'/'^:'l"""   „?'.  y„„„sgang  nnd  den   angen- 

"'■"""■'  ''"'   T  ull  t Zt  0     t    tl; ;:-  dringenden  Bedürfnisse 
l.li,.kli.-l.e..  Staadpunkt  der  Ar""!' "  '°  ̂       astronomischen  Litteratur 

e„.,rie....  "",;;--^;,;,^::„tlJ  £er  Versach,  wenn  er  anch 
,„  ..r^-il..«.-".  .""1  a.e  ■''"';^"-"  -  ,i„e; freundlichen  Aufnahme  sicher 
„i,,„  ,1a,  V,.llkomme..stc  •>-"•  :XT;;,„,,iegenden  Buches  ermuthigt, 
«.■„,  kanu,  haben  .a.ch  .«r  "  "'  ; f'  j  7^  tehtmessung  der  Gestirne „..|..|„s  allen  deujenige.     a,e  ..ch    mt  «"  ^i^^^^  Ge- 

„..„.„.mgou  «..Hon,  "'^  ̂ ^»«;™-  ■  -^  t rH-abuch  dienen  soll, 
•"'•'^rtt^naraor  tX  :  refHauptabschnitte  ergiebt  sich  ge- ""  '  L  L,     Der  erste  Abschnitt  beschäftigt  sieh  mit  den 

7-""."7;;  ;::„       eu  ./er  Uh     e^hotometrie,  der  zweit
e  behandelt 

t:';:::Z:CZ:t^^  .»d  MetUen  ™.  P^aktlschen^-^^^^^^^ 

ti»ohen  (ie«ich.s,n>nkten  aus,  und  der 
 dritte  g.ebt  eine  ausfulnhche  Über 

rh.  «her  die  Resultate  aer  bisherigen  
Lichtmessungen  »>  Himmel 

Von  deu  .ahlreichen  theoretischen  Probl
emen,  welche  in  aer  Lambert- 

,chcn  .1'hoton.etria.  und  in  dem  sich  eng
  daran  anschliessenden  »G  und- 

ri^   di  photonietrischen  CalciUs«    von 
  Beer   ausführliche   Behandlung 

Pfunden  liabeii,  sind  in  dorn  ersten  Abschnitte  nur  fJ^
-S^"  " 

„orden,  die  eine  Anwendung  auf  deu  Himm
el  gestatten.     Das  Haupt- 

..owicht  in  diesem-  Theilc  ist  auf  die  Ergebni
sse   der  modernen  theore- 

üsfhon  Forschung  gelegt  worden.     Eingehe
nde  Berüel.sichtignng  haben 

daher  das  Lommel-Seeliger^sehe  Beleuchtun
gsgesetz  für  zerstreut  reflec- 

tirende  Substanzen,  ferner  die  Seeliger'sche  Theori
e  der  Beleuchtung  eines 

övstems  kleiner  Körperchen  und  die  daraus  abgeleit
ete  Theorie  des  teatum- 

ringes,  endlich  das  Problem   der  Verfinsterung  der  J
upitertrabanten  ge- 

funden.   Ein  besonderes,  ziemlich  umfangreiches  Capitel  ist  der  Exti
nction 

des  Lichtes  in  der  Erdatmosphilre  gewidmet. 

In  Bezug  auf  die  Auswahl  und  die  Anordnung  des  Stoffes  im  ersten
 

Abschnitte  habe  ich  mir  im  Wesentlichen  das  Programm  zum  Vorbild
e 



r Vorwort. 

•leiioinincn,  welches  Herr  Seelij^er  iu  «einen  Vorlesungen  über  theoretisehe 
Astro|iliotometrie  an  der  Müntliener  Universität  innezuluilten  ptie^j^t,  und 

ieli  bin  demselben  fUr  die  liebenswUrdif^e  Hereit\villif;keit,  mit  der  er  mich 
durch  Kuth  iind  Tluit  unterstützt  hat,  zu  aufrichtigstem  l)anke  verptiiehtet.- 

liei  der  Eintheilun};  des  zweiten  Abschnittes  sind  zunächst  die  beiden 

•grossen  (Jruppen  der  Auslöschunj^s-  und  der  (Ueichheitsjihotometer  von- 
einander getrennt  worden,  und  innerhalb  jeder  dieser  Gruppen  ist  eine 

Reihe  von  Unterabthcilungeu  gewählt,  entsjjrechend  den  verschiedenen 
Methoden,  welche  die  messbarc  Veränderung  der  von  einer  Lichtquelle 
ausgehenden  lebendigen  Kraft  ermöglichen.  Natürlich  .sind  in  erster  Linie 
diejenigen  Apparate  und  Messungsmethoden  berücksichtigt  worden,  die 
bereits  mit  Erfolg  zu  Untersuchungen  am  Himmel  angewandt  wurden; 
doch  ist  es  keineswegs  vermieden,  auch  solche  Photometcr  wenigstens 

kurz  zu  erwähnen,  die  bisher  zwar  nur  im  Laboratorium  Verwendung  ge- 
fundeii  haben,  die  sich  aber  vielleicht  mit  geringen  Moditicationen  in  Zu- 

kunft auch  zu  Messungen  am  Himmel  eignen  dürften.  Absolute  Voll- 
ständigkeit wird  dabei  wohl  schwerlich  erreicht  worden  sein;  doch  hoffe 

ich,  dass  mir  kein  irgendwie  wichtigeres  Instrument  entgangen  ist.  Die 
ausführlichste  Behandlung  ist  den  drei  hervorragendsten  Messapparaten 

der  modernen  Himmelsphotometrie,  dem  Keilphotometer,  dem  Züllncr- 

schen  Astrophotometer  und  dem  Pickering'schen  Meridianphotometer,  zu 
Theil  geworden.  Es  kam  mir  dabei  nicht  nur  auf  eine  genaue  Beschrei- 

bung der  gebräuchlichsten  Formen  dieser  Apparate  an,  sondern  es  schien 
mir  auch  geboten,  an  den  Vorzügen  und  Mängeln  derselben  sorgfältige 
Kritik  zu  üben  und  auf  Grund  eigener  Erfahrungen  Rathschläge  zur 
zweekmässigsten  Handhabung  derselben  hinzuzufügen. 

Die  Spectralphotomcter,  die  bisher  zwar  nur  in  beschränktem  Masse 
auf  den  Himmel  augewendet  worden  sind,  denen  aber  in  Zukunft  zweifellos 

eine  wichtige  Kolle  zukommen  wird,  sind  in  einem  Capitel  für  sich  be- 
handelt, und  in  dem  Schlusscapitel  des  zweiten  Abschnittes  ist  noch  an- 

hangsweise eine  knappe  Übersicht  über  diejenigen  Apparate  und  Methoden 
gegeben,  welche  nicht  zur  Messung  der  physiologischen  Intensität  des 
Lichtes,  sondern  zur  Feststellung  der  thermischen  und  chemischen  Energie 
dienen,  wobei  namentlich  auf  die  pliotographische  Photometrie  Rücksicht 
genommen  ist.  Über  die  Berechtigung  dieses  letzteren  Capitels  lässt  sich 
vielleicht  streiten;  für  mich  ist  bei  der  Abfassung  desselben  der  Gedanke 

bestimmend  gewesen,  dass  bei  dem  ersten  Versuche  einer  Zusammen- 
stellung aller  zu  Intensitätsmessungen  am  Himmel  geeigneten  Verfahren 

auch  die  eng  damit  in  Berührung  stehenden  Gebiete  nicht  ganz  unerwähnt 
bleiben  sollten,  und  dass  hier  vielleicht  ein  Überschreiten  der  keineswegs 
sicheren  Grenzen  willkommener  sein  dürfte,  als  ein  zu  strenges  Aussondern. 



Vorwort. VI 

,„  .,..,„  ,lri«o„  Al«cln,ittc  ist  das  C
apitcl  Über   die  Fi.steme   bei lii  (Ulli   uim«.n  pro-nh  sich  dies  ffanz  natur- 

,,iu.„.  d,.  ̂ '"<;^Z^t^'^^;,,^::^.n  BetJff  der  ver- 

rf  ril  ;r"  ;.r^  d  ASl.t,,n,etne'  bisher  
relativ  die  meisten  Er- 

'  f'„^^r'ha      Die     erschiedensten  Helligkeitseataloge,   sowohl 

SiriJs  rJ  als  d"e  auf  Messungen
  beruhenden,  sind  in  histor,- 

i;..rHen;X;;^kri,iseh  besprochen  und  d
ie  Beziehungen  zw,schen  ,hnen 

"'■'";'  Tu '■:<.ruu.l,.r,i..iu.n  Sternen  konnten  nathrlieh  nur  d«.  Haupt- 

ve,tr  ..T  der  einzelnen  (iruppon  etwas  
naher  besprochen  werden.  Die 

r  n.-lich  ̂ -eplante  Mittheilung  eines  Verzeiehnisses  
der  sammth  hen 

•XSig  als  sicher  erkannten  Veränderlichen  
mit  den  Eleraenten  >hres 

iid  „  chsels  ist  schliesslich  unterblieben,  
weil  der  ganz  knrz heb  er- 

schienene neueste  Catalog  von  Chandler  in  dieser  B
eziehung  allen  An- 

fordonuitfon  iMiti^preclica  dürfte. 

Bei  den  übrigen  Capitcln  des  dritten  Abschnitte
s,  mit  Ausnahme  hoch- 

Htons  desjeniu-en  über  die  PUmeten  und  Satelliten,  w
ar  von  vornherein  durch 

den  Man-el  "an  ausreichendem  Beobachtungsmaterial  ein  ger
inger  Lmfang 

geboten.  Der  Inhalt  dieser  Capitel  zeigt  recht  deutl
ich,  wie  wenig  auf 

manchen  Gebieten  der  Astrophotometrie  bisher  geleiste
t  worden  ist  und 

>veh-b  reiches  Feld  der  Thätigkcit  hier  noch  oflen  steht.
  Möchte  dieses 

Blieb  in  dieser  Beziehung  etwas  zur  Anregung  beitragen 
 und  der  Astro- 

photometrie neue. Freunde  zufuhren! 

Im  Anhange  ist  eine  ausführliche  Tafel  der  nach  den  verschied
enen 

Beleuehtungstheorieu  berechneten  Phasencorrectionen  mitgetheilt,  welch
e 

bei  Untersuchungen  über  die  Helligkeit  von  Planeten  und  Trabanten  von 

Werth  sein  kann;  ferner  sind  die  mittleren  Extinctionstab eilen  für  Potsdam 

und  für  einen  Berggipfel  von  25U0m  Höhe  gegeben.  Diesen  Tafeln  schliesst 

sicli  endlich  noch  eine  Übersicht  über  die  wichtigsten  Litteraturerzeuguisse 

auf  dem  gesummten  Gebiete  der  Astropliotometrie  an. 

Zum  Schlüsse  möchte  ich  nicht  unterlassen,  allen  denjenigen  Collegen 

und  Freunden  meinen  verbindlichsten  Dank  auszusprechen,  welche  mich 

bei  der  Bearbeitung  des  Buches  durch  Beiträge  und  Rathschläge  unter- 
stützt haben.  Besonderen  Dank  schulde  ich  noch  Herrn  Dr.  H.  Clemens, 

der  sieh  der  Mühe  des  Correcturlesens  mitunterzogen  hat,  und  der  Verlags- 
bachhandlung Wilhelm  Engelmann,  welche  sowohl  hinsichtlich  des  Druckes 

als  der  äusseren  Ausstattung  durch  Figuren  meinen  oft  weitgehenden 
Wünschen  in  der  bereitwilligsten  Weise  entgegengekommen  ist. 

Potsdam,  im  März  1S97. 
Gr.  Müller. 
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DER 

THEORETISCHEN  ASTROPHOTO]HETME. 

Müller,  Photometrie. 
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Capitel  I. 

Die  photometrischen  Hauptgesetze. 

1.   Allgemeine  Definitioueu. 

Die  Undulationstheorie  des  Lichtes  geht  bekanntlich  von  der  An- 
schauung aus,  dass  ein  sehr  elastisches  Medium  von  ausserordentlich 

geringer  Dichtigkeit,  der  sogenannte  Lichtäther,  den  ganzen  Weltraum 

sowohl  als  auch  die  Zwischenräume  zwischen  den  Molekülen  der  ponde- 
rabelen  KiJrper  erfüllt.  Durch  die  von  einem  leuchtenden  Gegenstande 
ausgehenden  Impulse  werden  die  unmittelbar  benachbarten  Theilchen  dieses 

Äthers  in  Schwingimgen  versetzt,  die  Erregung  pflanzt  sich  in  dem  elasti- 
schen Medium  nach  allen  Richtungen  mit  constanter  Geschwindigkeit 

fort,  und  die  Em])findung,  welche  durch  die  das  Auge  erreichenden 
Schwingimgen  in  dem  Nervensystem  hervorgebracht  wird,  nennen  wir 
Licht.  Diese  Empfindung  wird  je  nach  der  Anzahl  der  Schwingungen, 
welche  in  einer  bestimmten  Zeiteinheit  das  Auge  treffen,  verschieden  sein. 

Wir  sprechen  in  diesem  Sinne  von  der  Farbe  des  Lichtes  und  unter- 
scheiden alle  möglichen  Nuancen  zwischen  dem  äussersten  Koth  mit  etwa 

\')S  Billionen  und  dem  äussersten  Violett  mit  etwa  727  Billionen  Schwin- 
gimgen in  der  Secunde.  Aber  auch  bei  gleicher  Farbe  kann  der  Licht- 

eiudruck  auf  das  Auge  sehr  verschieden  sein  je  nach  der  Stärke  der 

einwirkenden  Impulse.  Wir  sprechen  in  diesem  Sinne  von  der  Inten- 
ität  des  Lichtes,  und  diese  kann  ebenfalls  innerhalb  sehr  weiter  Grenzen 

variiren,  von  einer  kaum  wahrnehmbaren  Empfindung  an  bis  zu  einem 
Eindnicke,  den  das  menschliche  Sehorgan  nicht  ohne  Gefahr  zu  ertragen 

vermag.  Mit  der  Bestimmung  lind  Vergleichung  der  verschiedenen  luten- 
sitätsgrade  beschäftigt  sich  die  Photometrie. 

Die  Schwingungen  der  einzelnen  Äthertheilchcn  werden  als  geradlinig 
und  senkrecht   zur  Fortpflanzungsrichtung   der  Bewegung  vorausgesetzt. 

1* 



4  I.  Orandzügo  der  theoretischen  Astrophotome
trie. 

Narl.  (icu  rriiuMim-n  der  Mechanik  wird  dann  di
e  Bewegungsgleichung 

eines  ein/.olneii  Theil.-heuH,  dessen  Entfernung  von  d
er  Gleichgewichtslage 

zur  Zeit  t  mit  r  ho/.cichnet  sein  möge,  lauten: 
d^x 

in 

dt 

^.  =  -  Gx, 

die  Masse  des  Theilchens  und  C  irgend  eine  Constante  ist.     Setzt wo    III 
C 

mau  noch   —  =  C ,  so  wird : m 
d*x 

=  —  C'X. 

dt* 

Die 
 
Aufl

ösun
g  

dies
er  

Dift
'ere

ntia
lgle

ichu
ng  

gieb
t: 

X  =  a  coä{ct  +  b] , 

und  fllr  die  Geschwindigkeit  v  des  Theilchens  folgt  daraus: 

V  =  -,,  =  —  «c  sin(c^  +  h) . dt 

Was  die  Integrationsconstanten  a  und  b  anbetrifft,  so  folgt  zunächst, 

wenu  mau  die  Zeit  von  dem  Momente  an  rechnet,  wo  das  Theilchen  die 

grösste  Entfernung  von  der  Gleichgewichtslage  erreicht  hat,  dass  fiir  /  =  0 

auch  die  Geschwindigkeit  r  =  0  sein  muss  und  daher  auch  ö  =  0  zu 
setzen  ist.     Man  hat  also: 

.r  =       a  cos  c  t , 

r  =  —  ac  sine  f. 

Die  Constante  a  ist,  wie  man  sieht,  der  Werth,  den  x  zur  Zeit 

/  =  0  erhält,  also  der  grösste  Betrag,  um  den  sich  das  Theilchen  aus  der 
Ruhelage  entfernen  kann.  Man  nennt  a  die  Schwingungsamplitude. 

Die   vorstehenden   Gleichungen    zeigen    noch,    dass   die  Bewegung    eine 

periodische  ist ,  und  dass  sowohl  x  als  v  nach  Ablauf  der  Zeit  T  =  — c 

immer    wieder    dieselben   Werthe    erhalten;    die    Grösse    T   heisst    die 

Sehwingungsdauer.     Führt  man  dieselbe  in  die  obigen  Gleichungen 
ein,  80  gehen  dieselben  über  in: 

2TCt 

X  =       a  cos  —jf-  , 

27r    .    -iTit 
V  =  —  a  -^  sm  -^-  . 

Während  das  betrachtete  Äthertheilchen  eine  ganze  Schwingung  vollendet, 
d.  h.  sich  von  einer  Elongation  zur  anderen  und  wieder  zurück   bewegt, 



Allgemeine  Definitionen. I 
Wat  m-h  die   Errec,^ungr  weiter  aus^^ebreitet,  und   es  wird   ein  Theildien Keben,  weicbes  sich  ̂ -enau  in  demselben  Sehwin^Min^^szustande  befindet  wie das  erste     Bezeichnet  man  die  Entfernung-  der  beiden  Theilchen  mit  /   und 

ist  V  die  tortpHanzun-s-eschwindi^'keit  der  Ätherbewei,'ung,  so  hat  man: Ä  =  VT. 

Die  Euttenning  /  wird  die  Wellenlänge  des  Lichtes  genannt 
Lnter  Intensität  des  Lichtes  im  weitesten  Sinne  versteht  man  eine 

Urüsse,  >NX'lche  der  Energie  der  Atherschwingungen  proportional  ist,  und da  diese  Energie  durch  die  augenblickliche  lebendige  Kraft  der  Theilchen 
_'emessen  wird,  so  kann  man  die  Intensität  ausdrucken  durch  -'mi*  wo 
,'  eine  Constante  ist.  Je  weiter  die  Theilchen  von  der  Ruheh^,4  entfernt ^uid,  desto  mehr  nähert  sich  die  lebendige  Kraft  dem  Werthc  0  und  wird .ndererse.ts  am  grössten.  wenn  die  Theilchen  die  IJuhelage  jjassiren.  Da nber  das  Auge  nicht  im  Stande  ist,  den  schnellen  Schwingungen  zu  fob-en 
-  wird  nicht  die  augenblickliche  lebendige  Kraft  in  jedem  Stadium  "^der 
^.'hwingung  zur  gesonderten  Wirkung  gelangen,  sondern  es  wird  nur  der M.rtelwerth  aus  allen  Werthen,  welche  die  lebendige  Kraft  während  der 
-c  nviugungsdauer  T  erhalten  kann,  in  Betracht  zu  ziehen  sein.  Wir nehmen  daher  für  die  Intensität  J  den  Ausdruck  an: 

T 

J=^J  v'df. h 

l>urch  Substitution  des  Werthes  von  r'  erhält  man: 

6 

Der  Werth  des  Integrales  ist  ̂ T;  folglich: 
J=y^2(rr)  ' 

und  wenn  für  T  der  Werth  A  substituirt  und  eine  einzige  Constante  F eingeführt  wird: 

Die  Fortpflanzungsgeschwindigkeit  V  hängt  von  der  Wellenlänge  ab- doch  sind  die  Unterschiede  zwischen  den  für  die  einzelnen  Wellenlän-eJ 
gültigen  Geschwindigkeiten  so  gering,  dass  man  ohne  grossen  Fehlei^  V als  Constante  betrachten  darf.     Man  kann  dann  schreiben: 

J=K 

.a^ 



jj  I.  (JrundzllRe  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

Die  IntruHitilt  eine»  Lic-htos  von  der  Welleuläuge  l  wird  also
  gemessen 

.Inrch  das  guudrut  der  Aiuplitude,  welche  die  Liclitschwingungei
i  besitzen. 

il.it  man  es  nicht  mit  honjogencm  Lichte  von  der  Wellenlänge  K  z
u 

thnn,  sondern  mit  zusanuncngesetztem  Lichte  von  allen  möglich
en  Wellen- 

IUn;;iMi,  HO  wird  jeder  Farl)e  eine  besondere  lebendige  Kraft,  also
  auch 

rin^hcsondorcr  Wcrth  von  a  augehören.     ]\Ian  mlisste  also  allgemein  die 

Snmmp  der  Wcrthe  ( '!' )'  über  alle  möglichen  Werthe   von   l  bilden  und 
ham-  Mi<u^  -c-noinnicn  statt  des  obigen  Ausdruckes  zu  setzen: 

I)ji  der  Zusammenhang  zwischen  a  und  l  nicht  genügend  bekannt  ist 

lind  auch  die  Grenzen,  wo  die  Lichtwirkung  beginnt,  schwer  zu  bestimmen 

«ind,  so  sieht  man,  dass  eine  ganz  strenge  Definition  der  Lichtintensität 

eigentlicli  nicht  möglich  ist. 

2.   Das  Gesetz  vom  Quadrate  der  Entfernung. 

Die  v<  »rangehenden  Definitionen  in  Verbindung  mit  dem  Gesetze  von 
der  Lrhaltung  der  lebendigen  Kraft  liefern  mm  unmittelbar  den  ersten 

Ilaujitsatz  der  rhotometrie,  den  Satz  vom  Quadrate  der  Entfernung.  Wir 
haben  die  von  einem  leuchtenden  Punkte  ausgehende  Lichtbewegung  als 

eine  Kcihe  von  auf  einander  folgenden  Impulsen  aufgefasst.  Diese  Be- 
wegung breitet  sich  sowohl  im  freien  Äther  als  auch  in  allen  sogenannten 

isotrojjcn  Mitteln,  wie  Luft,  Glas,  Wasser  u.  s.  w.,  nach  allen  Richtungen 
mit  einer  für  jedes  Mittel  eigenthümlichen  constanten  Geschwindigkeit 

aas;  nur  in  den  krvstallinischeu  oder  anisotropen  Medien  ist  die  Fort- 
pflanzungsgeschwindigkeit in  verschiedenen  Richtungen  eine  andere,  weil 

die  KlasticitUt  des  zwischen  den  Körpermolekülen  eingeschlossenen  Licht- 
äthers durch  die  besondere  Grappiruug  dieser  Moleküle  Veränderungen  erfahrt. 

Wir  sehen  zunächst  von  solchen  anisotropen  Medien  ab  und  denken  uns 
um  einen  leuchtenden  Punkt  zwei  Kugeln  mit  den  Radien  i\  imd  i\  con- 
struirt;  dann  befinden  sich  sämmtliche  Theilchen  der  einen  Kugeloberfläche 
und  ebenso  sämmtliche  Theilchen  der  anderen  in  gleichen  Schwiuguugs- 
zustäuden.  Die  Schwingungsamplitudeu  seien  für  die  beiden  Kugelschaleu  «, 
resp.  a^.  In  irgend  einem  Elemente  der  erst&n  Kugelschale,  dessen  Oberfläche 
dw  und  dessen  Masse  u  dio  sein  möge,  ist  der  Mittelwerth  der  lebendigen T 

Kraftwährend  .iurr  ganzen  Schwingimg  ausgedrückt  durch  ̂ J^^j'vHlt, 

t 



I ̂m  ZasamiuenBetzuDg  der  Lichtbewegungen.  7 

p 
oder  nac^h  hiusetzen  des  \\  erthes  von  r*  und  Aui  losen  des  Integrales  wie 

früher  durch   /k/«^|,_J  a].    Will  man  die  lebendige  Kraft  nieht  für  ein 

■inzelnes  Theilehen,  sondern  fUr  die  ;,'anze  Kuj;el  anj>:eben,  so  hat  man, 
^A  die  Amplitude  a^  für  alle  Theilehen  dieselbe  ist,  in  dem  vorstehenden 
\usdrueke  nur  dio  dureh  die  Ku^eloberfläehe  4rf /r  zu  ersetzen  und  findet 

lemuaeh  tllr  den  Mittehverth  der  lebendij;en  Kraft  auf  der  ganzen  Kugel 

uilhrend  einer  Sehwiugung  den  Werth  4/<rt^rf  „^  •    Entspreehend  findet 

:[
^ 

iiMii  fllr  die  zweite  Kugeloberfläehe  den  Werth   ifitilrl  1,^ ,   und  da  nach 

»lern  batze  von  der  Erhaltung  der  lebendigen  Kraft  die  beiden  Ausdrücke 
einander  gleich  sein  sollen,  so  ergiebt  sich  ohne  Weiteres: 

«I  ̂ i  =  "i  ̂   , 

der  in  Worten:  Die  Schwingungsami)litudeu  einer  Lichtbewegung  an 
wei  Stellen,  deren  Entfernungen  vom  lichterregenden  Centrum  ver- 
ihieden  sind,  verhalten  sich  umgekehrt  wie  diese  Entfernungen.  Nun 

\\  ird  aber  nach  imsercr  früheren  Definition  die  Lichtintensität  gemessen 
durch  das  Quadrat  der  Schwingungsamplitude;  es  folgt  daher,  wenn  man 
die  Intensität  in  einem  Punkte  der  ersten  Kugel  mit  J^  und  in  einem 
Punkte  der  zweiten  Kugel  mit  </,  bezeichnet,  unmittelbar  die  Proportion: 

d.  h.  die  Intensitäten  verhalten  sich  umgekehrt  wie  die  Qua- 
drate der  Entfernungen.  Dieser  Satz,  welcher  das  Fundament  der 

ganzen  Photometrie  bildet,  ist  durch  zahlreiche  Beobachtungen  experi- 
mentell bewiesen,  und  es  ist  von  besonderem  Interesse,  dass  durch  die 

Beobachtungen  an  den  Himmelskörpern  seine  Gültigkeit  auch  für  die 

euorm  grossen  Distanzen,  die  in  der  Astronomie  ins  Spiel  kommen,  fest- 
gestellt worden  ist. 

3.    Znsammensetzung  der  von  mehreren  leuchteudeu  Punkten 
ausgehenden  Lichtbewegungen. 

Sind  statt  eines  einzigen  lichterregendeu  Centrums  deren  zwei  vor- 
handen, so  fragt  es  sich,  welche  Bewegung  einem  bestimmten  Äther- 

theilchen  unter  dem  gemeinschaftlichen  Einflüsse  der  von  beiden  Punkten 
ausgehenden  Vibrationen  ertheilt  wird.  Wir  wollen  der  Einfachheit  wegen 
dabei  annehmen,  dass  die  beiden  Lichtbewegungen  gleiche  Wellenlängen 
haben,  und  wollen  ferner  noch  für  das  betrachtete  Äthertheilchen  gleiche 



g  I.  GrundzUgo  der  theoretischen  Astrop
hotometrie. 

S.hwin^un,.pha.e  vorau.Bct/cn,  d.  1.. 
 uns  denken,  dass  dieses  Theilchen 

uu  e  C  u  loini^en  Wirkun,  der  ei
nen  Lichtbewegung  seme  einzelnen 

S  Wi.  lun..M.  p^nuu  .u  denselben  Mom
enten  beginnen  nnd  vollenden 

w  d  vi:  u,;.r  der  alleinigen  Wirku
ng  der  andei-en.  Die  von  der 

er^  cn  Liebt.,u<.lb.  ausgehenden  hnpulse  m
ögen  nun  für  sieh  allem  be- 

truZi  in  einen,  ge^vssen  Momente  dem
  Theilehen  die  Gesehwindigkeit 

i„  oim-r  bestinnnten  Selnvingungsebene  ertheil
en,  und  entspreehend  möge 

da«  Thrilehe,.  falls  es  nur  der  zweiten  Lieh
tbewegung  ausgesetzt  wäre, 

i„  den.selhen  Momente  die  Gesehwindigkeit
  v,  annehmen  und  zwar  im 

Allgemeinen  in  irgend  einer  anderen  Schwin
gungsebene,  die  mit  der 

crsteren  den  Winkel  ̂   einschliesst.  Dann  setzen  sich  diese  beiden 
 Ge- 

gehwindigkeiten  nach  den  Lehren  der  Mechan
ik  zu  einer  resultirenden 

Gesehwindigkeit  T'  zusammen,  die  gemäss  dem  Satz
e  vom  Kräfteparallelo- 

gramm durch  die  Gleichung  ausgedrückt  ist: 

yt  ̂   r1 -\- vi -\-  2i\t\C0B^. 

Ist  der  Winkel  ̂   =  0,  erfolgen  also  die  von  beiden  leuchtenden  Punkten 

herv(.r"ebraehten  Schwingungen  in  derselben  Ebene,  so  wird  V'  =  (r^+i
,)'. 

Ist  dagegen  ̂   =  90",   so   ergiebt  sich    V  =  v',  +  vi,    und   wenn   end- 

lich ^  =  180°  ist,  so  folgt    F»  =  [v,  -  ̂ •,)^  und  in  dem  speciellen  Falle, 

^yj,  ̂ .^  ̂  r^  ist,   F*  =  0.     .Alan  sieht  also,  dass  die  von  zwei  Centren  aus- 

gehenden L*iehtwirkungen  sich  sowohl  verstärken  als  vermindern,  in  einem 
bestimmten  Falle  sich  sogar  gänzlich  vernichten  können.    Indessen  findet 

eine  derartige   gegenseitige   Verstärkung   oder    Verminderung    nur    dann 

statt,   wenn   die  von  den  leuchtenden  Punkten  hervorgebrachten  Ather- 

sehwingungen  constant  in  denselben  Ebenen  vor  sich  gehen,  d.  h.  wenn 

man    es    mit   sogenanntem   linear   polarisirten   Lichte    zu   thun    hat. 

Handelt  es   sich  aber,    wie  hier  vorausgesetzt  werden  soll,    um  natür- 

liches  Licht,    und   versteht   man  (nach  Kirchhoff)   unter  natürlichem 

Lichte  solches,  bei  welchem  die  Äthertheilchen  fortwährend  ihre  Schwin- 
iruujrsrichtunir  wechseln  und  zwar  so  schnell,   dass  in  einem  Zeiträume, 

der  für  die  menschlichen  Sinne  imwahrnehmbar  klein  ist,  keine  Richtung 

die  anderen  überwiegt,   so  wird  man  die  gemeinschaftliche  Wirkung  der 

beiden  leuchtenden  Punkte  auf  ein  gewisses  Äthertheilchen  für  eine  be- 
stimmte Zeit  ausdrücken  müssen  durch: 

V(F*)  =  ̂ {vl)  +  ̂(rl)  -1-  ̂(2^;,!;,  eos  &) , 

wo  die  Summen  über  alle  möglichen  Combinationen  von  v^  und  v^  inner- 
halb dieser  Zeit  zu  bilden  sind.  Da  nun  d-  in  diesem  Falle,  nach  der 

obigen  Definition  von  natürlichem  Lichte,  alle  möglichen  Werthe  zwischen 



Die  physiologische  Intensität  u.  das  Fecliner'sche  psychophysische  Gesetz.         '.i 

1   uml  —  1   (liirchlaufeu  kauii,   so  wird  der  Mittelwertli  ftlr  Zeiten,  die 
uusere  sinnliebe  Wahruehmun^'  vcrlan«;t.  Null  sein,  und  man  hat  daher: 

.\uu  sind  aber  diese  Summen,  wenn  man  sie  sieh  über  die  Dauer  einer 

s-nnzen  Sehwiu^ung  aus;;edehnt  denkt,  unmittelbar  proportional  den  im 
\  ̂ rangehenden  als  Intensität  der  Lichtbewegung  detinirten  Grössen. 
Bezeichnet  man  daher  diese  Intensitäten  fUr  die  beiden  einzelnen  Bewe- 

gungen mit  J^   imd  J^  und  für  die  resultirende  mit  J,  so  ergiebt  sich: 

i)ic>t'r  Satz  lässt  sieh  ohne  Schwierigkeit  auch  auf  beliebig  viele  leuch- 
tende Punkte  ausdehnen,  und  da  mau  sich  jede  leuchtende  Fläche  aus 

kuter  leuchtenden  Tunkten  zusammengesetzt  denken  kann,  von  denen 
jeder  unabhängig  von  den  anderen  eine  Wellenbewegung  erregt,  so  folgt 
ohne  Weiteres  der  wichtige  Grundsatz,  dass  die  von  einer  leuchtenden 

Fläche  hervorgebrachte  Lichtiuteusität  der  Ausdehnung  dieser  Fläche 
proportional  ist. 

4.   Die  physiologische  Intensität  und  das  Fechner'sche  psychophysische Gesetz. 

Nach  der  bisherigen  Definition  wird  die  Intensität  eines  leuchtenden 
Punktes  durch  den  Mittelwerth  der  lebendigen  Kraft  des  Äthers  während 
einer  Schwingungsdauer  gemessen.  Denken  wir  uns  an  der  durch  das 
Licht  erregten  Stelle  unser  Auge,  so  fragt  es  sich,  ob  die  gauze  lebendige 
Kraft  in  den  Sehnerven  wirksam  ist,  ob  wir  die  ganze  lebendige  Kraft 
messen  können.  Diese  Frage  ist  entschieden  zu  verneinen;  denn  ein 
Theil  der  Kraft  äussert  sich  als  Wärme,  ein  Theil  als  chemische  Ileactiou, 
und  nur  ein  gewisser  Theil,  der  sich  zunächst  nicht  sicher  bestimmen 
lässt,  afficirt  die  Nerven  unserer  Augen  so,  dass  dadurch  der  Eindnick 

des  Lichtes  hervorgebracht  wird.  Nennen  wir  die  Intensitäts-Empfindung 

£",  so  ist  zunächst  klar,  dass  diese  Empfindungsgrösse  eine  Function  der 
objectiven  Intensität  J  ist,  also: 

E=nj). 

Wir  wissen  von  der  Beziehung  zwischen  E  und  J  zunächst  nur  so  viel, 
dass  E  mit  wachsendem  J  ebenfalls  wächst,  ferner,  dass  E  bei  einem 
bestimmten  Werthe  von  J  verschwindet.  Macht  man  die  Annahme,  dass 
unsere  Netzhaut  überall  dieselbe  Reizbarkeit  besitzt,  ferner,  dass  die 
BeschaflFenheit  der  Function  f  von  der  Lage  der  gereizten  Stelle  der 
Netzhaut  unabhängig  ist,    und  denken  wir  uns  zwei  leuchtende  Punkte, 
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dcToii  i.hjiH'tivc  Intousitäten  oder  lebendigen  Kräfte  durch  
J,  und  J,  aus- 

iredrll.'kt  Hein  muffen  und  welche  die  Enipiinduugsgrössen  E,
  und  E^  her- 

vorl.rinf^en  n.r.^-eu,  so  ist  uus  der  Gleichheit  von  E,  und  E, 
 nothwendig 

auch  mif  die  (Hoichhoit  von  J.  und  J,  zu  schliesseu,  ganz  gleichg
ültig, 

welehcs  die  HeschalVenheit  der  Function  /"sein  mag.  Sind  die  Empf
indungs- 

^^en  zweier  Liclit(|uelleu  versdiieden,  so  können  wir  nur  so  viel  mit 

.-..lierheit  schliessen,  dass  die  eine  heller  oder  schwächer  als  die  andere 

int,  aber  es  ist  unmöglich  anzugeben,  um  wieviel.  Sind  wir  aber  im 

Stande,  durch  irgend  ein  Mittel  die  lebendige  Kraft  der  einen  (der 

märkor'en:  Lichtquelle  in  messbarer  Weise  soweit  zu  ändern,  bis  die 
physiologischen  Eindrücke  für  unser  Urtheil  gleich  sind,  so  können  wir 

aus  der  Grösse  der  ̂ 'eränderung  auf  das  ursprüngliche  Verhältniss  der 

lohendigen  Kräfte  der  beiden  Lichtquellen  schliessen.  Hiermit  ist  die 

Gruiiill)c(lingung  für  die  Construction  eines  brauchbaren  photometrischen 

Apparati'S  ausgosjjrochen.  Wir  werden  im  zweiten  Abschnitte  ausführlich 

die  Mittel  zu  besprechen  haben,  w^elche  uns  zu  Gebote  stehen,  um  die  leben- 

dige Kraft  einer  Liclitiiuelle  messbar  zu  verändern.  Im  Vorigen  ist  still- 

sclnveigcud  die  Voraussetzung  gemacht,  dass  die  Empfindungsgrösse  nur 

von  der  lebendigen  Kraft  der  Lichtbewegung  abhängt;  dies  ist  aber  nicht 
der  Fall,  sondern  E  hängt  auch  noch  von  der  Farbe  des  Lichtes  ab, 
wie  auch  schon  J  au  und  für  sich  eine  Function  der  Wellenlänge  war 

Mau  hat  also  richtiger: 

E=  (p{J,  k). 

In  welcher  Weise  E  von  der  Farbe  abhäug-t,  lässt  sich  nicht  mit 
Sicherheit  angeben.  So  viel  ist  aber  von  vornherein  klar,  dass  bei  ver- 

schiedenen Beobachtern  diese  Abhängigkeit  nicht  als  gleich  vorauszusetzen 

ist,  wie  schon  daraus  zur  Genüge  hervorgeht,  dass  bekanntlich  partielle 
Farbenl)liudheit  vorkommt.  Handelt  es  sich  um  Lichtbewegungen  von 
verschiedener  Wellenlänge,  so  wird  man  durch  blosse  Veränderung  der 
lebendigen  Kraft  der  einen  zwar  die  Amplitude  der  Bewegung,  aber 
nicht  zugleich  die  Wellenlänge  ändern  können,  und  es  werden  daher  nie 
gleichartige  Eindrücke  auf  der  Xetzhaut  hervorgebracht  werden.  Wir 
können  zwar,  namentlich  nach  einiger  Übung,  entscheiden,  ob  von  zwei 
verschiedenforbigeu  Lichtquellen  derselbe  physiologische  Keiz  ausgeübt 
wird,  aber  wir  dürfen  unter  keinen  Umständen,  ebenso  wie  bei  gleich- 

gefärbten Lichtquellen,  von  der  Gleichheit  der  Empfindimgsgrössen  auf 
die  Gleichheit  der  lebendigen  Kräfte  schliessen.  Bekannt  ist  das  soge- 

nannte Purkinje'sche  Phänomen  '),  welches  zeigt,  dass,  wenn  zwei 
farbige  Lichteindrücke,  welche  auf  unser  Auge  den  gleichen  physiologischen 

1)  Purkinje,  Zur  Physiologie  der  Sinne.    Bd.  II,  p.  109. 
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Indnu'k  maclieu,  im  gleieheu  \  erliiiltiiisse  geschwächt  werden,  diiim  bei 
>r  gerinjreren  Lichtstilrke  die  hhiiien  Farben   deutlieh   heller  erüelieineu 

8  die  weniger  brechbaren.     Dove'     hat  interessante  Versuche  über  den 
Kiuriuss  einer  weissen  Beleuchtung  auf  die  relative  Intensität  verschiedener 

■irben  angestellt  und  gefunden,   dass  bei  grosser  Heleuchtungsstärke  die 

ii>then,  bei  geringerer  die  blauen  Eindrucke  Überwiegen.     Hierher  gehört 
auch  die  alltägliche  Wahruehnning,  dass  man  in  einem  dunklen  Zimmer 

lorst  die   blauen  Gegenstände  bemerkt  und  dann  erst  die'  rothen,  sowie 
rner,   dass  umgekehrt  das  Auge  den  sehr  hellen  Gegenständen  unwill- 

kürlich eine  bläuliche  Färbung  beilegt.     Ausführliches  über  diesen  Gegen- 

stand findet  man  in  Helmholtz's  physiologischer  Optik,  wo  auch  neuere 
Versuche   von   A.  Köuig^)  über  den  lielligkeitswerth  der  Spectralfarben 
bei  verschiedener  absoluter  Intensität  besprochen  sind. 

FUr  die  messende  Photometrie  sind  diese  Thatsacheu  von  der  grössten 

iiedeutung,  und  man  sieht,  dass,  so  lange  es  sich  um  die  Messung  ver- 
schiedenfarbiger Lichtquellen  handelt  und  so  lange  das  menschliche  Auge 

in  letzter  Instanz  zu  entscheiden  hat,  von  vornherein  der  zu  erreichenden 

Genauigkeit  gewisse  Schranken  gesetzt  sind,  die  unter  Umständen  bei 

anormalen  Augen  ziemlich  weit  sein  können.  Für  die  Technik,  wo  es  sich 

beispielsweise  um  die  Vergleichuug  von  bläulichem  elektrischen  Lichte  und 

rüthlichem  Gaslichte  handelt,  sind  diese  Fragen  von  der  allerhöchsten  Be- 
deutung, und  es  wird  Aufgabe  der  Praxis  sein,  geeignete  Methoden  zu 

ersinnen,  die  eine  möglichst  sichere  Beurtheiluug  der  physiologischen  In- 
tensität gestatten.  Einen  AVeg  dazu  eröffnen  die  spectralphotometrischeu 

Beobachtungen,  bei  denen  das  Licht  in  seine  einzelnen  Bestandtheile  zer- 

legt, die  Vergleichuug  in  den  verschiedenen  Farbenbezirken  ausgeführt 

und  aus  der  Summirung  der  Einzel  Wirkungen  auf  das  ursprüngliche 

Verhältniss  der  lebendigen  Kräfte  geschlossen  wird.  Dieser  verhältuiss- 

mässig  neue  Zweig  der  Photometrie  hat  jedenfalls  eine  grosse  Zukunft 

und  verdient  eine  immer  grössere  Beachtung.  In  der  Astrophotometrie 
ist  die  Verschiedenheit  der  Farben  ebenfalls  eine  Quelle  der  Unsicherheit. 
Zwar  kommen  am  Himmel  keine  so  erheblichen  Farbenunterschiede  vor 

wie  im  gewöhnlichen  Leben;  wirklich  grüne  und  blaue  Sterne  giebt  es 
nicht,  und  die  meisten  Sterne  besitzen  eine  gelblich  weisse  oder  weisslich 
gelbe  Färbung.  Immerhin  sind  aber  die  Unterschiede  zwischen  einem 

weissen  und  einem  röthlicheu  Sterne  so  erheblich,  dass  die  directe 
Vergleichuug  ungemein  schwierig   ist  und  insbesondere  die  Vereinigung 

1)  Berl.  Monatsber.  1852,  p.  69. 
2)  A.König,  Über  den  Helligkeitswerth  der  Spectralfarben  bei  verschiedener 

absoluter  Intensität.  (Beiträge  zur  Psychologie  und  Physiologie  der  Sinnesorgane. 
Festschrift  für  H.  v.  Helmholtz,  Hamburg  1S91,  p.  3ü9.) 
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«lor  von  verschiedenen  Heobuclitcrn  erhaltenen  Resultate  mit  grosser  Vor- 

sicht auszunUiren  ist.     Die  Spectnilphotoinetrie  würde  auch  hier  der  einzig 

richti}:c  Wej?  sein;  doch  stellt  sich  der  allgemeinen  Anwendung  derselben 

auf  d^^Mi  llinnnel  ein   bedenkliches  Hinderniss  entgegen  in   der  geringen 
I.iclitstiirke  der  Sterne,  welche  zunächst  nur  bei  den  helleren  eine  erfolg- 

reiche Vcrgicichung  in  den  verschiedenen  Spectralbezirken  gestattet.    Wir 

werden  auf  diesen  Tiinkt  in  späteren  Capiteln  eingehender  zurückkommen. 

Zu    weiteren   lictrachtungen    über    die   physiologische  Empfindungs- 

prösse, welche,   abgesehen   von  der  Wärmewirkung  und  der  chemischen 

Kcaction,    das    einzige  Mass  für    die  ursprüngliche  lebendige  Kraft  der 

leiichti'nden  Punkte  gicbt,  miige  zunächst  wieder  homogenes  oder  wenigstens 

weisses  Lieht  vorausgesetzt  werden.     Es  fragt  sich  nun,   wie  die  Em- 

ptin<luiigsgrös.se  sich  ändert,   wenn  die  Intensität  des  objectiven  Lichtes 
verändert  wird.     Eine  einfache  Vorstellung  davon  giebt  die  Erscheinung, 

dass  man  die  Sterne  am  Tage  mit  blossem  Auge  nicht  sehen  kann,  ob- 
gleich die  absolute  Ditferenz  der  Intensität  der  Sterne  und  des  umgebenden 

ilinnnclsgruiides  am  Tage  ebenso  gross  ist,  wie  in  der  Nacht.     Während 
wir   aber    des  Nachts    nur  die  Intensität  des  Sternes  und  des  Himmels- 
grundcs  \ergleichen,  vergleichen  wir  am  Tage  die  erleuchtete  Atmosphäre 
mit  der  Summe  von  Stern  und  erleuchteter  Atmosphäre,  also  zwei  stärkere 
Lichteindrücke.     I\Ian  sieht  also,  dass  das  menschliche  Auge  die  Differenz 

zweier  Lichteindrücke    anders   auffasst,    wenn    beide    durch  Hinzufügen 
eines  dritten  Lichteindruckes  verstärkt  worden  sind.     Dasselbe  lehrt  der 

bekannte   von  Feehner  angestellte  Versuch  mit  den  auf  einer  weissen 

Tafel  von  einem  undurchsichtigen  Stabe  bei  Beleuchtung  mit  zwei  Licht- 
»piellen  hervorgebrachten   Schatten.     Die   eine  Lichtquelle   habe  die  In- 

tensität //,  die  andere  die  Intensität  H\  dann  erhält  der  durch  h  hervor- 
gebrachte Stabschatten  nur  die  Intensität  H^   die  umgebende  Stelle  aber 

die  Intensität  H  +  h.     Ist  mm  H  im  Vergleich  zu  h  sehr  klein,  so  wird 
das  Auge  den  Schatten  noch  gut  von  dem  Grunde  unterscheiden,  bei  sehr 
grossen  Werthen  von  H  ist  aber  der  Schatten  nicht  mehr  zu  erkennen 
und  es  folgt  also  hieraus,    dass  das  Auge  dieselbe  Intensitätsdifferenz  je 
nach    Umständen    anders    auffasst,    also    keinen    richtigen    Massstab    für 
Helligkeitsunterschiede  abgiebt.      Ist   eine    Tafel   von  einer    Lichtquelle 
beleuchtet,    eine  zweite  von   zwei  eben   solchen  Lichtquellen,    so  kann 
man  den  Unterschied  in  der  Intensität  erkennen;  wird  aber  die  eine  Tafel  von 
loü,   die  andere  von   101    solcher   Lichtquellen   erhellt,    so   vermag   das 
Auge  keinen  Unterschied  mehr  zu  bemerken. 

Ganz  andere  Eesultate   ergeben  sich  aber,   wenn  man  zwei   Licht 
quellen  nicht  um  ein  gleiches  Plus,  sondern  in  gleichem  Verhältnisse 
verstärkt.    Hierher  gehört  der  bekannte  Fundamentalversuch  von  Feehner 



Die  physiologische  Intensiüit  u.  das  Fechner'sche  psychophysische  Oesete.       1 3 

welcher  zwei  benachbarte  WolkeuflUchcii,  deren  Helli-keitsdiilerenz  eben 
noch  merklich  war,  einmal  mit  blossem  Aujre,  das  andere  Mal  dnrch  ab- 
sorbirende  Gläser,  die  also  einen  bestimmten  Procentsatz  des  nrsprtln-- 
lichen  Lichtes  beider  Wolkcuflächen  absorbirten,  beobachtete.    Tm  zweiten 
Falle  wurde  der  ursprUn-^'lich  eben  noch  merkliche  Interschied  der  Hellig- 

keit keineswe^'s  grerinj^er,   sondern   nach  dem  Irtlicile  vieler  Beobachter 
mindestens  ebenso  auffallend,   selbst  wenn   die  Abschwächun^  innerhalb 

weiter   Grenzen    modificirt    wurde.      Allgemein    erficht    sich  "aus  diesen and  zahlreichen  ähnlichen  Versuchen,  dass  bei  den  verschiedensten  Hellig- 
kcitsgraden  die  Differenz  der  Intensitäten,  welche  vom  Auge  gerade  noch 
unterschieden    werden   können,  nahezu  denselben  liruchtheil  der  ganzen 
Helligkeit  bildet.    Fe  ebner')  hat  dies  in  dem  nach  ihm  benannten  psycho- 
physischen  Gesetze  zuerst  mit  voller  Klarheit  ausgesj)rochen,  obgleich  vor 
ihm  schon  Andere,  namentlich   Bouguer,   Arago,  Masson  und   Stein- 
heil  anf  die  Bedeutung  der  Erscheinungen  hingewiesen  und  entsprechende 
Versuche  zur  Bestimmung  der  Empfindungsgrenze  angestellt  hatten.    Nach 
ISouguer^)  kann  man   noch  g^  der  Lichtstärke  unterscheiden;  AragO'') beobachtete,   dass   bei  Bewegung   der  leuchtenden  Objecto  noch  feinere 
Unterschiede  bemerkt  werden  konnten  und  bestimmte  den  Lichtquotienten 
unter  den  günstigsten  Bedingungen  zu  jlj.     Masson^)  fand  im  Mittel 
den  Factor  zu  -^^0 ,  nnd  nahe  denselben  Werth  lieferten  die  Versuche  von 
Fechner,    während    Steinbeil^)    aus    photometrischen   Messungen    den 
•twas  abweichenden  Werth  ̂   erhielt. 

Ohne  näher  auf  diese  Versuche  und  die  damit  zusammenhängenden 
Fragen  einzugehen,  über  welche  die  Lehrbücher  der  physiologischen  Optik 
uoch  manche  interessante  Einzelheiten  enthalten,  genügt  es  für  unsere 
Zwecke  hervorzuheben,  dass  etwa  1  Procent  als  diejenige  Grösse  anzu- 

sehen ist,  welche  unter  günstigen  Umständen  noch  als  Helligkeitsunter- schied wahrgenommen  werden  kann. 

Es  verdient  hier  nicht  unerwähnt  zu  bleiben,  dass  das  psychophysische 
Gesetz  auch  auf  anderen  Gebieten  der  Sinnesemptiudungeu  Gültigkeit  hat. 
So  ist  nachgewiesen,  dass  der  Unterschied  zweier  Tonhöhen  sich  gleich 
bleibt,  wenn  das  Verhältniss  der  Differenz  der  Schwingungsdauern  zur 
ganzen  Schwinguugsdauer  constant  ist;  und  auch  bei  der  Beurtheilung  der 

IjFechner,  Über  ein  psychophysisches  Grundgesetz  und  dessen  Beziehung  zur 
Schätzung  der  Sterngrössen.     [Abhandl.  der  K.  Sachs.  Ges.  der  Wiss.  Bd.  4,  p.  45.5.) 

2  Bouguer,  Traite  d'optique  sur  la  gradation  de  la  lumi^re.  Ouvrage  nost- hame.    Paris,  17üO,  p.  25.  ^     ̂  
-i)  Arago,  Sämmtl.  Werke.    Deutsche  Ausg.  von  Ilankel,  Bd.  10,  p.  210. 4)  Annales  de  chimie  et  de  physique.    S6rie  3,  tome  14,  p.  15^ 
0)  Steinheil,  Elemente   der  Helligkeitsmessungen  am  Sternenhimmel.  (Denk- 

scüntten  der  K.  Bayer.  Akad.  d.  Wiss.  Math.-Phys.  Classe,  Bd.  II.)  München,  1836  p  80 
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.l..r    1-      ""  l---   -.-InX'k.'".     I«t  ;.;  die  Empli
odungssrosse    welche 

^  iv.     Ilrlli-keit  k  onMnricht,  und  istrf7<;die  
Zunahme  der  Em- 

5:.;::-.iirüo!wchhe  durch  ei'nen  Z
uwachs  äk  der  objectiven  Helligkeit 

hcrvorfe'crufeu  wird,  so  hat  raun: 
dh 

wo  c  eine  Const^mte  ist.     Durch  Integration  
folgt: 

JC  =  c  log  /«  +  C . 

Fllr  zwii  andere  Wertlie  E,  und  h,  hat  man  ebenso: 

E,  =  clogÄo  +  ̂» 
und  daraus  folgt: 

7? _  E-^  =  c  log  — ,     oder:     h  =  k,e    '     •  | 

Es  darf  nicht  verschwiegen  werden,  dass  das  Fechner'sche
  Gesetz: 

nicht  unumschriinkte  Gültigkeit  besitzt,  vielmehr  eine  untere  und  ob
erei 

Grenze  hat  und  ))ei  sehr  kleinen  sowohl  als  bei  sehr  grossen  Helligkeiten| 

ungenau  wird.  Fechner  hat  bereits  selbst  auf  diese  Ausnahmen  hin-; 

gewiesen  und  die  untere  Grenze  durch  den  Einfluss  des  subjectiven 

Eigenlichts  des  Auges  zu  erklären  versucht.  Die  Sehnerven  werden 

ninnlich  nicht  nur  durch  das  von  aussen  kommende  Licht  gereizt,  sondern 

es  findet  auch  durch  innere  Einflüsse  eine  beständige  Heizung  statt,  die 

bei  geschlossenen  Augen  zwar  keinen  gleichmässigen  Lichteindruck,  viel- 

mehr nur  einen  verschwommenen  imgleichmässigen  Lichtschimmer  hervor- 

])ringt,  die  aber  niemals  absolute  Dunkelheit  eintreten  lässt.  Bezeichnet 

man  dieses  Eigenlicht  des  Auges,  welches  zu  dem  von  aussen  kommenden 

Lichte  sich  hiuzuaddirt,  mit  H^ ,  so  müsste  das  Fechner'sche  Gesetz 
eigentlich  in  der  Form  geschrieben  werden: 

Man  sielit  hieraus,  dass  der  Empfindungszuwachs  geringer  ist,  als  wen» 
//q  gleich  Null  wäre,  und  es  ist  ohne  Weiteres  klar,  dass  die  Abweichung 
von  der  ursiirüiiglicheu  Form  um  so  grösser  sein  muss,   je  mehr  h  sict 
dem  Werthe  von  II^,  nähert,  d.  h.  je  geringer  die  Helligkeit  der  betrachtetet 
Lichtquelle   ist.     Fechner  und  Yolkmann  haben  sogar  versucht,   di( 
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Intensität  des  Einronlichtes  zu  bestininici,;  indessen  sin.l  itiese  Bestimnum-cn 
nicht  ganz  eiuwurfsfrei  und  er-ehen  orteni)ar  zu  kleine  Wertlie  Wenn 
[das  Ei-enlicht  des  Auges  wirklieh  vorhanden  ist,  so  nniss  die  objeetive I Intensität  eine  gewisse  Stärke  haben,  um  überhaupt  wahrgenonnnen  zu 
j  werden.  Kleinere  Grade  der  Intensität  üben  keine  Wirkung  mehr  auf  das Auge  aus.  Fechner  hat  die  kleinste  noch  erkennbare  neleuehtun-  die 
[Reizschwelle  genannt.  

^ 

Was   die    obere  Grenze    des  Fechner'schen   Gesetzes  anbelangt,    so isst  sich    dieselbe  ebenso  wenig  wie  die  untere  mit  Sicherlieit  angeben ber  es  ist  ohne  Weiteres  klar,  dass  bei  einer  gewissen  Stärke  des  Reizes 
idas  Sehorgan  geschädigt  wird.     Wir  können  ohne  Schutzmittel  nicht  das 
directe   Sonnenlicht   vertragen,    und    auch   schon  bei  weniger  intensiven 
U^ichtquelleu   findet  eine   Überreizung  der  Nerven  statt,    bei  welcher  es Sicht  mehr  möglich  ist,  Empfindungsunterschiede  wahrzunehmen. 

Für  die  Astrophotometrie  ist  das  Fechuer'sche  Gesetz  von  der [fundamentalsten  liedeutung,  und  es  rechtfertigt  sich  ganz  von  selbst  eine 
husttthrliche  Besprechung  desselben  an  erster  Stelle  in  einem  Lehrbuche 
nber  Astrophotometrie,  weil  sich  die  wichtigsten  Folgenmgen  hinsichtlich 
les  Masses,  in  welchem  photometrische  Beobachtungen  anzugeben  sind, 
iowie  hinsichtlich  des  Ausgleichungsverf-ihrens  an  dasselbe  knüpfen.  Da 
B8  bei  allen  photometrischeu  Messungen  in  letzter  Instanz  auf  die  Em- 
)findungsgrösse  E  ankommt,  so  sieht  mau  sofort  aus  der  Formel : 

E=c\osh-hC, 

lass    es   nicht    die    objectiven    Helligkeiten    (lebendigen    Kräfte)    selbst, 
^ondern  die  Logarithmen  derselben  sind,    welche  psychisch  zur  Em- 

pfindung  kommen,    und   es  ergiebt  sich  daraus  die  Xoth wendigkeit,  die 
lelhgkeitslogarithmen    als   Mass    in   die  messende  Astrophotometrie  ein- 
aführen.      Schon   Fechner   hat    selbst   auf  den  Zusammenhang  seines resetzes  mit  der  messenden  Asti-onomie  hingewiesen.     Bekanntlich  sind 
Dhon  von  Alters  her  die  Sterne  nach  dem  Eindrucke,  den  ihr  Licht  auf 
as  Auge  macht,,  in  gewisse  Helligkeitsclasseu,  sogenannte  Sterngrössen- 
lassen,  eingetheilt  worden,  und  zwar  wurden  für  die  mit  blossem  Auge 
Sichtbaren  Sterne  sechs  Abtheilungen  gewählt  mit  der  Bedingung,  dass  der 
Helligkeitsunterschied  zwischen  je  zwei  aufeinander  folgenden  Abtheilungen 
derselbe  sein  sollte.     Später  hat  man  diese  Helligkeitsscala  auch  auf  die 
teleskopischen  Sterne  ausgedehnt,  und  es  ist  so  eine  zunächst  willkürliche 
."!>cala  zur  Beurtheihmg  von  Helligkeiten  der  Sterne  entstanden.     Es  fragt 
sich,    ob    diese    Scala    in    dem   Fechner  sehen    Gesetze    begründet   ist"? Man  denke  sich  Sterne,  welche  in  dem  eben  angedeuteten  Sinne  Reprä- 

sentanten  der  aufeinander  folgenden  Grösseuclassen    1,  2,  3  ....  m  sind; 
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Nach  dem  Fechaer'schen  Gesetze  ist : 

^m 

_  c  log  Ä„,  +  C 

^^m 

_,  _  r  log  //,„_,  +  C; 

J'^m 

K;  I,  Grnndzii{,'e  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

ihre  objectiven  Lichtstärken  seien  //,  ,  h^ ,  h,  ...h^  und  die  Empfindungs- 
grüssen  E^  ,  E^  . 

üho\ 

Wäre  Ulm  das  Fechner'sche  Gesetz  auf  die  Grössenclassen  anwendbar,  so 

niUsstc  E,n  —  E„j_^  für  je  zwei  beliebige  auf  einander  folgende  Grössen- 
classen coustant  sein;  man  müsste  also  haben: 

.log-^  =  /.-, 

oder,  wenn  man   '    durch  eine  einzige  Constante  log—  ersetzt: C  {; 
'^m-\     „ 

In  der  That  haben  nun  alle  bisherigen  Untersuchungen  ergeben,  dass 
iuuerhal!)  gewisser  Grenzen  das  Helligkeitsverhältniss  zweier  um  eine 
Grössendasse  von  einander  verschiedenen  Sterne  als  constant  anzusehen 

ist  und  dass  also  die  Grössenschätzungen  als  eine  Bestätigung  des  Fech- 
uer'schen  Gesetzes  betrachtet  werden  können.  Im  letzten  Abschnitte  ward 
ausführlich  über  diese  Untersuchungen  berichtet  werden;  hier  genügt 
es  hervorzuheben,  dass  mit  Ausnahme  der  helleren  Grössenclassen,  wo 

etwas  stärkere  Abweiclmugeu  zu  bemerken  sind,  für  das  Helligkeitsver- 
hältniss zweier  auf  einander  folgenden  Classen  mit  genügender  Sicherheit 

die  Zahl  2.5  angenommen  werden  kann.  Wäre  das  Fechner'sche  Ge- 
setz in  aller  Strenge  auf  Sterngrössen  von  den  hellsten  bis  zu  den 

schwächsten  Sternen  anwendbar,  so  hätte  man  streng: 

"'i  __  "^  __  'h  __  'hn-i    

oder:  ^'^       ''^       ''^"'~  ~^^    "  ̂  ' 
log  //,  -  log  K  =  log  //.,  -  log  7^3  =  ...  =  log  Ä„,_,  —  log  /?„,  =  log  ̂  , 
oder  wenn  man  alle  Gleichungen  addirt: 

log  Ä,  —  log  h,n  =  im  —  1)  log  () . 

Setzt  man,  da  die  Einheit  beliebig  angenommen  werden  kann,   die  Hel- 
ligkeit eines  Sternes  erster  Grösse  gleich  1,  so  hat  man: 

oder: log^,„=  —  [m  —  i)\ogQ, log  hnj 
log? 



Die  phyaiologiache  Intensität  n.  das  Fochner'sche  psychophysisd.e  U..-u        ,  7 
jd.  h.  die  ideale  Grüssenchisse  m  eines  Sternes,  dessen  HellifckeitsvorlpiltnisH 
..  emen,  Sterne  1  Grösse  durcl.  /,„.  aus-anlrUckt  ist,  wird  ̂ efun Z enn  man  loj;//,,,  dnreh  eine  Constante  log  ̂   dividirt  und  den  Quotienten ;on  1  sul.tralnrt.  Es  hat  sieh  in  der  Photometrie  die  He.ei.hnun.^  nnt 
.ternf^rüssen.-assen  so  ein,'ebUrn:ert,  dass  es  kaum  noch  rathsanrsein ürfte  dieselbe  wieder  durch  eine  andere  Schreibweise  verdrängten 
Tid  z.  n  alle  An-aben  in  Helli^^keitslo^Mrithmen  machen  zu  wollen  "es 
ird  sich  daher  empfj.hlen,  fllr  die  Constante  ,  einen  ,.uiz  bestimmten er  h  einzunihren  und  als  photometrische  Stern^^rössc  denjeni-^cn  Werth ,n  dehiuren,  welcher  sich  bei  der  Division  der  Uelli.^keitsl^.^.rithmen 
Inrch  den  Loc^arithmus  dieser  Constanten  ergiebt.  Man  bedient  sich  jetzt 
,ll?:cmein  des  Werthes  10-^  =  _  0.  t  oder  q  =  0.389  oder  -  =  2.512. 

Das  Fc-l.nor  sehe  Gesetz  ist  auch,  wie  hier  noch  kurz  erwähnt 
•erden  soll,  flir  die  Aus-leichung  der  photometrischen  Beobachtun-^en  von ober  Bedeutuno:.  Es  mögen  von  einem  Sterne  eine  Anzahl  Helli-^keits- 

bestimmmigen  h,,h,...h„  vorliegen,  denen  die  Empfindungsstärken "^^  E 
...£•„  entsprechen  sollen.  Der  wahrscheinlichste  Werth  für  die  Helli^eit des  Sternes  sei  x  und  die  zugehörige  Empfiudimgsstärke  sei  E„  Lch lern  Fechner'schen  Satz  hat  man  dann: 

Mithin  ist: 

Ebenso  wird: 

E,  =e]ogh^  +  C, 

Eo  =  clog2-  +  C. 

El  —  -£"0  =  c  log  -^  • X 

^i  —  E^  =  clog  -^, X 

E„  -E,  =  c\ogh X 

Die  Verschiedenheit  der  Grössen  E,,E,...  E„  wird  einerseits  durch  die rein  zufälligen,  auf  der  unvollkommenen  Urtheilsfähigkeit  des  Au-es  be- nihcndeu  Messungsfehler  bedingt,  andererseits  durch  äussere  Einflüsse  wie 
wechselnde  Durchsichtigkeit  der  Atmosphäre  u.  s.  w.,  hervorgebracht.'  Be- 

dachtet man  die  Grössen  E^  -  E„  E,  -  E,,  . . .  E„  -  E,  als  Beobaeh- hmgsfehler  und  legt  der  Ausgleichung  das  Gauss'sche  Fehlergesctz  zu Grunde,  nach  welchem  die  Summe  der  Fehlerquadrate  ein  Minimum  wer- den muss,  so  ergiebt  sich  die  Gleichung: 

c* Müller,  Photometrie (log^)'+  e'(log||V  . . .  +  .'(l„g|) '=  Mimmum, 
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„,„,    hicruus   tol,t   .ur   Ho.ti,,„„
««g   de,   wahrseheiBlichsteu  He

Uigkeits- 

wortlies  J-  die  Gleichung':  . 

oder:  log  //,  +logV±^_ll+J^^ . 
loj,'  ./•  =  —    :;r 

F^  .cht  hieraus  unnuttell^ar  hervor,  
dass  man  bei  Ableiüing  des  plausi- 

"n  I  iX.itswerthes  aus  einer  Keihe
  von  Einzelbesümmxmgen  am 

;  M  ,^  1        vertahrt,  wenn  man  mit  d
en  Helligkeitslog-anthmen  (oder  was 

1  o    n^t  Stern^^rüsseu)  anstatt  mit  den  
Helligkeiten  selbst  openrt 

'"t  f   U    m"C  dieses  Kechnungsverfah
rens  bei  pbotometrischen 

Mo..;    In    st    chon  wiederholt  am  Ei
ngehendsten  wohl  von  Seehger^ 

.g  k^en  worden,  welcher  auch  noch  eine  -f  -  ̂-^'^-f  ̂f  ̂̂ 1, 
tvostollt  hat,  deren  Anwendung  sich  namenthcli  

dann  empfiehlt,  wenn 

;  '  cb  ch  äu  sere  Umstände  bedingten  Messungsfehler  
d.e  remen  Beob- 

Uun.sfehler  wesentlich  überwiegen.  In  der  
Praxis  ist  das  Kechnungs- 

vorfahi^cn  mit  den  Ilelligkeitslogarithmen  bereits  
seit  geraumer  Zeit  und 

zwar  durch  Seidel^)  eingeführt  worden,  nnd  
man  kann  sagen  dass  die 

Istrophotometrie  damit  in  eine  neue  Phase  der  
Entwicklung  eingetreten 

Es  ist  noch  von  Interesse  zu  sehen,  welche  Ge
nauigkeitsgrenze  allen 

photometrischen  Angaben,  die  in  Helligkeitslo
garithmen  oder  feterngTOSsen 

gemacht  werden,  von  vornherein  gesetzt  ist.    We
nn  sich  h  um  die  Giosse 

]h  ändert,  so  ändert  sich  log  h  um  die  Grösse  f 
 Mod.,  und  da  nach  den  ' 

oben  besprochenen  Untersuchungen  als  äusserste  Gren
ze  für  einen  gerade  , 

noch  erkennbaren  Lichtunterschied  etwa  1  Procent  ang
enommen  werden  | 

kann,  also  f  =  j^  ̂̂  setzen  ist,  so  folgt,   dass  unter  keinen  Umstän
-  i 

den  eine  grössere  Helligkeitsdifferenz  als  0.0043  im  H
elligkeitslogarithmus 

oder  etwa  O.Ol  Sterngrössen  bestimmt  werden  kann.    In 
 Wirklichkeit  ist  , 

allerdings  eine  solche  Genauigkeit  bei  Messungen  am  Himm
el  auch  nicht  i 

angenähert  zu  erreichen,  erstens  weil  bei  der  Yergleichung
  der  immhigen 

l)unktfürmigen   Sternbilder  schwerlich  eine  so  grosse  Empfi
ndlichkeit  in  .■ 

der  Bcurtheiluug  von  Helligkeitsunterschieden  vorausgesetzt 
 werden  darf, 

wie  oben  angenommen  wurde,   und  zweitens,    weil  bei  allen
  photometri- ; 

sehen  Sterumessungeu  die  äusseren  Umstände,  insbesondere  die  schwa
n-j 

keude  Durchsichtigkeit  der  Luft,  die  Extinction  in  der  Atmosphäre  n.  s.  w.
,1 

einen  sehr  störenden,  schwer  controlirbaren  Einfluss  ausüben. 

V  Astron.  Naclir.  Bd.  132,  Nr.  3158. 

2)  Abhandl.  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.  IL  Classe,  Bd.  9,  Abth.  3. 

I 
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5.    Beleuclitnii^  von  FläcluMi  durrli  ItMicIitende  Punkte. 
Uas  Gesetz  vom  Cusiiius  des  liieidenzwinkels. 

Wir  h:il)en  im  Vonvufrehcnden  von  der  objeetiven  lutensitiit  oder 

nichtkraft  eiiior  Liclitriuelle  fresprochcu  und  die  beiden  wichtij;8ten  Ge- 

;tze  aut'jrestellt,  vveiclie  fUr  diese  Inteu!*it{it  j;;elten.  Indem  wir  weiter 
Kiinächst  nur  die  Nervenfasern  des  meuseblieheu  Auges  als  die  Licht  em- 

pfangende Stelle  betrachteten,  haben  wir  den  Begritl"  der  jdiysiolugischen 
Intensität  eingeführt  und  die  dafür  geltenden  Gesetze  besprochen.  Wir 
können  aber  nicht  immer  das  von  einem  Punkte  ausgehende  Licht  direct 
mit  dem  Auge  betrachten,  in  vielen  Fällen  wird  uns  eine  Lichtquelle 

I  rst  indirect,  d.  h.  dadurch,  dass  sie  auf  Gegenstände  in  unserer  Umge- 
bung einwirkt,  bemerkbar.  Wir  sagen  von  einem  Körper,  der  in  den 

Bereich  einer  Lichtbewegung  kommt,  er  wird  von  der  Lichtquelle  be- 
leuchtet oder  »es  fällt  Licht  von  der  Lichtquelle  auf  densel- 

ben*, und  wir  führen  zur  näheren  Festlegung  des  Hegrift'es  den  Ausdruck 
Li  cht  menge  ein.  Von  dem  Standpunkte  der  Newton'schen  Emana- 
tionstiieorie  aus,  nach  welcher  die  Emptindung  des  Lichtes  dadurch 

hervorgebracht  wird,  dass  von  einem  leuchtenden  Kör])er  aus  kleine  Theil- 
chen  mit  grosser  constauter  Geschwindigkeit  geradlinig  nach  allen  Rich- 

tungen fortgeschleudert  werden,  hat  dieser  Ausdruck  nichts  Befremden- 
des, da  das  Licht  danach  gewissermassen  als  etwas  Greifbares  und 

Materielles  aufzufassen  ist  und  das  Wort  >Menge«  ganz  von  selbst  verständ- 

lich ist.  Für  die  Undulationstheorie  ist  der  Begriff"  allerdings  fremdartig, 
iber  er  ist  als  ein  sehr  bequemer  immer  beibehalten  worden  und  hat 

^ich  allgemein  eingebürgert.  Wir  haben  danach  die 
Lichtmenge,  welche  von  einem  leuchtenden  Punkte 
luf  irgend  einen  Körper  übergeht,  als  die  Summe 
aller  lebendigen  Kräfte  der  Lichtbewegung  in  den 
einzelnen  Punkten  dieses  Körpers  zu  definiren. 
Es  sei  P  (Fig.  1)  ein  leuchtender  Punkt,  in  der 
Entfernung  r  befinde  sich  das  irgendwie  gestaltete 
/.unächst  als  eben  zu  betrachtende  Element  df\ 
es  soll  die  Licht(iuautität  dq  bestimmt  werden, 
welche  von  P  auf  df  übergeht.  Denkt  man  sich 
die  Pyramide  oder  den  Kegel  constrairt,  welcher 
df  als  Grundtläche  und  P  als  Spitze  hat,  und  denkt 
man  sich  um  P  zwei  Kugeln  mit  den  Radien  I 

und  /•  gelegt,  so  werden  diese  aus  der  Pyramide 
oder  dem  Kegel  die  Elemente  dio  und  dcp  herausschneiden.  Nach  unserer 
Definition  ist  die  Summe  der  lebendigen  Kräfte  in  dco  dieselbe,  wie  in  d(p 

2* 

Fig.  1. 
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und  in  df,  oder  nuch  die  auf  dw,  d(p  und  df  auffallenden  Lichtquanti- 
täten sind  dieselben.  Bezeichnen  wir  nun,  um  einen  bestimmten  Begriff 

zu  tixiren,  die  Liclitmeng:e,  welche  auf  die  Einheit  der  Fläche  in  der 

Kntfernun^'  I  senkreclit  auffällt,  mit  J,  so  ist  klar,  dass  auf  die  ganze 

Fläche  do>  die  Quantität  Jdio  gelangen  muss,  da  die  Einzelwirkungen 

sich  ja  suniniircn  müssen.  Dieselbe  Quantität  fällt  aber  auch  auf  dcp 

und  (/f.  und  man  hat  daher  das  gesuchte  dq  =  Jdto.     Nun  ist  aber: 

dio  :  d(p  =  1  :  r*,     und:     dcp  =  df  cos  i\ mitliin : 

Es  ist  aber  auch 

r  df  cos  i 
dq  =  J-^, — 

P 

COS  ̂   =  — 

wenn  p  das  Perpendikel  von  P  auf  die  Verlängerung  von  df  ist;   daher 
auch : 

] 
dq  =  J  dfp 

/v»o 

Der  Winkel  ?' ,  den  die  Normale  auf  dem  Elemente  df  mit  der  Rich- 
tung nach  dem  leuchtenden  Punkte  zu  bildet,  wird  der  Incidenzwinkel 

genannt,  und  die  voranstehende  Formel  bildet  eins  der  wichtigsten 
Fundamentalgesetze  der  Photometrie,  welches  ausspricht,  dass  die  von 
einem  leuchtenden  Punkte  auf  ein  ebenes  Element  ausgesandte  Lichtmenge 
dem  Cosinus  des  Incidenzwinkels  proportional  ist. 

Die  Grösse  J,  also  die  Lichtmenge,  welche  von  einem  leuchtenden 

Punkte  auf  die  Einheit  der  Fläche  in  der  Einheit  der  Entfernung  senk- 
recht gelangt,  ändert  sich  von  Lichtquelle  zu  Lichtquelle  und  ist  ein 

Mass  für  die  Energie  des  Leuchteus  oder  der  Atherhewegung,  welche  von 
der  betreffenden  Lichtquelle  ausgeht.  Man  hat  diese  Grösse  auch  die 
Dichtigkeit  des  Lichtes  genannt,  ganz  im  Sinne  der  Vorstellung,  dass 
das  Licht  eine  Materie  ist,  die,  wenn  sie  sich  von  einem  Punkte  aus 
strahlenförmig  auf  verschiedene  um  diesen  Punkt  concentrisch  gelegte 
Kugelschalen  ausbreitet,  naturgemäss  auf  der  inneren  dieser  Schalen  dichter 
vertheilt  ist  als  auf  der  äusseren.  Sehr  glücklich  ist  diese  Bezeichnung 

im  Sinne  der  Undulationstheorie  nicht  gerade  gewählt,  aber  sie  ist  all- 
gemein in  die  Lehrbücher  tibergegangen  und  gewissermassen  durch  den 

Sprachgebrauch  sanctiouirt;  sie  giebt  übrigens  eine  recht  gute  Vorstellung 
von  den  Vorgängen  und  kann  daher  unbedenklich  beibehalten  werden. 

Die  Lichtmenge  oder,  wie  man  sie  auch  nennt,  die  wahre  oder 
objective  Helligkeit  dq  des  Flächenelementes  df  ht,  wie  man  leicht 
sieht,  etwas,  was  nicht  direct  den  Beobachtungen  zugänglich  ist.     Denkt 
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H  mau  sich  an  Stelle  des  Elementes  df  eine  photo-rapliisehe  Platte  oder  ein 
H  empHudliches  Thennoelen.cnt.   so  wUrde  n.an   alh'rdin-s  in  diesen  Füllen 
Heine  Art  Mass    für  die   autValleude  Lichtmen-e   haben,    insofern   dieselbe 
■  andere  messbare  Wirkun-en   veranlasste,    im   ersten  Falle  die  Zerk-un- 

der  Silbersalze,  im  anderen  die  Ablenkung  der  Oalvanometernadel-  "ibcT die  W  irknn-  äussert  sich  in   beiden  Fällen   nur  in  Hetreft'  eines   kleinen 
Theilea  der  von  dem  leuchtenden  Punkte  ausstehenden  Liclitbewegung,  da entweder  nur  die  so-enannten  chemischen  Strahlen   oder  die  sogenauiiten ^\  ännestrahlen   in  Thäti-keit  treten.     Mit  dem  Auge,   das  in   letzter  In- 

stanz wieder  unser  hauptsächlichstes  »ülfsmittel  ist,  nehmen  wir  die  auf 
ein   Klement    auffallende  Lichtquantität    erst   indirect    durch   Vermittlung 
dieses  Klementes  wahr,  und  dai)ei  ist  durch  allerlei  Vorgänge,  wie  Hrechun- 
Keflexion,   Absori)tion  u.  s.  w.   die   ursprünglich   empfangene    Lichtmenge 80  modihcirt,   dass  schliesslich  etwas  ganz  Anderes  in  unserem  Sehorgan zur  Kmptindung  gelangt. 

Geht  man  von  dem   oben  aufgestellten  Beleuchtungsgesctze  aus  und 
dehnt  die  Betrachtung  von  dem  ebenen  Flächeuelemente  auf  eine  belicbi- 
grosse,  beliebig  gekrümmte  Fläche  aus,  so 
ergeben  sich  eine  Menge  von  interessanten 
Aufgaben,  deren  Behandlung  in  ein  eigent- 

liches Lehrbuch   des  photometrischen    Cal- 
eüls  gehört,    und  von    denen  im   Hinblick 
auf  die   Himmelsphotometrie  hier   nur   die 
wichtigsten     angedeutet     werden     können. 
Es    sei     ein    Kreis     mit    dem    Kadius    a 
(Fig.  2)   von  einem  Punkte  P  aus  beleuch- 

tet,  welcher  in    der  Entfernung  PC  =  c 
senkrecht    über    dem    Mittelpunkte   C  des 
Kreises    liegt.      Man    beschreibe    um     das 
Oentrum  zwei  concentrische  Kreise  mit  den 
Radien  r  und  r  -f  rfr;  ausserdem  ziehe  mau 
von  C  aus  zwei  unendlich  nahe,  den  Winkel 
dif   einschlicssendc  Radien,   dann  wird  ein 
kleines      Flächenelemeut      ausgeschnitten, 
dessen  Grösse  gegeben   ist  durch   r  dif  dr. 
Die  auf  dieses  Element   fallende  Lichtmenge  wird,   da  die  Entfernung  q c 

Fig.  2, 

vom  leuchtenden  Punkte  =  Vr^-  +  c»  und  ausserdem  cos  i  = 
nach  der  obigen  «Formel  ausgedrückt  durch 

Je r dr d 
Vr*  4-  c* 

ist, 

7      Jcj  d^  d(p 
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Will  uijin  die  gcanze  auf  die  Kreisfläche  fallende  Lichtquantität  Q  kennen, 
80  hat  man: 

2-1 

Q  =  Jc  l'dfpf— 

rdr 

+  c') 

oder:    Q=^l7ijh--= 

\         Yc^  +  a'^l 

Denkt  man  sich  den  Kreis  unendlich  gross  [a  =  oo),  so  wird  die  von  dem 

Punkte  P  auf  die  ganze  Hemisphäre  ausgehende  Lichtmenge  Q  =  IrtJ. 

Wir  wollen  nun  ganz  allgemein  eine  beliebige  geschlossene  Fläche 

l)ctrachtcn,  die  als  convex  angenommen  werden  soll.  Die  Fläche  wird 

von  dem  Punkte  P  aus  beleuchtet  (Fig.  3).     Denkt  man  sich  einen  Kegel 
mit  der  Spitze  in  P,  welcher 
die  Fläche  umhüllt  und  dieselbe 

längs  der  Curve  a,  a,  a  ... 
berührt,  so  folgt  ohne  Weiteres, 
dass  alle  jenseits  dieser  Curve 
gelegenen  Punkte  der  Fläche 
überhaupt  kein  Licht  von  P  er 
halten  können;  sie  befinden 
sich  im  Schatten.  Um  P  sei 

eine  Kugel  mit  dem  Radius  ni 
beschrieben,  und  es  seien  an 
diese  Kugel  und  die  Fläche 

alle  gemeinschaftlichen  Be- 
rührungsebenen construirt.  Die 

dieser  umhüllenden  conoidischen 

Fläche  und  der  ursprünglichem 

j,.g  3  Fläche     gemeinsamen    Punkte. 
ö,  ö,  h  ...  bilden  eine  Be-I 

rUhrungscurve,  und  da  für  sämmtliche  Elemente  dieser  Curve  p  denselben! 
Werth  hat,  so  folgt,  dass  die  Beleuchtung  längs  dieser  Curve  umgekehrt 
proportional  dem  Cubus  der  Entfernung  der  Elemente  vom  leuchtenden 
Punkte  P  ist.  Legt  man  um  P  eine  ganze  Schaar  von  Kugeln,  dereD 
Kadien  immer  grösser  werden,  so  findet  man  neue  Berührungscurver 
und  zwar  immer  engere,  bis  endlich  die  Berührungscurve  für  eine 
bestimmte  Kugel  in  einen  einzigen  Punkt  übergeht,  den  sogenannter 
glänzenden  Punkt  C,  welcher  unter  allen  Punkten  der  Fläche  die  grösst( 
Beleuchtung  erhält.  Er  liegt  nicht  nur  dem  leuchtenden  Punkte  am  nächsten 
sondern  der  Winkel  i  hat  für  ein  dort  befindliches  Element  den  Maximal 

werth 
7t 

Legt  man   durch   P  und  C  Ebenen,   so   schneiden  diese  di( 



]?plftiichtiinir  von  Flllchon  durch  lenchtcndo  rnnktp.  O;} 

Flüche  liiiip:«  Curven,  uuf  welchen  die  Heleuchtuu};  von  C  aus  beständig; 

ahnimiiit  bis  zum  Schnittpunkte  mit  der  lierUhrunjirscurve  a,  a,  a  .  .  .,  wo 

die  Beleuchtung'  Null  wird.  Man  nennt  diese  Conen  Uelcuchtunps- 

uieridiaue,  während  die  IkTührungscurvcn  Holouchtunjrsi)aralk'le  heissen. 
Denkt  man  sich  diejeni«j^en  Tunkte  der  Fläche  mit  einander  verbunden, 
iu  denen  die  Beleuchtung  gleich  intensiv  ist,  so  erhält  man.Curvcn,  welche 

im  Allgemeinen  die  oben  charakterisirten  Bcrührungscurven  schneiden  wer- 
den; mau  nennt  solche  Curven  gleicher  Helligkeit  Iso])hoten.  Ist  die 

l)etrachtetc  Fläche  eine  Kugel,  so  fallen  Isophoten  und  Bcrührungscurven 

zusammen;  beim  Ellipsoide  ist  dies  schon  nicht  mehr  der  Fall,  denn  dort 

werden  auf  jeder  Bcrührungscurve  immer  nur  zwei  Tunkte  sein,  die  von 

dem  leuchtenden  Tunkte  gleich  weit  entfenit  sind,  die  also  gleiche  Be- 
leuchtung erhalten. 

Man  denke  sich  wieder  eine  beliebig  gestaltete  Fläche  F,  die  nach  allen 

Kichtungen  convex  sein  möge,  von  einem  leuchtenden  Tunkte  P  aus  be- 
leuchtet. Es  sei  von  P  als  Spitze  der  die  Fläche  umhüllende  Kegel  construirt, 

und  es  sei  mit  dem  Iladius  1  um  P  eine  Kugel  gelegt;  aus  dieser  Kugel 

wird  durch  den  Kegel  ein  FlächenstUck  ff  herausgeschnitten,  und  man  nennt 

(p  die  scheinbare  Grösse  der  Fläche  F,  von  P  aus  gesehen.  Es  ist  klar, 

dass  auf  rp  dieselbe  Lichtmeuge  übergeht,  wie  auf  die  ganze  Fläche  F, 
nur  mit  dem  Unterschiede,  dass  die  Beleuchtung  auf  der  Kugelzone  in 

allen  Tunkten  ganz  gleichmässig  vertheilt  ist,  auf  der  Fläche  jedoch 

nicht.  Da  nun  die  auf  «/>  fallende  Lichtmenge  nach  dem  Obigen  gleich 

J(p  ist,  so  ergiebt  sich  der  wichtige  Satz,  dass  die  Lichte juautität,  welche 
eine  Fläche  F  von  einem  leuchtenden  Tunkte  P  aus  erhält,  proportional 

ist  der  scheinbaren  Grösse  derselben,  gesehen  von  P  aus. 

Mit  Hülfe  dieses  Satzes  lässt  sich  z.  B.  ganz  einfach  die  Lichtmenge 

berechnen,  welche  auf  eine  Kugel  vom  Kadius  a  von  einem  leuchtenden 

Tunkte  aus  gelangt,  dessen  Entfernung  vom  Mittelpunkte  der  Kugel  gleich 
e  ist.  Der  umhüllende  Kegel  wird  in  diesem  Falle  ein  gerader  Kegel 

und  das  Flächeustückchen   <p   ist  eine  Kugelcalotte ,   deren  Fläche  aus- 

[         |/c*   a*  ] gedrückt    ist   durch    2  7i  ll   }■     Man  hat  also   für  die  Licht- 

menge  Q,  welche  auf  die  Kugel  übergeht,  den  Ausdruck: 

Der  Satz  von  dem  Zusammenhange  zwischen  Lichtquantität  und  schein- 
barer Grösse  lässt  eine  vielfache  Anwendung  zu.  So  kann  man  die  Auf- 
gabe Stelleu,  alle  möglichen  Lagen  eines  leuchtenden  Tunktes  zu  ermitteln, 

bei  denen   eine  Fläche  F  stets   dieselbe  Lichtmenge  erhält.      Wenn   Q 
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coiistant  sein  soll,  so  muss  es  auch  (p  sein,  und  es  reducirt  sich  die 

Angabe  daher  darauf,  alle  Lagen  von  P  zu  finden,  von  denen  aus  ge- 
sehen F  dieselbe  scheinbare  Grösse  hat.  Für  eine  Kugel  ist  natürlich  der 

gesuchte  Ort  wieder  eine  Kugelfiäche,  die  mit  der  ersteren  concentrisch 

ist.  Man  nennt  Flächen,  von  deren  sämmtlichen  Punkten  aus  gesehen  eine 

bostininitc  Fläche  dieselbe  scheinbare  Grösse  hat,  Flächen  constanter 

Kegelötl'nung. 
Es  ist  hier  nicht  der  Platz,  nälier  auf  diese  vom  rein  mathematischen 

Standitiinktc  aus  höchst  interessanten  Probleme  einzugehen,  es  soll  nur 
noch  kurz  der  Fall  berührt  werden,  der  bei  astronomischen  Aufgaben  am 

Häutigsten  eintreten  wird,  dass  der  leuchtende  Punkt  sehr  weit  von  der 

erleuchteten  Fläche  entfernt  ist,  dass  also  für  alle  Elemente  der  Fläche 

die  Distanz  vom  leuchtenden  Punkte  als  constant  angesehen  werden  kann. 

Bezeichnet  man  hier  mit  J  die  Lichtquautität ,-  welche  auf  die  Flächen- 
einheit senkrecht  auffällt,  so  ist  die  Quantität,  welche  auf  ein  Element  df 

gelaugt,  ausgedrückt  durch: 

dq  =  dfJcosi. 

Der  umhüllende  Kegel  geht  in  diesem  Falle  in  einen  Cylinder  über, 

dessen  Axe  der  l^ichtung  des  einfallenden  Lichtes  parallel  ist;  die  Be- 
leuchtungsgrenze ist  die  Curve,  in  Avelcher  die  Fläche  von  diesem  Cylinder 

berührt  wird.  Fragt  man  nach  den  Curven  gleicher  Beleuchtung,  so  ist 
(»iVenbar  die  Bedingung  dafür:  cos  *  =  const.  Lautet  die  Gleichung 

der  betrachteten  Fläche:  F{x,  y,  z)  =  0,  und  bildet  die  Richtung  des  ein- 
fallenden lichtes  mit  den  Coordiuatenaxeu  die  Winkel  a,  ß,  y,  so  wird 

der  Cosinus  des  Winkels  zwischen  der  Normalen  an  irgend  einem  Punkte 
der  Fläche  und  der  Richtung  des  einfallenden  Lichtes  bekanntlich  durch 
die  Gleichung  ausgedrückt: 

bF  hF       ̂ ^   ,  hF 
v~  cos  a  +  ̂--  cos  /?  +  V—  cos  y 

cos^  = 

^m-m-[ 

bF\^ 

b%] 

Für  ein  Ellipsoid,  dessen  Mittelpunktsgleichung 
9  9  y> 

-  +  1^  H-  ̂   —  1  =  " a^       h'       c^ 
lautet,  hat  man  danach  z.  B. 

X  II  '^ —  G0&  a  -\- ~  coB  ß  -i- ~  cos  y 
cos^  = 

i/(ir+  (I) + ipi 



Heleoclitang  von  Flächen  durch  leuchtende  Flüchen. 

25 uuii  für  alle  Punkte,  die  ̂ 'ieicli  stark  beleuclitet  werden,  cos  i  constant 
gein  üoll,  so  fol^rt,  dass  der  Durehschnitt  des  Kllipsoides  mit  derjenij^en 
Fläche.  W'l'li«'  durch  die  (lleichuug 

[^.  c««  «  +  f,  CO,  ß  +  i  cos  ;.]*=  const.  [(f )  +  (,;',)'+  (1)'] 
präseutirt  wird,  eine  sogenannte  Isophotc  darstellt.  Die  vorstehende 

tlleichuug  gehört  aber  einem  Kegel  zweiten  Grades  an,  dessen  Sjütze  im 

Mittelpunkte  des  Ellipsoides  liegt.  Für  den  s])cciellcn  Fall,  wo  /  =  *)()" 
wt,  also  an  der  lieleuchtungsgrenze ,  hat  man  für  den  Kegel  die 
nieichuni 

»{,': 

1^  cos  «  +  y  cos  (i  +  ̂   008  y  I  =  0  , 

d.  h.  der  Kegel  geht  dann  in  zwei  zusammeufnllonde  Ebenen  über,   und 
die  Heleuchtungsgrenze  ist  eine  ebene  Elllipse. 

Für  die  Kugel  ist  es  klar,  dass  bei  sehr  weit  entferntem  leuchtenden 
Punkte,  wenn  man  die  Strahlungsrichtuug  als  Axe  der  Kugel  ansieht,  die 
Beleuchtungsgreuze  in  den  Äquator  tällt  und  die  Isophoten  Parallelkreise 
sind,  ferner  dass  die  Beleuchtung  an  irgend  einem  Punkte  dem  Sinus  der 
Breite  proportional  ist. 

6.    Beleuchtung  von  Flächen  durch  leuchtende  Flächen. 

Das  Lambei't'sche  Gesetz  vom  Cosinus  des  Emanationswinkels. 

Anstatt  leuchtender  Punkte  sollen  im  Folgenden  selbstleucbtende 
Flächen  betrachtet  werden,  und  zwar  soll 

gauz  allgemein  die  Lichtquautität  ermit- 
telt werden,  welche  von  einer  beliebig 

gestalteten  leuchtenden  Fläche  auf  eine 
andere  ebenfalls  ganz  beliebige  Fläche 
gelaugt.  Um  von  dem  einfachsten  Falle 
auszugehen  und  einige  neue  wichtige 
Definitionen  einzuführen,  sei  df  (Fig.  4) 
ein  kleines  ebenes  selbstleuchtendes 

Flächeuelement,  welches  nach  allen  Eich- 
tungeu  auf  die  ganze  Hemisphäre  Licht 
aussendet.  In  der  Entfernung  r  von 
demselben  befinde  sich  ein  zweites  ebe- 

nes Flächenelemeut  do^  welches  von  dem 

ersteren    Licht    zugesandt    erhält.      Die  ^^' 
Normalen   zu   den   beiden   Elementen    mögen   mit    der   Verbindungslinie 
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^r:;:r::::t::  :\«  -  l-e.  leueh;;nden  P
unkten  z—e. 

"  t  V  denen  jeder  einzelne  der  Ausgang
spunkt  einer  Lichtbewegung- 

:•;;•,.".  so  wird  sieh  die  Wirkung  derselben 
 auf  ̂ o  summ.ren,  und 

.  :  :.;!' daher   in    erster  Linie  -.en_k0.men     das^  d.  I^dj^^ 

,,,,..l,e  ̂ on  df  auf  da  übergeht,  proporti
onal  sein  muss  der  Grosse  des 

,  ,  tendon  K  en.entcs.     Nach  dem  Früheren 
 muss  diese  Liehtmenge  aber 

:  ,  .  pr<,porti..nal  sein  der  Grösse  de
s  beleuchteten  E  ementes,  dem 

W  .  de  Ineiden/winkels  /  und  dem  umg
ekehrten  Quadrate  der  Ent- 

en ung;   ferner  muss  die  Energie  der  Lichtent
wicklung  -  ̂en  emzelnen 

runkt^n  von  df  als  constanter  Factor  J  auft
reten,  und  endlich  wird  die 

M.htwirkung  auch  noeh  in  irgend  einer  Weise 
 von  dem  Emanationswmkel  . 

abhängen.    Wir  wollen  diese  Abhängigkeit  zunäch
st  ganz  allgemein  durch 

die  Function  f[t)  bezeichnen.  , .     •  ̂   ;i  .v. 

Die  Lichtmenge  rfL,   welche  von  df  auf  do  über
geht,   ist  demnach 

ausgedrückt  durch  die  Formel: 1 

dL  =  J  df  do  cos  /  -^  f[t) 

Den  Factor  J,  welcher  die  Stärke  der  von  dem  Elemente  df
  ausgehen- 

den Lichtbewegung  charaktcrisirt,  nennt  man  die  Lichtinte
nsität  oder 

Leuchtkraft  des  Elementes.  Betrachtet  man  nur  die  Fläch
eneinheit  des 

beleuchteten  Elementes  do,  so  ergiebt  sich  die  Lichtmenge
  dL',  welche 

von  dem  leuchtenden  Elemente  df  auf  diese  Flächeneinheit  übergeh
t,  aus 

der  Gleichung: 

dL'  =  Jdfco&i-^  /■(£) r 

Man  nennt  diese  Grösse  allgemein  die  Beleuchtung  im  Elemente  do. 

Wird  ferner  /  =  0,  so  fällt  das  Licht  senkrecht  auf;  man  nennt  die 

von  dem  leuchtenden  Elemente  df  auf  die  Flächeneinheit  senkrecht  ge- 

langende Lichtmenge  D  =  Jdf^,  f{e]  die  Dichtigkeit  der  Beleuch- 

tung. Wird  endlich  noch  statt  r  die  Einheit  der  Entfernung  angenommen, 

so  erhält  man  die  von  df  auf  die  Flächeneinheit  in  der  Entfernung  1 

senkrecht  auffallende  Lichtmenge  dq  =  Jdff{e];  man  nennt  diese 

Grösse,  welche  von  der  Lage,  Grösse  und  Entfernung  des  bestrahlten 

Elementes  unabhängig  ist,  ganz  allgemein  die  unter  dem  W^inkel  s  aus- 
gestrahlte Lichtmenge. 

Es  ist  bisher  vorausgesetzt  ̂ vorden,  dass  die  Flächenelemente  im 

Verhältniss  zu  den  Entfernungen  als  sehr  klein  zu  betrachten  sind.    Kimml 
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■man   sie   so  klein    an,    dass   alk-  \un   ii-Luii   rincni  i'unktc  von  rf/"  nach 
nirgend  i-ineni  I'unkte  von  do  j:ez(.<,'iMien  Linien  nnter  «-inaiuler  parallel  sind, ^80  hat  man  es  mit  einem  unendlieh  dUniU'n.  unter  dem  Winkel  t  ausstehen- 

den Liehteylinder  zu  thun.    Eine  Aushreitunfi;  des  Lichtes  im  L'aume^tindet nicht  stjitt,  und  die  Flächeneinheit  des  zur  Cylinderaxe  senkrechten  Quer- 
schnittes   erhält    daher    von    df  in    allen    Entlernun-en    die    Lichtmenge 

rdff{t).     Diese  (Jrösse  wird   häufig  als  Dichtigkeit  des  unter  dem 
Emanationswinkel    t    vou    df  ausgehenden    Lichtcylinders    he- 
zeichnet,  und  man  sieht,  dass  diese  Bezeichnung  mit  dem  oben  gewählten 
Vusdruck  »ausgestrahlte  Lichtmengc<  gleichbedeutend  ist. 

Wir  wollen  uns  nun  an  der  Stelle  des  beleuchteten  Elementes  do  das 
menschliche  Auge  denken.  Betrachtet  mau  die  Wirkung  des  leuchtenden 
dementes  df  auf  dasselbe,  so  spricht  man  von  der  Helligkeit  des  leuch- 
;  rüden  Elementes  df,  und  zwar  unterscheidet  man  die  wirkliche  und 
die  scheinbare  Helligkeit.  Unter  der  wirklichen  Helligkeit  ver- 

teilt man  die  Lichtquantität,  welche  die  Flächeueiulieit  des  Elementes  df 
M'ukrecht  auf  die  Flächeneinheit  des  Auges  gelangen  lässt,  also  nach 
dem  Obigen  die  Grösse:  »Dichtigkeit  der  Beleuchtung  dividirt 
durch  die  Grösse  des  Elementes  df*.  Wenn  man  daher  die  wirk- 

liche Helligkeit  mit  //  bezeichnet,  so  ist 

Hat  man  an  Stelle  des  einen  leuchtenden  Elementes  eine  selbstleuchtende 
Fläche,  deren  einzelne  Elemente  df,  df^_,  df,  . .  .  mit  den  Leuchtkräften 
•A)  '^i,  Jz  ■  ■  •  begabt  sind,  ausserdem  die  Emanationswinkel  £,,£,,  £3  .. . 
und  die  Entfernungen  r, ,  r,,  r,  .  .  .  besitzen,  so  gelangt  von  der  ganzen Fläche  die  Lichtquantität 

^.  ,4  A^J  df,  -f  J-  1  /•(.,)  df,  +  .  .  . 
senkrecht  auf  die  Flächeneinheit  des  Auges;  man  spricht  dann  von  einer 
mittleren  wirklichen  Helligkeit  der  leuchtenden  Fläche  und  ver- 

steht daranter  den  Quotienten 

Ji  ,1  f{^.)  df,  +  J,  I  f{e,)  df,+  ... 
df  -f  df,  +  rf/3  +  .  .  . oder 

i:[j^Mdf] 

^[dfl 
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Um  deu  Bcj?riff  der  scheiubaren  Helligkeit  zu  fixiren,  denke 

mau  sich  in  der  obigen  Figur  um  do  eine  Kugel  mit  dem  Radius  1  con- 

struirt.  welche  aus  der  Pyramide,  die  df  zur  Grundfläche  und  in  do  die 

Spit/.c  hat.  das  Element  dvj  herausschneidet.  Man  nennt  dio  die  scliein- 

hare  (iriisse  des  Elementes  df  und  versteht  unter  der  scheinbaren  Hellig- 

keit von  df  die  von  diesem  Elemente  ausgehende  Dichtigkeit  der  Be- 

leuchtung, dividirt  durch  die  scheinbare  Grösse  des  Elementes  df  Be- 
zeichnet mau  diese  scheinbare  Helligkeit  mit  h,  so  wird  also: 

dtü  dio 

df  cofi  e  .  ̂   .4 
uud  da  doj  =  -^— i —  ist,  so  wird: r 

h=. 
cos  e 

Man  sieht  also  hieraus,  dass  die  scheinbare  Helligkeit  eines  Flächen- 
elemeutes  von  der  Entfernung  vom  Auge  ganz  unabhängig  ist  und  nur 
durch  die  Leuchtkraft  und  den  Emauationswinkel  bestimmt  wird.  Hat 
man  wieder  eine  leuchtende  Fläche  statt  eines  einzelnen  Elementes,  so 
bezeichnet  man  entsprechend  wie  oben  mit  mittlerer  scheinbarer 

Flächenhelligkeit  den  Quotienten  aus  der  gesammten  Lichtmenge,  wel- 
che von  der  ganzen  Fläche  senkrecht  auf  die  Flächeneinheit  des  Auges 

gelaugt,  und  der  scheiubaren  Grösse  der  ganzen  Fläche,  also  die  Grösse 

2[J7^n')df] 

^[dco] Wir  haben  bisher  die  Abhängigkeit  der  Lichtwirkung  von  dem  Ema- 

nationswinkel ganz  allgemein  durch  die  Function  /"(e)  bezeichnet.  Wenn 
jeder  Punkt  des  leuchtenden  Elementes  als  Ausgangspunkt  einer  nach 
allen  Richtungen  gleich  energischen  Lichtbeweguug  aufzufassen  ist,  so 
sollte  es  auf  den  ersten  Blick  scheinen,  als  müsste  das  Element  nach 
allen  Piichtungen  dieselbe  Lichtmeuge  ausstrahlen.  Diese  Ansicht  ist  in 
der  That  von  Eni  er  vertreten  und  von  Laplace  später  acceptirt  wor- 

den, und  sie  würde  auch  durchaus  einwurfsfrei  sein,  wenn  das  leuch- 
tende Element  als  eine  rein  mathematische  Fläche  angesehen  werden 

dürfte.  Dies  ist  aber  keineswegs  statthaft,  und  wir  werden  sogleich 
sehen,  zu  welch  gänzlich  anderem  Beleuchtungsgesetze  man  gelangt,  wenn 
man  die  allein  richtige  Annahme  macht,  dass  bei  jedem  selbstleuchtenden 
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Körj)cr  (Ins  Licht  nirlit  nur  von  den  OlierfläcliontlK'ilclien  auHip:ct«;uuIt  wird, 
gondeni  auch  aus  einer  fjcwiüsen  Tiefe  unterhalb  der  eigentlichen  Ohertläche 

herkommt.  Nach  der  Euler'selien  und  Laphiceschen  Au8chauun<;Hwcise 
wäre  die  Function  f{t)  j^anz  unberücksi«*liti^'t  zu  hissen,  und  nach  den 
"'lijren  Formehi  mUsstc  daher  die  scheinbare  Ilelli^^keit  eines  leuchtenden 

Elementes  aus-^edrllckt  sein  durch  // =   ,  d.  li.  die  scheinbare  Helli;:- 
"  eo8  €  " 

keit  des  Elementes  df  niUsste  immer  grösser  werden,  je  j^rüsscr  der  Ema- 
nationswinkel wird.  Danach  mUsste  also  eine  j;:lUhende  Metalli)latte,  von 

der  Seite  her  betrachtet,  viel  heller  beurtheilt  Averden,  als  senkrecht  von 

va.  gesehen,  und  eine  glühende  Metallkugel  mUsste  am  Hände  beträcht- 
lich intensiver  ereeheinen,  als  in  der  Mitte. 

Die  Euler'sche  Vorstellungsweise  ist  von  Lambert  in  seinem  Ilaupt- 
wcrke'j  Über  die  Photometrie  nicht  acceptirt  worden.     Er  nahm  die  von 
iicm  Flächenelemente  df  ausgehende  Liehtquantität  nicht  unabhängig  von 

111  Ausflusswinkel  an,  sondern  stellte  das  nach  ihm  benannte  Emanations- 

setz  auf,  wonach  die  Licht(|uantität  proportional  dem  Cosinus  des  Ema- 

itionswinkels  sein  soll.     Danach  wäre  also  /"(t)  =  cos  £  zu  setzen;   die 
II 

1 
wirkliche  Helligkeit  eines  leuchtenden  Elementes  wäre  7/=/-^  und  die 

scheinbare  Helligkeit  h  =  J.  Es  würde  also  das  bemerkenswerthe  Ke- 
sultat  folgen,  dass  die  scheinbare  Helligkeit  überall  die  gleiche  wäre. 

Eine  glühende  Metallj)latte  müsste  von  allen  Kichtungeu  aus  betrachtet 

gleich  hell  erscheinen,  und  eine  leuchtende  Kugel  würde  am  Rande  eben 

hell  aussehen  wie  in  der  Mitte.  Lambert  glaubte  eine  der  wichtig- 
n  Stützen  für  seinen  Satz  darin  zu  erblicken,  dass  die  Sonnenscheibe 

an  allen  Punkten  gleich  hell  erschiene.  Es  war  ihm  unbekannt,  dass 

bereits  Bouguer  durch  genügend  zuverlässige  Messungen  den  Beweis 

erbracht  hatte,  dass  die  Landpartien  der  Sonne  beträchtlich  lichtschwächer 

sind,  als  die  Ceutralpartien ;  er  hatte  das  Vorhandensein  einer  Sonuen- 
atmosphäre  gar  nicht  in  Betracht  gezogen  und  konnte  daher  auch  nicht 

zu  dem  einzig  richtigen  Schlüsse  gelangen,  dass  die  Erscheinungen  an  der 

Sonne  wegen  des  uncontrolirbaren  Einflusses  einer  unbekannten  Sonnen- 
atmosphäre überhaupt  nicht  zu  Gunsten  oder  Ungunsten  irgend  welcher 

Emanationstheorie  entscheiden  können.  Wodurch  Lambert  speciell  zu 

seinem  Emanatiousgesetze  geführt  worden  ist,  lässt  sich  nicht  mit  Sicher- 
heit angeben,  soviel  aber  steht  fest,  dass  er  von  der  Tragweite  desselben 

für  die  ganze  Photometrie  überzeugt  gewesen  ist  und  dass  er  Alles  ver- 

1)  Lambert,  Photometria  sive  de  mensura  et  gradibus  luminis,  colorum  et 
umbrae  (1T6U.     Deutsche  Ausgabe  von  Anding,  Leipzig,  1892. 
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sucht  hut,  um  ;iuf  experiinentellein  und  theoretischem  AVege  die  Richtig- 

krit  seiuos  Sjit7,o8  zu  beweisen.  Leider  verfügte  Lambert  über  durchaus 

uugtMillgonde  HuHsiiiittcI,  und  die  Versuche,  durch  Beobachtungen  sein 

Gesetz  iilausibel  zu  nnieheu,  müssen  als  durchaus  unzureichend  bezeich- 

net worden.  An  selbstleuchtenden  i-^nbstanzen,  also  etwa  glühenden  Plat- 

ten (»der  Kugeln,  sind  von  ihm  überhaupt  keine  Experimente  angestellt 

worden.  Auch  der  Lnnibert'sche  Versuch  eines  theoretischen  Beweises 

ist  wi'gcn  der  willUürlicIien  Annahmen,  die  dabei  zu  Grunde  gelegt  sind, 

als  verfehlt  zu  betraeiiten,  und  dasselbe  gilt  in  noch  viel  stärkerem  Grade 

von  den  Beweisen,  die  später  Beer^)  und  Kheinauer'-)  zur  Stütze  des 
Lanibert'schen  Gesetzes  hinzugefügt  haben,  und  die,  wie  schon  Zöllner^] 

dargethau  hat,  nur  auf  einem  Kreisschlusse  beruhen.  Zöllner  ge- 
bührt ohne  Zweifel  das  Verdienst,  zuerst  auf  die  Unhaltbarkeit  der 

bisherigen  Versuche,  das  Lambert'sche  Gesetz  zu  beweisen,  aufmerksam 
gemacht  und  gleichzeitig  den  Weg  gezeigt  zu  haben,  auf  dem  man 
allein  zu  klaren  Anschauungen  gelangen  konnte.  An  der  Richtigkeit  des 
Gesetzes  selbst  hielt  Zöllner  von  vornherein  fest;  er  glaubte  diese  zur 

Genüge  durch  alle  experimentellen  Versuche  ausser  ZAveifel  gestellt  und 

er  ̂  ersuchte  nur,  auf  plausiblere  Weise  als  bisher  auch  theoretisch  den 
Satz  zu  stützen.  Er  verwies  auf  die  mit  dem  Lichte  nahe  verwandten 

Erscheinungen  der  strahlenden  Wärme,  machte  darauf  aufmerksam,  dass 

auch  bei  der  Wärmeausstrahlung  die  Intensität  von  dem  Cosinus  des  Ema- 

natiouswinkels  abhängt  und  dass  bereits  Fourier  eine  vollkommen  aus- 
reichende Erklärung  dafür  angegeben  hatte,  indem  er  annahm,  dass 

nicht  nur  die  an  der  Oberfläche  eines  Körpers  gelegenen  Moleküle, 
sondern  auch  die  unter  der  Oberfläche  befindlichen  als  Sitz  der  Wärme- 

ausstrahlung zu  betrachten  seien.  Indem  Zöllner  diese  Fourier'sche  Hypo- 
these auch  auf  die  Lichtausstrahlung  selbstleuchtender  Oberflächen  über- 

trug, gelaugte  er  zu  einem  einwurfsfreien  Beweise  des  Lambert'schen 
Emanationsgesetzes.  Damit  hat  Zöllner  einen  wichtigen  Schritt  gethan, 
dessen  Bedeutung  für  die  Entwicklung  der  theoretischen  Photometrie  noch 

viel  grösser  gewesen  wäre,  wenn  er  die  weiteren  Consequenzen  daraus 

gezogen  hätte  und  nicht  auf  der  ersten  Stufe  stehen  geblieben  wäre.  In 

dem  Irrthume  befangen,  dass  das  Lambert'sche  Gesetz  durch  alle  Beobach- 
tungen unanfechtbar  nachgewiesen  sei,  so  auch  beispielsweise  für  die 

Beobachtungen  der  Planeten  durch  die  photometrischen  Messungen  Sei- 

del's,    glaubte  er  auch    bei  zerstreut    reflectirenden  Substanzen    in   der 

1)  Beer,  Grundriss  des  photometrischen  Calcüles.    Braunschweig,  1854.    p.  6. 
2)  Rheinauer,  Grundzüge  der  Photometrie.     Halle,  l^Q-l.    p.  2. 
3    Zöllner,  Piotometrische  Untersuchungen  mit  besonderer  Rücksicht  auf  die 

physische  Beschaffenheit  der  Himmelskörper.     Leipzig,  1865.    p.  12. 
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i'itercn  Verfolprim«;  der  Fourier'Bclu'ii  N'orstcllunfjcn  eine  Ableitung;  de« 
Lambert'sclieu  Gesetze«  zu  finden.  Kr  hat  aber  dabei  einen  sehr  wicli- 
tifjen  Umstand  llbersehen,  das«  nämlich  bei  den  zerstreut  refieetirenden 
Substanzen  sowohl  beim  Eindrinjjen  des  Lichtes  bis  zu  einer  j^ewissen 
Tiefe  als  beim  Ausstrahlen  eine  Absorption  stattfindet,  welche  die  Licht- 
«T^cheinunjjen  wesentlich  modificirt.  Wir  werden  im  nächsten  Para- 

graphen zeifren,  dass  die  HerUcksicliti«,'un<;  dieser  Umstände  zu  einem 
wesentlich  anderen  Gesetze  als  dem  Lambert'schen  führt.  Soviel  hier 

nur  iu  Kürze  über  Zöllner's  Stellung  zum  Lambert'schen  Emanations- 
.  setze. 

Wir  kehren  nacii  dieser  Abschweifung  zu  den  selbstleuchtenden  Ober- 
fiächen  zurück  und  wollen  zunächst  den  strengen  Beweis  angeben,  den 

zuerst  Lommel  für  das  Lambert'sche  Emanationsgesetz  auf  Grund  der 
Fourier'schen  Anschauungsweise  aufgestellt  hat.  Dieser  Beweis  findet  sich 
ganz  versteckt  in  einer  Abhandlung  Lommel 's')  über  das  Fluorescenzlicht, 
in  welcher  ausserordentlich  wichtige  Bemerkungen  über  die  Grundsätze 
der  Photometrie  enthalten  sind.  Es  sei  (Fig.  5)  MN  die  Oberfläche  eines 
leuchtenden  Körpers,  AB  =  dcp 
ein  Gbcrflächenelement.  In  der 

Kichtung  AP,  welche  mit  der 
.\  ( »nuale  A  C  den  Winkel  «  bildet, 
mögen  die  Strahlen  (untereinander 
parallel)  aus  dem  Körper  austreten ; 
dann  werden  nach  der  Fourier- 

schen  Anschauung  alle  diejenigen 

^'olumelemente  au  der  Lichtaus- 
strahlung sich  betheiligen,  welche 

in  dem  schiefen  Cylinder  enthalten 
sind,  der  AB  zur  Basis  hat  und 

dessen     Axe     der    Pichtung    AP 
parallel  ist.  Die  Tiefe,  aus  welcher  noch  Licht  hervordringen  kann, 
hängt  von  dem  Grade  der  Durchsichtigkeit  des  leuchtenden  Körpers  ab. 
Bei  den  sogenannten  nndurchsichtigen  Körpern  dringt  das  Licht  nur  aus 

ganz  geringer  Tiefe  unter  der  Oberfläche  hervor,  sie  werden  erst  in  un- 
eudlicli  dünnem  Zustande  durchsichtig,  während  z.  B.  glühende  Gasmassen 
das  Licht  aus  ziemlich  tiefen  Schichten  hervorkommen  lassen.  Wir  wollen 

uns  hier  zunächst  nur  mit  Körpern  der  ersten  Gattung  beschäftigen  und 
ein  kleines  Volumelement  mniiv  in  Betracht  ziehen,  welches  von  dem 
Oberflächenelemente  AB  um  die  Strecke  Am  =  r  entfernt  ist.    Die  Leucht- 

/./'
 

N'
 

Fig.  5. 

1)  Wiedem.  Annal.    Bd.  10,  p.  449. 
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kraft  des  Körper»,  den  wir  als  g^leichmässig  leuchtend  annehmen  wollen, 

sei  ./.  d-  li.  die  Voliimcinheit  möge  in  der  Entfernung  1  auf  die  Flä- 

cheneinheit senkrecht  die  Lichtmenge  J  ausstrahlen,  vorausgesetzt,  dass 

keine  Ahnorption  stattlindet.  Das  Volumelcment  mnf.iv,  dessen  Inhalt 

==  dip  dr  CO»  e  ist,  wlirde  also  ohne  Absorption  die  Lichtquantität 

//  =  J  dcp  dr  cos  £ 

aussenden,  liezcichuen  wir  nun  die  Änderung,  welche  q  auf  einem  sehr 

kleinen  Wege  dr  erleidet,  mit  dq,  so  ist  klar,  dass  dq  negativ  sein  muss, 

weil  eine  Lichtabnahrae  stattfindet,  ferner  dass  es  proportional  dem  zu- 

rückgelegten Wege  dr,  ebenso  proportional  der  ursprünglichen  Energie  q 

sein  muss,  und  endlich,  dass  es  infolge  der  dem  Körper  eigenthUmlichen 

Absorption  mit  einem  gewissen  Absorptionscoefficienten  zu  multipliciren 
ist.     Man  hat  also: 

dq  =  —  kq  dr,     oder:    —  =  —  k  dr . 

Durch  Integration  über  die  ganze  Strecke  r  findet  man: 

log  ̂  =  -  kr ,      oder :     ̂^  =  e-  '''• , °   q  q 

wo  7o  die  Lichtquantität  ist,  welche  anstatt  der  ursprünglichen  Quantität 

7  übrig  geblieben  ist,  wenn  das  Licht  des  Volumelementes  mnuv  den 

Körj'cr  verlässt.     Durch  Substitution  von  q  hat  man: 

q^  =  J  dtp  dr  cos  e  e~^'' . 
Sämmtliche  in  dem  schiefen  Cylinder  enthaltenen  Volumelemente  senden  I 
also  die  Lichtmenge  aus: 

I) 

Q  z=  J  d(p  cos  £  Idr  e 

—  kr 

Avo  die  Integration  von  r  =  0  an  bis  zu  einem  Werthe  r  =  q  auszuführen 

ist,  für  welchen  überhaupt  kein  Licht  mehr  aus  dem  Körper  hervordrin- 

gen kann,  für  welchen  also  auch  e^^'-!  verschwindend  klein  sein  muss. 
Die  Ausführung  der  Integration  liefert: 

1 

Q  =  J  dcp  cos  £  -7-  {1  —  e-''^] , 

und  da  nach  dem  eben  Gesagten  e-^'-'  gleich  Null  sein  soll,  so  wird: 
] 

Q  =  -f  J  d<p  cos  £  . 

/t 
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Hei  senkrechter  Ausstralilmifj  {«  =  Oi  wUrde  man  haben: 

Miithiii : 
Q —  =  COH  t  . 

Es   ist   hiermit  der  Lamhertsehe  Satz  vom  Cosinus  des  Enianations- 

inkels  ̂ iWVL  streng;  bewiesen,  aUerdin^s  nur  \\\x  selbstleuchtende  Körper 

nd  auch    bei  diesen  nur  tllr  soj^enainite  undurehsi<*htijrt'  Sul)stan/en. 

Würde    der    durch    die    Flächen   MX   und    M N'   begrenzte   Körper   ein 
durch  sichtig  ̂ ^lUhender   sein,   so    mlisste   man,   um   die  gesammto    v<»n 

aUen  \'<>lumelementen  des  schiefen  Cviinders  durch  dif^  ausgesandtc  Licht- 

nienire   zu   erhalten,    die   Integration   von  ;•  =  0  bis  r  =    ausfuhren, "  cos  e 

wenn  7?  die  Dicke  des  lietrnchtetcn   Kör])ers  ist.     Afan  erhiclt(>  dann: 

I  ■    '' Q  =      J  d(p  cos  £  1 1  — 
oenso: 

lind  mithin:  /.- 

Q  1  _  i^"^' 

l'ur  k^={)  und  t  =  1)0"  wird  dieser  Ausdruck,  ebenso  wie  bei  dem  ein- 
fachen Lambert'schen  Emanatiousgesetze,  gleich  1  resp.  gleich  0 ,  und  im 

Allgemeinen  nimmt  der  Werth  mit  wachsendem  e  beständig  ab,  bleibt 

jedoch  stets  grösser  als  cos  f.  Erst  für  eine  unendlich  dicke  Schicht  geht 

der  .Vusdruck  in  das  reine  Emanationsgesetz  über. 

Wir  wollen  diesen  Gegenstand,  so  interessant  er  auch  namentlich  im 

Hinblick  auf  das  Verhalten  aller  leuchtenden  Flammen  und  aller  glühenden 

Gasmassen  ist,  hier  nicht  weiter  verfolgen,  sondern  kehren  zu  den  so- 
genannten undurchsichtigen  selbstleuchtenden  Flächen  zurück,  für  welche 

das  einfache  Lambert'sche  Emanationsgesetz  als  gültig  nachgewiesen  worden 
ist.  um  noch  einige  allgemeine  Retrachtungen  über  die  gegenseitige  Be- 

leuchtung von  Flächen  anzuknüpfen  und  einige  specielle  Aufgaben  zu 

behandeln,  die  für  die  Astrophotometrie  von  Bedeutung  sein  können. 
Beiläutig  verdient  noch  erwähnt  zu  werden,  dass  auch  experimentell  die 

Anwendbarkeit  des  Emanationsgesetzes  auf  die  Lichtausstrahlung  glühender 

Metallstreifen,  also  undurchsichtiger  selbstleuchtender  Körper,  in  neuerer  Zeit 

durch  Versuche  von  Möller')  in  Strassburg  ausser  Zweifel  gestellt  worden  ist. 

1)  Elektrotechnische  Zeitschrift.    Bd.  5,  p.  370  und  405. 
Möller,  Photometrie.  3 
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Astrophotometrie. 

^ 

M^        •    f    vur   6)  eine  selbstlouolitende  Fläche  und  F  
eine  andere K8  Bei  f  .tig.  b)  eine  se  Oberflächenelement  der 

a,von  beleuchtete  ̂ -1-^'J^^l^^-^;^' j^^  ̂̂;,;,,,    der    zweiten    Fläche. 

im  die  Fläche  f  ̂'leichmässig  leuc
htend,  ist  also 

die  Leuchtkraft  /  in  allen  Punkten
  die  gleiche, 

so  ist  nach  den  bisherigen  Erörteru
ngen  die  Licht- 

„uantität  CiL,  welche  von  dem  Elem
ent  df  auf 

das  Element  dF  übergeht,  ausgedr
ückt  durch: 1 

dL:=JdfdFGOSicoBs^- 

Um  die  Lichtmeuge  zu  haben,  die 
 von  dem 

.^anzcn  Körper  f  auf  das  Element  dF  gela
ngt, 

h-it  mau  zu  summircn  über  sämmtliche  
Theilchen 

von  /,  die  von  dF  aus  frei  sichtbar 
 sind,  und 

um  endlich  die  ganze  Lichtquantität  zu 
 haben, 

die  von  f  auf  F  gelangt,  hat  man  ei
ne  zweite 

Summation  über  alle  Theilchen  dF  zu  bilden
,  auf 

die  von  f  aus  überhaupt  Licht  gelangen 
 kann. 

Man  hat  also  ftir  die  Lichtmenge  L,   welche
  von  f  auf  F  gelangt,   den 

Ausdruck; ^  '  'cos  i  cos  £ 

Fig.  6. 

L  =  j22  ('^f  '^^  ̂̂ ^ '  "^^^ '  ̂ ) 

Denkt  man  sich  nun  umgekehrt  F  als  gleichm
ässig  leuchtende  Fläche 

mit  der  Leuchtkraft  J',  so  würde  entsprechend  di
e  Lichtmenge  L  ,  welche 

von  F  auf  /'  ül)ergeht,  gegeben  sein  durch  d
en  Ausdruck: 

L'  =  J'22  (^^^  ̂f  ̂̂ ^  ̂  ^^^  ̂  p) ' 

und  da  die  Doppelsummen  einander  gleich  sind,  so  er
hält  man  unmittelbar: 

^=^,  oder  den  wichtigen  Satz:  »Die  Lichtmengen, 
 welche  zwei 

gleichmässig  blühende  Körper  einander  zusende
n,  verhalten 

sich  wie  die  ̂ Intensitäten  des  Glühens  der  beiden  Körper*,
 

oder:  ̂ Die  Lichtquantitäten,  welche  zwei  leuchtende  Fläche
n 

austauschen,  sind  den  Leuchtkräften  proportional- 

Auch  hier  wird  die  Anschauungsweise  durch  Einführung  der  schei
n- 

baren Grösse  wesentlich  vereinfacht.  Es  stelle  (Fig.  7)  F  eine  selbst- 

leuchtende Fläche  dar,  welche  das  kleine  Element  df  beleuchtet.  Von 

df  als  Spitze  sei  der  iimhüUeude  Kegel  an  die  Fläche  F  gelegt,  welcher 

dieselbe  längs  einer  Curve  berührt,  jenseits  deren  kein  Punkt  der  Fläche 
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Licht  nach  df  Mxxvkvu   kann.     Construirt  man  um  df  aLs  Tentrum  eine 
Ku-el  mit  (lern  Ifadiiw  1 ,  so  wird  aus  dieser  durch  den  Ke^^el  ein  StU.-k  herau«- «resehnitteu ,     wehhes     man 
die    seheinhare   (Jrüsse    der 

leuchtenden  Fläche  /'  nennt. 
Auf    irjrend     einem    liadius 
liefen  die  Elemente  dvj  und 

'//•'.     Nach    den    bisherij^en Sätzen    ist    die    Lichtmeno^e 
'//>,  welche  von  dF  auf  df  jr 
Uherorelrt,  gegeben  durch  den 
Ausdruck : 

Fig.  7. 

•1 

dL  
=  

J  
dF  

df  
cos  

i  cos  
e  -r  

• 

r* 

Wäre  das  P:iement  dw   mit  derselben   Leuchtkraft  J  wie  die   Fläche  F 
-elbstleuchtcnd,  so  wUrde  es  nach  df  die  Lk-htmenge  d L'  =  J  d lo  d f  cos  i -«enden,  da  e  in  diesem   Falle  gleich  Null  wäre.     Nun  sei  aber  dcj  = dF  cos  t    /.,,., 
~y,   ;  folglich  wird  dL  =  dL',  und  es  gelangt  also  von  rfw  dieselbe 

Lichtmenge  auf  df  wie  von  dF.  Dasselbe  gilt  von  den  entsprechenden Elementen  der  Fläche  F  und  der  Hülfskugel,  und  mau  kann  daher  die 
-osammte  Lichtmenge,  welche  von  einer  beliebigen  Fläche  F  mit  der 
uleichmässigen  Leuchtkraft  J  auf  ein  Element  df  übergeht,  ersetzen 
aurch  die  von  der  scheinbaren  Grösse  der  Fläche  ausgehende  Licht- 
(luautität.  vorausgesetzt,  dass  auch  die  scheinbare  Figur  überall  die 
Leuchtkraft  J  besitzt;  ja  man  kann  diese  Substitution  auch  dann  noch 
■  lutiihren,  wenn  die  leuchtende  Fläche  nicht  gleichmässig  leuchtend  ist 
vorausgesetzt  nur,  dass  man  in  jedem  Punkte  der  Hülfskugel  dieselbe Intensität  annimmt,  welche  in  dem  entsprechenden  Punkte  der  Fläche herrscht. 

Dieser  Hülfssatz  kann  nun  dazu  benutzt  werden,  um  eine  ganze  Keihe 
von  Aufgaben  zu  lösen,  welche  die  Beleuchtung  eines  horizontalen  Elementes 
durch  einen  irgendwie  gelegenen  selbstleuchteuden  Kreis  oder  eine  Ellipse, 
durch  ein  sphärisches  Dreieck,  durch  eine  selbstleuchtende  Kugel  oder 
m  Ellipsoid  u.  8.  w.  behandeln.  Auding  hat  in  seiner  deutschen  Ausgabe 
Nou  Lamberts  ̂ Photometria«  in  der  Anmerkung  zu  §  14(1  darauf  aufmerksam 
gemacht,  dass  bei  allen  leuchtenden  Flächen,  die  einen  lAlittelpunkt  haben 
die  Beleuchüingsaufgabe  sich  darauf  reducirt ,  die  Lichtquantität  zu  er- 

mitteln, welche  die  betreffende  Fläche  auf  das  horizontale  Element  sendet 
wenn  der  Mittelpunkt  senkrecht  über  demselben,   also  im  Zeuith,   liegt! 

3* 
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In  clor  Th-it  8ci  (Fi-    S)  F  irirond  eine  Fläche
  mit  Mittelpimkt,   dF  ein 

Itil'nel     ent     Cder  Mittelpunkt,   ./^ 
 das  beleuehtete   horizontale ()lKrn.l.iumium     ,  Element.     Auf  der  HUlfskugel  mit  dem 

IJadius  l  um  df  als  Centrum  sei  d(p 

die  scheinbare  Grösse  von  dF,  Z  sei 

das  Zenith  und  M  die  Projection  des 

Mittelpunktes;  dann  ist  in  dem  sphäri- 
schen Dreiecke  ZMd(p  die  Seite  Zc?f/) 

gleich  dem  Incideuzwiukel  /,  die  Seite 

ZU  ist  die  Zcnithdistauz  x  des  Mittel- 

punktes C\  die  dritte  Seite  sei  mit  v 

bezeichnet,  femer  heisse  d-  der  Winkel 
zwischen  v  und  x.     Dann  hat  man: 

cos  i  =  cos^  cos  V  +  sin.r  sin  v  cos  ̂  . 

Die  Lichtquantität,  welche  von  dF  nach 

df  gelangt,  ist  nach  dem  obigen  Hülfs- 
satze  ausgedrückt  durch: 

flL'  =  J  df  d(p  cos  /, 

oder,  nach  Substitution  von  cos  /,  durch: 

,///  =  J  df  cos;^  cos  V  d(p  -f  J  df  sin  ;  sinr  cos  ̂   dcp  . 

Nun  giebt  es  bei  einer  Mittelpuuktsfläche  zu  jedem  Element
e  dF  ein 

zweites,  für  welches  i'  denselben  Werth  hat,  für  welches  aber  ̂   in  den 

^Verth  !-r-f  .'>  übergeht.  Bei  der  Integration  über  alle  Elemente  dF  fällt 

also  das  zweite  Glied  fort,  und  man  erhält  für  die  gesammte  Lichtmeng
e 

den  Werth : 

L'  =  J  df  jcosx  cos  V  drp  , 
constant  ist,  so  wird: 

L'  =^J  df  cos X  j cos  V  d(p  . 

Es  folgt,  also  der  wichtige  Satz,  dass  die  Lichtmenge,  welche  eine 

Mittelpunktsfläche  auf  ein  horizontales  Element  wirft,  stets 

proportional  dem  Cosinus  der  Zenithdistanz  des  Mittelpunktes 

ist.  Der  Satz  gilt  sogar  noch  dann,  wenn  die  eigenthümliche  Leuchtkraft  J 

nicht  überall  die  gleiche  ist,  wenn  sie  nur  symmetrisch  zum  Mittelpunkte 

ist;  denn  dann  haben  die  Oberflächeuelemente  v,  i>  imd  v,  tv -{- -d-  dieselbe 
Intensität  und  das  zweite  Glied  verschwindet  bei  der  Integration  ebenfalls. 

Die  gesammte  Lichtmenge  wird  dann,  da  J  nicht  constant,  sondern  irgend 

eine  Function  von  v  und  ̂ 9-  ist,  gegeben  durch: 

L'  =  df  0,0%  %  l  J  cos  V  dcp  . 

und  da  cos 



Beleachtunp  von  Flächen  durch  leuchtende  Flächen  i- 

Aus  (lern  Aiidii.-  sehen  Sut/e  f<.l-t  uhuc  Weiteres,  dass  alle  Heleueh- 
tun-saul-al)eu  bei  MittelpunktsHäehen  siel,  auf  den  Fall  t  =  0  redueircii 
uud  daaä  es  abo  bei  jeder  speeielleu  Auf-abe  auf  die  Lösuu-  de»  Intef^rales: 
fjQOsidff  ankommt.  Denkt  man  »ich  nun  an  die  seheiubure  Fläehe  im 
Zenitheine  tan-irende  Ebene -ele^-t,  m  ist  co»id,f  nieht«  Anderes  als  die 
Trojeetion  vtm  rfy  auf  diese  Ebene.  Ist  die  leuchtende  Fläehe  z.  IJ  eine 
Ku-el,  deren  seh.'inbarer  Jfadius  =  .*  ist,  so  wird  die  l'rojeetion  der 
sehenibaren  Fläehe  auf  die  erwähnte  Tangentialebene  ein  Kre'is  mit  dem Kadius  sin.v,  und  die  Liehtmen-e,  welche  von  der  leuchtenden  Ku-el  im 
Zenith  auf  <h<  horizontale  Elenu^nt  df  übergeht,  wird  nach  dem  Voran- irehenden 

^>'  =  J  df  71  sin's. 

Ik'Hndet  sich  die  Ku-el  nicht  im  Zenith,  so  muss  man  noch  mit  dem C«»snius  der  Zeuithdistanz  des  Mittelpunktes  multipliciren.  um  die  Licht- nieuge  zu  finden. 

Man  sieht,  dass  dunh  den  Andiu-'scheu  Hülfssatz  die  Lijsun-  Nun 
Auf-abeu  wesentlich  erleichtert  wird,  die  bei  Lambert  und  in  dem  er- 

wähnten JJeer'scheu  Lehrbuche  des  photometrischen  CalcUls  einen  nicht unerheblichen  Aufwand  von  Kechnun-eu  und  Eutwicklun-en  erfordern 
So  lässt  sieh  sehr  einlach  die  lieleuchtuno;  durch  eine  8i)härische  Ellipse 
bestnnmen.  Es  genU-t  auch  hier  wieder  der  Fall,  dass  der  Mittelpunkt 
der  Ellij.se  im  Zenith  liegt.  Sind  dann  ..,  und  s,  die  ̂ ^'inkel,  unter  denen 
die  beiden  llalbaxen  der  Ellipse,  von  df  aus  gesehen,  erscheinen,  so 
wird  die  Projection  der  scheinbaren  Fläche  auf  die  Tangentialebene  eben- 
lalls  eine  Ellipse  mit  den  Halbaxen  sin  .s,  und  sin  .v. ,  und  der  Lihalt der  Projection  wird  daher: 

TC  sin  s^  sin  s^ . 

L)ie  von  der  selbstleuchtendeu  sphärischen  Ellipse  auf  df  gesandte  Licht- menge ist  daher: 
JJ  =  J  71  df  sin  5^  sin  s^ , 

"der  wenn  der  Mittelpunkt  der  Ellipse  die  Zeuithdistanz  x  hat: 

L'  =  J  TT  df  sin  s^  sin  s,  cos  x  . 

Ebenso  leicht  lassen  sich  die  Fälle  behandeln,  wo  die  leuchtende  Fläche 
ein  sphärisches  Dreieck  oder  ein  sphärisches  Polygon,  eine  sichelfcirmige 
Figur  wie  bei  den  Phasen  einer  Sonnenfinsterniss  u.  s.  w.  ist,  ebenso  die 
Fälle,  wo  die  beleuchtete  Fläche  nicht  ein  kleines  horizontales  Element 
ist,  sondern  ebenfalls  eine  beliebig  gestaltete  Fläche  repräsentirt.  Eine 
austührlichere   Behandlung   dieser  Aufgaben   würde    den  Rahmen    dieses 
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Buches  wesentlich  Ubcrschrciteu ,  uucl  es  muss  daher  auf  die  Lehrbücher 

von  Lambert  und  Beer  verwiesen  werden. 

7.   Zerstreut   reflectirende  Substanzen.     Die  Bouguer'sche  Reflexions- 

theorie.     Das  Lommel-Seeliger'sche  Belenchtungsgesetz. 

Die  Berechnung  der  Lichtquantität,  welche  von  einem  leuchtenden 

l'unkte  oder  einer  leuchtenden  Fläche  auf  eine  andere  Fläche  objectiv 

gesandt  wird,  hat,  wie  schon  mehrfach  im  Früheren  betont  wurde,  im 
Grossen  und  Ganzen  nur  ein  theoretisches  Interesse,  da  diese  Lichtmeuge 

nicht  von  unserem  Auge  direct  wahrgenommen  wird  und  auch  nur  unter 

bcstinnntcn  Voraussetzungen  und  nur  in  gewissem  Betrage  auf  andere 

Weise  (durch  Photographie,  durch  elektrische  Wirkungen  etc.)  gemessen 
werden  kann.  Für  unser  Auge  wird  diese  Erleuchtung  erst  dadurch 
wahrnchml)ar,  dass  die  auffallende  Lichtmenge  von  der  beleuchteten 

Fläche  wieder  ausgestralilt  wird,  und  was  in  unserem  Sehorgan  zum  Be- 
wusstsein  gelangt,  ist  erst  die  durch  Zurückstrahlung  mehr  oder  weniger 

nioditicirte  urs})rüugliche  objective  Lichtmeuge.  Wieviel  von  dem  auf- 
fallenden Lichte  zurückgeworfen  wird  und  nach  welchen  Gesetzen,  hängt 

einzig  und  allein  von  der  physischen  Beschaffenheit  der  beleuchteten 
Substanz  ab,  und  es  wird  wohl  schwerlich  möglich  sein,  ein  allgemein 
gültiges  Beleuchtungsgesetz  aufzustellen.  Ist  der  beleuchtete  Körper 
optisch  vollkommen  durchsichtig,  so  ist  klar,  dass  alles  auffallende 
Licht  hindurchgelassen  wird  und  dass  überhaupt  nichts  mehr  reflectirt 

werden  kann;  einen  solchen  absolut  durchsichtigen  Körper  würde  man 
seiner  äusseren  Begrenzung  nach  überhaupt  gar  nicht  wahraehmen  können. 
In  der  Natur  giebt  es  solche  absolut  durchsichtigen  Körper  nicht.  Je 
weniger  durchsichtig  ein  Körper  ist,  desto  mehr  Licht  muss  er  reflectiren, 
wenn  der  Satz  von  der  Erhaltung  der  Energie  Gültigkeit  haben  soll. 

Nach  den  Fresnel'schen  Untersuchungen  ist  die  Lichtquantität  L,  welche 
von  einer  Oberfläche  reflectirt  wird,  wenn  die  einfallende  Lichtmenge  L^ 
imter  dem  Incideuzwinkel  i  auffällt  und  unter  dem  Brechungswinkel  r 
eindringt,  gegeben  durch  die  Gleichung: 

T  =  XL  i^^^g'  (^'  ~  ̂')  _L  sin-  [i  —  r\ 
-    '  Itang'^  {^■  +  r]  "^  sin^  [i  +  r)i  ' 

während  die  in  den  Körper  eindringende  Lichtmenge  D=L^—L  sein  muss. 
Körper,   deren  Oberfläche  nicht  so   glatt  und  gleichmässig  ist,  dass 

nach  allen  Richtungen  eine  regelmässige  Reflexion  nach  den  Fresnel'schen 
Gesetzen  statttindeu  kann,  nennt  man  zerstreut  reflectirende    und  nimmt 



I ̂
H  Zerstreut  roflectirende  Substanzeiu  39 

^■ftu,  tlass  bei  iliiK'U  das  aullallfiuli-  liiilit  uurc^tiiuassi^  uacli  allen  liich- 
^■tnnj^en  zurUck^'estrahlt  wird.  Aber  ebenso  wenijr,  wie  es  vollkomnien 
^■epie^elnde  Substanzen  jriebt,  dürfte  es  aueli  voUkoninieii  ditVus  refleetirende 
^Ppobcn,  und  sell)st  sehr  rauhe  Obertläelien  zeigen  bei  grossen  Einfalls-  und 

Keflexiouswinkeln  bekanntlich  vollkommene  Spiegelbilder.  Die  zerstreute 

Kertexion  wird  wesentlich  von  der  Heschaftenheit  der  Substanz  abhängen, 

und  zwar  voraussichtlich  in  erster  Linie  von  der  Absorption,  welche  das 

Licht  in  der  Substanz  selbst  erleidet.  Denn  dass  eine  solche  Absorption 
in  der  That  stattfinden  muss,  folgt  schon  allein  aus  dem  Vorhandensein 

einer  specitischen  Körj)erfarbe.  Seeliger*)  hat  darauf  aufmerksam  ge- 
macht, wie  instructiv  in  dieser  Beziehung  die  Betrachtung  pulverisirter 

Farbstofte  ist.  Je  feiner  das  Pulver  ist,  desto  weniger  intensiv  tritt  seine 
Färbung  hervor,  desto  weisslichcr  erscheint  die  Farl)e,  weil  das  Licht  in 

diesem  Falle  nur  von  den  allerobersten  Schichteu  zurückgeworfen  wird, 

während  die  Fär])ung  bei  gröberem  Pulver,  wo  das  Licht  infolge  der 

grossen  Zwischenräume  tiefer  in  den  Körper  eindringeu  kann,  entschieden 
deutlicher  zu  bemerken  ist. 

Das  Studium  der  Lichtausstrahlung  zerstreut  reflcctirender  Substanzen 

gehört  zu  den  schwierigsten  Capiteln  der  Photometrie  und  ist  auch  für 
die  Astronomie  von  der  grösstcn  Bedeutung,  weil  die  Planeten  und  Monde 
zweifellos  das  Sonnenlicht  zum  grössten  Theile  diffus  reflectiren.  Lambert 

hat  sich  die  Lösung  des  Problems  allerdings  sehr  leicht  gemacht,  indem 

er  einfach  annahm,  dass  die  beleuchteten  Elemente  des  Körpers  ihrerseits 
wieder  als  selbstleuchtend  betrachtet  werden  dürften  und  dass  daher  das- 

selbe Emanationsgesetz  gelten  müsse,  wie  für  selbstlcuchtcndc  Körper.  Man 
denke  sich  ein  zerstreut  reflectircndes  Fläclicuelement  d.s  von  einer  Licht- 

quelle (einem  leuchtenden  Punkte  oder  einer  leuchtcudcu  Fläche)  unter  dem 

lucidenzwiukel  /  beleuchtet.  Ist  dann  L  die  Lichtmenge,  welche  auf  die 
Flächeneinheit  senkrecht  auffällt,  so  erhält  ds  nach  dem  Früheren  die 

Licht([uantität  L  ds  cos  ̂ .  Von  dieser  Lichtmenge  wird  nun  das  Element 

nach  jeder  Richtung  einen  gewissen  Bruchtheil  reflectiren,  und  es  sei  die 

in  senkrechter  Richtung  ausgestrahlte  Lichtmenge  durch  c  L  ds  cos  i  aus- 
gedrückt. Wenn  sich  nun  das  diffus  refleetirende  Element,  wie  Lambert 

annimmt,  wie  ein  selbstleuchtcudes  verhalten  soll,  so  müssen  sich  nach 

dem  Emanationsgesetze  die  in  verschiedenen  Richtungen  ausgestrahlten 
Lichtmengen  wie  die  Cosinus  der  Emanationswinkel  verhalten,  und  es  ist 

daher  die  unter  dem  Winkel  s  ausgestrahlte  Lichtmenge 

dq  =  c  L  cos  i  ds  cos  e. 

1;  Sitzungsb.  der  math.-phys.  Classe  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.      Bd.  18 
(1888,,  p.  228. 
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Denkt  nmu  sirh  nun  um  eis  eine  Halbkug
el  mit  dem  Radius  1  constmirt 

so  Avird  einem  Elemente  cho  derselben  d
ie  Licht.iuautitat 

//()  =  (Jq  (loj  =  (■  L  ds  coBi  cos«  diu 

zugcsaudt,  und  die  ganze  Halbkugel 

erhält  daher,  da  sieh  das  Element  dvj, 

wie  nebenstehende  Figur  9  zeigt,  durch 

dt  sinf  dr  ausdrücken  lässt,    die  Licht- 
menge: n 

T 

2  2h' 

Q  =  c  L  ds  co&il cos£  sine  dej  dr , 

oder: 
Q  =  c  L  ds  cos?  71 . 

]•:.  ̂ ^ird  aber  diese  ganze  ausgestrahlte  Lichtme
nge  auch  irgend  ein 

Unu-btheil  der  von  dem  Element  empfangenen  Lichtm
enge  L  ds  cos^  sem, 

d.  li.  mau  wird  haben: 

Q  =  L  ds  cos  i  Ä  , 

wo  der  Factor  Ä,  .velcher  augiebt,  wieviel  vo
n  dem  einfallenden  Lichte 

auf  eine  ganze  Halbkugel  mit  dem  Radius  1 
 ausgestrahlt  wn-d,  kiemer 

als   I   ist  und  von  Lambert  die  Albedo  der  Sub
stanz  genannt  worden 

ist.  Aus  den  beiden  Gleichungen  für  Q  folgt:  c  =-^,  u
nd  man  hat  daher 

das  Lambert'sche  Beleuchtungsgesetz  für  zerstreut  ref
lectirende  Substanzen 

in  der  bekannten  Form: 

(In  =  —  L  ds  cos^  cos«  , ^         /c 

oder  auch,  wenn  man  eine  einzige  Constante  T^  einführt: 

dq  =  r,  ds  cos*  cos«. 

Wie  man  leicht  sieht,  hat  das  Lambert'sche  Gesetz  keinerlei  theo
retische 

Berechtigung.  L  amb  e  r t  glaubte  dasselbe  durch  Versuche  an  ver
schiedenen 

Substanzen  bewiesen  zu  haben,  indessen  sind  diese  Versuche  so  unge
nau 

und  so  wenig  zahlreich,  dass  sie  kaum  etwas  zu  Gunsten  des 
 Lambert- 

schen  Gesetzes  entscheiden  können.  Neuere  Versuchsreihen  an  einer  gros
sen 

Zahl  irdischer  zerstreut  reflectirender  Substanzen  von  Secligeri)  und  von 

Messerschmitt2]    haben  zweifellos  festgestellt,    dass   das  Lamber
t'sche 

1)  Sitzungsb.  der  math.-phys.  Classe  .der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.    Bd.  18 201. 

2)  Messerschmitt,  Über  diffuse  Reflexion.    Diss.  inaug.  Leipzig,  1888., 
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Uesii/.  mir  ̂ :m/.  ausiialmmwi-iso  als  Aunälu'ruiijr  an  dir  W  alirlii-it  iM'tracliti't 

rerdeii  kann,  dass  die  Liclitnionp'  vom  A/iinutli  al»liän;ri^'  ist  etc.,  und  das« 
p«  daluT  für  ditVus  rrHectireudf  Körper  aus  der  JU-iho  d»'r  ])liotonu'tris«'luMi 

Gain«ljri'st't/.t'  jrcstriclu'U  worden  niuss.  Der  l'nistand.  dass  dieses  (iesct/ 
lan^'e  eine  ununisj-liränkte  Ilerrseliaft  aus^reUbt  hat.  erklärt  sieh  wohl  am 

SBten  dureh  die  Überaus  einfache  und  elepfante  Form,  in  welcher  es  er- 

?heint.  und  aus  dem  Manjjel  an  zuverlässijjen  Ueobaehtunj^en,  welche  jjej^en 
las.sell»e  stimmen  konnten.  Für  die  Astroi)hotometrie  schien  es  zwar  durch 

lie  Zöllner'schen  Messungen  am  Monde  und  am  Planeten  Mars  nicht  be- 
wiesen, dafllr  erijabeu  aber  die  Seiderschen  lieobachtuugen  an  der  Venus 

eine  vcdlkommene  Hestäti«i:un<r,  und  unter  }i:eeii?neten  Annahmen  über  die 

<>bertlächenheschaft*enheiten  dieser  Himmelskörper  Hessen  sich  diese  schein- 
baren Widersprüche  sehr  ijut  auch  mit  dem  Lambert'schen  Gesetze  ver- 

iini«:en.  Näheres  darüber  später.  Zöllner  hat  zwar,  wie  wir  gesehen 
halten,  bei  den  selbstleuehteudeu  Substanzen  den  Weg  zu  einem  strengen 

Heweise  des  Lambert'schen  Emauationsgesetzes  gewiesen,  indem  er  die 

Kourier'sche  Anschauungsweise  von  dem  Hervordringen  der  AVärmestrahlen 
aus  dem  Inneren  der  Köi'j)er  auch  auf  die  Lichtstrahlen  in  Anwendung 
lirachte,  er  hat  aber,  indem  er  versuchte,  diese  Überlegungen  bei  der 
Behandlung  der  nicht  selbstleuchteuden  Substanzen  einzuführen,  den  Fehler 

gemacht,  nur  eine  Lichtabsorption  bei  der  Ausstrahlung  der  Kaumelemente 

aus  dem  Lineren  anzunehmen,  nicht  aber  auch  entsprechend  eine  Licht- 

Schwächung  schon  bei  dem  Eindringen  des  Lichtes  in  das  Innere.  Dieser 

l'mstand  hat  ihn  wieder  auf  das  Lamberfsche  Gesetz  zurückgeführt  und 
ihn  verhindert,  schon  vor  30  Jahren  diejenigen  Fortschritte  in  der  theo- 

retischen Photometrie  anzuhahnen,  welche  wir  den  neueren  Forschungen 
von  Lommel  und  Seeliger  verdanken. 

Nicht  ohne  Interesse  ist  die  Vorstellung,  die  sich  liouguer  von  der 
physikalischen  BeschaÖenhcit  der  diffus  reflectirenden  Substanzen  gemacht 

hat.  Er  nahm  an,  dass  die  Oberfläche  eines  solchen  Köqiers  wegen  seiner 

Kauhheit  keine  vollkommen  geometrische  Fläche  sein  könne,  sondern  dass 

>ie  aus  einer  zahllosen  Menge  von  kleinen  spiegelnden  Elementen  bestünde, 
die  unter  allen  möglichen  Winkeln  gegen  die  Oberfläche  des  Körjiers 

-reneigt  wären  und  das  Licht  nach  den  Gesetzen  der  Spiegelung  zurück- 

würfen. Bouguer  hat  diese  Anschauungsweise  in  seinem  >Traite  d'optique« 
mit  grosser  Consequenz  durchzuführen  versucht,  es  ist  ihm  aber  nicht 

gelungen,  ein  allgemein  gültiges  Peleuchtimgsgesetz  für  alle  zerstreut 

reflectirenden  Substanzen  aufzustellen.  Seine  Theorie  gilt  heute  als  ver- 
altet, es  verdient  aber  vielleicht  hervorgehoben  zu  werden,  dass  Seeliger 

in  neuerer  Zeit  die  Bouguer'sche  Vorstellung  unter  gewissen  Voraussetzungen 
etwas  weiter  verfolgt  hat.    Wir  denken  uns  auf  eine  zerstreut  reflectirende 



.n  I.   Grundzüge  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

(1l.l>rHiu•ll«^  die  im  Grossen  und  Ganzen  eine  Ebene  sein,  aber  im  Spec
iellen 

uu«^  laut.r  Meinen  spie-elndeu  Elementen  bestehen  möge,  aus  gross
er  Eut- 

fcrnun-  Licht  unter  dem  Ineidenzwinkel  i  auffallend.  Dasselbe  möge  un
ter 

dem  Kmanationswinkel  e  wieder  ausgestraldt  und  von  grosser  Entfern
ung 

aus  I)ctruchtet  werden.  Dann  ist  klar,  dass,  wenn  die  Lichtwirkung  einzig
 

und  allein  in  einer  Spiegelung  bestehen  soll,  nur  solche  Elemente  dem
 

lU'obaeliter  Lieht  zusehicken  können,  deren  Normale  mit  der  Kichtung 

der  ein-  uml  austretenden  Strahlen  in  einer  Ebene  liegt  und  den  Winkel 

/,wis«-heu  diesen  beiden  Jiiehtungen  halbirt.  Dieser  Winkel  sei  x,  und 

die  Zahl  der  kleinen  spiegelnden  Elemente,  die  dieser  Bedingung  genügen 

und  deren  Kbenen  unter  einander  natürlich  parallel  sein  müssen,  sei  n. 

Dann  wird  die  Liehtmcuge,  welche  das  betrachtete  Flächenstück  dem 

licübaehter  zusendet,  proportional  der  Anzahl  der  Elemente  und  ausserdem 

eine  Function  des  Winkels  ;-  sein,  welche  die  Abhängigkeit  der  Intensität 

des  gespiegelten  Lichtstrahles  von  dem  Einfallswinkel  ausdrückt.  Mau 
wird  also  haben: 'D 

/.»/(f) 

WO  /.  eine  Coustantc  ist.      , 

Mau  denke  sich  nun  um  einen  Punkt   der  Fläche  eine  Kugel    be- 
schrieben,   daun   wäre    in    nebenstehender    Figur   10    die    Richtung    des 

einfallenden  Lichtes  an  der  Sphäre 
durch  den  Punkt  L,  die  Richtung  des 
ausstrahlenden  Lichtes  durch  R,  die 
Normale  zur  Fläche  durch  N  und  die 

Normale  zii  den  wirksamen  Spiegel- 
elemeuten  durch  S  markirt.  Die 

Seiten  in   den  sphärischen  Dreiecken 
X 

sind  LS=  SB  = LN  =  i  und 

NR  =  £ ;  ausserdem  sei  NS,  d.  h.  der 

NVinkel  zwischen  Normale  der  wirksamen  Spiegel  und  Normale  zur  Ober- 
fläche, mit  d  bezeichnet.  Der  Winkel  LNR  oder  die  Azimuthdilferenz  zwischen 

dem  einfallenden  und  austretenden  Strahle  sei  A,  endlich  sei  der  Winkel 

LSX mit  y  bezeichnet.    Dann  hat  man  in  den  drei  sphärischen  Dreiecken: 

cos  X  =  cos  ̂   cos  £  4-  sin  ̂   sin  £  cos  A  , 

cos  i  =  cos  ̂   cos  0  -f  sm  —  sm  d  cos  y  , % 

Oß  v 

cos  £  ==  cos  —  cos  (5  —  sin  —  sin  d  cos  y 
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Au8  den  bciM.Mi  l.t/t.n  ,li,.s,.r  Gleichun«,a'n  f(%t: 

(^)  C08  *  4-  cos  £  =  2  cos  -|  cos  d  . 
fKnn  ist  aber: 

foder,  wenn  man  den  W.Mtl,  v..,,  ,...<  r  aii8  der  ersten  der  Gleieliiin-en  (2) 

2  cos  \^  =  >/2  |/l  +  cos  i  cos  e  +  sin  /  sin  €  cos  Ä  . 

Mm\  erhält  daher  aus  Gleiehnng  (3): 

J)  cos  d  =     C08g  +  C0S£       ___^^. 
VTV'l  +  cos e  cosT+'sinT'sinTcöO 

In  den  Gleichuno;en  (2)  und  (4)  sind  die  Grössen  x  und  Ö  durch  die 
t^intalls-  und  Enianationswinkel  und  die  Azimuthditlerenz  A  aus-cdrUckt Kennt  man   also  die  Form  der  Function  f  und  kennt  auch  n,   m  ist  die Lieht.,uantität  durch  die  Grössen  i,  e,  A  in  jedem  Falle  gegeben.    Was  die Grösse  n  anbetrifft,  also  die  Anzahl    der    in  einer  bestimmten    Ifiehtun- 
spiegelnden  Elemente,  so  hängt  diese  natürlich  vollkommen  von  der  Be- schattenheit    der  zerstreut  refleetirenden   Oberfläche    ab;   man  wird  aber 
m  jedem  Falle  eine  willkürliche  Function  <r  annehmen  können,  die  7i  ab- 

hängig erscheinen  lässt  von  dem  Winkel  d,  eigentlich  auch  noch  von  dem 
Azimuth  der  Normale  der  kleineu  Spiegel.     Vernachlässigen  wir  letztere Abhängigkeit   und   setzen  also  willkürlich    n  =  cp{d),    so   wird  die  aus- gestrahlte Lichtmenge: 

In  den  beiden  Fällen,  wo  die  Azimuthdifterenz  A  zwischen  einfallendem 
und  austretendem  Strahle  0  resp.  180"  ist,  werden  die  Beziehungen  sehr emtach.     .Man  hat  nach  den  Gleichungen  (2)  und  (4) 

im  ersten  Falle:     x  =  i  -  e     und    ö  =  |(*  +  e) , 
im  zweiten  Falle:  x  =  i  +  ̂     und    ö  =  \  {l  -  e)  ] 

und  demnach  ergeben  sich  dann  die  Beleuchtuugsgesetze : 



n 
I. 

Grundziige  der  theoretisclien  ABtrophoto
metrie. 

Weiter  hat  Sccligcr  den  Gegenstand  nicht 
 verfolgt,  und  weiter  lauster 

.WU  au.h  nirht  verfolgen,  wenn  man  ni
cht  noch  speciellere  Annahmen 

UlH>r  die  Anordnung  der  spiegelnden  Einze
lelemente  machen  will  Dazu 

ogt  Hher  keinerlei  Anregung  vor,  da  die  
ganze  Bouguer'sche  Vorstellungs- 

we^se  etwas  gekünstelt  ist  und  inzwischen  a
uch  durch  die  von  Lommel 

und  Hceliger  ausgebaute  Absorptionstheori
e  vollständig  verdrängt  wor- 

'*"   Wir    h-.ben    bereits  oben  gesehen,    zu   welchen  Resultaten   bei    den 

selb.tleuchtenden  Körpern    die  Annahme,    dass  
das  Licht  aus  einer 

.^ewissen  Tiefe  unter  der  OberHäche  hervordringt   und  au
f  seinem  Wege 

eine  -ewisse  Absorption  erleidet,  geführt  hat,  und  werden  
diese  Hypothese 

nun  auch   auf  die    zerstreut  refiectirenden  Körper  ausdehnen,
  indem  wir 

vonussetzen     dnss  das  auftallende  Licht  bis  zu   einer  gewissen 
 Tiefe  m 

den  Körper  eindringt,  eine  Absorption  auf  seinem  Wege  erleidet
,  von  den 

-etroffeneu  Ilaumelementen   des  Körpers  wieder  zur  Umkehr  ge
zwungen 

wird  und  endlich    auf  seinem  Rückwege  eine  neue  Schwächung   
durch 

Absorption  erleidet.     Dabei  ist  noch  die  Annahme  zu  Grunde  zu  legen,
 

dass    die    einzelnen    Volumelemente    des  Körpers  die  Fähigkeit    haben, 

das  Licht  nach  allen  Seiten  mit  der  nämlichen  Intensität  zur  Umkehr  zu 

brin-en,    und  dass  auch  die  Absorption  in  allen  Richtungen  gleich  stark 

ist.  "m/ui    denke    sich  den   beleuchteten    zerstreut    refiectirenden   Körper 
als  idanparallcle  Platte,  und  es  sei  (Fig.  11)  dv  ein  kleines  Volumelement 

im  Inneren  derselben.     Das  Licht   falle  in 

einer  Richtung,  "die  mit  der  Normale  zum 
Körper  den  AVinkel  /  einschliesst,  auf.     Es 
soll    die    in    der    Richtung    €    durch    das 

Oberflächenelement  eis  ausgestrahlte  Licht- 

menge,   oder   was    nach    unseren   früheren 
Definitionen    dasselbe    ist,    die   Dichtigkeit 

des  Lichtes  in  dem  unter  dem  Emanations- 

wiukel  £  aus  dem  Körper  austretenden  Licht- 

cyliuder    gefunden    werden.       Ist    L     die 

Lichtquantität,     welche     auf    die    Volum- 
einheit an  der  Oberfiäche  des  Körpers  von 

der  Lichtquelle  gesandt  wird,  und  ist  k  der 

Absorptionscoefficient    der  Substanz  für    die   eindringenden   Strahlen,    so 

gelangt  zu    dem    Volumelemente  dr    infolge    der    auf  dem  Wege  .r  im 

Inneren  des  Körpers  erlittenen  Absorption  die  Lichtquantität: 

dq'  =  L  dv  e-^^  . 
Wird  nun  von  dem  Elemente  dr  ein  gewisser  Bmchtheil  dieser  auffallenden 

Lichtmenge,    den  wir  durch   den  Factor  fi    (das  Diffusionsvermögen  des 

t 

Fig.  11. 



eretreut  reflectirende  Sabetanzen.    Da»  Lommel-Seeliger-sche  Relonchtnngsgeseu.    4:, 

[örpers;  luv.eichnen  umIK-,.,  nach  allen  Jiirhtun^a.n  rhv^^nmu  y^^riWk},v^^^urfen 
o  wünle  du.  vou  Ur    in    ir^^Mid   oi.uT   Kiehtun^-.    als.,    au.-!,    unter  dem F:ninn..tu,n<vv,nl..J  .  ausgestrahlte  Liditmen^-e  anH^-edrllekt  sein  durch- 

fei,'. 
)a  aber    auf  dem  Wege  //  wieder  eine  Absorption  stattfindet,    so  wird 
mm  der  AbsorptionseoefHeient  tllr  die  austretenden  Strahlen   mit  /.'  be- 
eiehnet  .st,  die  vou  dr  unter  dem  Winkel  .  wirklieh  ausgestrahlte  Lieht- lenge  dt/  gegeben  sein  durch   die  Gleich unir- 

'h  =  r~  ff'/  e-*'*  =-1^  Ldr  e- (»•=  +  *» 

|J;i8s    in.    Allgemeinen    der    Absorptionseoefficient    fUr    die    austretenden tnihlen  etwas  anders  sei.,  wird  als  t\jr  die  einfollende..,  erklärt  sich 
Rdurch,  dass  die  Farbe  des  Lichtes  beim  Eh.dringe..  in  dir  Substanz 
Ba..dert  wird.     Ist  das  antVallende  Licht  z.  B.  weisses  u..d  der  Körper 
In  blauer,    so  werden  beim   Ei.idri.,gen  die  rotl.en,    gelben  und  grüne.. Urahlen   besonders  stark  absorbirt  werden,  während  nach  der  Umkehr 
wo  m  der  Hauptsache  tast  ..ur  noch  blaue  Strahle.,  übrig  sind,  die  Licht- '  liwachuug  ger.uger  sein  wird,  also  /.'  <  /.. 

Im   der  obigen  Figur  ist  x  =  -!^,  ferner  y  =  -^   .md  das  Vo- cos  / '  -^       cos  £ 
l.imelement  d r  =  ds  dr;  daher  hat  man: 

dq  =  fL  ds  e    ''*""■  "^  '"•*  "  dr. 

Im  die  ge8a.n.nte  Lichtquantität  zu  haben,  welche  durch  das  Oberflächen- 
elcieut  ds  m  das  A..ge  gelangt,  hat  man  von  r  =  0  bis  r  =  R  zu  in- 
teg.-,ren,  wenn  R  die  Dicke  der  Schicht  vorstellt,  bis  zu  der  überhaupt noch  L.cht  aus  der  Tiefe  hervorkommen  kann,  für  welche  also  die  Grösse 

\  C08  (  cos  l  j 

verschwindend  klein  sein  muss. 
Man  hat  also: 

7=  i-  Lds  le    ''='""■     '"''''  dr 
4  7t  ./ 

Setzt  man  ,-  [Jl_  _.   JL^  =  v 

ICOS*         COSfci  '* ' 

«-  =   :   dr  , 
cos  i  cos  £  ' 



•k; 
I.   OrundzUge  der  theoretischen  Astrop

hotometrie. 

>iii(l  niitliin:  ^  cos .  +  k'  cos  i 

cos  i  cos  £ 

'/='47c  /.-cose  +  Z/cos* 0 

1"     r   ̂   t^QS  t  cos  £  l\    —  P  cos.cost       y 
5  =  -^_  L  rf5  /.  ̂.09  e  +  //  cos  i  \  ^ 

Nach  unscrrr  ..bi-on  Auuahme  über  E  ist  das
  zweite  Glied  verschwindend 

kk'iu,  und  niiin  hat  daher: 

a         ,  cos  i  cos  £ 

Setzt  man  n..ch  ̂   =  /•  und  bezeichnet  L  ̂  |-  mit  T,,  so  hat
  man: 

cos  i  cos  £ 

7  =  ̂5  ̂^  "^^^j"4rXcös7  ' 

Im  Allgemeinen  wird  man  /.:  =  //  setzen  können,  ohne  einen  erh
eb- 

lichen Fehle^i-  zu  begehen;  man  hat  dann  /i  =  1,  und  erhält  das  sogenannte 
Lommel-Seeligersche  Beleuchtungsgesetz  in  der  einfachsten  Form: 

cos  ̂   cos  £ 

q  =  r,  äs   r—.   • '  ^  cos  %  +  cos  £ 

Die  scheinbare  Helligkeit  ergiebt  sich  nach  den  Definitionen  auf  Seite  28 

cos* 
>  I 

folirt  die  scheinbare  Helligkeit: 
aus  der  Gleichung:  h  =  T.    ^^   ,  und  für  den  speciellen  Fall  ?"=() ^  cos^+  cos£ 

7    -  r  ̂ "  *  ]    +  COS  £  i 

Für  die  beiden  extremen  Annahmen  £  =  0  und  £  =  90°  wird: 

y^o  =  2  A  u^d  Ägu  =  r^ . 

Es  sollte  also  nach  dem  obigen  Gesetze  die  scheinbare  Helligkeit  der 

senkrecht  beleuchteten  ebenen  Fläche,  wenn  sie  senkrecht  betrachtet  wird. 

halb  so  gross  sein,  als  wenn  sie  ganz  von  der  Seite  angesehen  wird, 

während  nach  dem  Lambert'schen  Emanationsgesetze  die  scheinbare  Hellig- 
keit immer  die  gleiche  sein  miisste. 

Die  obigen  Eudformeln  gelten  nur  dann,  wenn  die  einzelnen  Volum- 

elemente lediglich  von  aussen  Licht  erhalten  und  dasselbe  nach  den  ge- 
machten Voraussetzungen  wieder  zurückstrahlen.  In  AVirklichkeit  wird 

aber,  da  jedes  Volumelement  das  Oentrum  einer  neuen  Lichtbewegungi 

werden    und   das  empfangene  Licht   nach   allen    Richtungen    ringsherum! 

L 
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Zerstreut  reflectfrende  Substanzen     Das  Lomn^el-Seeliger  sehe  Heleuchtungsgesetz. 
wieder  an.strahlen  soll,  auch  jede.  Element  v.n  allen  tll.rif,en  Naehbar- elementen  Lul.t   empfan.^en,   und   infol,^e  dessen   wird  der  Anndnu-k       r die  (.esammt,,uant.tilt  /iemlieh   eomplieirt  werden.     LommeP)   hat  diele Anseh:uu„,,swe.se    ,.niz    eon.e.,uent   dun-h-^eülhrt   in    einer  Ahhandlun-^ ttber  d.e  d.nuse  Zurllekwertun,.   nnd  ist  zu  ausserordentlic-h  verwi.kel    ii Ausdrucken  ,elan,t.     lie.sehränkt  man   si.h  jedoeh   nur  auf  die  inne 
Reflexe  er«  er  (  rdnun^,    so  konnnt  nun  zu  einer  verhältninsmässig  ei" faehen  Kndtonnel.    und  es  dUrfte  hei   der  Wichti-^keit,    welche   die   neue 
Anschauunjrsweise  fllr  die  Entwicklung^  der  theoretischen  Photometrie  und im  Spee.el  en  auch  t\lr  die  Astrophotometrie  zweifellos  besitzt,  wünschen«. 

Een'''       "'"'  '^''  ''^'''''^''""  '^'''''  ̂ °^^^""^'  '"^^^'  ausmhrlich  mitzu- 

Man  denke  sich  wieder  den  diffus  reflectirenden  Körper  als  plan- parallele Platte  von  der  Dicke  R,  und  es  seien  (Fig.  12)  dv  und  dr'  zwei Volumelemente  im  Inneren  der- 
Belben,  deren  senkrechte  Abstände 
fron  der  Oberfläche  /•  und  r  und 
leren    gegenseitige    Entfernung    q 
Bin  mögen.  Die  Lichtstrahlen  sollen 

parallel  unter  dem  Incidenzwinkcl  / 
luffalleu  und  nach  dem  Austritte 

^us  dem  Körper  unter  dem  Ema- 
itionswinkel  €  von  grosser  Eut- 
Bmung  aus  betrachtet  werden, 
fach  dem  Vorausgehenden  ist  die 
-ichtquantität.   welche  von  aussen 

bis  zu  dem  Elemente  dv  gelangt,  gleich  Le'^'dr,     wenn   /.•   der  Ab- ^orptionscoetflcient  der  Substanz  ist.     Ebenso  erhält  das  Element  dr'  von 

aussen    die   Lichtmenge  zT^rf,'.     Nehmen  wir  nun  wie   früher  an 

hdl  der  f  T"/  %  """  "^''''^  Lichtmenge  einen  gewissen  Bruch^ thtil,  der  durch  den  Factor  u  bezeichnet  werden  soll,  nach  allen  Seiten 
nngsim.  zum-kwirft  .o  wird  auch  ./.  einen  Theil  davon  erhalten,  der u  R ueksicht  auf  die  Entfernung  ,  und  die  auf  dieser  Strecke  statt- imdende  Absorption  ausgedrückt  wird  durch: 

Fig.  12. 

kr 

jt_  L  dv  dl'  e 4:7t  ^ 

kr' 

cos  (■   _— A-o 

n887;' p^or^'^-   ̂''  '"^tl^-Phys.  Classe  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.     Bd.  17 



j8  I.   OrundiUge  der  theoretUchen  A
atrophotometrie. 

,.-i,„.    -„l,.lu.  l.i.-l,tm.-..i;o.  .Tlüilt   «uu  dr 
 aueh  von   allen  übrigen  Yolnm- 

'     ,euu  ,  ,10.  Kr,r„e;,   un,l   es   ist  dal.ov  die  g
csammte  M.tmenge  /, 

"auf  das  EUnent  ,1,-  gdangt,  gegeben 
 dm-eh  d,e  eie.chung. 

kr 

f^Le    *=""■'/'•  +   ll^L'f 

I  C08I       -t?  \ 

wo  dir  Suunuo  libor  sännntlich.  Elemeute
  des  Körpers  zu  bilden  ist 

Strenj.  ,'eu<muneu    müsste  uuu  auch  no
ch   das   Licht  berucksiclitig 

wcnU-n    ̂ ^rlches  ̂ r'  seinerseits  wieder  von  den  andern  Elem
enten  erhalt 

„„d  von  weh.hem  es  ebentalls  einen  Procents
atz  nach  dv  wirtt;  wir  wollen 

aber  von  diesen  Reflexen  höherer  Ordnung-, 
 wie  schon  oben  gesagt,  Ab- 

stand  nehmen.  i      n       t)-  i 

Von  der  Lichtmenge  I,  welche  dr  erhält,  wird 
 nun  nach  allen  Eich-, 

tun-en  ein  Theil  wieder  ausgestrahlt,  welcher 
 durch  den  Eeflexionscoetfi- 

ncuten  /.  l)ezeichnet  ist.  Die  Quantität,  q,  welche
  unter  dem  Eichtungs- 

Nvinkel  't  durch  das  01)crflächenelement  ds  parallel  aust
ritt,  ist  unter 

Berücksichtigung  der  Absorption  im  Inneren  des  Kö
rpers  gegeben  durch: 

kr 

-^  le 4  TT 

wobei    der   Absori)tionscoefticieut  im  Inneren    durchgängig    als   
 constant 

angenommen  ist.     Nun  werfen  aber  alle  Volumelemente,   welche
  in  dem 

schiefen,   durch  ds  und  dr  gelegten  Cylinder  sich  betinden,   Lic
ht  durch 

ds  in  das   Auge.     Die  Gesammtquantität  Q,    welche  ins  Auge  gelangt,   f 
ist  daher: 

A7t  J 

r  =  K        Ar 

COSf 

le 
(•  =  0 

(ider  wenn  man  den  AVerth  von  l  einsetzt  und  für  dv  den  Wcrth  ds  dr 

einführt: 

"  ,     cos  i'  +  cos  f 

y^  ß  T        1         I       1  t'OS  i   cos  £ 

Q  =  -^  L  ds  I  dr  e 4  TP 

0  _    kr' '•  *"  /        cos»     .—  k  o 

+  r^,^"4"^^~^-2
{'""' 

dv' 

Ist    der    Körper    undurchsichtig,    so    dass    das    Licht    nur    ausser- 

ordentlich wenig  in  denselben  einzudringen  vermag,  so  kann  die  Dicke 



|«..o..     AI,,,,  hu,  ,la„„,  da  .las  en,.o  Olie.l  si.-l,  l..i,.i„  i,":;,;;,';,,,;  ̂ 1»^ 
a     .'^    r  ./„l     cos «  008  *  //    /'-—          /z,    «««"^  -V,        vi 

^  -  -  ̂'  ''^l-t  (.:os7+  00«,  +  t7,P  ""  "r2\  ~~  är  )\ . 
Zur  HcTO-huuiij-  der  .Sinii,,,,.  i„i  ZHciteii  üliede  ,l,.„l.-,.  ,„ ...    •  , 

k.Iul  „    ,„d  der  Se,teula„«c.  ̂   co„str„irt  und  cl,e„s„  eiu«,  /wdtcu  K  ™1 kut  de,,,   l,al,e„  (.em,„„,.«vi„kel  a  +  rf„    „„d  der  8ei,e  lan-e   „-tf 
10  werde,,  die  lin,„dllä,l,e,i  dieser  beiden  Keirei  einen  "   i-*^  "^^  ̂' 
WIdeo,  dessen  Kläel,e»in.,al,  ge,ebe,.  ilt  dutif  ''"'"'"  ''""'''"' 

i  27r(r'  —  r)*  tanga  sec*«  ̂ 7«  . 

Lrl  n"f  1  "^u?  !;"r'  körperliehen  Ringes  mit  dieser  Fläche  .U  Basis 
^nd  mit  der  Huhe  dr'  ist  dann  ausgedrückt  dnreh: 

2;r  V  —  /-^  taug«  See*«  </«  di-'. 

Alle  Elemente  dieses  liinges,  zu  denen  auch  d^:'  gehört    erh-dten  von 
issen  dje  gleu-he  Liehtmenge,   und  man   kann  dahe?  di   ̂  ige  slme 

fn   r  noe     f-f/  ̂'^         "    voranstehenden   Werth   ersetzen.      Da leraer  noch  q  =  [r  —  r]  sec«  ist,  so  hat  man: 

'^  ̂   (i-  I       '"'^[^         ̂   tang  a  da  dr'j- 

N.-tzt  man  noch  sec«  =  ;/.    ,nithin   tang«  ̂ «  =  ̂.,  «o  wird: _    itr'  // 
  /  „      cos  I    ̂ —  k'j              \                              r         I-  ,1  -, 

In  Bezug  auf  /'  sind  die  Integrationsgrenzen  eigentlich  0  und  B    d-. aber  der  Körper  undurchsichtig  ist,  so  werden  sie,  wie  oben  n d  ̂ In  Bezug  auf  «  sind  die  Grenzen,  da  man  sich  di;  Sehiehr'in  weli::: 
^r  liegt,  von  unbegrenzter  Ausdehnung  denken  kann,  o  und  -^ ,  iu 
Beziig  ̂ uf   ,    werden    sie   also    1    und    oo.      Setzt    man    endlich'  noch 

Bezu.  ;;if^;  Zw  t'^'^'^'  '?  ''^^'*"  ̂ '^^  Integrationsgrenzen  in «ezu     auf  .r  die  Werthe   -  ;•  und  ̂ .    und  mau  hat  daher    wenn  man Müller,  Photometrie  der  Gestirne  '  ^'^^ 
4 



,^l,  l.  GrumfeUge  der  theoretischen  Astrophotometr
ie. 

u,„l,  das  Integral  in  Bezug  auf  r'  in  z^vei  Theil
e,  von  -  r  bis  0  und 

von  0  Ins  oo,  tlieilt: 

*•■'  0      *1*1+'')  ro-^'^V 

dy 

^       k(x  +  r)  J'^  -kxy 

-^2  7t Je    '""''    dxp—y-cbj 

^^fe'^'^'  dxJ{x)+27te~^fe~^'  dxj(x), 

fcr     00        hx 

0 

/ 
  
     

fc  iS
*  W 

_-— rf?/    die    üblich
e 

1    y 

Heneunmi^-  J[.r)  eini;etiilirt  wird.  „  .       -,      , 
Bc7-eicliiiet  uiau  die  beiden  Glieder  der  rechten  Seite  der 

 kürzeren 

Schreibweise  wegen  mit  27t X  nud  27t  Y,  so  ergiebt  sich  nu
n  durch  Sub- 

stitution in  die  frühere  Gleichung  für  Q: 

n        ̂ '    T  ds\    ''-^^-^''^^+^-fxe~'^'dr  +  ̂-^fYe'^'dr'\. ',>  =  J^^  "^'[h-lcoBi  +  cos e]  ̂ 2'1  ^  -IJ  J 

( 

Nun  ist 
kr      '■  lix     '-<'  ,  _  iL.    f.j.     r  ta:(l-2/  cost) 

cos  t 
e 

kr       y  .  kr{\ -y  cos  i] 

  cosi'  l'dy  1  ip~^''^-^     e    '^***'| h    J    11      1  —  V  cos*    \  / 1 

Mithin  wird: 

,  Jy  _       C/;  er  fe»-(l  +  2/C0Bi)  _  /.:<-(C0Si  +  C03t)> 

/■    ,r      ~  ̂ ösl       ,  cos/      /V///  1  /*,        (    ""  COSE  „  COS«  COS  f         \ I  Xe    ̂     fir  =     y-      -^  -.   .    dr\e  —e  f 
./ .  k    J    y     1  —  y  cos  i-^       l  ^ 
0  i  •  0 

_  cos  i  fdy  1  /       cose        _  cos  i  cos  €\ 

~    /.•-   J  l/~   1  —  y  cos  z-  \  1  +  ?y  cos  e       cos*  +  cose/ 

        cos  ̂   cos^  ü       f  (iy  1 
/ic^fcos  i  -\-  cos  £)  «^    //    1  +  y  cos  e 

        cos  i   cos-  e       1  „.  / 1  +  cos  £\ 
/j"^  /cos  i  +  cos  £)        '^  \       cos  £       / 



Zerstreut  retleotirentle  Siibetanzen.    Das  Loiumel-Seeliper'sclie  tieleuchtungsgesetx.    .')  I 

Ganz   in  älmlielur  \\  cisi*  liis^t  Mich  das   Ict/te  (Hii'd   in  der  ohijron  Glei- 
rhunj:  tili"  (^  berechnen.     Man  findet: 

^  kr 

\\e  lir  =-.,.■  .   h)ü:(   : — |-. 
•'  A'  (cos  t  -\-  C08  £]  \       C08  l       f 

Dureh  Suhstitution  erhält  man  nun  endlieh: 

e08<+eo86L  "^y    eo8£    /   '   •  ^\    eo8  /    /J  ' 
\v(i  Tiiicli  iresetzt  ist: 

/  ̂  =  -. — r  u  L      und      n   =    —.  • 
Ajck  2/.- 

Diese  (üeichun^  mlisste  nun  an  Stelle  des  auf  Seite  41)  entwickelten 

t  intachen  Beleuchtungs^jesetzes  eino;erührt  werden  und  würde  bei  undurch- 

«lichtij^eu,  diti'us  reflectirenden  Substanzen  das  I.anibert'sehe  Emanatious- 
iresetz  zu  ersetzen  haben.  Man  sieht  übri<;ens  aus  dieser  Form,  ebenso 

wie  aus  der  vereintachten,  dass  bei  der  hier  durchgeführten  Anschauungs- 

weise auch  das  Gesetz  vom  Cosinus  des  lucidenzwiukels  vers<'liwiudet, 

tlass  vielmehr  die  Formel  in  Bezug-  auf  Emanatious-  und  Incidenzwinkel 
:ranz  symmetrisch  ist,  so  dass  dieselben  beliebig  mit  einander  vertauscht 

werden  können.  Es  würde  daraus  folgen,  dass  die  Helligkeit  ganz  nn- 

al)hängig  vom  Azimuthe  sein  müsste.  und  dass  es  daher  auch  gleich- 

u^ültig  wäre,  ob  Beobachter  und  Licditciuelle  sich  auf  derselben  oder  auf 
entgegengesetzter  Seite  der  Kormale  zur  Fläche  befanden.  Mau  weiss 

aber,  insbesondere  durch  Beobachtungen  von  Seeliger  mid  Messer- 
schmitt au  einer  grossen  Reihe  vou  diffus  reflectirenden  Substanzen, 

dass  dies  nicht  der  Fall  ist,  und  dass  im  Allgemeinen  die  zurückge\vorfene 

Lichtmeuge  am  grössten  ist.  weuu  Lichtquelle  uud  Auge  im  Azimuth  um 

ISO"  von  einander  entfernt  sind.  Es  geht  daraus  hervor,  dass  auch  das 

ueue  Lommel-Seeliger'sche  Beleuchtimgsgesetz  keiueswegs  vollkommen 
den  thatsächlichen  Verhältnissen  entspricht  uud  nur  in  gewissen  Fälleu 
als  eine  Näherungsformel  zu  betrachten  ist.  Dies  lässt  sich  auch  vou 

vornherein  schon  deswegen  erwarten,  weil  die  Annahmen,  welche  der 

Theorie  zu  Grunde  gelegt  wurden,  sicher  nicht  der  Wirklicheit  entsprechen 

uud  weil  es  schwerlich  Substanzen  geben  wird,  deren  cinzebie  Theilchen 

das  empfangene  Licht  mit  gleicher  Stärke  nach  allen  Eichtuugen  zerstreuen 

und  in  denen  die  Absorption  nach  allen  Seiten  gleich  gross  ist;  auch 
wird  man  kaum  Substanzen  finden,  bei  denen  die  Ausstrahlung  aus  dem 

Innern  ganz  allein  zur  Geltung  kommt  und  bei  denen  keinerlei  directe 

Spiegelung  zur  Wirkung  gelangt.     Im  Allgemeinen   werden  beide  Licht- 

4* 



I     (;rund.iige  der  theoretischen 
 Astrophotometrie. 

'■'"  "■":::::rss  t  L  r.te.-.-l,cu;,mgen  bei  diffus  veflectireudeu uuns;    uusj;(«(lü.«9cn,    uic  ,  t,_  ̂ ^  umfassen  und  im  ge- 

Kr,nK.r,.  a«r...,  «u  e.-g      ' j  ̂̂   »  ,e„lient  die  Lommel- p.\,n..-n  Fülle  nn  \  oraus  /.u  l";'«"™  ;  , ,  ̂-oUstaudig  zu 

Seeli,er-s,.|,c  'H'«-™.  .»^  f;;^.;^  tna«  n  -f  die  sie  sieU  stützt, 

::r„=  J;::r::"t?'rln::icUeu  T^eone,  
weiche  JegUebe. 

foi^toii  StUt/«'  entltelirt. 

8.    Begriff  der  Albedo. 

Heroit.    iiu    voruugehcudeu    Puvugraplien
    ist    kurz    von    der   Albedo 

eine.  K    per«  die  Rede  gewesen.     X
ach  der  von  Lambert  emgefuhrten

 

initkrit  darunter  eine  Zahl  zu  verstehe
n,  welche  angiebt    wie  sieh 

lt.  einen,  beleuchteten  Element   na
ch   allen  Eichtungen  diffus  aus- 

.tr-te  Lichtquantität  zu  der  auffallende
n  Lichtmenge  verhalt.     Diese 

/  1     e  nL  derBeschaHenheit
  der  verschiedenen  Substanzen,  ver- . 

':      den  seii.     Bei  einem  absolut  weissen  Körper
,  d.  h   bei  einem  so  1- 

i.,,en    der  auf  die  sichtbaren  Strahlen  nicht  di
e  mindeste  Absorption  ausübt 

und  'alles  empfangene  Licht  wieder  zurückwirft,  wäre
  die  Albedo  gleich  1, 

;, Heu   übrigen  Fällen   wäre  sie  kleiner  als  1.
     Lambert  hat  für  eine 

Vn/ahl  von  Substanzen  die  Albedo  bestimmt  und
  findet  diese  be  m  den 

meisten  Fällen  unter  0.5.    Kach  Zöllner,  welch
er  diese  Versuche  wieder- 

holt hat,   sind  aber  die  Lambeifschen  Werthe  sämmtlich
  zu  klein,   und 

in   der  That  verdienen  die  von  Zöllner  selbst  nac
h  zuverlässigeren  Me- 

th<.den  ermittelten  Albedowerthe  grösseres  Vertrauen  al
s  die  Lambert  sehen 

Zahlen.     Neuere  Untersuchungen  in  dieser  Eichtung  sind, 
 abgesehen  von 

einigen  vereinzelten  Bestimmungen  von  Kononowitsch,
    nicht  bekannt 

.^eworden,  und  man  wird  daher  die  Zölluer'schen  Angaben  zunä
chst  noch 

acceptircn  müssen.     Danach   ergeben  sich  für  einige  Stoffe  di
e  folgenden 

Werthe  der  Albedo  nach  der  Lambert'schen  Definition: 

Frischer  Schnee  ....     0.7S 

AVeisses  Papier       <>.70 
Weisser  Sandstein  ...     0.24 

Thonmergel   ,.  .     0.16 

Quarz       0.11 
Feuchte  Ackererde.  .  .     0.08 

Vollkommen  charakteristisch  für  diese  Substanzen  sind  die  angegebeneu 

Zahlen   nicht,    weil  die  Farbe  bei  diesen  Untersuchungen   eine   Avichtige 

f. 



Beirrift"  der  Albedo.  53 

liolle  spielt.  Ih'Y  lU'^'rirt  dvr  Albt'do  ixt  streng  {rt'uoiiiiiu'ii  nur  jrlllti;;  fllr 

hoiiiojceuc!*  Licht  (»der  weun  oint'alU'iuU's  und  austrctondcs  Liclit  <rU'iclie 
Karlu*  haben,  was  fast  niemals  der  Fall  sein  wird.  IJatiduelle  Alliedo- 
hcstiniiiiun^^Mi  nillssten  hei  jeder  Sui)stanz  in  aUen  niü^lichen  Karben,  etwa 

mit  JlUlte  des  Spectralphotometers,  V(»rj;eu(inHnen  werden,  und  wenn  es 
sieh,  wie  in  der  Astrophotcimetrie,  beispielsweise  um  die  rntersuehun;? 

einer  l'laneteuobertiiiehe  handelte,  so  könnte  man,  abp'sehen  von  einer 

.Menge  anderer  UnistUndc,  nur  dann  auf  die  stotl'liehe  Verwandtschaft  mit 
ir^'cnd  einer  irdischen  Substanz  schliessen.  wenn  die  .Mbedowerthe  bei 
beiden  untersuchten  Kürj)ern  ftlr  alle  Farben  übereinstimmten. 

Die  Lambert'schc  Definition  der  .Vlbedo  ist  vollkommen  correct,  m 

lange  man  auch  das  Lanibert'sehe  IJeleuchtungsgesetz  gelten  lässt.  Denn 
da  in  diesem  Falle  das  austretende  Liclit  lediglich  vom  Emanationswinkel 

abhängt,  80  hat  die  Albedo  tllr  alle  Werthc  des  Incidenzwinkids  denselben 

IJetrag.  Wird  abiT  ein  anderes  iieleuclitungsgesetz,  z.  H.  das  Lommel- 

Seeliger'sche,  zu  (Grunde  gelegt,  bei  welchem  das  austretende  Licht  eine 
Function  von  Incidenz-  und  Emanationswinkel  zugleich  ist,  so  ergiebt  sich 

für  jeden  Werth  des  Tnci(lenzwiid<els  eine  andere  Albedo,  und  die  Lambert- 

<che  Definition  verliert  dann  ihre  Bedeutung.  Secliger")  hat  auf  diesen  Um- 
stand aufmerksam  gemacht  und  eine  andere  Definition  der  Albedo  in  Vorschlag 

-ebracht,  welche  ganz  allgemein  für  jedes  Beleuclitungsgesetz  (lültigkeithat. 
yhxu  denke  sich  ein  Flächeuelement  da  unter  dem  Incidenzwinkel  / 

von  einer  Lichtquelle  beleuchtet,  welche  auf  die  Flächeneinheit  senkrecht 

die  Lichtmenge  L  vrerfen  möge;  dann  erhält  da  die  Liclitmenge  L  cos^  do. 

Wird  das  zunächst  als  unbekannt  ^■orausgesetzte  Beleuclitungsgesctz  mit 

/■(/, i)  bezeichnet,  so  ist  die  Lichtmenge  dq,  welche  das  Element  du  in 
der  Richtung  des  Emauationswinkels  e  auf  ein  in  der  Entfernung  1  senk- 

recht zu  dieser  liichtuug  gedachtes  Element  ds  wirft,  gcgel)en  durch : 

dq  =  C  L  da  ds  f[i,  t) , 

wo  (.'  für  jedes  Ikleuehtungsgesetz  f{i,t)  eine  andere  Constante  ist.  Wird 
nun  um  da  eine  Kugel  mit  dem  JJadius  1  constniirt,  so  erhält  die  ganze 

Halbkugel  die  Lichtmenge: 

q=CLda2J[f{i,^Vi-^]- 
Das  Element    der  Kugel  ds   lässt    sich    ausdrücken    durch    sin  t  dt  dv , 
und  man  hat  daher: 
7t  II 

■>  2n  T 

<l  =  '"  />  da  I  sin  i  dt  f{l,  t]  I  dr  =  OL  da  l;c  j  sin  t  dt  f[i^  e] . 

1    Abhandl.  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.    II.  Classe.  Bd.  1«,  p.  430. 



., ,  I.   (;rundzUge  der  theoretischen  Astrophoto
metrie. 

l,HK  Norhält.nss  A  dieser  ̂ nn.eu  uuf  die  Halbkugel  ausgestrahlte
n  Lieht- 

„H'i.ire  /.u  der  auf  fhf  autialleiiden  ist
  mithin: 

2 

(>, 

fih   fc) 
.   ^__  =  27tCf'-^  sin  £  rff 

L  eos/  r/r;  ^/     COS  * 

Es  «eilt  hieraus  hervor,  dass  im  Allgemei
nen  Ä  noch  vom  Incidenz- 

,viukel  ral.hllngt.     Nur  wenn   f  [i,  e]  =  CO.  l  cp [e]  wär
e     wie   es   z   B. 

,,;     aen.     Lamlu.rfsHuM.     besetze     der     Fall     ist      
 würde     die     obige 

„,Hnition  der  Albedo    brauehbar  sein,    in   allen
  anderen  Fallen    musste 

i.de..nal  der  Ineiden/winkel  angegeben  werden,
   für  den  der  betreflfende 

Mbedo.ertb    gültig  sein  soll.     Man   könnte  die
se  Unklarheit  vemeideii 

\y,nu  nun.  uuter  Albedo  den  AVerth  verstehen  würde, 
 den  Ä  für  senkrecht 

,„ffallendes  Licht,  also  für  /=  0,  anuiiniut.     Es  ist 
 aber  vielleicht  noch 

richti-er    den  Seeliger'schen  Vorschlag  zu  acceptiren
  nnd  unter  Albedo 

den  Mittehverth  aller  A,  die  sich  für  sämmtliche  Wer
the  des  Incidenz- 

^^  iukels  /  ergeben,  zu  verstehen.     Denkt  man  sich  wieder
  um  das  Element 

ria  mit  dem  Radius    I    eine  Kugel  construirt,   so  wäre  zur  Bü
dung  des 

besuchten  ]\Iittelwerthes,   der  mit  Ä'  bezeichnet  werden  soll,  
 die  Summe 

der  Ä  für  sämmtliche  Punkte  der  Halbkugel  zu  bilden  und  du
rch  den 

Flä.'lu'uinhalt  dieser  Halbkugel  zu  dividiren.     Man  hat  also: 

ZieliT  man  zunächst  eine  schmale  Kugelzone  in  Betracht,  so  ist  der 

Inhalt  derselben  In^w^idi,  die  Summe  aller  für  die  Zone  gültigen  A. 

ist  daher  'i/rJ  sin  /  rf/,  und  die  Summe  aller  für  die  ganze  Halbkugel n 
T 

gültigen  Ä  ist  mithin  -In.  j  A9>mi  di     Es  wird  also: 

n 

vi'  =  j  A  sin  /  di 0 

oder  nach  Substitution  des  obigen  Werthes  von  A: 

(2)  Ä  =  2.1  C  I  tang  i  di  j  f{i,  t)  sin  edt. 
0  b 

Dies  ist  der  Ausdruck  für  die  von  Seeliger  eingeführte  Definition 

der  Alliodo.  Nimmt  man  für  f  [i,  £)  das  Lambert'sche  Gesetz  an,  also 

f[i^e)  =  GOBI  cos 6,    so  wird  nach  den  Formeln  (l)  und  (2)  A  =  .r  6'  und 



Hegrift"  der  Aibedu.  55 

1 .4' = /rC;  es  stimmen  also   in  diesem  Falle,   wie  zu  erwarten  war,  die 
Lambert'sehe  und  Seeliger'sche  Albedo  Uberein. 

Substituirt  man  das  L(»mmel-8celig:er'sehe  Heleu('btun;;s«ce8etz  in  der 
vcreinfaebten  auf  Seite  46  angegelienen  Form: 

., .    ,  eos  i  cos  t 
fit      £      =         — .    ~~  .-'  , '  '      '        eos  /  +  /  eos  * 

80  erhält   man  aus  Formel  (2)  den  Werth: 
.1  n 

2  ~2 .,       ̂ ^     ̂   r  .     .  ,  .  /    sin  t  cos  t       , A  =  2;f  C  I  sni  1  (h  1   .—, — -.   dt . ''  ''  cos  i  -\-  f.  eos  6 
0  0 

Zur  Aut'lösunj^  des  zweiten  Intejj:ralcs  setze  man  eos/+ A  cosf  =  .r.  also 
d  Qß 

sin  *  (h  =  —  —r- ;  dann  erhält  man : 

n 
1 

,,     ItvC  r ..,.(.   ^        . ,  . ,    ,.   ,        .\ 
A  =     .,     /  sm  I  d  i   »''•  +  cos  i  log  cos  i  —  cos  i  log  (/.  +  cos  /)  , 

n 

(»der  wenn  man  noch  co^  t  = //  setzt: 
0  (t 

'27t  Cf.         /'     ,    ,  /*    ,    ,      ,.  "I 

Nach  Auflösung  der  beiden  einfachen  Integrale  wird  endlich: 

(3)  A'  =  ̂{1  -  A  log  l  +  '•'  --  '  log(1  +  /)} , 
wo  die  sämmtlichen  Logarithmen  natürliche  sind. 

Die  Seeliger  sehe  Albedo  ist  hiernach  bei  Zugnmdelegung  des  Lommcl- 

Seeliger'schen  Beleuchtungsgesetzes  in  der  That  vom  Einfallswinkel  gänzlich 
unabliängig;  sie  wird  nur  durch  die  Grössen  C  und  l  bestimmt,  welche 

Constauteu  repräscntireu,  die  jeder  Substanz  eigenthümlich  sind  und  von 

der  Keflcxions-  und  Absorptionsfähigkeit  derselben  abhängen.  Sieht  man, 
wie  im  Früheren,  von  der  Farbeuänderuug  im  Innern  des  Körpers  ab 

und  nimmt  das  Absoiptionsvermögen  für  ein-  und  austretende  Strahlen 
als  gleich  an,  setzt  also  /.:=!,  so  wird  die  Albedo  einfach  gleich  7t  C, 

also  nur  durch  den  Proportionalitätsfactor  des  Lommel-Seeliger'schen 
Gesetzes  bestimmt. 
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Capitel  II. 

Anwendung  der  photometrischen  Grundprinclpien  auf  die  wichtigsten 

Aufgaben  der  Hlmmelspliotometrie. 

1.    B<*l<Miclitiiiig  der  Plaiioten  nud  Monde. 

Durch  die  Eutwicklunc:eu  des  vorigen  Capitels  sind  wir  in  den 
Stand  gesetzt,  die  Lichterscheinungeu  derjenigen  Himmelskörper  theoretisch 

/u  Studiren,  welche  nicht  wie  die  Fixsterne  unendlich  weit  von  uns  ent- 
fernt sind  und  eigenes  Lieht  besitzen,  sondern  uns  nur  durch  reflectirtes 

Sonnenlieht  sichtbar  werden.  Da  infolge  der  Bewegungen  im  Sonnen- 
system diese  Himmelskörper  in  sehr  verschiedene  Entfernungen  von  der 

Krde  konunen,  und  ausserdem  die  Grösse  des  für  uns  sichtbaren  Theiles 
der  erleuchteten  Hälfte,  namentlich  bei  dem  Erdmoude  und  den  unteren 
Planeten,  sehr  starken  Veränderungen  unterworfen  ist,  so  schwankt  die 
Lichtmenge,  welche  von  ihnen  zu  uns  gelangt,  unter  Umständen  innerhalb 
weiter  (.irenzSn,  und  da  wir  diese  SchAvankungen  durch  photometrische 

.Messungen  direct  feststellen  können,  so  bietet  die  Yergleichung  der  ge- 
fundenen Resultate  mit  den  auf  theoretischem  ^Yege  berechneten  Wertheu 

ein  vortreffliches  Mittel,  die  Zuverlässigkeit  der  der  Berechmmg  zu  Grunde 
gelegten  i)hotonietrischen  Grundsätze  zu  prüfen,  freilieh  nur  unter  gewissen 
Voraussetzungen  und  Einschränkungen.  Wir  werden  annehmen  können, 
dass  die  meisten  Planeten  und  Monde,  ähnlich  wie  unsere  Erde,  eine  feste 
oder  wenigstens  zum  Theil  feste  Oberfläche  besitzen,  die  von  einer  mehr 
oder  weniger  dichten  atmosphärischen  Hülle  umgeben  ist.  Wir  werden 
ferner  voraussetzen  müssen,  dass  die  Planeteuoberflächen  aus  verschiedenen  1 
Substanzen  bestehen,  die  das  auffiillende  Sonnenlicht  in  wesentlich  ver-  ■ 
schiedener  Stärke  zurückwerfen,  und  dass  ferner  die  Eegelmässigkeit  der 
Oberfläche  durch  mehr  oder  weniger  grosse  Erhebungen  gestört  wird. 
Wir  wissen  endlich,  dass  die  Gestalt  einiger  dieser  Himmelskörper  nicht 
unmerklich  von  der  Kugelgestalt  abweicht.  Aus  diesen  Gründen  können 
wir  von  vornherein  keine  vollständige  Darstellung  der  Beobachtimgeu 
durch  irgend  welche  Theorie  erwarten,  bei  der  doch  immer  ein  gewisser 
idealer  Zustand  der  Oberfläche  des  beleuchteten  Körpers  vorausgesetzt 
werden  muss.     Dazu  kommt  noch,   wie   wir  im  vorigen  Capitel  bereits 
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iausi'inaiuler^ej<etzt  haben,  duss  bei  den  irdischen  zerHtreut  retiectireuden 
iSubstauzen  keines  der  bisher  aufgestellten  lieleuclitun^s^esetze  sieh  als 

[Yollkoniinen  unanfechtbar  erwiesen  hat,  und  dass  daher  etwas  Ahnliches 
[lUich  bei  den  anderen  Hinunelskörpern  zu  erwarten  ist. 

Wir  wollen  bei  den  fol<,'enden  lietraehtungen  die  rianeten"  und  Monde 
fxunUehst  als  vollkoninicn  ku^^clförnii^  ansehen,  ferner  annehmen,  dass 

^•  Oberfläche  Überall  dieselbe  ihr  eijrenthUnilichc  mittlere  Keflexions- 

luliij^keit  besitzt,  endlich  wollen  wir  der  liereclinun^^  der  von  ihnen 
/urllckgeworfenen  Lichtciuautitäten  drei  verschiedene  Heleuchtun^::»- 
i^'csctze  zu  (Jrunde  legen,  indem  wir  zu  den  beiden  im  vorigen 

<':i])itcl  iiusführlich  behandelten  (Jesetzen  von  Lambert  und  Lommel- 
>cc liger  noch  ein  drittes  hinzufligen,  welches  im  Vorausgehenden 

liereits  ebenfalls  kurz  erwähnt  worden  ist,  und  welches  auf  der  ein- 
lachen Vorstellung  beruht,  dass  das  von  einer  selbstleuchtenden  oder 

zerstreut  refleetireudeu  Oberfläche  ausgesandte  Licht  gänzlich  vom  Ema- 
nationswinkel unabhängig  und  lediglich  dem  Cosinus  des  Ineidenzwinkels 

proportional  ist.  Dieses  lieleuchtungsgesetz ,  welches  das  Euler'sche 
genannt  werden  kann,  weil  es  von  diesem  Mathematiker  am  Ein- 

gehendsten behandelt  worden  ist,  verdient  hier  deswegen  noch  eine 

besondere  Berücksichtigung,  weil  es  bis  in  die  neueste  Zeit  von  vielen 
Astronomen  zur  Berechnung  der  Planetenhelligkeiten  benutzt  worden  ist. 

Es  wird  sich  später  bei  der  Besprechung  der  neuesten  Ergebnisse  der 

Planetenforschung  zeigen,  dass  dieses  Gesetz,  wie  nach  den  bisherigen 

Erörterungen  auch  von  vornherein  zu  erwarten  ist,  am  Wenigsten  von 
allen  den  thatsächlichen  Verhältnissen  entspricht.  Die  drei  in  Frage 

konnneuden  P>eleuchtuugsgesetze  sind  durch  die  folgenden  Formeln  re- 

präseutirt,  wenn  thi  die  Lichtmenge  ist,  welche  ein  unter  dem  Incidenz- 
winkel  /  getroffenes 
t  wieder  ausstrahlt : 
Winkel  /  getroffenes  Oberffächeueleinent  ds  unter  dem  Emanationswinkel 

(J(|^  =  l\ds  cos/  cos  €  (Lambcrt'sches  Gesetz), 

dfu  =  l\  ds   .   -.       (Lommel-Seeliger'sches  Gesetz), 
'■  ■        cos<  +  Acose     ̂   * 

d(jy  =  /'3  ds  cos  i  (Euler'sches  Gesetz). 

Die  Coustanten  hängen  von  der  Intensität  des  auffallenden  Lichtes  und 

ausserdem  von  der  Eeflexionsfähigkeit  resp.  von  der  Diftusions-  und  Ab- 
8oq)tionsfähigkeit  im  Innern  der  betreffenden  Substanz  ab. 
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n.  Reroclmunj?  der  von  den  riiaseu  eines  beleuchteten  Himmels- 

körpers nach  der  Erde  gesandten  Liehtmenge. 

Bestimmung  der  Albedo. 

Kh  soll  nun  zuerst  die  Aufgabe  behandelt  werden,  diejenige  Licht- 

iiicngc  zu  bercchneu,  welche  eine  rhineteukugel  der  Erde  zusendet  bei  einer 

beliebigen  Stellung  vou  Sonne,  Planet  und  Erde  zu  einander.    Mau  denke 

sich  die  Mittelpunkte  der  dreiHim- 

'^'    ̂ -^  melskürper  mit  einander  verbun- 
den und  bezeichne  in  dem  neben- 

stehenden Dreieck  (Fig.  13)  die 

Entfernung  Erde — Sonne  mit  i?, 

die  Entfernung  Erde — Planet  mit 

J  und  die  Entfernung  Sonne  — 

Planet  mit  ?•,  ferner  den  Winkel 
am  Planeten  mit  a ,  dann  re- 

präsentirt  «  die  Grösse  des  ver- 
finsterten Theilfes  der  Planeten- 

kugd  und  wird  daher  jetzt  allgemein  der  Phasenwinkel  genannt,  während 
Lambert  diese  Bezeichnung  für  das  Supplement  von  cc  gewählt  hatte. 
Der  AVinkel  ((  lässt  sich  durch  die  drei  Entfernungen  r,  J,  B,  deren 

nmiierische  Werthe  für  jeden  Zeitpunkt  aus  den  astronomischen  Epheme- 
riden  entnommen  werden  können,  berechnen.     Mau  hat: 

21^  =  y-  +  J-  —  2r-y  cos  a, 
und  mithin : 

J'-  +  r^  —  B' 
cos  cc  = 2rJ 

oder  für  die  logarithmische  Kechnung  bequemer  und  bei  kleineren  AVerthen 

von  ff  emjtfehlenswerther: 

■«  =  i|/^ ,,,:,,.        ,  ,AB  +  J-r)iB-i-r-J)
 rJ 

Mau  denke  sich  mm  durch  den  Mittelpunkt  des  Planeten  senkrecht 

zu  der  Linie  Erde  —  Planet  eine  Ebene  gelegt.  Der  Durchschnitt 
dieser  Ebene  mit  der  Plauetenkugel  sei  in  Figur  14  durch  den  Kreis 
AB  CD  repräseutirt;  senkrecht  über  M  in  der  Richtung  nach  E  zu  be- 

linde sich  die  Erde,  während  die  Sonne  in  der  Richtung  nach  jS'  zu 
stehen  möge.  Der  Bogen  grössten  Kreises  zwischen  E  und  8  ist  gleich  a. 
Die  über  AB  CD  befindliche  Halbkugel  des  Planeten  möge  durch  unend- 

lich nahe  liegende  Parallelkreise  und  Meridiane  in  kleine  Flächeuelemente 
getheilt  sein;   eins  derselben   sei  ds,   und   der  hindurchgehende  Meridian 
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x'lint'idc  den  durch  K  uud  6'  gelegen  grüSHteu  Krei«  im  Punkte  F. 
N'crbindet  nj:in  ds  mit  .9  und  E  durch  Bogen  grössten  Kreises,  so  ist 
leicht  ersichtlich,  da  bei  der  grossen  Knti'ernung  der  Himmelskörper ■  ille  auffallenden  und  ebenso  alle 

/.urllekgeworfenen  Lichtstrahlen  als 

parallel  unter  einander  angesehen 
werden  dürfen,  dass  der  Hogen 

/wischen  äs  und  iS'  nichts  An- 
leres als  der  Incidenzwinkel  / 

und  ebenso  der  Bogen  zwischen  ds 
uud  E  nichts  Anderes  als  der 

Kmanationswinkel  t  ist.  Führt 

iian  uoeh  andere  C'o<»rdinaten  ein, 
Midem  man  die  Breite  des  Elementes 

'/.<  mit  0  und  die  Länge  in  dem 

«lureh  E  und  iS"  gelegten  grössten 
Kreise,  von  E  aus  gezählt,  mit  w 
l»ezeichnet,  so  hat  man  in  den 

lieiden  bei  F  rechtwinkligen  sphä- 
rischen Dreiecken  FSda  und  FEd><  die  Beziehungen 

a cos  /  =  cos  xp  cos  [lO 

cos  6  =  cos  Ip    cos  W  . 

Ist  endlieh  noch  der  Halbmesser  der  Plauetenkugel  gleich  (>,  so  hat  das 

» »berflächenelement  ds  in  der  Meridiaurichtung  die  Grösse  q  dxp  und  in 
dem  Parallelkreise  die  Grösse  (»6?wcosi/';  mithin  ist  der  Flächeninhalt 

von  ds  =  ()*  cos  (/'  doj  dip. 
Setzt  man  diese  Werthe  in  die  obigen  drei  Beleuchtungsformelu  ein, 

80  erhält  man  für  die  von  einem  Planetcnoberflächeuelemente  bei  dem 

Phasenwinkel  «  nach  der  Erde  ausgestrahlte  Lichtmeuü-e  die  drei  Werthe: 

dq^  =  r,  Q^  cos'  tp  dip  cosfw  —  a)  cosw  du 
cosw  cos(w  —  «) 

dq„  =  r,^»*  cos*«/;  dip 
cos(w  —  a)  -h  A  cosw 

dw , 

dq^  =  TjO^  COS"*/;  dip  cos(w  —  «)  dto 

Um  die  von  der  ganzen  Planetenkugel  zur  Erde  gesandte  Lichtquantität 

zu  haben,  müssen  diese  Formeln  über  den  von  der  Erde  aus  sichtbaren, 

Ton  der  Sonne  beleuchteten  Theil  der  Oberfläche  integrirt  werden.  Wie 

mau  aus  der  obigen  Figur  ersieht,  sind  die  Integrationsgrenzen  in  Bezug  auf 

ip  gleich  —  -^  und  +      .    in  Bezug  auf  oj  gleich   —  -r-h  a  und  +  -^  • 
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IJeliaiidclt   iiinii  die  vcrschicdcuen  Gesetze  für  sich,    so  hat  man  zu- 

nächst für  das  Lambert' sehe  Gesetz: 

7t  n 

2  2 

"-   2 

rt 

2 

•f    fl  J  71 

~  T 

E»  
ist  

aljor: '  tL 
•1  2 

/cos'  ii>  ihj>  =  /'cos*  ip  r/(siii«/')  =  /  [J  —  sin-  ip]  f/(sin  xp)  =  f  . ./    .1  ./    71  ''_n_ 

-  2  -  T  2 

Ferner  ist  einfach: 

,  71  7t 

2  TT 

/cos  (fj  —  a)  cos w  (Im  =  U  cos adw  + 1/ cos  (2w  —  a)  diu »/  1  'J  7t  ''71 

"  -  Y  "  ~  2"  "  ~  T 

=  \  [[^  ~  ")  COS  ff  +  sin  «] . 
Daher: 

(2)  7,  =  ̂ ^  Q^  f  (sin  «  +  (/r  —  a)  cos  «)  . 

I'^lh*  volle  Beleuehtiinii',  wenn  Sonne,  Planet  und  Erde  in  einer  geraden  Linie 
stehen ,  wird  «  =  0  und  die  ausgestrahlte  Lichtmenge  7',"'  =  F,  ?^f  tt; 
man  liat  daher  auch: 

(^)  'h  =  '1 (gj  sin  a  -\-  [rt  —  a)  cos  a 7t 

Für   das   Lonnnel-Seeliger'sche   Gesetz    wird    die    Berechnung    nicht 
ganz  so  einfach.     Man  hat: 

7t^  7t 2  T 

T^      1  r        .y    .      ,   .     r       COSW  COSlw  —  ce] 
li  =  ̂ iQ   /  cos-  ip  dip   -^-^ — - —  dco  . 'f  71  J  COS  w  —  a    +  /,  COS  w 

n 

TV 

Das  erste  der  l)eidcn  Integrale  hat  den  Werth  —  •     Zur  Auflösung  des 

zweiten   führt  man  nach  Seeliger  statt  der  Coustanteu  /.  und  a    zwei 
neue  Grössen  durch  die  Kelationen  ein: 

sin  a  =  m  sin  1.1 , 
/.  +  COS  C(  =  in  COS  u  . 
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>:inn  wird: 

—    ̂   *^ 

n 

-*     /'cos  u  -p  »u.-jiiio  —  «I    , 
—  /  -  — ^ —   '  dM  , 

'f       „       COÖ  [10  —  fij n 

"-2 

(Ut  wenn  man  cj  —  //  =  //  setzt: 

.1 

/'  o-  ;c   /*POS  a  -4-  cos  '2  //  +  2i<  —  u     . 
,  =  — v —  /   '-   ■    «y \  })>     J  cos  V 

cos  // 

—7^ — /      •      ('OS«— eos'2«— a,-i-2cos//  cos  2«— aicos//— smf2«— «isnu/ 

/',  p*  TT    /•  sin  //  sin  (/t  —  a]    ,  I\  q-  -t    /* 

2w    ./     ̂       cosy  ■'  2w     .'     ̂ 

|)iese   lute^nitioueu    hissen    sich    h^clit   ausführen,    und    nuui    hat  dalier 
lidlich: 

ly     7t  = 

,,     ,       2coS:^cos(.«— ^i        .        .    ,  >        r 
l^ü^:t)  2       \        2/    .   sinusin  u—a),      f       a  —  a        tiv. 
—4 —   '-   ~   -Mog  cot— ̂ -^cotir  f  . 

2       (  w  m  ^y  2  2J) 

Für  volle  lieleuclitun«:;  wird  a  =  o,  folglich  ii  =  <>  und  w  =  1  +  /., 
und  man  hat  daher  für  die  von  dem  voll  beleuchteten  Planeten  nach  der 

Erde  ausgestrahlte  Lichtmenge  (/^^  den  Werth: 

(5)  ,-  =  ̂^^^ 1  +/. 
Von  Wichtigkeit  zur  Bestimmung  von  q^  ist  die  Kenntniss  der  Grösse  l, 

d.  h.  des  Verhältnisses  der  Absorptionscoefficienten  für  die  ein- und  austreten- 
den Strahlen.  Die  Coefficienten  werden  in  den  meisten  Fällen  nicht  ̂ vesent- 

lich  von  einander  verschieden  sein,  und  mau  wird  daher  kaum  einen 

grossen  Fehler  begehen,  wenn  man  A  =  1   setzt.     Für  /  ̂   1  veird  aber 
sin  a  ,         « 

m  cos  «  =  1  +  cos  a:  ferner  ist  tau":  u  =  - — ;   —  =  tang^-  oder '  °   '  1  +  cos  a  °   2 
CC  (X 

(i  =  —  und  m  =  2  cos    -  •    Durch  Substitution  in  (4)  erhält  man  daher: 



(j2  I.  Grnndzüge  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

(6)  q,  =  -^Y~  (J  -  sin  .2  tang  j  log  cot  -J-  • 

Für  volle  Beleuchtung  oder  a  =  (\  wird  die  uusgestrahlte  Lichtmenge: 

72 

1\  Q^  7t 
mithin  ergiebt  sich: 

(7)  ih  =  '/*"'  {j  -  ̂i^  2  "^'^^^  I  ^^^'  ̂'^*  4'}  ■ 

Für  das  dritte  der  obigen  Gesetze,  das  Enler'sche,  hat  man: 

q   =  1\q^  I  cos-  ip  dip  I  cos(w  —  a)  cho  , 

woraus  sich  unmittelbar  ergiebt: 

(8)  ^3=  \\t^^  eos^f- 

Bei  voller  Beleuchtung  wird  die  ausgestrahlte  Lichtmenge  g^"'  =  F^Q^Tt, 
und  man  hat  daher: 

(9)  73  =  gr  cos^- 1  • 
Die  im  Vorangehenden  für  die  drei  betrachteten  Beleuchtimgsgesetze 

aufgestellten  Formeln  geben  ganz  allgemein  die  von  der  ganzen  belenchteten 

rianetenphase  in  der  Richtrmg  nach  der  Erde  ausgestrahlte  Licht- 
menge oder  nach  unseren  früheren  Definitionen  die  Lichtquantität,  welche 

auf  die  Flächeneinheit  in  der  Entfernung  1  senkrecht  auffallt.  Diese  Grösse 

ist  aber  der  Beobachtung  nicht  direct  zugänglich.  Was  wir  mit  dem  Photo- 
meter oder  mit  dem  Auge  messen,  ist  eine  Grösse,  die  der  auf  das  Fern- 

rohrobjectiv  oder  die  Pupille  des  Auges  senkrecht  auffallenden  Lichtmenge 

proportional  ist.  Will  man  also  die  theoretisch  berechneten  Helligkeits- 
werthe  mit  den  Beobachtungen  vergleichen,  so  müssen  zunächst  die  oben 

abgeleiteten  Werthe  q^,  q.,,  q^  mit  dem  Factor —.,  multiplicirt  werden,  wo 

J   die  jedesmalige  Entfernung    des  Planeten    von    der  Erde    ausdrückt. 

Ferner  ist  zu  beachten,   dass  die  in  den  Formeln  auftretenden  Grössen | 
^n   ̂ 2)  ̂ 3  nur  dann  als  Constanten  augesehen  werden  dürfen,  wenn  dief 
Entfernung   des  Planeten  von    der    Sonne   nickt   merklichen  Änderungen 
unterworfen  ist.     Es  wird  nöthig   sein,   diese  Grössen   etwas   näher   zu 
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skürpers.  H't 

bftraclitrn.  Nach  (Umi  Krörtcrunj?(.ti  im  \(iii^i'n  taiutd  ist  l \  = '~±  fj 

<  I"  wo  A^  die  Laiubert'sche  Albodo  i<t.  Ferner  ist  l—  -  IL  /^ 
Are  k 

{6.  öl;,  w(»  II  und  /.•  das  Diftusions-  iiud  AI)Sori)ti(m8verinöy:eii  des  be- 

leuchteten Körpers  bezeiclineii.  Nun  ist  aber  t\lr  das  Lonniiel-Seelifrer'sclie 

Gesetz  in  seiner  einfachsten  Fonn  die  Seeli^'r'sche  Aibedo.   die   wir  A^ ]    II  4 

nennen  wollen,  ansj^edrUckt  durch— V.  c»  wird  also  I\  = -^  L.  Endlich ■*    A:  ,r 

\i\^nt  sich  durch  eine  ähnliche  Betrachtung,  wie  durch  die  auf  Seite  4(1  an- 

gestellte,  leicht  zeigen,  dass  7,  =  ̂ ^   ist,    wo  ̂ 3  dieselbe  Hedeutun«:- 

hat,  wie  die  Lanibert'sche  Aibedo.  In  allen  drei  Ausdrucken  bedeutet  L 
die  Lichtmenjfe.  welche  auf  die  Flächeneinheit  des  Planeten  von  der 

Sonne  senkrecht  ausgestrahlt  wird,  betrachtet  man  die  Sonne  als  eii^e 
selbstleuchtende  Kugel  mit  der  Leuchtkraft »/,  so  ist  nach  den  Entwicklungen 

auf  Seite  'M  L  =  J:c  sin'«,  wo  *•  der  scheinbare  K'adius  der  Sonne  ist. 
vom  Planeten  aus  gesehen.  Wir  wollen  nun  statt  der  Grössen  q^,  7^,  73 
die  der  Beobachtung  zugänglichen  Lichtmeugen  bestimmen,  welche  von 

der  gesammten  beleuchteten  Planetenphase  senkrecht  auf  die  Flächen- 

einheit des  Fenirohrobjectivs  oder  der  Augenpupille  gesandt  werden. 
Bezeichnen  wir  diese  durch  Q^,  Q^,  Q^  und  setzen  die  obigen  Wertlie  für 

r,.  r,.  r,  ein,  so  ergiebt  sich,  wenn  man  noch  den  scheiuharen  Halbmesser  o- 

dcs  Planeten,  von  der  Erde  aus  gesehen,  durch  die  Ptelation  sina  =  -y 
einführt: 

flO) 

<J^  =  fi'^A^  sin-.s  sin- o- (sin«  +   .r  —  «)  cos  a) , 

Q»  =  {JA^Tt  sin^s  Bin*- ah  —  sin  —  tang  —  log  cot  —  j- , 

Q,  =  ̂ J  A,  :i  sin- 5  sin-(j  cos' 2 

Für  volle  Beleuchtung  gehen  diese  Werthe  über  in ^e    »^ 

J  ^'«)  =  f/.4,;rsin'5„sin'(7,, 

;ir  I  Qf  =  UA^nm^^s,^-s^-a,, 
\  Qf  =  ̂ JA.^  7t  sin*5„  sin'rr,, , 

wo  *o  und  Cq  die  scheinbaren  Halbmesser  von  Sonne  und  Planet  zur  Zeit 

der  Opposition  sind.  Aus  den  Gleichungen  (10)  und  (11)  erhält  man  noch, 
wenn  man  statt  der  scheinbaren  Halbmesser  wieder  die  Distanzen  einführt : 
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(12) 

a]  cos  a 

sin  -~  tang  ̂   log  cot 

f)> 

=  -^"-°cos- IC 2 

Diese  Wertlie  sind  direct  mit  den  liesultateu  verg-leidibar,  welche  Avir 

(liircli  idiotometrische  Messungen  oder  Schätzuugeu  erlialten  können.  Zu 

ilircr  iKMiuenien  Bcreclinung  soll  die  im  Anhange  mitgetheilte  Tafel  dienen, 

welche  die  Logarithmen  der  von  dem  PhasenAvinkel  abhängigen  Factoren 

und  die  aus  diesen  Logarithmen  durch  Division  mit  ü.4  hervorgehenden 

Differenzen  in  Sterugrüssenclassen  enthält.  Ein  Überblick  über  diese  Tafel 

zeigt,  wie  stark  die  nach  den  verschiedeneu  Theorien  berechneten  Hellig- 
keitswerthc  von  einander  abweichen. 

Die  Formeln  (lü)  oder  (11)  können  noch  dazu  benutzt  werden,  die 
Albedo  eines  Planeten  zu  berechnen.  Zu  diesem  Zweck  ist  es  aber 

zunächst  erforderlich,  die  Grösse  J,  welche  nicht  durch  Beobachtungen 

ermittelt  werden  kann,  aus  denselben  zu  eliminiren.  Xennen  wir  L'  die 
Lichtmenge  oder  Beleuchtung,  welche  von  der  Sonne  direct  auf  die  Flächen- 

einheit des  Ferurohrobjectivs  oder  der  Augenpupille  gesandt  wird,  so  ist 
ebenso  wie  oben: 

Z'  =  ,/yr  sin'-Ä, 

wo  S  der  scheinbare  Halbmesser  der  Sonne  ist,  von  der  Erde  aus  gesehen. 

Den  Quotienten  -p ,  also  das  Helligkeitsverhältniss  des  Planeten  zur  Sonne, 

bezeichnen  wir  noch  allgemein  durch  M\  dann  ergeben  sich  aus  den  Glei- 
chungen (10)  die  folgenden  AlbedoAverthe : 

(13) 

f  Ä, 

1:1/ 

sin-  8 
TT 

Ä^  =  -IM 

231 

sin-  .s  sin-  a  sin  a  -+-  (rr  —  a)  cos  a  ' 
sin*- S  ,  1 

sin-  s  sm-  o 

sin-  >S' sin^  .s-  sin'-  o" 

l  —  sm  -  tang  -  log  cot  ̂  

cos' 
Ist  das  Helligkeitsverhältniss  des  Planeten  in  mittlerer  Opposition  zur 
Sonne  bekannt,  welches  J/„  heissen  möge,  so  ergeben  sich  aus  (11)  die entsprechenden  Werthe: 
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[14) A,  =  1M, 

.I3  =  2M, 

8iu*  S 

8in«5 

sin*  «0  «in*  a^, 

sin*  .fß  sin*  (/„ 

sin«  5 
sin*  «u  sin*  a^ 

Albodoworthe    für    das    Loniinel-Seelig:er'8clie    und    das    Euler'sclio 
[Jesctz  stimmen   nach  diesen  Formeln  mit  einander  Uberein,  und  aus  den 

)eiden  ersten  Gleichungen  folgt:  A^  =  ̂ A^.     Es  ist  aber  dabei  zu  he- 
chten, dass  diese  Beziehungen  nur  gelten,  wenn  in  dem  Lommel-Secliger- 

Bchen  Gesetze  die  Grösse  k=  l  gesetzt  werden  darf.    Für  einen  beliebigen 
hVerth  von  /  ergiebt  sich  statt  der  zweiten  Formel  in  (11)  die  folgende: 

sm*  .«.'o  sin*  (7„ 

iFemer  ist  nach  Formel  (3)  auf  Seite  55  die  Seeliger'sche  Albedo  bei  einem 
rcl 

A* 

Ibeliebigen  Werthe  von  /  ausgedrückt  durch: 

^*  =  4\f{'-^^"^^-  + 
1 log(l 

^)} 

Lns  den  beiden  letzten  Formeln  erhält  man  daher  den  Ausdruck: 

(15)    A,  =  M,  i±^'|l  -  X  log  l  +  ̂^  log(l  +  l)\  .  ,''°'.^,  -, 

reicher  für  A  =:  1  unmittelbar  in  den  obigen  Ausdruck  in  (14)  übergeht. 
Setzt  man  in  (15)  A  =:  | ,  so  wird: 

Billys 
für  /.  =  l  wird: 

und  für  /  =  2  wird: 

Ä,  =  2.22  M, 

A^  =  2.08  ifo 

sin*  .Sfl  sin*  a^, 

8in*Ä 
sin*  Sj  sin*  (Tß  ' 

A^  =  1.89  Jf,   ^S   "  sin*  S(,  sin*  (7(, 

Man  sieht  also,  dass  die  Werthe  der  Seeliger'schen  Albedo  zwar  nicht 
sehr  erheblich,  aber  doch  immerhin  merklich  geändert  werden,  wenn  man 
die  Grösse  l  von  \  bis  2  variiren  lässt. 

Es  verdient  noch  erwähnt  zu  werden,  dass  die  obigen  Formeln  (13) 
oder  (14)  auch  benutzt  werden  können,  um  umgekehrt,  wenn  die  Albedo 
eines  Himmelskörpers  und  seine  Helligkeit  bekannt  sind,  den  Durchmesser 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  5 
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(Icssclbeu  zu  berechnen.  In  der  Praxis  ist  dies  von  Bedeutung  bei  der  ̂ 

grossen  Zahl  der  Asteroiden  und  bei  den  kleinen  Planetenmonden,  deren  [ 

Durchmesser  mit  den  gebräuchlichen  Messungsmitteln  der  Astronomie 

nicht  mit  Sicherheit  bestimmt  werden  können.  AYir  wollen  annehmen, 

dass  das  Hclligkeitsverhältniss  eines  kleinen  Planeten  zu  einem  der 

Ilauptiilaneteu  (beide  zunächst  in  mittlerer  Opposition  gedacht)  durch 

photometrische  Beobaclitungen  sicher  bestimmt  wäre;  es  möge  mit  H^ 
bezeichnet  sein.  Wir  wollen  ferner  das  Verhältniss  der  Albedowerthe 

der  Iteiden  (restirne  a  nennen,  die  scheinbaren  Halbmesser  der  Sonne, 

von  den  beiden  Planeten  aus  gesehen,  mit  5,  ̂   resp.  mit  s,  ̂   bezeichnen, 

ebenso  die  scheinbaren  Kadien  der  beiden  Planeten,  von  der  Erde  aus 

gesehen,  mit  ff,  „  resp.  mit  ff,^o;  so  ergiebt  sich  aus  den  Formeln  (14), 
wenn  für  beide  Himmelskörper  dasselbe  Beleuchtungsgesetz  als  gültig 

angenommen  werden  darf,  zur  Bestimmung  der  unbekannten  Grösse  ff,  ̂ 
die  Gleichung: 

(16)  •   "  ̂ "  ̂̂ "^^■ 
sni-  ff^^o  = a 

'^,0  Sm-ff,^,, 
sm-.s,5 

Ist  das  Hclligkeitsverhältniss  H  der  beiden  Planeten  nicht  für  die  mittleren 
()ppositionen,  sondern  für  beliebige  Stellungen  derselben  bekannt,  wo  ihre 
Phasenwinkel  a^  resp.  a,  sein  mögen,  so  erhält  man  statt  der  einen 
Gleichung  (16)  die  drei  Gleichungen: 

(17) 

sm-  ff ,  = H  sin*.'?2  sin'*  ff,  sina«  +  (jt  —  «,)  cosa^ a 
sin*  s^        sin  a,  +  (tt  —  aj  cos  a^  ' 

sm-ff.  =   
H  sin-  s,  sin*  ff. 

«9  ._.„.  «4  i^„„^,.  «? 
1  —  sin  -"  tang  -^  log  cot 

sm-  ff,  = 

J  —  sm  y  tang  -^  log  cot  -,* 
2  ̂  

TT         •        »  •       ̂   ÜOS  _ 
H  sm-.s-.,  sm-ff,  2 
a 

sm'  .§ 
cos*  -^ 

Man  findet  also  in  diesem  Falle  verschiedene  Durchmesserwerthe,  je  nach 
dem  Beleuchtungsgesetze,  welches  man  der  Berechnung  zu  Grunde  legt. 

Bei  allen  vorangehenden  Betrachtungen  sind  die  Gestalten  der  Planeten 
als  vollkommen  kugelförmig  vorausgesetzt  worden,  und  es  tritt  daher  die 
Frage  auf,  in  welcher  Weise  die  entwickelten  Beleuchtuugsformeln  modi- 
ficirt  werden,  wenn  man  auf  die  Abplattung  Eücksicht  nimmt  und  ferner 
noch  den  Umstand  ins  Auge  fasst,   dass  die  Mittel])uukte  von  Erde  und 
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ißoimc  nicht  ̂ enau  iu  der  Aecjuatorebene  des  Planeten  liegen.  Beeli{^er') 
[hat  diese  Anfg:abe  {gelöst  nnd  die  Beleuchtungsfornieln  <^anz  allgemein  an- 
[Btatt  ftlr  die  Kugel  tllr  das  Kotationsellipsoid  entwiekelt,  wobei  er  sowohl 

Lommel- »Seelige r'sehe  als  das  Lanibert'sehe  Beleuehtur.gsgesetz  zu 
rOrnnde  gelegt  hat  unter  der  vereinfaeheudeu  Annahme,  dass  die  dritten 
[und  höheren  Potenzen  des  Phasenwinkels  «  vernachlässigt  werden  dürfen. 
Diese  Vereinfachung  ist  bei  den  Verliältnissen  in  unserem  Planetensystem 
[jm  Allgemeinen  durchaus  statthaft,  weil  gerade  bei  denjenigen  Planeten, 
[die  eine  merkliche  Abweichung  von  der  Kugelgestalt  zeigen,  den  Jupiter 
[höchstens  ausgenommen,  die  Phasenwinkel  nur  verhältnissmässig  kleine 
[Werthe  erreichen  können. 

Es  ist  nicht  möglich,  den  Gang  der  Seeliger'schen  Untersuchung  hier 
liu  voller  Ausflihrlichkeit  wiederzugeben;  es  muss  daher  auf  die  Original- 
jabhandluug  selbst  verwiesen  werden.  Im  Folgenden  mögen  nur  die  beiden 
rKndformeln    mitgetheilt  werden,    welche    sich   bei  Berücksichtigung    der 
jllipsoidischen  Gestalt  anstatt  der  beiden  ersten  Formeln  (10)  ergeben: 

iQ^  =  1/cJÄ^  sin*.s-  sin^ff  cos«  {P  cos*^  +  R  sin'E") 

(>,=  J  7t  JA^  sin*.9sin*(7  <  1— sin  -  taug  -  log  cot  -\\/ 

[u  diesen  Fonneln  sind  a  und  b  die  beiden  Halbaxen  des  Planeten, 
mter  u  ist  hier  der  scheinbare  grosse  Halbmesser  zu  verstehen,  F  und  R 
sind  zwei  Grössen,  welche  nur  von  der  Abplattimg  abhängen  und  deren 

[Zahlenwerthe  aus  einer  am  Schlüsse  der  Seeliger'schen  Abhandlung  mit- 
^etheilten  Tafel  entnommen  werden  können,   und  E  ist  der  Erbebungs- 

jwinkcl  der  Erde  über  der  Aquatorebene  des  Planeten. 

b.    Die  Lichtvertheilung  auf  einer  Planeteuscheibe. 

Wir  kehren  im  Folgenden  wieder  zu  der  Annahme  zurück,  dass  die 
restalten  der  Planeten  kugelförmig  sind,  und  wollen  nun  noch  einige 

Jetrachtungen  über  die  Lichtvertheilung  auf  einer  erleuchteten  Planeten- 
)berfläche  anstellen.  Es  soll  also  nicht  mehr,  wie  im  Vorangehenden, 

lie  gesammte  Lichtmenge,  welche  die  Plauetenphase  auf  das  Femrohr- 
)bjectiv  wirft,  untersucht  werden,  sondern  die  Flächeuhelligkeit  an  irgend 

äinem  Punkte  der  beleuchteten  Scheibe.  Wenn  es  gelänge,  durch  photo- 
letrische  Messungen  die  scheinbare  Helligkeit  an  jeder  beliebigen  Stelle 
ler  Oberfläche  zu  bestimmen,  so  würde  man  einerseits  ein  vortreffliches 

1)  Abhandl.  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.   II.  Classe,  Bd.  16,  p.  405. 

5* 



(jg  I.  Grundzüge  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

Mittel  haben,  die  verschiedenen  Beleuclitungsgesetze  einer  strengeren 

rrüfnu},'  als  bisher  zu  unterwerfen,  und  andererseits  würde  die  Möglich- 

keit gegeben  sein,  Über  die  Kcflexionsfäliigkeit  an  verschiedenen  Punkten 

der  rianetcnoberflächen  und  damit  auch  bis  zu  einem  gewissen  Grade 

Über  die  physische  Beschaffenheit  dieser  Himmelskörper  Aufschluss  zu 

erlangen.  Leider  ist  es  infolge  der  Schwierigkeiten,  welche  sich  haupt- 

sJlchlHi  wegen  der  Kleinheit  der  Planetenscheiben  und  zum  Theil  auch 

weg«Mi  der  Unvollkommenlieit  der  photometrischen  Messungsmethoden 

entgegenstellen,  bisher  nicht  gelungen,  brauchbare  Beobachtungen  über 

die  Lichtvertheilung  auf  einer  Planetenoberfläche  zu  erhalten.  Es  ist 

bei  den  meisten  Planeten  nicht  einmal  mit  Sicherheit  entschieden,  an 

welchen  Stellen  der  Oberfläche  die  grösste  oder  geringste  Helligkeit 

stattfindet,  geschweige  denn,  dass  die  Helligkeitsverhältnisse  in  Zahlen- 
werthen  angegeben  werden  könnten,  und  selbst  bei  dem  Monde,  der  doch 

in  dieser  Beziehung  weniger  Schwierigkeiten  bieten  sollte,  weichen  die 

bisher  ermittelten  Angaben  über  die  Helligkeitsverhältnisse  von  hellen 

und  dunklen  Stellen,  von  Rand  und  Mittelpartien,  ganz  erheblich  von 
einander  ab. 

Mit  der  theoretischen  Seite  der  Frage  hat  sich  vor  einiger  Zeit 

An  ding')  beschäftigt  und  ist  dabei  zu  einigen  Resultaten  gelangt,  die 
der  Hervorhebung  werth  sind.  Es  handelt  sich  ganz  allgemein  um  die 

Bestimmung  der  scheinbaren  Helligkeit  eines  beliebig  gelegenen  Planeten- 
oberflächeuelementes.  Nach  unseren  früheren  Definitionen  wird  die  schein- 

bare Helligkeit  h  eines  Flächenelementes  ds  erhalten,  wenn  man  die  in 
der  Richtung  e  von  demselben  ausgestrahlte  Lichtquantität  dq  durch 
die  scheinbare  Grösse  des  Elementes,  also  durch  ds  cose,  dividirt.  Diese 
Definition  gilt  natürlich  sowohl  für  selbstleuchtende  als  zerstreut  reflectirende 

Flächen.  Zieht  man  wieder  die  drei  verschiedenen  Beleuchtungsgesetze 
in  Betracht,  wie  sie  durch  die  Formeln  auf  Seite  57  repräsentirt  sind,  so 
ergiebt  sich  die  scheinbare  Helligkeit  eines  Planetenoberflächenelementes 

(Lambert'sches  Gesetz) , 

(Lommel-Seeliger'sches  Gesetz) , 

(Euler'sches  Gesetz) , 

wobei  der  Einfachheit  wegen  bei  dem  zweiten  Gesetze  wieder  1  =  \ 
angenommen  worden   ist.      Führt    man    statt   der  Winkel   /   und  f   die 

1;  Astron.  Nachr.    Bd.  129,  Nr.  3095. 

aus  den  Gleichungen: 

hy  —  r,  cos? 

(19) 

,                     cos  i 

'              -  cos  i  +  cos  6 
,               COS  i 

•*  COS£ 
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jiuf  Seite  .">9  erklärten  Winkel  hj  und  ip  venuittelöt  der  Kclationon 
CO»/  =  cos  (// coö  [tu  —  «)  und  eost  =  cos  i/^  cos  w  ein  nud  subutituirt 

fUr  /',,/',.  /'  di«'  frllhorcn  Wcrtlio.  ao  ffehon  dio  ol)iirt'ii  <llt'i('huiifrcu 
Über  in: 

20 

//j  =  JA^  sin*.v  cos«//  L'o»[i<j  —  a) , 

k^  =  JA^  »in'*'!  2  +  .)  *«^"n  2  tiiuj?|(J  —  "|J, 
hj  =  l'fA^  sin'.v  cos«  {1  -h  tan«;«  tan;::  cj). 

Aus  diesen  Formeln  lässt  sich  sofort  die  theoretisch  verlangte  Licht- 
verthoilun^  bei  voller  Beleuchtung,  also  bei  a  =  (►,  Übersehen.  Nach 

der  zweiten  und  dritten  Olcichun^'  wird  die  scheinbare  Helligkeit,  ab- 
gesehen natürlich  von  Verschiedenheiten  der  Albedo,  au  allen  Stellen 

der  Planetenscheibe  constant.  Nach  dem  Lambert'schen  (Jesetze  wird 
dagegen  die  scheinbare  Helligkeit  proportional  dem  Werthe  cos»/' cos  w, 
sie  nimmt  also  von  der  Mitte  der  Scheibe,  wo  j/'  und  cj  gleich  Null  sind, 
beständig  nach  dem  Kande  zu  ab  und  wird  in  unmittelbarer  Nähe  des 

iiandes,  wo  lo  nahe  gleich  *J()°  ist,  verschwindend  klein.  Nach  dem 
blossen  Anblicke  einer  voll  beleuchteten  Planeteuscheibe  zu  urtheilen 

müchte  mau  von  vornherein  geneigt  sein,  dem  Lommel-Seeliger'schen 

und  dem  Euler'schen  Gesetze  vor  dem  Lambert'schen  den  Vorzug  zu  geben. 
Die  scheinbare  Helligkeit  in  der  Mitte  einer  voll  beleuchteten  Planeten- 

scheibe, welche  mit  h^^\  h'^\  /i'j*"  bezeichnet  w^erden  möge,  wird,  da  ip,  oj 
und  a  in  diesem  Falle  gleich  Null  sind,  gegeben  durch  die  Gleichungen: 

(21) 

//,»>=  },JA,  sin'-s, 

und  wenn  man  diese  Werthe  in  (20)  substituirt,  so  erhält  man  ganz  all- 

gemein die  scheinbare  Helligkeit  in  irgend  einem  Punkte  der  Planeten- 
scheibe bei  b^liebiger  Stellung  von  Sonne,  Planet  und  Erde  ausgedrückt 

im  Verhältniss  zur  centralen  scheinbaren  Helligkeit  in  der  Opposition. 
Mau  hat: 

h^  =  hf^  cos  ip  cos  (w  —  «) , 

K  =  /^r  {l  +  tang  -|tang  (..  -  |)}, 
/^3  =  //j"'  coscf  {]  4-  tang  ff  taugfj} . 

Aus  diesen  Gleichungen  lässt  sich  nun  in  Bezug  auf  die  Helligkeits- 
vertheilung    auf    einer    Planetenscheibe    Folgendes    ermitteln.     Es    stelle 

■VJ] 
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.')  die  tlieilweise  beleuchtete  scheinbare  Plauetenoberfläche  dar, 

liorizontiile  Durchmesser  repräsentire  den  Durchschnitt  mit  einer 

senkrecht  zur  Papierebeue  gedachten  Ebene,  welche 

die  Mittelpunkte  von  Erde  und  Sonne  (erstere 

senkrecht  über  dem  Centrum  c)  enthalte.  Sind 

dann  ./■  und  //  die  rechtwinkligen  Coordinaten  ir- 

gend eines  Punktes  P  auf  der  Planetenscheibe, 

80  hat  man  (den  Piadius  des  Planeten  gleich  1 

gesetzt) : 
X  =  sin  ijj     und     //  =  cos  ifi  sin  oj  . 

Tig.  15.  Substituirt  man  diese  Werthe  in  die  erste  der  obigen 

(rleichungen  (22)  und  bezeichnet  den  Quotienten 

a,  so  ergiebt  sich: 

.r*  cos*«  +  //-  —  2//«  sin  u  +  {a-  —  cos*a)  =  U  . 

Diese  Gleichung  repräsentirt  den  geometrischen  Ort  aller  Punkte  der 

Planetenscheibe,  welche  dieselbe  Helligkeit  a  besitzen.  Es  ist,  wie  man 

leicht  sehen  kann,  die  Gleichung  einer  Ellipse,  deren  kleine  Axe  in  der 

obigen  //-Axe  liegt,  deren  Centrum  von  dem  Mittelpunkte  der  Scheibe  um 

das  Stück  a  sin«  entfernt  ist  und  deren  Halbaxen   die  Werthe  Vi  — «- 

und  cos  «Vi  —  <7*  haben.  Die  Curven  gleicher  Helligkeit  auf  einer 

Planetenscheibe  sind  also,  falls  d^s  Lambert'sche  Gesetz  gilt,  im  All- 
gemeinen Ellipsen  mit  verschiedenen  Mittelpunkten;  auch  die  Axen  haben 

verschiedene  Werthe,  nur  ist  das  Axenverhältniss  bei  allen  Ellipsen 
constant  gleich  I  :  cos«. 

Für  die  voll  beleuchtete  Scheibe,  also  für  a  =  0,  gehen  die  Ellipsen 

gleicher  Helligkeit  in  Kreise  mit  dem  Eadius  Vi  —  a-  über,  deren  Mittel- 
punkte mit  dem  Centrum  der  Scheibe  zusammenfallen.  Das  Maximum 

der  Helligkeit  findet  im  Ceutrum  statt,  und  die  Helligkeit  nimmt,  wie 
schon  oben  erwähnt  wurde,  nach  allen  Seiten  gleichmässig  von  der  Mitte 

nach  dem  Eande  zu  ab.  Für  Werthe  von  a  zwischen  0  und  90°,  also 
bei  mehr  als  halb  beleuchteter  Scheibe,  findet  das  Maximum  der  Hellig- 

keit nicht  im  Centrum  der  Scheibe  statt,  sondern,  wie  unmittelbar  aus 

(22)  hervorgeht,  erhält  h^  den  grössten  Werth,  nämlich  /?[*»,  für-  ip  =  0 
und  OJ  =  a,  d.  h.  also  in  demjenigen  Punkte  der  Scheibe,  welcher  dem 
senkrecht  von  der  Sonne  beleuchteten  Elemente  der  Oberfläche  entspricht. 
Es  wird  dann  a  =  1 ,  und  die  Curve  gleicher  Helligkeit  zieht  sich  in 
einen  einzigen  Punkt,  den  eben  charakterisirten,  zusammen.  Von 
diesem  Punkte  aus  nimmt  die  Helligkeit  nach  allen  Seiten  hin  ab.     An 
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dem  sojjenanuten  positiven,  der  Souue  zugewandteu  liuiide  (in  unserer 

Fiji^iir  dem  rechten  Kunde)  wird  lo  =  90",  und  es  foljct  daher  für  einen 
Punkt  in  der  y-Axc  aus  (22)  für  a  der  Werth  sin«,  die  Helligkeit  wird 
an  diesem  Itande  nicht,  wie  bei  voller  Scheibe,  gleich  0,  und  die  Ellipse 

gleicher  Helligkeit  hat  die  Axen  cosa  und  cos*«;  ihr  Mittelpunkt  ist 
von  dem  Centrum  der  Scheibe   um  die  Strecke  sin'«  entfernt.     An  dem 

negativen  Rande  wird  w  =  —  |-   — «1 .  und  daher  wird  dort  nach  (22) 

die  Helligkeit  gleich  Null.  Die  Ellipse  gleicher  Helligkeit  reducirt  sich 
hier  auf  eine  Hall)ellipse  mit  dem  Mittelpunkt  im  Centnmi  der  Scheibe 
und  den  Hjilbaxen  1  und  cos«,  fällt  also  mit  dem  negativen  Kunde  selbst 
zusammen. 

Ist  «  gerade  gleich  90*^,  ist  also  die  beleuchtete  Planetcnscheibe  ein 
Halbkreis,  so  wird  cos«  =  0,  die  Ellipsen  gleicher  Helligkeit  gehen,  da 
die  halben  kleinen  Axen  derselben  gleich  Null  werden,  in  gerade  Linien 

über,  die  zur  Hcleuditungsgrenze  parallel  sind.  In  der  Beleuchtungs- 
grenze, dem  negativen  Rande  selbst,  ist  die  Helligkeit  gleich  Null,  sie 

nimmt  nach  dem  positiven  Rande  hin  beständig  zu  und  erreicht  das 

Maximum  in  diesem  Rande,  in  dem  Endi)unkte  der  y-Axe.  AVird  endlich 

«  noch    grösser   als    90°,    so   dass  die    beleuchtete  Plauetenscheibe  die 

(Jestalt  einer  Sichel  hat,  so  kommen  nur  Werthe  von  lo  zwischen  a  —  — 2 

und  -^  in  Betracht;  für  den  ersteren  wird  die  Helligkeit  gleich  Null,  und 

die  Curve  gleicher  Helligkeit  fällt  also  wieder  mit  dem  von  der  Sonne 
abgewandten  negativen  Rande  zusammen,  für  den  letzteren  wird  die 
Grösse  a  im  Äquator  gleich  sin «,  die  Curve  gleicher  Helligkeit  fällt  aber 
nicht  mit  dem  positiven  Rande  zusammen,  sondern  ist  ein  Stück  einer 

HalbcUipse,  deren  Halbaxen  cos  «und  cos*«  sind,  und  deren  Mittelpunkt 

in  der  Entfernung  sin*«  vom  Centrum  der  vollständig  gedachten  Scheibe 
liegt.  Die  grösste  Helligkeit  auf  der  sichelförmigen  Planetenscheibe 
erreicht,  da  a  nie  grösser  als  sin«  werden  kann,  niemals  den  Werth  1; 
es  ist  also  kein  Punkt  so  hell,  wie  das  Centrum  der  voll  beleuchteten 
Scheibe.  Im  Allgemeinen  folgt  aus  den  Betrachtungen  über  die  nach  dem 

Lanibert'schen  Gesetze  bei  irgend  einer  Phase  stattfindende  Helligkeits- 
vertheilung,  dass  nach  dem  negativen  Rande  hin  die  Helligkeit  stets  bis 
Null  abnimmt,  während  nach  dem  positiven  Rande  zu,  je  nach  der  Gestalt 

der  Phase,  entweder  Abnahme  (aber  nicht  bis  Null)  oder  Zunahme  statt- 
findet; es  wird  infolge  dessen  der  positive  Rand  stets  schärfer  begrenzt 

erscheinen  müssen  als  der  negative,  eine  Erscheinung,  die  allerdings,  wie 
An  ding  in  der  erwähnten  Schrift  hervorgehoben  hat,  durch  die  Beugung 
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am  Objectivniude  des  Fernrohrs  erheblich  modiiicirt  und  zwar  zum  Theil 
verwischt  werden  kann. 

Weseutli(^h  anders  als  nach  dem  Lambert'scheu  Gesetze  ergiebt  sich 

die  Lichtvortheilun^  auf  einer  Tlanetenscheibe,  Avenn  man  das  Lommel- 

Seelij^er'sche  Gesetz  in  Betracht  zieht.  Führt  mau  wieder  die  recht- 

winklif^eu   Coordinateu    eines   Punktes    der   Planetenscheibe    durch    die 

Relationen  r  =  sin  ip  und  //  =  cos  ip  sin  lo  ein  und  bezeichnet  ̂   wieder 

mit  a,  so  erhält  man  aus  der  zweiten  der  Gleichungen  (22)  für  den  geo- 
metrischen Ort  der  Punkte  gleicher  Helligkeit  die  Formel: 

1  4-  2b  cos«  +  b'^\ ^    ,     Jl  4-  ■2bmBa-\-b^ 0   
a (1  —  b  cos«)* 

wo  noch  der  Abkürzung  wegen  b  eingeführt  ist  für  die  Grösse: 

Dies  ist  die  Gleichung  einer  Ellipse,   deren  Mittelpunkt  im  Centi-um  der 
Scheibe  liegt,  deren  grosse  Halbaxe  1  mit  der  Verbindungslinie  der  Pole 

1  —  b  cos  ff 
zusannuenfiillt,   und  deren  kleine  Halbaxe  gleich  £  ist. 

Vi  —2b  cosa-\-b- 

Die  Curveu  gleicher  Helligkeit  sind  also  nach  dem  Lommel-Seeliger"schen 
Gesetze  stets  Halbellipsen,  welche  durch  die  Pole  gehen.     In  Betreff  der 

Lichtvertheiluuir  auf  der  Scheibe  era-iebt  sich  aus  der  zweiten  Gleichuus; 
(22)  unmittelbar,   dass  bei  a  =  0  für  alle  Werthe  von  lo  die  scheinbare 

Helligkeit  /^  =  Z^*"  wird,   d.  h;  das  bereits  bekannte  Picsultat,    dass  die 

\"oll  beleuchtete  Scheibe  in  allen  Punkten  dieselbe  Helligkeit  besitzt.     Bei 
mehr  als  halb  beleuchteter  Scheibe,   also  bei  Werthen  von  a  zwischen  0 

und  9(1°,  kommen  für  to  alle  Werthe  zwischen  —  (^  —  «1  und  +  4r  in 
Betracht,  und  die  Helligkeit  nimmt  von  0  am  negativen  Rande  bis  zu 

dem  Werthe  h.,  =  2/}^"*  am  positiven  Piande  contiuuirlich  zu;  die  Hellig- 

keit im  Centrum  der  Scheibe  ist  gleich  U^^  (1  —  tang-^j.     Auch  bei  halb 
beleuchteter  Scheibe  und  bei  sichelförmiger  Gestalt  ist  die  Helligkeit  am 
negativen  Bande  stets  gleich  Xull  und  am  positiven  Bande  =  2//^"'.  Die 

Lichtvertheilung  nach  dem  Lommel-Seeliger'schen  Gesetze  unterscheidet 
sich  also  ganz  wesentlich  von  der  nach  dem  Lamberfschen  Gesetze,  in- 

sofern das  Maximum  der  Helligkeit  stets  am  positiven  Bande  lieg-t  und 
bei  allen  Phasen  denselben  Werth,  nämlich  den  doppelten  Betrag  der 
Centralhelligkeit  bei  voller  Scheibe,  besitzt.  Die  Abnahme  der  Helligkeit 
nach  dem  negativen  Bande  bis  zu  dem  Werthe  0  erfolgt  im  Allgemeinen 
etwas  Aveniger  rasch  als  die  Zunahme  am  positiven  Bande,  und  der  Effect 
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(la\  011  ist,  (last*  (lor  ersterc  vonvasclieu,  der  letzter»-  (lji<re^'eii  scharf  ln'^'renzt 
.•r<(lifiut.  Der  rnterscliiecl  in  dem  Aussehen  der  beiden  Ifänder'^muss noch  deutlicher  ins  Auj,'e  fallen,  als  bei  der  Helli^'keitsvcrthcilun-  nach 
dem  Lambert'schcn  (iesetze. 

Was  endlich  das  dritte  Beleuchtunjrsj^'esctz  anbelan-t,  so'erpebt  die 
Suijstitution  der  Werthe  von  ./•  und  //  in  die  letzte  der  Fonneln  (22)  ftlr den  geometrischen  Ort  der  Punkt.-  -leicher  Ilellij,'keit  die  (^leichunj;: 

.r«  4-  V*  ̂  ~-^"~-?'^±A'  =  j 
(t  —  cos  af  ' 

welche  wieder  einer  Ellipse  mit  den  Halbaxcn  I  und  a  —  (^o»ct 
Vi  —  2a  cos«  -1-0* 

in^'chürt,  deren  Mittelj.nnkt   im  Coordinateuanfange  liegt.     Die  Lichtver- 
rheilung  auf  der  Scheibe  selbst   ist  bei  voller  Beleuchtung   dieselbe  wie 
nach  dem  Lommel-Seeliger'scheu  Gesetze,  d.  h.  es  haben  alle  Punkte  die 
•instante   Helligkeit  h,  =  //;»).     Bei  allen  anderen   Phasen   nimmt  auch 
uier,  wie  aus  der  Betrachtung  der  Gleichung  (22)  hervorgeht,  die  Hellig- 

keit   nach  dem   negativen   L'ande   zu    beständig  ab   und   ist    längs   eines 
iinendli(-h   schmalen  Streifens  verschwindend  klein,    dagegen  wächst  die 
Helligkeit  nach  dem  positiven  Kande  hin  beträchtlich  stärker  an  als  nach 

dem  Lommel-Seeliger'schen  Gesetze,  sie  wird  sogar  am  Eande  selbst  längs 
'iues  unendlich  schmalen  Streifens  bei  allen  Phasen  unendlich  gross.    Die 
beiden   Känder  mUssten  also  nach    dem  Euler'schen  Gesetze  am  meisten 

•n  einander  verschieden  erscheinen,  und  es  ist  wohl  schon  bei  einer  ganz 
tltichtigen  Betrachtung  der  Planetenoberflächen  einleuchtend,  dass  die  durch 

das  Euler'sche  Gesetz  in  Bezug  auf  die  Lichtvertheilung  verlaugten  Ver- hältnisse in  Wirklichkeit  nicht  vorhanden  sind. 
Selbstverständlich  darf  nicht  ausser  Acht  gelassen  werden,  dass  die 

Anordnung  der  Helligkeit  auf  einer  Planetenscheibe,  wie  sie  sich  nach 
dem  Vorangehenden  mit  Zugrundelegung  der  verschiedenen  Beleuchtungs- 

gesetze ergiebt,  nur  für  den  idealen  Fall  gilt,  dass  die  Oberfläche  eine 
gleichmässig  rauhe  ist  und  an  allen  Punkten  dieselbe  Reflexionsfähigkeit 
besitzt.  In  Wirklichkeit  werden  die  Verhältnisse  ganz  wesentlich  moditicirt, 
und  zwar  einmal  durch  das  Vorhandensein  einer  mehr  oder  weniger  dichten 
Atmosphäre,  dann  durch  die  verschiedenen  Albedowerthe,  welche  zweifellos 
den  einzelneu  Partien  einer  Plauetenoberfläche  zukommen,  und  endlich 
nicht  zum  Wenigsten  durch  Erhebungen,  welche  infolge  des  Schatteuwurfes 
ganz  besondere  Erscheinungen  hervorrufen. 

Von  der  Wirkung  der  Atmosphäre  auf  das  Aussehen  verschiedener 
Stellen  der  Plauetenscheibe  kann  man  sich  nur  eine  ungefähre  Vorstellung 
machen,   wenn   man   nicht  im  Staude  ist,   den  Grad  ihrer  Dichtigkeit  in 
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Ifcchiiung:  zu  briug:cn.  Im  Allgemeiuen  wird  bei  voller  Belenebtimg  ein  Ab- 

uelimen  der  llelli.i^keit  von  der  Mitte  uaeb  dem  Eaude  bin  zu  erwarten  sein; 

es  kann  also  durcb  die  Atmospbäre  derselbe  Effect  hervorgebracbt  werden, 

der  sicli  nacli  dem  Lamberfscben  Gesetze  aucb  obne  Vorbandeusein  einer 

Atmospbäre  erklären  llisst.  Bei  nicbt  voll  beleucbteter  Scbeibe  würde  sieb 

die  \\  irkun-  der  Atmosjjbäre  in  der  Weise  äussern  müssen,  dass  der  von 

der  Sonne  abj^ewandte  Rand  verwascben  und  undeutlicb  ersebeint.  wäbrend 

der  positive  IJand  scbarf  l)egrenzt  ist.  Die  von  den  sämmtlieben  Beleuch- 

tuni;Si::e8etzen  j^eforderte  Versebicdenbeit  im  Ausseben  der  Eäuder  würde 

also  bei  \'()rbandensein  einer  Atmospbäre  nocb  erbeblicb  verstärkt  werden. 
Ganz  uncontr(  »lirbar  ist  natürlicb  der  Antbeil,  welcben  die  verscbiedene 

Albedo  der  einzelnen  Partien  an  der  beobaebteten  Licbtvertbeiluug  auf  einer 

riaiietensebeibe  bat.  AVenn  man  nur  Stoffe  voraussetzt,  wie  sie  auf  der 

l'.rde  vctrknmmen,  so  würden  Uutcrsebiede  bis  zum  Zebnfacben  in  der 
All)edo  verscbiedener  Punkte  der  Obertläcbe  gar  niebts  Auffallendes  sein, 

und  es  ist  klar,  dass  solclie  Uuterscbiede  ein  wesentlieb  anderes  Ausseben 

der  Planetenscbeibe  bedingen  können,  als  es  bei  gleicbmässiger  Albedo 

nacb  den  Beleuebtungsgesetzen  erwartet  werden  sollte.  Dieser  Umstand 

vereitelt  dalier  allein  scbon  fast  vollständig  die  Mögliebkeit,  aus  der  Art 

und  Weise  der  beobaebteten  Licbtvertbeilung  zu  Gunsten  irgend  eines 

der  aufgestellten  Beleucbtungsgesetze  zu  entscbeiden. 
AVas  ferner  die  Wirkung  von  p]rbebuugen  auf  den  Planetenoberfläclien 

anbelangt,  so  kann  man  sieb  von  derselben  nur  dann  eine  ungefäbre  Vor- 
stellung maeben,  wenn  man  die  Yertbeilung  der  Erbelnmgen  und  ibre 

Höben  kennt.  Denkt  man  sieb  an  Stelle  der  in  Wirklicbkeit  stattfindenden 

unreüelmässigen  Vertbeilung  von  Berü'eu  eine  regelmässi2:e  und  zwar  der 
Einfacbbeit  wegen  in  der  Art,  dass  die  ganze  Oberfläebe  von  continuir- 
lieben  Ber2:zü2:en  l)edeckt  ist,  die  in  der  Ricbtuui;  der  Meridiane  verlaufen 

und  die  Gestalt  von  scbmalen  Wänden  besitzen  möa-en,  so  werden  bei 

■Noller  Beleucbtuug  des  Planeten  die  in  der  Mitte  der  Scbeibe  l)efindlicben 
Gebirgszüge  licbtscbwäcber  erscbeinen  müssen  als  die  am  Eande  lietind- 
lieben,  deren  Wände  nabezu  senkrecbt  von  der  Sonne  bescbienen  werden 

und  ausserdem  aucb  nabe  senkrecbt  gegen  die  Gesicbtslinie  geneigt  sind. 

Bei  nicbt  ganz  beleucbteter  Scbeibe  werden  die  Gebirge  am  positiven 
Rande  gar  keinen  oder  nur  geringen  Scbatten  werfen;  dieser  Rand  wird 

infolge  dessen  voll  und  scbarf  beleucbtet  erscbeinen,  wäbrend  am  nega- 
tiven  Rande  durcb  starken  Scbattenwurf  Unterbrecbuu2:en  in  der  Licht- 
Intensität  eintreten,  die  einen  verwaschenen  Eindruck  hervorrufen  müssen. 
Stellt  Figur  16  einen  Querschnitt  durch  ein  kleines  Stück  der  Planeteu- 

oberääche  dar  mit  gleich  gross  gedachten,  in  regelmässigen  Abständen 
von  einander  befindlichen  Erhebungen  «,  h,  c,   so  werden  bei  voller  Be- 
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Jeuclituii};  des  Planeten  sowohl  die  beiden  Seitenwände  jeder  Erliebunj; 
1b  auch  die  zwischen  je  zweien  derselben  bcfindliehen  Vertiefungen 
jicht  nach  der  in  der  liichtun^;  E  stehenden  Erde  senden.  Ist  die  Sonne 

Iage}i;en  in  S,  so  erhalten  die  linken  Seitenwände  überhauptkein  Licht 
von  derselben,  und  auch  die  Vertiefunj^en  erscheinen  finster,  weil  sie  zum 
Theil  oder  ganz  im  Schatten  der  benachbarten  Erhebungen  liegen.  Je 
hoher  die  Berge  sind 

und  je  geringer  die  Ab- 
stände zwischen  ihnen, 

desto  merklicher  wird 

schon  bei  einer  geringen 

Entfernung  von  der  Op- 

position die  beobach- 
tete Lichtvermindenmg 

sein.  Dieser  Umstand 

ist  nicht  unwichtig, 
weil  bei  einigen  kleinen 
Planeten  ein  merkliches 

Anwachsen  der  Ge- 

sammthelligkeit  unmit- 
telbar vor  der  Opposi- 

tion und  ebenso  eine  Abnahme  nach  derselben  in  den  beobachteten 

Helligkeiten  angedeutet  zu  sein  scheint. 
Es  ist  wiederholt  die  Frage  aufgeworfen  worden,  ob  es  nicht  möglich 

wäre,  unter  gewissen  plausibelen  Annahmen  über  die  Anordnung  und  die 

Grössenverhältnisse  der  Erhebungen  auf  einer  Planetenoberfläche  mit  Be- 
nutzung der  bekannten  Beleuchtungsgesetze  einen  theoretischen  Ausdruck 

für  die  von  den  Phasen  einer  Planetenkugel  ausgesandte  Gesammtlichtmenge 
abzuleiten.  Mit  lUicksicht  auf  die  complicirten  Verhältnisse,  welche  sich 
darbieten,  könnte  man  diese  Frage  von  vornherein  verneinen;  es  ist  aber 
bemerkenswerth,  dass  ein  Versuch  zur  Lösung  der  Aufgabe  bereits  gemacht 
worden  ist  und  zwar  von  Zöllner  in  dem  zweiten  Abschnitt  seiner  »Photo- 

metrischen Untersuchungen«,  Avelcher  die  Überschrift  trägt  »Theorie  der 

relativen  Lichtstärke  der  Mondphasen«.     Wenn  der  Zöllner'sche  Versuch 

Fisr.  16. 

auch  als  verfehlt  zu  bezeichnen  ist,  weil  die  von  ihm  gemachten  Voraus- 
setzungen schwerlich  acceptirt  werden  können,  und  ausserdem,  wie  von 

mehreren  Seiten  nachgewiesen  worden  ist,  in  seinen  mathematischen  Ent- 
wicklungen Fehler  enthalten  sind,  so  verdient  derselbe  doch  noch  an 

dieser  Stelle  eine  kurze  Besprechung. 

Zöllner  wendet  durchweg  das  Lambert'sche  Beleuchtungsgesetz  an 
und  geht  bei  seinen  Untersuchungen  ^on  einem  streng  beweisbaren  Satze 
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jius,  den  er  in  der  folgenden  Form  ausspricht:  »Die  Erleuclitung  eines 

jiuf  der  Erde  gelegenen  Flilclienelemeutes  durch  die  Phasen  der  als 

homogen  und  kugelförmig  angenommeneu  Mondoberfläche  bleibt  dieselbe 

wenn  die  Mondkugel  durch  einen  homogenen  Kreiscylinder  ersetzt  wird, 

dessen  Axe  senkrecht  zu  der  durch  Sonne,  Erde  und  ihn  selber  gelegten 

Ebene  steht  und  dessen  Höhe  sich  zu  dem,  dem  Monddurchmesser  gleichen, 

Durchmesser  seiner  Basis  wie  2  zu  3  verhält.«  Diesen  an  und  für  sich 

richtigen  Satz  glaubt  Zöllner  auch  in  dem  Falle  anwenden  zu  dürfen, 

wenn  Kugel  und  Cy linder  nicht  eine  gleichmässig  rauhe,  sondern  mit 

Erhebungen  bedeckte  Oberfläche  haben.  Er  sagt:  »Indem  man  nun  den 

Einfluss  zu  ermitteln  sucht,  welchen  eine  regelmässige  Vertheilung  von 

schattenwerfenden  Körpern  auf  das  Phasenerleuchtungsgesetz  eines  Cylinders 

ausül)t,  kann  man  jederzeit  auf  der  Kugel  eine  solche  uuregelmässige 

A'ertheilung  jener  Körper  annehmen,  dass  sowohl  für  den  Cylinder  mit 
regelmässiger  als  auch  für  die  Kugel  mit  unregelmässiger  Vertheilung 

von  Erhebungen  dasselbe  Phasenerleuchtungsgesetz  stattfindet. «  Er  glaubt 

daher  für  die  irgendwie  mit  Bergen  bedeckte  Moudoberfläche  einen  regel- 

mässig cannelirten  Cylinder  substituiren  zu  dürfen,  dessen  F'urchen  durch 
je  zwei  Ebenen  gebildet  werden,  die  unter  einem  gewissen  Winkel  gegen 
einander  geneigt  sind  und  sich  in  einer  zur  Cylinderaxe  parallelen  Kante 

schneiden.  Es  liegt  auf  der  Hand,  dass  die  Berechtigung  zu  dieser  Sub- 
stitution strenger  dargethan  werden  müsste,  und  man  wird  schwerlich  dem 

Satze  zustimmen  können,  mit  dem  Zöllner  die  einleitenden  Betrachtungen 
zu  seiner  Mondtheorie  schliesst:  »Die  befriediicende  Übereinstimmung  der 
auf  diese  AVeise  entwickelten  Theorie  mit  den  Beobachtungen  wird  zeigen, 

dass  man  zu  den  bei  ihr  gemachten  Voraussetzungen  berechtigt  Avar. « 
Unter  der  weiteren  Annahme,  dass  auf  dem  cannelirten  Cylinder  die 

Anzahl  der  Erhebungen  miendlich  gross  ist  und  die  Höhe  derselben  im 
Verhältnisse  zu  den  Dimensionen  des  Cylinders  sehr  klein,  ist  nun  Zöllner 
zu  einer  sehr  einfachen  Formel  für  die  von  den  Phasen  eines  solchen 

Cylinders  reflectirte  Lichtmenge  L  gelangt.  Bezeichnet  nämlich  ß  den 
Winkel,  Avelchen  die  Seitenflächen  der  einzelnen  Erhebungen  mit  ihrer 

Basis  bilden,  und  wird  nach  der  Lambert'schen  Schreibweise  statt  des 
Phasenwinkels  a  das  Supplement  desselben  r=  180°—«  eingeführt,  so 
lautet  die  Zöllner'sche  Formel: 

L  =  y  ̂sin  {v  —  ß)  —  {r  —  ß)  cos  (r  —  ß]\  , 

wo  y  eine  Constante  ist,  die  von  der  Leuchtkraft  der  Sonne,  von  den 
Dimensionen  des  Cylinders,  von  seiner  Albedo,  endlich  noch  von  den 
Entfernungen  desselben  von  Sonne  und  Erde  abhängt.  Für  ß  =  0  geht 

die  Gleichung   unmittelbar  in   die  bekannte   Lambcrt'sche  Beleuchtungs- 
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)nnel  Ul)er.  Zöllner  hat  nun  p:ezeip:t,  dass  die  Nun  ilim  /.wischen  Voll- 

lond  und  Quadratur  angestellten  photonietriseheu  Mondheohaehtuugen 
ireh  die  o])ige  Formel  genügend  dargestellt  werden,  wenn  man  für  f{ 

\eTL  Werth  52°  annimmt,  und  glaubt  in  der  Übereinstimmung  seiner  Theorie 
lit  den-  Beobachtungen  den  Beweis  zu  erblicken,  dass  die  bei  den  theo- 

retischen Entwicklungen  vorausgesetzten  Einflüsse  in  der  That  auf  dem 

Monde  vorhanden  sind,  wenn  er  auch  vorsichtiger  Weise  bemerkt,  dass 
man  sich  hüten  müsse,  der  Constanten  f{  hinsichtlich  ihrer  physischen 
Bedeutung  einen  allzu  grossen  Werth  beizulegen. 

Neuerdings  ist  von  Searle')  und  Seeliger"^)  übereinstimmend  nach- 
u-ewiesen  worden,  dass  die  mathematischen  Entwicklungen  Zöllners  einen 
Irrthum  enthalten,  insofern  bei  den  vorkommenden  Integrationen  unrichtige 

(irenzen  zur  Anwendung  gekommen  sind.  Infolge  dessen  gilt  die  obige 

Zöllner'sche  Formel  nicht  unumschränkt,  sondern  nur  für  ein  ganz 
l)e!<timmtes  Phasenintervall.  Es  sind  nämlich  bei  der  Behandlung  des 

Problems  die  beiden  Fälle  zu  unterscheiden,  wo  v<i1ß  und  wo^'>>2/^ 
ist.     Nach  den  Entwicklungen  Searles  lautet  die  Formel: 

L  =  y2Qosß  [sin (/•  —  ß)  —  (r  —  ß)  cos [r  —  ß)]  , 

wenn  v  <^1  ß  ist;  dagegen: 

L  =  /[sin?-  —  /•  cosv  —  2ß  sin/:?  sin(/"  —  ß)]  , 

wenn  r'^  Iß  ist.  Da  die  Zöllner'schen  Beobachtungen  nur  bei  Wertheu 
von  r  zwischen  HO"  und  180°  angestellt  sind,  so  hätte  bei  der  Ver- 
gleichung  mit  der  Theorie  nur  die  zweite  der  obigen  Formeln  zur  An- 

wendung kommen  dürfen.  Wenn  also  Zöllner  trotzdem  mit  Benutzung 
der  in  seinem  Falle  unrichtigen  ersten  Formel  die  Beobachtungen 
befriedigend  dargestellt  hat,  so  beweist  dies  nur,  dass  die  Formel 
weiter  nichts  als  eine  brauchbare  Interpolationsformel  ist,  dass  ihr 
aber  eine  physikalische  Bedeutung  unter  keinen  Umständen  zuerkannt 
werden  darf. 

Seeliger  hat  noch  darauf  hingewiesen,  dass  die  Zöllner'sche 
Vnnahme  einer  unendlich  grossen  Zahl  von  sehr  wenig  tiefen  Canälen 

eigentlich  nur  einer  Hypothese  über  die  Oberflächenbcschaff'enheit  des 
Cylinders  in  seinen  kleinsten  Theilen  gleichkomme,  und  dass  daher  das 

Zöllner'sche  Resultat  auf  dasselbe  hinauslaufe,  als  wenn  man  irgend 
ein  beliebiges  nicht  näher  zu  detinirendes  photometrisches  Hauptgesetz 

zu  Grunde  gelegt   hätte;    die   Zöllner'sche  Formel   hätte    schon  deshalb 

1)  Proc.  of  the  Amer.  Acad.  of  arts  and  sciences.    Vol.  19,  1884,  p.  310. 
2)  Viertel] ahrsBchrift  der  Astr.  Gesellsch.    Jahrg.  21,  1886,  p.  216. 
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keinen  anderen  Werth,  als  den  einer  cinfaelien  Interpolationsformel.  So 

interessant  und  anregend  in  gewisser  Beziehung  die  Zöllner'schen  Unter- 
suchungen zweifellos  sind,  so  wird  man  nach  dem  Gesagten  doch  zu 

dem  Schlüsse  kommen,  dass  Zöllner  sich  umsonst  an  ein  Problem  gewagt 

hat,  dessen  strenge  Lösung  aus  den  verschiedensten  Gründen  überhaupt 

nicht  möglich  ist. 

c.    Mittlere  scheinbare  Helligkeit  eines  Planeten. 

In  den  meisten  Lehrbüchern  der  Photometrie,  besonders  in  dem 

Lambert'scheu  Werke  und  den  sich  eng  an  dasselbe  anschliessenden 
Schriften  von  Beer  und  Ilheinauer,  ist  der  Berechnung  der  scheinbaren 
mittleren  Helligkeit  einer  Planctenphase  ein  grösserer  Platz  eingeräumt 

worden,  als  dieselbe  verdient,  weil  diese  Grösse  eine  nur  in  der  Vor- 
stellung beruhende  ist,  die  mit  directeu  Beobachtungen  niemals  verglichen 

werden  kann.  Uns  interessirt  an  den  Planeten  eigentlich  nur  die  in 
unsere  Instrumente  oder  in  das  Auge  gelangende,  von  der  Planetenphase 

lierkommende  gesammte  Lichtmenge  und  ferner  die  Vertheilung  der  Hellig- 
keit in  den  einzelneu  Punkten  der  sichtbaren  hellen  Scheibe,  dagegen 

hat  die  Angabe  einer  mittleren  scheinbaren  Helligkeit  so  gut  wie  gar 
keinen  Zweck,  zumal  wir  dieselbe  nur  unter  der  zweifellos  unrichtigen 
Annahme  berechnen  können,  dass  die  Peflexionsfähigkeit  an  allen  Punkten 
der  Plauetenoberfläche  denselben  Werth  hat.  Es  soll  im  Folgenden  nur 
kurz  und  mehr  der  Vollständigkeit  wegen  auf  diesen  Punkt  eingegangen 
werden.  Nach  den  Definitionen  auf  Seite  28  versteht  man  unter  der 

mittleren  scheinbaren  Helligkeit  einer  leuchtenden  (oder  beleuchteten) 
Fläche  das  Verhältniss  der  von  der  ganzen  Fläche  auf  die  Flächeneinheit 
(des  ObjectiAS  oder  des  Auges)  senkrecht  gesandten  Lichtquantität  zu  der 
scheinbaren  Grösse  dieser  Fläche.  Betrachtet  man  in  Figur  15,  welche 
die   scheinbare  Fläche  eines  Planeten   darstellt,   den  erleuchteten  Theil, 

so  besteht  derselbe  aus  einem  Halbkreise  mit  dem  Radius  ~  (wenn  o  der 

wahre  Halbmesser  des  Planeten  und  ̂   seine  Entfernung  von  der  Erdei 

ist)  und  aus  einer  Halbellipse  mit  den  Halbaxen  ̂   und  -^  cos  a.  Die 

scheinbare  Grösse  des  erleuchteten  Theiles  ist  daher  ausgedrückt  durch 

2"^  (1  4-  cosaj  oder,  wenn  man  statt  ̂   wieder  den  scheinbaren  Halb- 

messer a  einführt,  durch  ~  sin^o  (1  +  cos«).  Dividirt  man  mit  diesem 

Werthe  in  die  früheren  Formeln  (10),  welche  für  die  verschiedenen  Be- 
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leuchtunj;s;;;t.tjtl/.r   dir    zur  Erde   j^esaadten  LichtquautitUtcn   ansdrlU-ken, 
[bo  erhält  man  uninittelhar  die  gesuchten  mittleren  öcheinharon  Helligkeiten: 

'        ̂     '  TT (t  -f-  rosa)  ' 
■i:\ 

//,  ==    .4../sin-.v 
1  —  8IU  "2  taug  ̂    log  cot  j 

1  -{-  eoscf 

//j  =  4J,Jsin*.s. 

Bemerkenswcrth  ist,  dass  nach  dem  Euler'schen  Gesetze  die  mittlere 
scheinbare  Helligkeit  vom  Phasenwinkel  ganz  unabhängig  Avird,  mithin 

hei  allen  Beleuchtuugsphasen  constant  lileibt.  Für  voll  beleuchtete  Pla- 
netenscheiben erhält  man  die  mittleren  scheinbaren  Helligkeiten  aus  den 

(lleichungen: 
//,")  =  jA^Jnm^s, 

21  //;'"  =  |.4,Jsin*.v, 

I  7/3»'  =  ̂ ^3Jsin«.v. 

Mau  sieht,  dass  die  Werthe  von  //;"'  und  11'^'  mit  den  entsprechenden 
Ausdrücken  in  den  Gleichungen  (21)  übereinstimmen,  was  auch  ohne 
Weiteres  zu  erwarten  ist,  weil,  wie  wir  gesehen  haben,  nach  dem  zweiten 
und  dritten  Beleuchtimgsgesetze  die  scheinbare  Helligkeit  in  allen  Punkten 
der  voll  beleuchteten  Scheibe  die  gleiche  sein  muss. 

d.    Beleuchtung  der  Planetentrabanteu. 

Wenn  man  die  Lichtquantität  berechnen  will,  welche  von  einem 
Planetentrabanten  bei  beliebiger  Stellung  von  Sonne,  Erde,  Planet  und 

Satellit  nach  der  Erde  gesandt  wird,  so  ist  zu  beachten,  dass  diese  Licht- 
menge sich  aus  zwei  Theilen  zusammensetzt,  erstens  aus  dem  direct  von 

dem  Trabanten  zurückgeworfenen  Sonnenlichte  und  zweitens  aus  dem- 
jenigen Lichte,  welches  vom  Planeten  selbst  nach  seinem  Satelliten  und 

von  diesem  wieder  nach  der  Erde  reflectirt  wird.  Der  zweite  Theil  ist 

im  Verhältnisse  zum  ersten  ausserordentlich  geringfügig  und  wird  in  der 
Praxis  bei  photometrischen  Messungen  kaum  merklich  sein;  indessen 
bietet  die  theoretische  Behandlung  des  Falles  doch  ein  gewisses  Interesse. 

Der  Einfachheit  wegen  soll  vorausgesetzt  werden,  dass  die  Mittel- 
punkte der  vier  in  Betracht  kommenden  Himmelskörper  alle  in  einer 

und  derselben  Ebene  liegen;  ferner  sollen  die  Dimensionen  derselben  im 
Verhältnisse  zu  den  Entfernungen  als  sehr  klein  angenommen  werden. 
Wir  wollen  der  Berechnung  zunächst  das  Lamberfsche  Beleuchtungsgesetz 
zu  Grunde  legen.     Ist  q    das   direct  von  der  Trabantenphase  reflectirte 
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Sonnenlicht,  7"  das  vom  Planeten  auf  den  Trabanten  übergehende  und 

von  diesem  Avieder  nach  der  Erde  gesandte  Licht,  so  wird  die  Gesammt- 

mengc  C^,  welche  die  Flächeneinheit  des  Fernrohrobjectivs  senkrecht 

von  der  Trabantenphase  erhält,  ausgedrückt  durch  Q^z=q'-\-q".    Es  sei: 
a     der  Phasenwinkel  des  Trabanten, 

A^  die  Albedo  des  Trabanten, 
a    der  scheinbare  Halbmesser   des  Trabanten,   von   der  Erde  aus 

gesehen, 
.s^     der  scheinbare  Halbmesser  der  Sonne,  vom  Trabanten  aus  gesehen, 

dann    erhält    man  7'   unmittelbar   aus  der   ersten  der  Gleichungen  (10). 
Es  ist: 

q'  =  ̂ JÄ^  sin^  s  sin^  a  [sin  «  +  (tt  —  «)  cos  a]  . 

Zur  Berechnung  von  q" 
denke  man  sich  ein  Ober- 

flächenelement ds  auf  dem 

Trabanten,  welches  von  dem 
Planeten  Licht  erhält.  Die 

Quantität  dq,  welche  von 
dem  ganzen  vom  Trabanten 
aus  sichtbaren,  durch  die 
Sonne  beleuchteten  Theil  der 

Planetenoberfläche  (Fig.  17) 

auf  dieses  Element  über- 

geht, falls  es  senkrecht  zur 
Strahlungsrichtung  steht,  ist, 
ebenfalls  nach  der  ersten 

der  Gleichungen  (10),  ans- 
o-edrückt  durch: Fig.  17. 

dq  =  ̂ JÄ^  sin*s'  sin^  a'  [sin  a'  +  (tt  —  a']  cos  a']  ds . 
Dabei  ist: 

«'    der  Phasenwinkel  des  Planeten  in  Bezug  auf  den  Trabanten, 
A[  die  Albedo  des  Planeten, 

ff'    der  scheinbare   Halbmesser  des  Planeten ,   vom  Trabanten  aus 
gesehen, 

s'    der  scheinbare  Halbmesser  der  Sonne,  vom  Planeten  aus  gesehen. 

Nach  den  bei  der  Ableitung  des  Lambert'schen  Beleuchtungsgesetzes 

angestellten  Betrachtungen  (Seite  40)  ist  nun  die  Lichtquantität  dq",  welche 
ein  beliebig  gelegenes  Trabantenelement  ds  von  dem  empfangenen  Lichte 
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wieder  uaili  der  Flärheueiuheit  auf  der  Krde  scnkrerlit  sendet,  gegeben 
dareh  die  Gleichung: 

d(("  =  -j^  dq  cos  r  cos  t  , 

[wo  J  die  Entfernung  des  Trabanten  von  der  Erde.  /'  der  lucideuzwinkel 
der  als  parallel  vorausgesetzten,  vom  Planeten  auf  das  Trabantenelement 

gelangenden  i^ichtstrahlen  und  t  der  Emanationswinkel  am  Elemente  ds 

ist.  Um  die  gesammte  Liebtmenge  7"  zu  haben,  ist  zu  integriren  über 
den  vum  Planeten  beleuchteten,  von  der  Erde  aus  sichtbaren  Theil  der 

IVabantenkugel,  der  in  der  obigen  Figur  durch  den  Winkel  /;  bezeichnet 

ist.  Ersetzt  man  /'  und  f,  wie  frllher,  durch  die  Winkel  io  und  ip,  und 
rechnet  die  Längen  w  von  demjenigen  Punkte  der  Trabantenscheibe,  Über 
welchem  die  Erde  senkrecht  steht,  und  die  Breiten  ip  von  der  durch  die 

Mittelpunkte  der  vier  Himmelskörper  gehenden  Ebene,  so  hat  mau  die 
Kelationen : 

cosi'  =  008 1//  cos  [lSO°  —  («'—  «i  —  w] , 
cos  (  =  cos  ip  cos  tu  , 

ds  =  Q-  cos  ip  dto  dip  , 

wo  noch  Q  der  wahre  Halbmesser  des  Trabanten  ist. 

Die  Integrationsgrenzen  in  Bezug  auf  ip  sind   —  ̂     und  +  ̂   ,   in 

Bezug  auf  w   sind  dieselben  -x   v  und  -^   oder,   da   v  =  a' —  a  ist, 

\  —  [et  —  «]  und    ̂   • 2  2 

Substituirt  man  die  Werthe  von  cos  i',  cos  £,  dq  und  ds^   so  erhält 
man  endlich: 

T 

'/"^  ̂   J A^A[  ̂   sin*  s'  sin-  o'  [sin  a'+  (/r  —  «')  cos  a'\  1  cos*  ip  dtp  X 

IL  ~T 2 

/  cos  CO  cos  [180°  —  («'  —  a)  —  w]  dco  . 

Beachtet  man  noch,  dass  ̂   =  sind  ist,    so  hat  man   nach  Ausführung 
der  Integrationen: 

4 

7''=  5—  JA^  AI  sin*  s'  sin-  o  sin-  a'  [sin  «'+  (.t  —  a')  cos  a']  [sin  [a  —  a] 
—  [a  —  a]  cos  [a  —  a)]  . 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  6 



1+sm — ,, — 

.   a  — a 

,,  I.  Grundzüge  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

Addirt  mau  die  Werthe  von  q'  und  q"  und  setzt  no
ch,  was  ohne  erheb- 

lichen Fehler  gestattet  ist,  s  und  s'  einander  gleich,  so  h
at  man  endhch 

die  gesuchte  Lichtmenge: 

1                              r                                            2^1'  sin'  ff'  ̂  

<P,  =  ';*  JÄ^  sin*  .s  sin*  a   sin  a  +  (/r  —  «)  cos  a  H   ^^    X 

l^ina'-{-  [tc  -  «')  cos«'}  {8in(a'-  a)  -  («'-  «)  cos(a'-  a)}|  • 

Mit  Zugrundelegung  des  Lommel-Seeliger' sehen  u
nd  des  Euler'schen 

lieleuchtuug-sgesetzes  ergehen  sich  ohne  besondere  S
chwierigkeiten  die 

entsprechenden  Formeln: 

Q,=  ̂   7t  JA,  sin*  .V  sin*  a    J  -  sin  |-  tang  j  log  cot  j  +  ̂   A  sin*  o'  X 

I  a  ii  cc'\(         t        a'—a     ,«'—«, 

h-sinltang^-logcot-Hj-^cos-^-cot-^-lo 

Q.^  =  i  ̂/.l3  sin*6-  siu*ff  (cos*  f  +  T  ̂3  *^^^''''  ''^^'  T  ̂''''  "^)  ' 

Die  Werthe  der  Phasenwiukel  a  und  a  lassen  sich  sehr  bequem 

durch  die  heliocentrischen,  geocentrischen  und  planetocentrischen  Längen 

der  einzelnen  Himmelskörper,  wie  sie  in  den  astronomischen  Ephemeriden 

angegeben  sind,  ausdrücken. 

e.    Berechnung  des  aschfarbenen  Mondlichtes. 

Eine  Aufgabe,  welche  mit  der  soeben  behandelten  grosse  Ähnlichkeit 

hat,  bezieht  sich  auf  die  Bestimmung  des  sogenannten  aschfarbenen  Lichtes 

des  Mondes.  Bekanntlich  erscheint  der  von  der  Sonne  nicht  direct  be- 

leuchtete Theil  der  Mondscheibe  nicht  vollkommen  dunkel,  sondern  leuchtet 

mit  einem  schwachen  Lichte,  welches  namentlich  einige  Tage  nach  dem 

Neumond  mit  blossem  Auge  deutlich  wahrzunehmen  ist.  Dieses  Licht 

rührt  von  den  Sonnenstrahlen  her,  welche  von  unserer  Erde  nach  dem 

Monde  hin  reflectirt  und  von  diesem  wieder  nach  der  Erde  zurückgeworfen 

werden.  Seine  Berechnung  hat  deshalb  ein  besonderes  Interesse,  weil  es 

unter  gewissen  vereinfachenden  Annahmen  möglich  ist,  daraus  einen 

Werth  für  die  mittlere  Reflexiousfähigkeit  der  Erde  abzuleiten.  Man 

denke  sich  in  Figur  18  die  Mittelpunkte  von  Sonne,  Mond  und  Erde  in 

einer  Ebene  liegend  und  die  Sonnenstrahlen  unter  sich  parallel  auf 
Erde   und  Mond   auffallend,     a   sei  der  Phasenwinkel  des  Mondes    und 
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tbljrlicli  ;r  —  u  dvv  l'luiseiiwinkel  (1er  Erde  in  Bezu^  auf  den  Mond.  Der 
zwischen  den  Punkten  a  und  b  liegende  Kreisbo;;en  bezeichnet  denjenigen 
Theil  der  Hrdohertiäche,  von  welchem  überhaupt  nur  Licht  nach  dem 

Monde  gelangen  kann;  ferner  be- 
zeichnet der  Bogen  zwischen  ̂   und 

(/  denjenigen  Theil  des  Mondes, 
welcher  fllr  einen  Beobacliter  auf 

der  Erde  von  der  Sonne  beleuch- 
tet erscheint,  dagegen  der  Bogen 

zwischen  d  und  r  den  im  asch- 
farbenen Lichte  leuchtenden 

Theil  der  Mondscheibe.  Wir 
wollen  zunächst  wieder  das 

Lambert'sche  Beleuchtungsgesetz 
zu  Grunde   legen    und    die   fol-  _ 
genden  Bezeichnungen  einfuhren:  Fig.  is. 

.1,'  =  Albedo  der  Erde, 
S   =  scheinbarer  Halbmesser  der  Soujie,  von  der  Erde  aus  gesehen, 

a'   =  scheinbarer  Halbmesser  der  Erde,  vom  Monde  aus  gesehen. 

Ist  dann  d(/  die  Lichtmenge,  welche  von  der  gesammten  Erdphase  senk- 
recht auf  ein  Oberilächenelement  ds  des  Mondes  geworfen  wird,  so  hat 

man  nach  der  ersten  der  Gleichungen  (10),  da  anstatt  «  hier  der  Werth 
;r  —  «  zu  setzen  ist: 

dq  =  -j  JA[  sin*  S  sin*  a  (sin  a  —  «  cos  a)  ds  . 

Die  Lichtquautität  dq',   welche  von  diesem  P^lemente  ds  nun  wieder 
nach   der  Erde    senkrecht  auf  die  Flächeneinheit 

ist  nach  dem  Frühereu  ausgedrückt  durch: 
zurückgeworfen  wird, 

dq'  = 

J^it 
dq  cos  ̂ '  cos  £  , 

wo  A^  die  Albedo  des  Mondes,  J  die  Entfernung  des  Mondes  von  der 
Erde,  i  der  Incidenzwinkel  der  von  der  Erde  auf  ein  Mondelement 
reflectirten  Strahlen  und  6  der  Emanationswinkel  der  von  dem  Elemente 

wieder  nach  der  Erde  zurückgeworfeneu  Strahlen  ist.  In  dem  vorliegenden 

Falle  müssen  die  Werthe  von  i'  und  £  stets  einander  gleich  sein,  und 
man  erhält  daher,  wenn  £  und  ds  wieder  durch  die  von  Punkt  g  aus  auf  der 
Mondoberfläche  gezählten  Längen  cj  und  durch  die  auf  die  Zeichnungsebene 

bezogenen  Breiten  \\)  ausgedrückt  werden,  durch  Substitution  die  Gleichung: 

da'  =  -^  JA,  AI  ~  sin^-S  sin*a'  fsin«  —  a  cos«)  cos'i/;  co8*w  dw  dw  . 
671        ̂         J^ 

6* 
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Um  dio  Liclitmenge  zu  hal)eu,  welche  von  dem  ganzen  im  asclifarbeueu 

Lichte   leuchtenden   Theile   der  Mondoberfläche  herrührt,    hat  man  die 
7t  7t 

vorstehende  Gleichung  iu  Bezug  auf  j/'  zwischen   ^  und  +  —  und  in 

Hezug  auf  co  zwischen  -  U  —  ̂ \  und  +  y  zu  integrireu.  Man  findet 

leicht,  wenn  man -^  noch  durch  den  scheinbaren  Halbmesser  a  des  Mondes 

fvon  der  Erde  aus  gesehen)  ausdrückt: 

n'=        JA,  A!  sin* /S  sin^^ (T  mi^o'  (sina  —  a  cosa)(a  —  sin«  cos«) . '  97C 

Durch  photometrische  Beobachtungen  kann  man  diese  Grösse  nicht  be- 

stimmen, weil  sich  das  von  dem  aschfarbenen  Theile  des  Mondes  her- 
rührende Licht  nicht  von  dem  durch  den  beleuchteten  Theil  ausgesandten 

trennen  lässt.  Dagegen  ist  es  nicht  unmöglich,  durch  geeignete  Methoden 
die  Flächeuhelligkeiten  gleich  grosser  Stücke  auf  dem  hellen  und  dunklen 
Theile  der  Mondscheibe  mit  einander  zu  vergleichen,  und  in  der  That  sind 
derartige  Messungen  bereits  von  Zöllner  und  in  neuester  Zeit  von  mir 
selbst  versucht  worden.  Theoretisch  lässt  sich  die  Flächenhelligkeit  an 
jeder  beliebigen  Stelle  auf  dem  aschfarbenen  Theile  des  Mondes  leicht 

bestimmen.  Die  scheinbare  Helligkeit  des  Oberflächenelementes  ds  er- 
hält man  nach  dem  Früheren,  wenn  man  die  von  demselben  nach  der 

Erde  gelangende  Lichtquantität  dq'  durch  die  scheinbare  Grösse  des 
Elementes,  von  der  Erde  aus  gesehen,  dividirt.     Diese  scheinbare  Grösse 

us  cos s 
von  ds  ist  aber  gleich  , —  ;  mithin  erhält  man  die  scheinbare  Hellig- 

keit Ä,'  an  irgend  einem  Punkte,  der  durch  die  Coordinaten  w  und  ip 
bestimmt  ist,  aus  der  Gleichung: 

dq'  ̂ ^  2 
If'i  =  -f-   :  =  .5—  JA^A[  sin-Ä  sin^ff'  (sina  —  a  cos«)  cosi//  cosw  . Wo    COS  fc  O  TC 

Dass  diese  Formel  und  infolge  dessen  auch  das  dabei  vorausgesetzte 

Lambert'sche  Gesetz  der  Wirklichkeit  nicht  entspricht,  geht  daraus  hervor, 
dass  nach  derselben  für  w  =  90°  h[  verschwinden  müsste,  die  Helligkeit 
am  Rande  also  gleich  Null  sein  sollte,  während  thatsächlich  der  Rand 
scharf  begTenzt  und  sogar  eher  heller  als  die  übrigen  Partien  der  nicht 
beleuchteten  Scheibe  erscheint. 

Mit  Berücksichtigung  der  anderen  Beleuchtungsgesetze  erhält  man 
ohne  Schwierigkeit  für  die  scheinbare  Helligkeit  des  aschfarbenen  Theiles 
an  irgend  einem  Punkte  der  Scheibe  die  Formeln: 
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/?,'  =  \JA,A;  m\'-S  8in»tf'  [l  -  cos  ~  cot  -^  log  cot  (45"  -   "  jj  , 

//;  =  \JA^A;  8111*5  8in*a'  siir  [^ 

Mihi  sieht,  lUiss  nach  diesen  beiden  Foniielu  die  seheiiilmre  llellij^keit 

von  V)  und  */>  nuahhänpj,'  ist  und  daher  in  allen  Punkten  des  aschfarbenen 

Theilcs  frh'ieh  sein  sollte,  ein  Resultat,  welches  mit  der  directen  lieobaeh- 

fuujr  jedenfalls  besser  harnionirt,  als  das  Krgebniss  nach  der  Lanibert'sehen 
'rhcttrie. 

Hat  mau  durch  ir^'end  ein  Verfahren  das  Helliykeitsverhältniss  des 
aschfarbenen  Lichtes  zu  dem  beleuchteten  Theile  des  Mondes  bestimmt, 
80  geben  die  soeben  abgeleiteten  Formeln  in  Verbindung  mit  den  früheren 

Gleichungen  (22)  ein  Mittel  an  die  Hand,  um  einen  angenäherten  AVerth 

ftlr  die  mittlere  Albedo  der  Erde  abzuleiten.  Wir  wollen  annehmen,  dass 

die  beiden  verglichenen  Stellen  der  Mondscheibe  in  der  Nähe  des  Äquators 

gelegen  sind,  so  dass  also  ip  =  0  zu  setzen  ist;  ferner  soll  die  Länge 
der  auf  dem  hellen  Theile  gemessenen  Stelle  w,  die  Lauge  der  auf  dem 

dunklen  Theile  betrachteten  w'  heissen;  endlich  wollen  wir  noch  die  schein- 

baren Halbmesser  der  Sonne  -S' und  s-,  von  der  Erde  und  dem  Monde  aus 
gesehen,  als  gleich  betrachten,  dann  erhält  man  durch  Division  der  obigen 
Gleichungen  in  die  Gleichungen  (22)  die  Helligkeitsverhältnisse: 

(  h. Zrt cos  {lo  —  a) 

h[        2 AI  sin* ff'  (sin  «  —  a  cos  a)  cosw  ' 

cc 

/'. 

2 /'o 

-K 

siu^ 

a 
^3 

2 

K 

^Ja' 

siu- 

o'
 

I  +  tang  --  taug 

('■'  -  i) 

1  —  cos-^  cot  -  log  cot  (^5"  —  -^  j 

cos  a  -\-  sin  u  taug  w 

sin- 

a 

"2 

Mit  Hülfe  dieser  Gleichungen  kann  man  die  mittlere  Albedo  der  Erde 

berechnen.  Es  darf  aber  dabei  nicht  vergessen  werden,  dass  die  Formeln 
nur  gelten,  wenn  die  beiden  verglichenen  Stellen  der  Mondoberfläche 
dieselbe  Reflcxionstahigkeit  besitzen,  eine  Voraussetzung,  die  nicht  ohne 
Weiteres  acceptirt  werden  kann.  In  der  Praxis  wird  man  daher  gut  thun, 
die  Beobachtungen  bei  verschiedenen  Mondphasen  und  au  möglichst  vielen 
Punkten  der  Mondscheibe  anzustellen  und  aus  allen  so  erhaltenen  Werthen 
der  Albedo  einen  Mittelwerth  zu  bilden. 



g(j '  I.  Grundzüge  der  theoretischen  Astrophotometrie. 

2.  Belenclituiig  eines  Systems  kleiner  Körper.   Die  Seeliger'sche  Theorie 
des  Saturnringes. 

Bei  einer  Reihe  von  optischen  Erscheinungen  der  Erdatmosphäre 

tritt  die  Aufgabe  auf,  die  Lichtmenge  zu  bestimmen,  welche  ein  Aggregat 
von  unendlich  vielen  ganz  zufällig  vertheilten  kleinen  Körperchen,  deren 
Dimensionen  im  Verhältniss  zu  ihren  gegenseitigen  Entfernungen  als 
klein  anzusehen  sind,  nach  einer  beliebigen  Richtung  aussendet,  wenn 
dasselbe  in  irgend  einer  anderen  Richtung  von  der  Sonne  beleuchtet  wird. 
Hierher  gehören  die  Untersuchungen  über  die  Reflexion  des  Lichtes 
an  den  in  der  Atmosphäre  vertheilten  Wasserbläschen  und  die  damit  im 

Zusannnenhaugc  stehenden  Erscheinungen  der  Morgen-  und  Abendröthe, 
ferner  die  Versuche  zur  Erklärung  der  blauen  Farbe  des  Himmels  und 
endlich  die  Untersuchungen  über  die  Intensität  des  diffusen  Tageslichtes. 
Alle  diese  Probleme,  deren  theoretische  Behandlung  zum  Theil  mit  grossen 
Schwierigkeiten  verknüpft  ist,  liegen  schon  ausserhalb  der  Grrenze  des 
eigentlichen  Gebietes  der  Astrophotometrie  und  können  daher  hier  mit 
Fug  und  Recht  unberücksichtigt  bleiben.  Was  die  Astrophotometrie  im 

engeren  Sinne  anbetrifft,  so  kommt  die  bezeichnete  Aufgabe  zur  Verwen- 
dung bei  dem  Zodiakallicht,  sofern  dasselbe  als  Licht  betrachtet  werden 

darf,  welches  von  einer  ungeheuer  grossen  Menge  von  Meteoroiden  zwischen 
Sonne  und  Erde  reflectirt  Avird,  und  vor  Allem  bei  dem  Saturnriuge,  welcher 

nach  der  jetzt  allgemein  acceptirten  Maxwell-Hirn"schen  Ansicht  aus 
getrennten  Thcilchen  besteht,  die  sich  wie  ein  dichter  Schwärm  von  Sa- 

telliten um  den  Saturn  l)e  wegen.  Soweit  die  Aufgabe  unter  gewissen 
vereinfachenden  Annahmen  überhaupt  eine  Lösung  zulässt,  ist  sie  bisher 

nur  von  Seeliger')  ausführlich  und  erschöpfend  behandelt  worden.  Im 
Folgenden  sollen  die  wichtigsten  Ergebnisse  dieser  theoretischen  Unter- 

suchungen wiedergegeben  und  namentlich  etwas  ausführlicher  auf  die 
Beleuchtung  des  Saturnringes  eingegangen  Averden. 

Man  denke  sich  zunächst  ein  irgendwie  gestaltetes  System  von  ein- 
zelnen getrennten  Körperchen  und  führe  die  Beschränkung  ein,  dass  diese 

Thcilchen  sämmtlich  gleich  gross  sind  und  eine  kugelförmige  Gestalt 
besitzen,  ferner  dass  ihre  gegenseitigen  Abstände  gross  sind  im  Verhältniss 
zu  ihren  Dimensionen.  Diese  Beschränkungen  erleichtern  wesentlich  die 
Lösung  der  Aufgabe,    sie  sind  aber  nicht   unbedingt  erforderlich;    denn, 

1)  Abhandl.   der  K.  Baver.  Akad.   der  Wiss.    IL  Classe,    Bd.  16,   p.  405   und 
Bd.  18,  p.  1. 
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rie  Secliger  gezeigt  hat,  lässt  sich  auch  der  allgemeiuerc  Fall  hehaii- 
fdelu,  wo  das  System  aus  Kugeln  von  beliebiger  Grösse  in  beliebigem 
[Mischungsverhältnisse  besteht.     Es  werde   endlich    noch    die  Licht(juelle, 
iie  Stume,  als  ein  leuchtender  Punkt  angesehen. 

Wenn  ein  solcher  Schwann  von  Köri)erchen  in  einer  gewissen  liich- 

[tuDg  beleuchtet  wird,  sc»  ist  klar,  dass  ein  einzelnes  bestimmtes  Tartikel- 
Ichen  im  Inneren  der  Masse  einerseits  von  anderen  Theilcheu   beschattet, 

[andererseits,    wenn   es  von  aussen   her  in   einer  gewissen    liichtung   be- 
itrachtet  wird,   durch   andere  davor  liegende  Partikelchen  theilweise  ver- 
Meckt  werden   kann.     Die   beschatteten   und  verdeckten  Theile   sind   im 

Allgemeinen  von  einander  verschieden,  nur  im  Moment  der  genauen  Op- 
ositian  fallen   sie  zusammen.     Sol)ald  die  Opposition  vorüber  ist,  treten 

tu  den  verdeckten  Partien  noch  die  beschatteten  hinzu,  und  es  lässt  sich 
daraus  sofort  ersehen,    dass  die  Heiligkeit  einer    solchen  wolkenartigen 
asse  in  der  Nähe  der  Opposition  merklich  variiren  kann,  besonders  dann, 

enn  die  Masse  wenig  durchsichtig  ist,  die  Theilchen  also  verhältniss- 
iinässig  nahe  bei  einander  liegen.     Diese  Lichtänderung  in  der  Nähe  der 
Opposition  ist  von  dem  Beleuchtungsgesetze,   welches    auf  die  einzelnen 
Theilcheu  anzuwenden  ist,    so  gut  wie  gänzlich  unabhängig.     Erst  bei 
igrösseren   Phasen   kommt   die   Form   dieses  Gesetzes   in  Frage,   und  in 
diesem  Falle  ist   daher  die    theoretische  Behandlung  des  Problems    am 
chwierigsten  und  unsichersten. 

Ein  unendlich  kleines  Element  einer  im  Inneren  der  Masse  gelegenen 

■Kugel  sende,  wenn  es  frei  wäre,  dem  Auge  des  Beobachters  die  Licht- 

meuge  dq'  zu.  Der  Ixadius  der  sämmtlichen  Kugeln  sei  q.  Nun  kann 
dieses  Element  durch  andere  Kugeln  beschattet  oder  verdeckt  sein,  und 
es  wird  daher  die  wirkliche  Lichtmenge  desselben,  die  mit  dq  bezeiclinet 
werde,  im  Allgemeinen  kleiner  sein  als  dq.  Es  handelt  sich  darum,  einen 
Durchschnittswerth  für  dq  zu  bestimmen,  wenn  sehr  viele  solcher  Elemente 
in  Frage  kommen.  Ist  nun  jj  die  Anzahl  der  Fälle,  in  denen  ein  Element 

ganz  frei  liegt,  p'  die  Anzahl  der  Fälle,  in  denen  es  beschattet  oder 
verdeckt  ist,  so  gelangt  von  den  p  Elementen  im  Ganzen  die  Lichtmenge 

pdq'^  von  den  p'  Elementen  dagegen  die  Lichtmenge  Null  in  das  Auge. 
Der  drittel werth  aller  Lichtmengen  ist  daher: 

dq  =  dq P 

P  +  P 

[oder,  wenn  — ^ — j  mit  tv  bezeichnet  wird: '  P  +  P 

dq  =  ir  dq'  . 
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Sind  die  Kugeln  ganz  zufällig  innerhalb  der  Masse  vertheilt,  so  ist  iv 

die  Wahrst'hciulielikcit  dafür,  dass  ein  unendlich  kleines  Element  im 

Inneren  weder  beschattet  noch  verdeckt  ist.  In  Figur  19  bedeute  R 

einen  irgendwie  gestalteten  Kaum,  der  mit  zerstreut  reflectirenden 

Theilchen  angefüllt  ist;  df  sei  ein  unendlich  kleines  Element.  Von  df 

werden  zwei  Gerade  nach  der  Sonne  und  nach  der  Erde  gezogen,  und 

um  diese  als  Axe  zwei  Kreiscylinder  construirt  gedacht  mit  den  Durch- 

messern 2(>,  welche  sich  an  dem  unteren  Ende  durchs clmeiden.  Der  von 

den  Cylindern  innerhalb  der  Masse  eingeschlossene  Raum  heisse  V.    Wenn 
nun  von  den  sämmtlichen  Kugeln,  welche  in 
R  vertheilt  sind,  keine  einzige  so  liegt,  dass 
ihr  Mittelpunkt  in  den  Raum  V  fällt,  so 
ist  das  Element  df  weder  beschattet  noch 
verdeckt.  Man  kann  also  iv  auch  definiren 

als  die  Wahrscheinlichkeit  dafür,  dass 

sämmtliche  Kugelmittelpunkte  ausserhalb 
des  Raumes  V  liegen.  Die  Dimensionen 

der  einzelnen  Kugeln  mögen  im  Verhält- 
niss  zur  Ausdehnung  der  ganzen  Masse  R 

„.    ,.  als  sehr   klein  vorausgesetzt    sein;    dann 
xig*  ly»  "^ 

wird  man  iv  für  alle  Elemente  einer  und 

derselben  Kugel  als  nahe  gleich  annehmen  können  und  hat  dann  für  die 
von  einer  ganzen  Kugel  ausgesandte  Lichtmenge  die  Gleichung: 

q  ==  wq' . 
q'  ist  die  Lichtquantität,  welche  eine  einzelne  Kugel  nach  der  Erde  aus- 

strahlen würde,  wenn  sie  isolirt  läge.  Nach  den  Entwicklungen  des 

vorigen  Paragraphen  wird  aber  q'  ausgedrückt  durch  die  Formel: q'  =  rf[a] , 

wo  f{a)  die  Abhängigkeit  von  dem  Phasenwinkel  a  angiebt,  die  je  nach 
dem  zu  Grunde  gelegten  Beleuchtungsgesetze  verschieden  ist,  und  F  eine 

Coustante  bedeutet,  die  von  der  Grösse  der  Kugel,  von  der  Reflexions- 
fähigkeit u.  s.  w.  abhängt.  Die  Anzahl  der  sämmtlichen  in  R  enthaltenen 

Kugeln  sei  N.  Ist  nun  diese  Anzahl  gross,  so  wird  man  ohne  erheblichen 
Fehler  annehmen  dürfen,  dass  bei  zufälliger  Anordnung  der  Theilchen 
der  ganze  Raum  nahezu  gleichmässig  mit  Kugeln  angefüllt   ist.     Unter 

dieser  Voraussetzung  sind  in  der  Raumeiuheit  ̂   Kugeln  enthalten,  und 

in  einem  Volumelemente  dv  beträgt  die  Anzahl  der  Kugeln  —  dv.      Da 
N 
R 

nach  Obigem  die  durchschnittliche  Lichtmenge,  welche  eine  einzelne  Kugel 
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anSHeiidet,  g^leieh   irq'  ist,  so  wird  die  von  dem  Vnlnmelemeiit«*  '/'    mus- 
gehende  Lichtiuenge  gegeben  durch: 

dQ  =\-^  dr  trq' , 

oder  nach  Substitutiuu  des  Werthes  von  (/  durch: 

I  dQ=rf[a)w^dv. 

Das  Volumelemeut  dv  kann  man  sich  ersetzt  denken  durch  d.ida, 
wo  dr  das  Element  der  Geraden  ist,  die  von  dv  nach  dem  Beobachter 

hin  gezogen  ist,  und  da  die  scheinbare  Grösse  von  dv  repräsentirt.  Man 
hat  also: 

dQ=  rf{a)ir^^drda, 

und  daher   folgt   für  die  Lichtquautität  aller  derjenigen  Kugeln,   welche 
Überhaupt  einen  Beitrag  zu  der  Helligkeit  von  da  liefern,  der  Werth: 

X 

Q  =  / Y(«)  -f7  da  I  IC  dx 
0 

wobei  also  /(a)  als  constant  angesehen  wird,  und  X  die  Länge  der  Strecke 
innerhalb  der  Masse  von  dem  Elemente  dv  an  bis  zu  der  äusseren  Be- 

grenzung iu  der  Dichtung  nach  dem  Beobachter  zu  bedeutet. 

Die  mittlere  scheinbare  Helligkeit  von  da,  oder,  wie  man  sie  auch 
nennen  kann,  die  Flächenhelligkeit  von  da,  d.  h.  nach  dem  Früheren 
die  ausgesandte  Lichtquantität,  dividirt  durch  die  scheinbare 
Grösse,  wird  nun: 

X 

(2)  J  =  rf[a)  ̂   fw  dx. 
0 

Die  Wahrscheinlichkeit  ic  ist  eine  Function  der  Lage  der  betrachteten 
kleinen  Kugel  innerhalb  des  Kaumes  R  und  hängt  ausserdem  noch  von 
den  Richtungen  nach  Sonne  und  Erde  ab ;  eine  Bestimmung  dieser  Grösse 
ist  nur  unter  gewissen  Voraussetzungen  möglich. 

Befindet  sich  nur  eine  einzige  Kugel  in  dem  IJaume  R,  so  bedeute 

w^  die  Wahrscheinlichkeit  dafür,  dass  der  Mittelpunkt  derselben  ausser- 
halb des  Raumes  V  oder  innerhalb  des  Raumes  R  —  V  liegt.  Ist  dann 

femer  iv^  die  Wahrscheinlichkeit  dafür,  dass  eine  zweite  Kugel  dieselbe 
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liedin^aui^  erfüllt,  Avähreud  der  Mittelpunkt  der  ersten  bereits  im  Räume 

7,'—  V  liegt,  und  sind  2c^,  iv,  ....  un  die  entsprechenden  Werthe  für 

•i  4  .  .  .  .  ̂^  Kugeln,  so  ergiebt  sich  nach  den  Gesetzen  der  Wahrschein- 
lichkeitsrechnung: 

)r  =  i(\  H\i(\  .  .  .  iC}}. 

Nun  ist  aber  die  Wahrscheinlichkeit  dafür,   dass   eine  erste  Kugel 
V 

innerhalb  von  V  liegt,  ausgedrückt  durch  -^ ;  folglich  ist  die  Wahrschein- 

lichkeit i(\  dafür,  dass  sie  ausserhalb  von   V  liegt,  gegeben  durch: 
V 

u\ 1 
R 

Liegt  aber  eine  Kugel  bereits  m  B,  so  bleibt  für  den  Mittelpunkt  einer 

zweiten  Kugel  nur   der  Raum  R 
32 

/.    übrig,    wo  Ä:  =  — ^^Trist   (siehe 

nebenstehende  kleine  Figur  20).  Da  nun  die  erste  Kugel 
theilweise  im  Räume  V  liegen  kann,  so  lässt  sich  die 
Wahrscheinlichkeit  tv^.  falls  e[  einen  ausserordentlich 
kleinen  positiven  echten  Bruch  bedeutet,  ausdrücken 
durch : 

Fig.  20. n\  =  1  — R  —  k 

Kommt  noch  eine  dritte  Kugel  hinzu,  so  bleibt  für  den  Mittelpunkt  der- 

selben ein  Raum  übrig,  der  grösser  ist  als  i?  —  2  /.-,  weil  das  /.•  der  zweiten 
und  dritten  Kugel  sich  mit  dem  der  ersten  und  zweiten  zum  Theil  deckt. 
Bezeichnet  also  £.,  einen  echten  Bruch,  so  ist  der  für  das  Centrum  der 

dritten  Kugel  überhaupt  verfügbare  Raum  R  —  2eJi,  und  da  die  Kugeln 
zum  Theil  wieder  in  den  Raum  V  hineinreichen  können,  so  wird: 

r—  26;/.- 
w,  =  1 R—  -ItJ,- 

Ganz  allgemein  wird  ferner: 

ICx  =  J   — 

V-  iX 

R 
Ije^-.A- imd  mithin [X-    l)£.v_,/.' 

''  -  V    Riv  ~  ~R^=ir}  •••(!-  i?_LY_i),^,_-7Ä.)  • 
Eine  strenge  Berechnung  der  Grösse  ic  ist  im  Allgemeinen  nicht 

möglich,  wenn  die  Anzahl  der  Kugeln  sehr  gross,  das  betrachtete  System 
also   sehr  dicht   angenommen  werden    muss.     Nur  dann    lässt   sich   ein 
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^äherunp«uusdriK'k  einfuhren,  wenn  die  Materie  dUnn  vertheilt  ist,   wie 
in  68  z.  li.  bei  dem  das  Zodiakalliciit  veranlassenden  Metenroidenriuge 
id  wahrseheinlieli    aucli    bei    dem  Öaturnrin^e  voraussetzen  darf.     Der 

fesammtiniialt  aller  Kup'ln  kann  in  diesem  vereinfachten  P^ille,  der  hier 
Hein  weiter  verfolgt  werden  soll,  im  Verj^leieh  zu  dem  piuzeii  Räume  R 
Is  klein   aufgesehen  werden,    und   man  wird   keinen  sehr  grossen  Fehler 

;ehen,    wenn  man  l»ei  der  Entwicklunjr   des  ()l)i<ren  Ausdruckes  von  v 

le  Glieder    fortUisst.    in   denen    der  ausserordentlich    kleine    Factor  4-, 

ler  eine  l'otenz  desselben  auftritt.     Mau  erhält  dann  einfach: 

T' 

"•  =  ('- -b) 

Nun   kann   man   die   weitere  vereinfachende  Annahme  machen,    die 

.         V 

dass  -Yj 

jdenfalls  in   den   oben   erwähnten  Fällen  gestattet  sein  wird, 

[lein   ist  und   dass  infolge  dessen  die  höheren  Totenzen  von 

lie  erste  vernachlässigt  werden  dürfen;  dann  wird: 

V 

gegen 

log 

.•  =  .Vlog(l-^)  = 

.^y 

R' 

ler: 
//•  =  e 

"i 

Durch  Substitution  dieses  AVerthes  in  Gleichung  (2)  ergiebt  sich  nun: 

I) ■J=  i-M^f 

X  y 

-  X 

R 
dr. 

Diese  Gleichung  schliesst  alle  Fälle  der  Beleuchtung  eines  Systems 

deiner  Körper,  die  nicht  allzu  dicht  vertheilt  sind,  in  sich.  Ihre  Auf- 
lösung ist  im  Allgemeinen,  da  V  vom  Phasen wiukel  abhängt,  äusserst 

schwierig,  insbesondere  bei  einer  beliebigen  unregelmässigen  Gestaltung 
der  ganzen  Masse,  wie  sie  z.  B.  beim  Zodiakallicht  anzunehmen  ist. 

Seeliger  hat  den  Fall  einer  kugelförmigen  homogenen  Staubwolke  unter 
der  Voraussetzung,  dass  der  Phasenwinkel  nicht  zu  klein  ist,  ausführlich 

behandelt  und  gelangt  dabei  zu  einem  verhältnissmässig  einfachen  Aus- 
drucke; unter  der  specielleu  Annahme,  dass  die  Masse  so  dicht  ist,  dass 

-ie  als  undurchsichtig  betrachtet  werden  darf,  findet  er  die  Gesammt- 
lichtmenge  identisch  mit  der  von  einer  festen  Kugel  ausgesandten,  welche 
denselben  Durchmesser  wie  die  Staubwolke  besitzt. 

Von  besonderem  Interesse  ist  der  Fall,  wo  der  Raum  R  von  zwei 
parallelen  Ebenen  begrenzt  wird,    wie   man  es  z.  B.   beim   Saturnringe 
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jinniuimt  Ist  in  Figur  2t  H  die  Gesammtdicke  der  Schiclit,  li  der 

senkrechte  Abstund  eines  Volumelementes  von  der  oberen  begrenzenden 

i:i)one,  sind  ferner  /  und  e  die  Winkel,  welche  die  Normale  zu  dieser 

l^^beue  mit  den  llichtungen  nach  Sonne  und  Erde  hin  bildet,  so  bat  man 

//  =  ;r  cos  t  und  mithin  durch  Substitution  in  (3) : 
H 

N 
V 

(4) 
J=rf[a] 

R  cos  £ / e    ̂'  "^  dh 

Uas  Volumen  V  besteht  aus  vier  Theilen,   aus  den  beiden  cylindri- 

schen  Eäumcu  V^  und  F, ,  aus  dem  beiden  Cylindern  gemeinsamen  Stück 
G  und  einem  kleinen  von 

der  Kugel  begrenzten 

Stück,  das  ohne  Beden- 
ken vernachlässigt  werden 

kann.  Für  den  Fall,  dass 
der  Phasenwinkel  nicht 

sehr  klein  ist,  kann  man 

auch  das  Stück  G  gegen- 
über dem  Inhalte  der 

beiden  Cylinder  vernach- 
lässigen und  hat  dann 

F=Fo  +  F,.  Nun  kann 
man   angenähert   setzen : 

Flg.  21. 

F„  =  o^, 

h 

Tt  ■ 

F. 

Q'7t 

COS  l 

h 

cos  £ 
mithin  ist: 

und: 

-fj-        ,    ,  cos  i  -4-  cos  € 
V  =  Q-7tll   T   •, cos  t  cos  £ 

J=rf[a) N 
H 

N     ̂      ,  cos  t  +  cos  e 
'    —  -:^  o-nh   cos  !  cos  t 

R  cos 

ll^'
'" 

dh 

Führt    man   die  Bezeichnungen   ein    u  ==  -j-  g"^  nh   ?—   ,    mithin R  ̂   cos  ̂   cos  £ 
AT    „•      1         - 

dy  = 
N 

R 
,     cos  ̂   +  cos  £  „ 

Q  ̂r   ;   dh,  so  folgt: 
cos  i  cos  £  ° 

1 

j-     rfia]       cos^        r  ->/  j 
p  7t  cos  i.  -\-  cos  eJ 
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70  noch  die  obere  Grenze  1   güj,'eben  ist  durch  die  (ileichuu};: 

N     ,       rrCOS  l  4-  C08  6 
R  ̂   008  /  cos  f 

)araii8  erhält  man  sofort,  wenn  mau  noch  statt  -j—  die  neue  ('oustante  / 
jiuftlhrt: 

Q*7t 
J=yf{a) cos  / 

cos  / cos  € 
(.-.-) 

lud  da  tlas  zweite  Glied  für  den  Fall,  da88  der  Kaum  li  als  nahezu  un- 
lurehHichtij;:  oder,  was  dasselbe  ist,  //  als  sehr  gross  angesehen  werden 

irf,  zu  vernachlässigen  ist,  so  ergiebt  sich: 

J=yf[a) cos  t 

cos  /  +  cos  e 

Dieser  Ausdruck  stimmt  unter  der  Voraussetzung,  dass  f[a)  als  con- 
itant  zu  betrachten  ist,  mit  dem  Werthe  überein,  der  für  die  Flächen- 

lelligkeit  eines  festen  Körpers  nach  dem  Lommel-Seeliger'schen  Gesetze 
refunden  wird. 

Die  Formeln  (5)  und  '0)  werden  ungenau  bei  kleinen  Wertheu  von 

;,  weil  dann  das  beiden  Cylinderu  gemeinsame  Stück  nicht  unberück- 
sichtigt bleiben  darf  Von  besonderem  Interesse  ist  der  Fall  «  =  (). 

Jei  dieser  Stellung  fallen  die  beiden  Cylinder  Fq  und  F,  in  einen  ein- 
igen zusammen,  und  das  Volumen  F  lässt  sich  (wieder  mit  Vernach- 

llässigung  der  sehr  kleinen  Halbkugel  am  unteren  Ende)  ausdrücken  durch : 

h 
V=Q^7t 

cos? 
Mithin  wird  aus  (4): 

AT        /•   —  TT  'y^  — ; 

"         ' '  ' Rcosi  J 0 

)der  nach  Ausführung  der  Integration: 

(7) 
'^^//■(O)    1  -e 

-  A 

U  ifin 

R  cos  (' 

Einen  wesentlich  hiervon  verschiedenen  Werth  erhält  man,  wenn  man 

die  obige  Formel  (5)  auf  den  Fall  «  =  0  anwendet.  Da  hierbei  i  =  f 

sein  muss,  so  wird  die  Flächenhelligkeit,  die  wir  jetzt  J^  nennen  w^ollen, 
ausgedrückt  durch: 

1 

-2>V 

Jl  =  -^ym)\ 1  —e 

R    C08»\ 
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Ans  der  Yergleichung  mit  Formel  (7)  folgt  dann: 

T,   .  -2A  ' <^o  \  —  e 

wobei  zur  Abkürzung  gesetzt  ist  /  =  A  -^  Qo^i  ' 

Ist  das  System  fast  undurchsichtig,  also  H  und  demnach  auch  l  als 

sehr  gross  anzusehen,   so  wird  -/,  =  2.     Daraus  ersieht  man,   dass  bei 

einem  sehr  dichten  System  von  kleinen  Körpern  die  Helligkeit  in  un- 

mittelbarer Nähe  der  Opposition  doppelt  so  stark  anwachsen  kann,  wie; 

bei  einem  festen  Körper,  für  welchen  das  Lommel-Seeliger'sche  Be- 
leuchtungsgesetz Gültigkeit  hat. 

Ist  das  System  nicht  als  fast  undurchsichtig  zu  betrachten,  so  wird 

der  Quotient  -v-  stets  kleiner  als  2,  und  wenn  endlich  die  Masse  äusserst 

durchsichtig,  also  l  sehr  klein  ist,  so  nähert  sich  der  Bruch   ^  ̂ 7  dem 1  —  e 
1  J 

Grenzwerthe  — ,  und  mithin  -^7-  dem  Grenzwerthe  1 .  Bei  sehr  durchsichtigen 
2  '    J. 0 

Massen,  wie  sie  z.  B.  beim  Zodiakallicht  in  Betracht  kommen  mögen, 
wird  die  Helligkeitszunahme  in  der  Nähe  der  Opposition  nicht  so  sehr 
ins  Auge  fallen. 

Es  soll  nun  noch  etAvas  specieller  auf  die  Seeligersche  Beleuch- 
tungstheorie des  Saturnsystems  eingegangen  werden,  welche  deshalb  von 

besonderem  Interesse  ist,  weil  ihre  Ergebnisse  durch  die  neuesten  Hellig- 
keitsmessungen des  Planeten  Saturn  in  vollem  Umfange  bestätigt  werden. 

Dass  der  Saturnring  als  ein  Aggregat  von  getrennten  Massentheilchen  zu 
betrachten  ist,  dürfte  gegenwärtig  bei  den  Astronomen  kaum  noch  anf 

Widerspruch  stossen,  nachdem  insbesondere  durch  die  Maxwell'schen 
Untersuchungen  festgestellt  ist,  dass  die  Annahme  eines  festen  Zustande» 

wenig  Wahrscheinlichkeit  für  sich  hat.  Wie  schon  der  blosse  Augen- 
schein lehrt,  kann  der  Satumring  nicht  als  ein  vollkommen  homogenes 

Gebilde  angesehen  werden.  Er  besteht  aus  dem  der  Planetenkugel  am 
nächsten  liegenden  sogenannten  dunklen  Kinge,  dem  sehr  hellen  inneren 

Ringe  und  dem  durch  die  Cassini'sche  Trennungslinie  davon  geschiedenen, 
etwas  schwächeren  äusseren  Ringe.  Die  beiden  letzten  Theile,  die  hier 
allein  in  Betracht  zu  ziehen  sind,  wird  man  als  ziemlich  dicht  und  nahezu 

undurchsichtig  voraussetzen  dürfen.  In  voller  Strenge  ist  die  Theorie' 
natürlich  nicht  anwendbar,  weil  sie  eine  vollkommen  gleichmässigei 

Vertheilung  der  einzelnen  Partikelchen  verlangt,  während  in  AVirklichkeit' 
I 
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die  Theilcben  an  einigen  Stellen  des  Kindes  dichter,  an  anderen  dllnner 

utelien  werden.  Auch  ist  es  schwerlich  stattliaft,  den  Saturnrin^'  als  einen 

vollkommen  rej^elmässifjen,  von  zwei  parallelen  Ebenen  begrenzten  cylin- 
drischen  liuum  zu  betrachten.  Das  Resultat  der  rntersuchunji:  wird  daher 

nur  ein  j:;enähertes  sein  können. 

Bei  den  vorangehenden  allgemeinen  Betrachtunj^en  war  der  iJann»  1' 
berechnet  worden  mit  Veniachlässi}^uuj?  des  kugeltormijj:  be{i:renzteu  Stückes 

am  Durchschnitt  der  beiden  Cvlinder  und  des  den  beiden  Cvlindern  {ge- 
meinsamen Stückes,  Die  erstere  Vereinfachung:  wird  statthaft  sein,  da 

die  einzelneu  Kugeln  gegenüber  den  Cvlindern  V^  und  F,  stets  klein 
sind;  dagegen  wird  es  rathsam  sein,  beim  Saturnriuge  das  gemeinsame 

Stück  (f  mit  zu  berücksichtigen.     Man  hat  dann : 

V  =  r;  +  i\  -  G . 

Diese  Oleichung  gilt  jedoch  nur  für  alle  diejenigen  Volumelemente 

des  liinges,  für  welche  der  zugehörige  IJaum  G  gänzlich  innerlialb  des 

Kinges  liegt  und  nicht  von  der  oberen  Ringebene  geschnitten  wird.  Ist 
dies  letztere  der  Fall,  so  bleibt  ein  Theil  von  G,  der  mit  -  bezeichnet 

werden  soll,  ausserhalb  des  Ringes,  und  es  v^ird  dann: 

Nennt  mau  nun  //,  denjenigen  Werth  von  //,  für  welchen  —  gerade  ver- 
schwindet, so  wird  die  Flächeuhelligkeit  desSatumringes  nach  Gleichung  (4 

ausgedrückt  durch : 

1*1       X  ^       N  \ 

e    ̂   dh-\-     e    ̂   dh\. 
0  hi  ' 

Fuhrt  man  noch  die  Elevationswinkel  A  und  Ä'  von  Erde  und  Sonne  über 

der  Ringebene  ein  durch  die  Relationen  Ä  =  90"  —  e  und  Ä'  =  90"  —  /, 
80  ist  mit  ausreichender  Genauigkeit: 

F.  =  p^ir sin  J  ' 

sin  Ä' 
Die  Berechnung  der  Räume  G  und  3  ist  etwas  umständlich  und  soll  hier 

übergangen  werden.     Nach  den  Seeliger'schen')  Entwicklungen  ist: 

1)  Abhandl.  der  K.  Bayer.  Akad.   der  Wiss.   II.  Classe,   Band  16,  Seite  477  fr. 
und  495  flf. 
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4     „  1  +  COS  cf 
^  =  3^—81^^' 

und: 

Sin  a  sin  A  sin  ̂   cos «  l        '        d  ^  ̂   /  ) 

wobei  die  Grössen  u  und  (/>  bestimmt  sind  durch  die  Gleichungen : 

cos  Ä  sin  ii 
tan?:  //  =  -. — :r-, — ^^"7  sm  a  , '^  '         sm  ̂   +  sm  ̂  

h  cos  «  sin  a 

'^         '^        sm  ̂   +  sm  ̂  

ß  ist  dabei  der  Winkel  zwischen  der  durch  Saturn,  Sonne  und  Erde  ge- 
legten Ebene  und  der  durch  Saturn  und  Erde  senkrecht  zur  Eingebene 

gelegten  Ebene. 
Der  Grenz werth  //,  ist  endlich  cach  Seeliger  bestimmt  durch: 

o(sin^  +  sin^'] 
/l^  =  ̂    -^   ■-  • 
'  sm  a 

Man  hat  nun: 

rr    .    TT       r,        .     ,  sin  ̂   +  slu  ̂ '       4    ,  1  4-  cos  a 
"  *  ^  sm  ̂   sin  ̂   3  ̂        sm  a 

T'o  +  F.  -  G  +  :^  = 

(sin 4  + sin ^')*    o^     r  t  ,    /?r   ,      \    .       "|       4     l+cosa .   -• — IT-'- — Ä-,  -^ —  scos  er  —  " cos^f/)+  hr+  'jf    sm  op}  — irP^ — .   
sinasm^sin^  C0S;W  \       '^       3  '^  '    \  2        ̂   /        ̂ j       3^      sm  a 

Da  der  Phasenwinkel  a  beim  Saturn   stets  klein  ist   (im  Maximum 
6?5),  so  kann  mau  ohne  erheblichen  Fehler  setzen: 

1  +  cos  a  =  2. 

Ferner  sind  die  ElcAationswinkel  A  und  Ä!  stets  nur  um  sehr  kleine 

Beträge  tou  einander  verschieden,  und  man  darf  daher  auch  setzen: 

(sin  A  +  sin  Ä^f 
  —       4: 

sin  A  sin  Ä 

Endlich  ist  der  AViukel  a  von  derselben  Ordnung  wie  a,  und  man  darf 
daher  cos  ii  gleich  1  setzen. 

Mit  diesen  Vereinfachungen  ergiebt  sich: 

F.  +  F,  -  G  =  fnh SlA+i-Li:  _  1 X  , sm  ̂   sm  ̂   3  sm  «  ' 

n  +  F.  -  (?+  ̂   =||^{cos  ,p  -leos3  .^  +(|  +  .^jsin  r;-  -|} 
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Das  zweite   Integral   iu  (ileichuug;  (8)   lUsst  sich    uuu   duroJi  Einftiiiriin^' 
des  ersteu  dieser  Werthe  leicht  berechneu.     Man  hat: 

ß' ' 

-    I  ii.  -f-  M    -  ij) 

siu  .1  sin  A' 

(1h 

N 3Ä»in<rj        ff '""  iin/iinX      "         ,     /f  "  "   »in  .1  »In  r       ' 

l ,Q^7t'smA-\-^\^A' 

Das  zweite  Glied  in  der  Khunmer  ist  zu  vernachlässigeu,  weil  der  Kinj; 

als  undiirchsichtii,'  und  mithin  //  als  sehr  gross  angenommen  werden 
kann.     Führt  man  noch  die  Bezeichnungen  ein: 

()  = 
32g^7f 

3    B  ' 
NÖ 

sin  u 

80  wird,  wenn  man  den  Werth  von  //,  substituirt: 

(10)  je    ̂ 

»      N 

--O-o  +  v.-tf)  32       Q 
all  = sin  A  sin  A' 

.ig  -2 

'*     8« 

A. 

3   ̂   sin  «  sin  A  +  sin  .4 

Das  erste  Integral  iu  Gleichung  (8)  lässt  sich,  weuu  mau  die  Variable  h 
durch  II  ersetzt,  iu  der  Form  schreiben: 

-    -TT  (  1  0  +  »'l    -G  +  S) 

n 2        .V 

F' 
siu.i  +  sin^'    /• -^(»'o  +  v,-e  +  ii „  siu  .1  +  sin^    /•     ̂   , dh  =  Q   :   I  e  cos  cp  aw  , 

sin  a  ./  T      /  7 II  0 

und  wenn  mau  die  Grösse  ̂   einfuhrt  durch  die  Substitution: 

(I) 

=  87rH  ̂Z'  -i^^«''?'  +(y+  ̂r)^^"^^  -f}' so  wird 

)       fe--
^ 

-  IT  t.  i'o  +  r,  -  c  +  -£■) 11 
dh 

n 

sm  ̂   +  sin  ̂     r  _  ;,/.  , 

sm  a         •/ 

Durch  Substitution  vou  (10)  und  (11)  iu  (8)  ergiebt  sich  nun: 
n 

1
.
 
 

371-21
 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne. 
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Da  f[tt)  durchweg  als  nahezu  constant  angesehen  worden  ist,  so  kann 

man  noch  den  Werth  ̂ tJ-  durch   eine  einzige   Constante  V   ersetzen Ko 

mid  erhält  dann,  mit  Einführung  der  Bezeichnungen: 

%z=  i=  j  e    ̂'^'  cos  (p  dcp  , 

.3« 
8    -*'-  8.-. 

lg: die  Endgleichun 

(12)  /=  re       .    , ^     '  sm  J. sin  A  -\-  sin  Ä' 

Der  Hruch   .      .    unterscheidet  sich  stets  nur  wenig  von  dem sin  Ä 

Werthe  2,  und  da  ß  von  |  allein  abhängt,  so  folgt  ohne  Weiteres,  dass 
die  Flächenhelligkeit  des  Saturnringes  stets  nahezu  dieselbe  sein  muss, 
mag  der  King  ganz  schmal  erscheinen  oder  weit  geöffnet  sein,  ein  Resultat, 
welches  durch  die  directen  Beobachtungen  bestätigt  zu  werden  scheint. 

Der  Werth  von  51  kann  nur  durch  mechanische  Quadratur  oder  durch 

Reihenentwicklung  ermittelt  werden.  Die  Seeliger'scheu  Abhandlungen 
enthalten  Tafeln,  aus  denen  die  numerischen  Werthe  dieser  Grösse, 

ebenso  der  Grössen  33  und  6,  für  verschiedene  Werthe  von  ̂   ent- 
nommen Averden  können.  Da  |  vom  Phasenwiukel  a  abhängt,  so 

folgt  das  wichtige  Resultat,  dass  die  Ringhelligkeit  mit  dem  Phasen- 
winkel variirt.  Es  ist  aber  i  auch  von  Xd  abhängig,  und  diese 

Grösse  ist  ein  Mass  für  die  Dichtigkeit,  mit  welcher  die  einzelnen  Par- 
tikelchen in  dem  Ringe  vertheilt  sind.  Bezeichnet  man  nämlich  das 

ganze  von  sämmtlichen  N  Kugeln  eingenommene  Volumen  mit  K.  so  ist 

die  Dichtigkeit  IJ  der  Materie  ausgedrückt  durch:  D  =  ^  .  Nun  ist  aber 

A'=iV  — ^^t:,   und  da  nach  Obigem   (3i  =  —  ̂ -—  gesetzt   war,    so    ist 

D  =  -Xd.    Für  .V^  =  0.4  wird  z.  B.  D  =  0.05,  d.  h.  etwa  ̂j-  des  ge- 8  '  20  '^ 
sammten  Raumes  des  Saturnringes  würde  in  diesem  Falle  mit  Materie 
erfüllt  sein. 

Seeliger  giebt  eine  Zusammenstellung  der  Werthe  von  log  S  für 
verschiedene  Annahmen  von  Nd,  und  es  ergiebt  sich  aus  dieser  Tabelle, 
dass  die  gesammte  Lichtvariation  innerhalb   des  in  Betracht  gezogenen 
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l'haseiiiiitervjilles  von  (»  bis  5°  sehr  beträchtlich  ist,  in  der  Hauptsache 
aber  sich  schon  in  unmittelbarer  Nähe  von  a  =  0  abspielt,  und  zwar  um 

so  schneller,  je  kleiner  Xö,  d.  h.  je  }?erinj!:er  die  Dichtigkeit  der  iiing- 
materie  anjjeuommen  wird. 

In  der  l'raxis  ist  es  bisher  noch  nicht  mit  Erfolj::  versucht  worden, 
die  Flächenhellij;keit  des  Satumrinf,'es  zu  bestimmen.  Die  vorhandenen 
/nverlüssifcen  Messunfren  beziehen  sich  auf  die  Lichtquantität,  welche  das 
iranze  Saturnsystem,  also  Kujrel  und  Hing  zusammen,  nach  der  P>de 

>endet,  und  um  diese  Ergebnisse  mit  der  Theorie  zu  vergleichen,  ist  es 
daher  noch  erforderlich,  das  vom  Planeten  selbst  ausgestrahlte  Licht  zu 
berechnen.  Dabei  muss  iülcksicht  genommen  werden  auf  die  theihveise 

liedeckung  von  Iting  und  Kugel.  Ist  Qs  die  Lichtmenge,  welche  die  frei 

1,'edachte  Saturnkugel  uns  zusenden  würde,  ferner  Q/.-  die  Lichtmeuge  des 
vom  lünge  verdeckten  Theiles  der  Kugel,  B  die  scheinbare  Fläche  des  frei 

iredachten  Ringes,  F  die  scheinbare  Fläche  des  vom  Saturn  verdeckten 

Theiles   des  Ringes,   so   ist  die  (Tesammthelligkeit  des  ganzen  Systems: 

13)  Qß  =  iB-F)J-{-Qs-Q,-, 

wobei  zunächst  auf  die  gegenseitige  Beschattung  von  Ring  und  Kugel 

keine  Rücksicht  genommen  ist.  Der  Einfachheit  wegen  soll  der  Saturn- 
körper als  Kugel  mit  dem  scheinbaren  Radius  a  betrachtet  werden,  ferner 

soll  die  Voraussetzung  gemacht  werden,  die  in  aller  Strenge  allerdings 

nur  für  das  Lommel-Seeliger'sche  und  das  Euler 'sehe  Beleuchtuugsgesetz 
und  auch  für  diese  nur  beim  Pbasenwinkel  0  gilt,  dass  nämlich  die  Planeten- 

scheibe in  allen  Punkten  gleichmässig  hell  ist ;  dann  kann  man  setzen : 

Qf.:Qs=F:a*7t. 

Bei  Anwendung  des  Lommel-Seeliger'schen  Gesetzes  ist  aber  nach 
Formel  (6)  S.  62: 

,.,        r^a*7r  (  .     «  ̂         «1  .  «1 
Q^  =  —  2"-  I    ~  ̂^°  2"   ̂°^  2    ̂̂          if  ' 

und  wenn  man  den  Ausdruck  in  der  Klammer  mit  D  bezeichnet,  so  wird: 

Fuhrt  man  nun  noch  die  Bezeichnungen  ein: 

,.      R-F 
a^TC 

> 

Y  — 

a^7t F 
j 

B  — 

1J 
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so  wird  durch  Substitution  in  Gleichun-;-  (13): 

Nun  ist  aber  nacli    dem  Früheren  ̂   I\_  nichts  Anderes   als   die  Licht- 

(|uantitiit,  welche  die  Saturukugel  allein  ohne  Kmg  bei  voller  Beleuch- 

tuu};-  aussendet,  und  wenn  diese  C^o)  genannt  wird,  so  ergiebt  sich: 

(14)  Qj,  =  Q^,^{BX+DY}. 

Eine  ganz  analoge  Formel  mit  anderen  Wertlien  für  die  Grössen  X  und 

Y  hat  Seeliger  auch  mit  Zugrundelegung  des  Laniberfschen  anstatt  des 

Lonnnel-Seeliger'schen  Gesetzes  abgeleitet.  Für  die  verschiedenen  Grössen 
X,  Y,  D  u.  s.  w.  sind  von  ihm  Tafeln  berechnet,  und  es  ist  noch  zu  er- 

wähnen, dass  bei  Berechnung  dieser  Grössen  auch  auf  die  Abplattung  des 
Saturukörpers  liücksicht  genommen  ist.  Der  Schattenwurf  von  dem  Einge 
auf  den  Saturn  und  umgekehrt  ist  von  Seeliger  ebeutjills  in  Rechnung 

gezogen,  und  es  sind  für  die  Grössen  X  und  Y  kleine  Correctioneu  ab- 
geleitet worden,  die  jedocb  in  der  Praxis  ohne  Bedenken  vernachlässigt 

werden  dürfen,  weil  sie  im  Vergleich  zu  der  bei  photometrischen  Mes- 
sungen erreichl)aren  Genauigkeit  verschwindend  klein  sind.  Setzt  man  noch 

sin  A  ' ferner DY=n, 

und  führt  statt  der  Grösse  -j^  eine  neue  Constante  y  ein,  so  wird: 

oder  endlich,  wenn  man  y  statt  ̂ („)  und  x  statt  yQ(o)  schreibt: 

(15)  QBr=  mx  -{-ny. 

Mit  Hülfe  dieser  Gleichung  lässt  sich  jede  beobachtete  Helligkeit  des 

ganzen  Saturnsystems  auf  die  Helligkeit  bei  verschwundenem  Ringe  re- 
duciren. 

Die  photometrischen  Erscheinungen,  welche  der  dunkle  Saturnring 
zeigt,  sind  von  Seeliger  ebenfalls  theoretisch  verfolgt  worden  unter  der 
Annahme,  dass  dieser  Theil  des  Ringes  aus  Partikelchen  besteht,  welche 
Avenigcr  dicht  angeordnet  sind,  als  in  dem  hellen  Ringe,  so  dass  das  Licht 
theilweise  durchscheinen  kann. 



^Bp^
' 

Die  Verfinsterungen  der  Jupitersatelliten.  i()| 

Kinc  (lirecte  Stütze  erhält  diese  Annahme  dureh  Heoljachtun^en  des 

rrabanten  .lapetus,  wenn  derselbe  durch  den  S<-hatten  des  Saturnsystems 
hindurehf^eiit.  Eine  derartif::e  Heohaehtungsreihe  ist  nenerdinj^  von 
Uaruard  ausgeführt  worden,  und  es  folgt  aus  den  Beobaehtungeu,  dass 
der  dunkle  King  in  den  dem  Planeten  am  nächsten  liegenden  Theilen 
fast  ganz  durchsichtig  ist,  und  dass  die  Undurchsichtigkeit  erst  mit  der 
Vnnäherung  an  den  hellen  King  allmählich  zunimmt.  Eine  ausführlichere 

llchandiung  dieses  Problems  ist  vor  Kurzem  von  Buchholz')  versucht 
worden. 

Die  Seeliger'scheu  Betraditungeu  führen  noch  zu  dem  Schlüsse,  dass 
die  Theilchen  des  dunklen  Hinges  eine  etAvas  andere  Keflexionsfähigkeit 
haben  müssten,  wie  die  des  hellen  Kinges,  und  See  liger  macht 
darauf  aufmerksam,  dass  nach  den  bisherigen  Beobachtungen  im  Laufe 

der  Zeit  Veränderungen  innerhalb  des  Saturnriuges  vor  sich  gegangen 
/.u  sein  scheinen,  und  zwar  dass  möglicher  Weise  die  Albedo  der  den 
dunklen  King  bildenden  Theilchen  sich  vergrössert  hat. 

ii.   Die  Verliusteruiigeii  der  Jupitersatelliten. 

Die  Anwendung  der  photometrischen  Hauptgesetze  bietet  noch  ein 

besonderes  Interesse  in  dem  Falle  der  Verfinsterung  eines  Himmelskörpers 
durch  einen  anderen.  Hierher  gehören  die  Lichterscheinuugen  des  Mondes 
während  einer  totalen  Mondfinstemiss  und  die  Bedeckungen  der  Satelliten 
von  ihren  Haupt]ilaneten.  Die  erstere  Aufgabe  scheint  auf  den  ersten 
Blick  die  einfachere  zu  sein,  weil  es  sich  dabei  nur  um  drei  Himmels- 
kiirper  (Sonne,  Mond  und  Erde)  handelt,  und  die  ganze  Erscheinung  sich 
zu  der  Zeit  abspielt,  wo  die  Mittelpunkte  derselben  sich  in  einer  geraden 
Linie  befinden.  In  Wirklichkeit  aber  ist  die  theoretische  Behandlung 
dieses  Problems  deshalb  erschwert,  weil  bei  der  verhältnissmässig  geringen 
iMitfernung  des  Erdsystems  von  der  Sonne  diese  letztere  nicht  als  leuch- 

tender Punkt,  sondern  als  eine  Scheibe  von  ungleichmässiger  Helligkeit 
angenommen  werden  muss,  und  weil  ferner  die  complicirte  Form  der 
Schattengrenze  auf  dem  Monde,  ausserdem  die  Wirkung  des  Halbschattens 
streng  in  Kechnung  zu  ziehen  sind. 

Eine  vollständige  Lösung  dieser  interessanten  Aufgabe  ist  erst  in 

allerneuester  Zeit  von  V.  Hepperger^)  und  noch  eingehender  und  erfolg- 

1)  Astron.  Nachr.   Bd.  137,  Nr.  3280. 
2)  Sitzungsb.   der  Wiener  Akad.  der  Wiss.    Math.-naturw.  Classe.     Bd.  104. 

Abth.  IIa,  p.  189. 
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reicher  vou  Sceligeri)  versucht  worden,  nachdem  Let
zterer  bereits  früher 

.^elcL'cntlich  einer  Besprechung 2)  der  Arbeiten  von  Bro
sinsky  und 

liartraann  über  die  Vergrösserung  des  Erdschattens  bei
  Mondfinsternissen 

die  Frage  kurz  berührt  hatte.  Da  eine  ausführliche  Da
rlegung  der 

theoretischen  Entwicklungen  den  IJahmen  dieses  Buches
  erheblich  über- 

schreiten würde,  so  muss  hier  der  blosse  Hinweis  auf  die  genannte
n 

Arbeiten  genügen.  Übrigens  hat  sich  die  praktische  Photomet
rie  mit  dem 

Problem  der  Mondverfinsterung  bisher  so  gut  wie  gar  nicht  beschä
ftigt, 

und  erst  vor  Kurzem  ist  von  Very»)  ein  erster  Versuch  gemacht  wor
den, 

dii'  Helligkeitsvertheilung  auf  der  verdunkelten  Mondscheibe  durch
  wirk- 

liehe photometrische  Messungen  anstatt  durch  blosse  Schätzungen  zu  be
- 

stimmen. 

Was  nun  die  zweite  der  oben  erwähnten  Aufgaben,  das  Studium  der 

Verfinsterungen  der  übrigen  Planetcntrabanten,  anbelangt,  so  ist  die  photo-
 

metrische Beobachtung  dieser  Phänomene,  wie  zuerst  Cornu^)  nach- 

gewiesen haf,  speciell  im  Jupitersystem,  deshalb  von  ausserordentlicher 

Bedeutung,  weil  daraus  mit  viel  grösserer  Sicherheit  als  bisher  der 
 Zeit- 

])unkt  bestimmt  werden  kann,  zu  welchem  sich  der  Trabant  in  einem
 

gewissen  Stadium  der  Verfinsterung  befindet,  und  weil  daher  auch  die 

praktische  Verwendung  der  Jupitertrabautenbedeckungen  zu  Längen- 

bestinmiungen  eine  ganz  neue  erhöhte  Wichtigkeit  erlangt  hat.  Die 

theoretische  Seite  dieses  Problems  ist  sehr  ausführlich  von  Obrecht^), 

AVellmann«)  und  Anding^)  behandelt  Avorden  mit  voller  Berücksichti- 

gung aller  dabei  ins  Spiel  kommenden  Factoreu.  Ersterer  hat  dabei  eine 

gleichmässige  Vertheilung  der  Helligkeit  auf  der  Trabauteuscheibe  voraus- 

gesetzt, die  sowohl  durch  das  Lommel-Seeliger'sche  als  auch  durch  das 

Euler'sche  Beleuchtuugsgesetz,  jedoch  nur  bei  voller  Beleuchtung,  gefor- 

dert wird,  die  beiden  anderen  haben  ihren  Betrachtungen  das  Lambert'sche 

Gesetz  zu  Grunde  geleg-t.  In  einer  Besprechung  der  Obrecht' sehen  Arbeit 

hat  Seelige r^j  noch  einige  wichtige  Bemerkungen  über  die  Bedeutung 

1)  Abhandl.   der   K.  Bayer.  Akad.   der  Wiss.    II.   Classe,    Bd.   19,    Abth.  II, 
p.   385. 

2)  Vierteljahrsschrift  der  Astron.  Gesellschaft.    Jahrg.  27  (1892),  p.  186. 
3;  Astrophysical  Journal.    Vol.  II,  p.  293. 
4)  Comptes  Rendus.    Tome  96,  p.  1609. 

5)  Annales  de  l'Observ.  de  Paris.    Memoires,  tome  18.     (Siehe  auch  Referat 
darüber:  Viertelj. -Schrift  der  Astr.  Ges.     Jahrg.  2ü    1885).  p.  176.} 

6;  Wellmann,  Zur  Photometrie  der  Jupiters-Trabanten.    Berlin  1887. 
7'  Anding.   Photometrische  Untersuchungen    über    die  Verfinsterungen    der 

Jupiterstrabanten.     Preisschrift  der  Univ.  München.     München  1889. 
81  Viertel] ahrssclirift  der  Astr.  Gesellschaft.    Jahrg.  20  (1S85),  p.  176. 
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\ ers(lned(M»er    Bcleuchtiiujrsiri'Sftzc    tlir    dus    v(»rlii'griuU'    l'roblcm   hin/u- 

Dil'  strenge  liüHunjr  der  Aufgabe  t'ülirt  zu  ziemlich  <'Oin])licirten  Ent- 
wij'kluujren.  Unter  «gewissen  Vor:iussetzun};en  gelanj^  mau  aber  zu 

\erlialtuissmassi};  eiut'arheu  Ausdrücken,  die  im  Foljrendeu  etwas  näher 
betrachtet  wi-rden  sollen. 

Die  Aufgabe  selbst  ist  zunächst  tolgendermassen  zu  ])räcisiren.  Ein 

lupitertrabant  tritt  in  den  Schatten  seines  Planeten;  dabei  wird  allmählich  ein 
immer  grösseres  Stück  seines  Scheibchens  vertinstert,  bis  er  zuletzt  ganz 
unsichtbar  wird.  Bei  dem  ersten  Trabanten  beträgt  die  ganze  Dauer  des 

rhänomens  1'"  19%  bei  dem  vierten  K)"  27^  Es  soll  nun  die  Helligkeits- 
.il)nahme  des  Trabanten  als  Function  der  Zeit  ermittelt  werden. 

Streng  genommen  müsste  man  zunächst  auf  die  Beweguugsverhältnisse 

im  .lui»itersystem  Ifücksicht  nehmen.  Bei  der  verhältuissmässig  kurzen 
Dauer  der  Erscheinung  wird  aber  kein  grosser  Fehler  entstehen,  wenn 

man  die  Verschiebung  der  Schattengrenze  auf  dem  Trabanten  der  Zeit  pro- 

portional setzt.  Zur  weitereu  Vereinfachung  werde  die  (xcstalt  der  Tra- 

banten als  kugelförmig  angesehen,  ferner  werde  die  Wirkung  der  Jupiter- 
atmosphäre ausser  Acht  gelassen.  Zweifellos  wird  durch  dieselbe  eine 

lirecbnng  und  Schwächung  der  Sonnenstrahlen  hervorgebracht,  und  die 

Schattengrenze  auf  dem  Trabanten  wird  infolge  dessen  nicht  scharf  er- 

scheinen; aber  bei  der  gänzlichen  Unkenntniss  von  der  Höhe  und  Dich- 

tigkeit dieser  Atmosphäre  fehlt  jeder  Anhalt  für  eine  rechnerische  Be- 

rücksichtigung ihres  Einflusses.  Bei  der  grossen  Entfernung  des  Jupiter- 
systems von  der  Sonne  wird  es  ohne  merklichen  Fehler  erlaubt  sein,  alle 

von  einem  beliebigen  Punkte  der  Sonne  nach  einem  beliebigen  Punkten 

des  Satelliten  gelangenden  Strahhm  als  parallel  unter  einander  zu  be- 
trachten; mau  kann  also  die  Sonne  als  eine  punktförmige  Lichtquelle 

ansehen  und  braucht  auf  die  Wirkung  des  Halbschattens  keine  Eücksicht 

zu  nehmen.  Die  Schattengrenze,  welche  durch  den  Durchschnitt  des 

Kemschattenkegels  des  Jupiter  mit  der  Trabantenkugel  entsteht,  i)rojicirt 
sich  auf  der  Trabantenscheibe  als  eine  Linie  von  gewisser  Krümmung. 

Da  der  Trabant  im  Verhältniss  zur  Jupiterkugcl  sehr  klein  ist,  so  kommt 
nur  ein  kleines  Stück  dieser  Curve  in  Frage,  und  dieses  Stück  darf  ohne 

allzu  grossen  Fehler  als  geradlinig  angesehen  werden.  Sieht  man  ferner 

\  on  dem  Phasenwinkel,  der  beim  Jupitersystem  bis  zu  1 2°  steigen  kann, 
i;anz  ab  und  berücksichtigt  nur  den  Fall  der  vollen  Beleuchtung,  so 

reducirt  sich  das  ganze  Problem  auf  die  folgende  Aufgabe:  Es  soll  die 

Helligkeitsabnahme  einer  "beleuchteten  Kreisscheibe  ermittelt  werden, 
wenn  dieselbe  von  einem  mit  gleichförmiger  Geschwindigkeit  über  sie 

hinweg  gehenden  geradlinig  begrenzten  dunklen  Schirme  bedeckt  wird. 
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Die 

derselben 
sei  /', 

Figur  22  stelle  die  scheinbare  Trabantenseheibe  dar;  der  Radius 
und  der  kürzeste  Abstand  der  Schattengrenze  vom 

Mittelpunkte  heisse  a.  Die  Coordinaten 
irgend  eines  kleinen  Elementes  der  Scheibe, 

bezogen  auf  ein  rechtwinkliges  Coordinaten- 
system,  dessen  v/-Axe  mit  der  Geraden  a 
zusammenfällt,   mögen  x  und  y  sein.     Die 
scheinbare Helligkeit irgend    eines    Ele- 

mentes der  Scheibe  wird  im  Allgemeinen 
bei  voller  Beleuchtung  eine  Function  des 
Abstandes  vom  Centrum  sein.  Die  Licht- 

quantität, welche  durch  ein  solches  Element 

zu  dem  Beobachter  gelangt,  wird  also  aus- 
gedrückt werden  können  durch: 

dq  =  '/f[Voc}  +  ?/*;  clx  dy  , 

wo  /  eine  Constante  ist,  und  wo  das  Beleuchtungsgesetz,  von  welchem 
die  scheinbare  Helligkeit  abhängt,  zunächst  noch  unbestimmt  gelassen 
werden  soll.  Die  gesammte  Lichtmenge,  welche  der  Trabant  in  dem 
Moment  aussendet,  wo  die  Schattengrenze  auf  der  Scheibe  den  kürzesten 
Abstand  a  vom  Centrum  hat,  ist  daher,  falls  mehr  als  die  Hälfte  der 
Scheibe  beleuchtet  ist: 

Vr'^-a' 

(1) Q  =  -lyfdyffiVy'  +  y\  dx. 

Es  sollen  nun  die  bekannten  Beleuchtungsgesetze  auf  diese  Glleichung 

angewendet  werden.  Nach  den  Formeln  (22)  (S.  69)  ist  beim  Lambert- 
schen  Gesetze  die  scheinbare  Helligkeit  eines  Elementes  einer  Planeten- 

scheibe'), für  den  Fall,  dass  der  Planet  voll  beleuchtet  ist,  ausgedrückt 
durch : 

// ,  =  C  cos  Ip  cos  10  , 

wo  C  eine  Constante  bedeutet.  Es  ist  also  in  der  obigen  Gleichung 

cos  (/^  cosw  statt  fiVx^  +  ?/*)  zu  setzen.  Die  Winkel  xp  und  lo  hängen 
mit  den  Coordinaten  x  und  y  nach  den  Erläuterungen  auf  Seite  70,  wenn 
alle  Distanzen  in  demselben  Masse  wie  der  scheinbare  Padius  r  aus- 

gedrückt werden,  durch  die  Relationen  zusammen: 
X  =  r  sin  ip  , 

y  ==  r  cos  tfj  sin  lo  , 

1]  Das  Licht,   welches  vom  Planeten   auf  den  Trabanten  reflectirt  und   von 
diesem  wieder  nach  der  Erde  geworfen  wird,   ist  hier  gänzlich  zu  vernachlässigen. 
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Daraus  erj^iebt  sich: 

1/         .r*  -4-  //* f  }x*  4-  //*   =  C08»/'  t'osw  =  y  ̂   -j-^» 

und  (liircli  Suhstitution  in  (1)  wird: 

■•!; 

0 = •2,/<-/yrfx  Vi  -  ̂ -^ -  o       0 

Im  das  zweite  liite":ral  aufzulösen,  ist  zunächst  //  als  constaiit  auzunelmien. 

^etzt  man   I  —  -^  =  ̂   und  —^=i=c,  so  wird; 

Vr^'^'.            V^«-!/» 

fa^y,_-'+J!L=fa,vjrz= 

er* 

'x  =  0 

=  [-^  -^  Vb  —  er-  H   =  arc  sin  ./•  "l/^T 

=  Y  ( 1  -  7^)  «-ire  sin  1 

=  T('-fJ)- 
Damit  erhält  man  aus  Gleichung  (2): 

—  a 

oder  endlich: 

Wäre  die  Scheibe  ganz  unbedeckt,  so  würde  man  zu  setzen  haben  a=r 
und  erhielte  dann  die  Lichtmenge: 

.   A»3 

Durch  Division  von  (3)  und  (4)  wird  dann  endlich: 

a  ~"  2  "^  4    y         4   r' ' 

•»der,  wenn  mau  die  neue  Bezeichnung  —  =  cosf/)  einführt: 

M  ^1,3  J         , 

o)  .^+_eos./.-^cos3r^. 
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Wird  also  die  Hclli£;:keit  des  Trabanten  während  der  Dauer  einer  Ver- 

finsterun';-  in  Einheiten  der  Helligkeit  ausgedrückt,  welche  derselbe  vor 

dem  Beginn  der  Verfinsterung  hat,  so  giebt  die  Gleichung  (5)  die  Abhängig- 
keit der  augenblicklichen  Lichtstärke  von  dem  Werthe  von  a  an,  oder, 

da  a  der  Zeit  proportional  ist,  die  Abhängigkeit  von  der  Zeit.  Für  die 

Mitte  der  Verfinsterung  ist  a  —  0  zu  setzen,  und  man  erhält  dann  aus  (5) 

_  =       ,   die  Lichtstärke  ist  also  auf  die  Hälfte  herabgesunken.     Dies 

ist  auch  von  vornherein  zu  erwarten,  da,  wie  wir  früher  gesehen  haben, 

nach  dem  Lambert'schen  Beleuchtungsgesetze  die  scheinbare  Helligkeit 
auf  einer  Planetenscheibe  von  der  Mitte  nach  allen  Seiten  hin  gleichmässig 
abnimmt. 

Ist  die  Schattengrenze  über  die  Mitte  der  Scheibe  hinausgerückt, 

also  weniger  als  die  Hälfte  des  Trabanten  erleuchtet,  so  erhält  man  die 

zugehörigen  Werthe  von  Q  aus  den  Formeln  (3)  und  (5),  wenn  man  a 

negativ  rechnet. 

Bei  Anw^endung  des  Lommel-Seeliger'schen  und  des  Euler'schen  Be- 
leuchtungsgesetzes wird  die  Bestimmung  der  Lichtcurve  noch  einfacher. 

Denn  in  beiden  Fällen  ist  bekanntlich  bei  voller  Beleuchtung  des  Tra- 
banten  die  scheinbare  Helligkeit  an  allen  Punkten   der   Scheibe  gleich, 

und  die  Function  f  (V  x^  +  if  kann  daher  gleich  l  gesetzt  werden. 
Die  Gleichung  (1)  geht  dann  sofort  in  die  folgende  über: 

r  Vf-  —  y-  r 

(6)  Q  =  lyjdijj^dx  =  2yJ\r'  —  7/'-  dt/. —  aO  —a 

Nach  Ausführung  der  einfachen  Integration  hat  mau: 

^  =  7   .'/  ^'■"'  —  //'  +  ̂"*  ̂^^  sin  —^  \         , 
L  )'  Jy=—a 

a 

und,  w'enu  mau  wieder  wie  oben  —  =  cos«?  setzt: 

r  ^ 
(7)  Q  =  /?•*  [tt  +  sinr/)  cos^  —  rp} . 

Für  die  Helligkeit  bei  unbedeckter  Scheibe  ergiebt  sich,  da  a  =  r  ist: 

Q,  =  yr-ir, und  mithin  wird  endlich: 

iQs                                   Q        71  —  ff  -\-  sin«)  cosf/) 
(Sj  -p- =   ^   ^. 

Selbstverständlich  reducirt  sich  auch  hier  für  die  Mitte  der  Verfinsterung^ 
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tl.  li.  für  n  =  0.  dif  Hellifj:kiMt  auf  die  Hälfte  des  urMprUug:licheii  Hctrii^cs. 

Zur  Vergleich unir   d<*r  ln'idtM)  diirrh  die  Foriiielu  fr>   und  '9>\  rcpriiscntirfi-n 

Lichteurven  kauii  uuiii  die  \\  urllie  vou  jr-  für  versehiedeue  Werthe  vuu  </, 

d.  h.  für   verschiedene  Stadien  der  Bedeckun;.C,    berechnen.     Man   «rhält 

>  i.  B.  die  f(df?endeu  Werthe: 

V 

\t 

( 

V u 

' 
Lamberttichea 

OMets 

Lommel-Scctigcr- 
Ncbfti  uud  Ealcr  ncbes 

Utaetx             1 

1 

Larabert'HOhe« 

Oesetz 

Lommel-Secl)g)>r- 

bcbe«  UD(1  Eulcr'nrhe»- 0«MtC 

1.0 
Dift'. 

1.000 
7 

i.ooo"
'"- 

1!) 

0.0 

o.r,oo
- 

0.500
^'" 

04 

0.9 
0.993  „. 

21 

0.981 

■Vi 
—  0.1 

0.425 

7:» 

"•"«.. 

0.8 

»•'"  » 0.948 42 

—  0.2 

0.352 
70 

0.373  „, 

0.7 0.939 0.906 

4s 

—  0.3 

0.282 
00 

0.312 (>0 

0.6 0.896 
52 

0.85S 54 

—  0.4 

"•21«  00 

0.252 
56 

0.5 0.844 
tiO 

0.804               1 
50 

—  0.5 

0.156  ^^ 

0.196 
54 

0.4 0.784 60 0.748 

—  0.6 

0.104 

4a 
0.142 

4s 

0.3 0.718 70 0.688 

Ol 
—  0.7 

0.(t61 
33 

0.094 42 

0.2 0.648 
73 

0.627 

iVi —  0.8 

0.028 

21 

0.052 

33 

0.1 0.575 75 0.564 
04 

—  0.9 

0.007 7 

0.019  ,^ 

0.0 0.500 

7.') 

0.500 

r.4 —  1.0 

0.000 0.000 

Betrachtet  mau  die  Werthe  von  u  als  Abscissen,  die  zugehörigen 

llelligkeitswerthe  als  Ordinaten,  so  sieht  mau,  dass  die  beiden  den  obigeu 

Zahlenreihen  entsprechenden  Curven  sich  bei  a  =  0  schneiden,  und  dass 

die  dem  Lambert'schen  Gesetze  zugehörige  in  der  ersten  Hälfte  der  Ver- 
tiusterung  oberhalb,  in  der  zweiten  unterhalb  der  anderen  Ourve  liegt. 

Bei  «=  — o.ör  ist  nach  dem  Lambert'scheu  Gesetze  die  Lichtstärke 
des  Trabanten,  in  Grössenclassen  ausgedrückt,  um  2.02  geringer  als  vor 

Beginn  der  Verfinsterung,  nach  den  anderen  Gesetzen  nur  um  1.77. 

Bei  a  =  —  0.8  r  werden  die  entsprechenden  Zahlen  3. 88  und  3.21 
Grössenclassen  u.  s.  w.  Wenn  es  möglich  wäre,  die  Helligkeiten  der 

Trabanten  noch  in  diesem  vorgerückten  Stadium  der  Verfinsterung  mit 

einiger  Sicherheit  zu  messen,  so  Hesse  sich  aus  solchen  Beobachtungen 

ein  Urtheil  darüber  gewinnen,  welches  von  den  zu  Grunde  gelegten 

Beleuchtuugsgesetzen  den  ̂ 'orzug  verdient.  Beide  Curven  zeigen  das 
«harakteristische,  dass  die  Ordinaten  sich  am  schnellsten  um  die  Mitte 

der  Erscheinung  ändern,    und  dass    an    dieser   Stelle   ein   Wendepunkt 
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,nn.l-t  vorhandeu  ist.  Dies  lässt  sich  auc
h  unmittelbar  aus  den  Glei- 

chwie: ^u^^^^  ableiten,  wenn  man  die  zweiten 
 Differentialauot.enten 

nach  a  bildet.     Mau  hat  aus  (3)  sofort: 

fla-  ~~  r    ' 

nnd  da  der  zweite  Ditterentialquotient  eiuer  Fu
nction  verschwinden  muss, 

wenn  die  betrettende  Curve  einen  Wendepunkt  ha
ben  soll,  so  sieht  man, 

dn-.-^  die  dem  Lambert'schen  Gesetze  entsprechende  Lic
htcurve  für  a  =  0, 

d.  h.  also  in  der  Mitte  der  Verfinsterung,   eine
n  solchen  besitzt. 

Aus  Gleichung  (7)  wird  entsprechend  nach  
kurzer  Rechnung: 

da-  "       V^r^^:^^ ' 

und  es  folgt  daher  auch  für  die  durch  '7)  repräsenti
rte  Lichtcurve  ein 

Wendepunkt  bei  a  =  0. 

Seeliger  hat  noch  ganz  allgemein  gezeigt,  dass,  wie  auch 
 die  Form 

der  Function  f^Vl^^'+y')  beschaffen  sein  möge,  die  Lichtc
urve  des 

Trabanten  während  der  Verfinsterung  stets  einen  Wendepunkt  f
ür  a  =  0 

besitzen  muss.     In  der  That  ergiebt  sich  aus  Gleichung  (1)  sofor
t: 

^i^  =  2y  ff(y^^+^)  dx, 
da  J 0 

Daraus  folgt  dann  weiter: 

^^'  da''  ̂ \      yr--a*      ,/  ̂ '^  ^ 

Nun  kann  man  schreiben: 

ö/-iVa*  +  x^  _  .    Ö/-Y^'+^) 

und  da  allgemein  gilt: 

}^f[u  +  v)  _  hf[u  +  r) 

hu  i>[io+v]  ' 
so  ergiebt  sich: 

bf[Va'-  +  X'   _  ,^ö/-  V«^  +  a^)  . 
ba  '       ö(«-  +  X-) 
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Fuhrt    innii    noch    die    neue  Variable    '.    ein    durch    (\u\   Snl)>^titiitir»n 

[a*  -f-  J'  =  A',  woraus  Un^^t  ux  =  —^   =r-  ,  80  wird: 

V  X*  —  a* 

«j;  J  a*  -h  a:') 

rt^ 

rfj  =  1a d/\; 
=  a 

=  n 

d/*{x)  _d\ 

y;i«-a« 

rf;:. 

•8etzt  man   dieseu  Werth  iu  Gleichung  (9)  eiu   uud  heachtet.   dass   fllr 

'die  Inte^ratioiisgreuzen  /•  uud  a  sind,   so  erhält  man: 

da* 

=  —  2ay 

[Dieser  Ausdruck  versehwindet  jedenfalls  für  a  =  0,  und  es  findet  sich 
[also  an  dieser  Stelle  unter  allen  Umständen  ein  Wendejmnkt;  es  ist  aber 

nicht  noth wendig,  dass  dies  der  einzige  Wendepunkt  ist,  den  die  Licht- 

curve  haben  kann.  Seeliger  hat  nachgewiesen,  dass,  wenn  das  Beleuch- 

tungsgesetz z.  B.  die  Avillkürliche  Form  hätte  f  V  x*  +  if  =  .r*  -f-  //*, 
die  allerdings  durchaus  unwahrscheinlich  ist,  weil  nach  ihr  die  scheinbare 

Helligkeit  in  der  Mitte  der  Scheibe  gleich  Null  sein  miisste,  dann  drei 
Wendepunkte  anstatt  des  einen  auftreten. 

Der  Umstand,  dass  jedes  beliebige  Beleuchtungsgesetz  auf  eine  Licht- 
cnrve  führt,  die  in  der  Mitte  der  Verfinsterung  einen  Wendepunkt  besitzt, 

an  dieser  Stelle  also  gradlinig  verläuft,  lässt  es  für  die  praktische  Ver- 
werthuug  von  photometrischen  Beobachtungen  eines  solchen  Phänomens 

empfehleuswerth  erscheinen,  wie  schon  von  Cornu  hervorgehoben  worden 

ist,  die  Messungen  sämmtlich  auf  denjenigen  Moment  zu  reduciren,  wo 

die  Lichtstärke  des  Trabanten  halb  so  gross  ist,  wie  vor  dem  Beginn  der 

Verfinsterung,  d.  h.  also  auf  den  Zeitpunkt,  wo  der  Mittelpunkt  der 
Trabantenscheibc  durch  den  Mantel  des  Tangentenkegels  hindurchgeht, 

welcher  vom  Mittelpunkte  der  Sonne  aus  an  den  Jupiter  geleg-t  werden 
kann. 
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Capitel  III. 

Die  Extinction  des  Lichtes  in  der  Erdatmosphäre. 

Die  unsere  Erde  umgebende  Lufthülle  übt  auf  das  von  den  Gestirnen 

zu  uns  gelangende  Licht  eine  absorbireude  Wirkung  aus.  Die  Sterne 
erscheinen  uns  in  der  Ebene  schwächer  als  auf  hohen  Bergen,  und  auf 
diesen  wieder  schwächer,  als  es  ohne  das  Vorhandensein  einer  Atmosphäre 

der  Fall  sein  würde,  und  auch  an  ein  und  demselben  Orte  yariirt  die  Hellig- 
keit eines  Sternes  mit  seiner  Erhebung  über  den  Horizont.  Je  weiter  er 

vom  Zenith  entfernt  ist  und  je  grösser  der  Weg  ist.  den  die  Lichtstrahlen 
in  der  Erdatmosphäre  zu  durchlaufen  haben,  desto  stärker  ist  auch  die 

Absorption,  welche  dieselben  erfahren.  Aus  den  photometrischen  Mes- 
sungen geht  hervor,  dass  in  unmittelbarer  Nähe  des  Horizontes  ein  Stern 

bereits  mehr  als  95  Procent  von  seinem  ursprünglichen  Lichte  eingebüsst 
hat  und  um  mehrere  Grössenclassen  schwächer  erscheint  als  im  Zenith. 

Es  ist  klar,  welch  wichtige  Eolle  die  Extinction  in  der  Astrophoto- 
metrie  spielt,  und  dass  eine  möglichst  genaue  Bestimmung  dieses  Ke- 
ductionselementes  eine  der  ersten  Grundbedingungen  für  die  Ausführung 

von  brauchbaren  photometrischen  Messungen  am  Himmel  ist.  Der  Gegen- 
stand ist  daher  auch  stets  mit  dem  grössten  Eifer  sowohl  auf  theoretischem 

als  auch  auf  praktischem  Wege  verfolgt  worden,  und  wir  besitzen  bereits 
eine  ziemlich  umfangreiche  Litteratur  über  denselben.  Leider  stellen  sich 
einer  vollkommenen  Lösung  der  Aufgabe  Hindernisse  verschiedener  Art 
entgegen,  die  zum  Theil  ganz  unüberwindlich  sind.  Sie  beruhen  einmal 

auf  der  nicht  genügenden  Keuntniss  der  Ausbreitung  unserer  Atmosphäre 
und  des  Gesetzes,  nach  welchem  die  Dichtigkeit  derselben  mit  der  Höhe 

abnimmt,  dann  aber  vor  Allem  auf  den  Veränderungen,  denen  die  Zu- 
sammensetzung unserer  Lufthülle  infolge  der  meteorologischen  Vorgänge 

beständig  unterworfen  ist.  Temperatur,  Luftdruck  und  Feuchtigkeits- 
gehalt der  Luft  wechseln  ohne  Aufhören  und  modificiren  die  Absorptions- 

fähigkeit der  Atmosphäre.  Man  wird  daher  nicht  nur  an  verschiedenen 
Orten  der  Erdoberfläche,  sondern  auch  an  demselben  Orte  zu  verschiedenen 
Jahreszeiten,  unter  Umständen  sogar  zu  verschiedenen  Stunden  des  Tages, 
eine  andere  Wirkung  der  Extinction  erwarten  können.  Dazu  kommt 
der  gänzlich  uncontrolirbare  Eiufluss,  den  namentlich  in  den  tieferen 
Schichten  der  Atmosphäre  loeale  Verhältnisse,  unter  anderen  die  An- 

wesenheit  von  Staub-  und  Eauchpartikelchen,    ausüben.     Erschwerend 
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wirkt  auch  der  Uniötand,  dass  beim  Durcliganfi^e  des  Lichtes  durch  die 

\tra(>sj)häre  neben  der  Quantität  desselben  auch  die  Qualität  Änderunj^en 

rleidet,  indem  die  verschiedenen  Strahlenpittunjjen,  aus  denen  es  zu- 
sammengesetzt ist,  ungleich  durch  die  Luftschichten  beeinflusst  werden. 

Die  Wahrnehmung,  dass  alle  (iestirno,  wenn  sie  in  die  Nähe  des  llori/.cintes 

kommen,  rüthlich  getarbt  erscheinen,  deutet  darauf  hin,  dass  die  brech- 
bareren Lichtstrahlen  viel  mehr  durch  die  Atmosphäre  absorbirt  werden 

als  die  rothen;  infolge  dessen  werden  auch  die  Extinctionserscheinungen 
\erwickelter,  wenn  man  es  nicht  mit  homogenem  Lichte  zu  thun  hat, 

Bondern,  wie  es  bei  den  Sternbeobachtuugen  der  Fall  ist,  mit  zusammen- 

gesetztem. 
Eine  einheitliche  Theorie  kann  allen  diesen  störenden  Einflüssen 

anmöglich  gerecht  werden,  und  man  wird  sich  daher  begnügen  müssen, 

den  theoretischen  Betrachtungen  einen  idealen  mittleren  Zustand  der 

Erdatmosphäre  zu  Grunde  zu  legen.  Eine  gewisse  Verwandtschaft  des 
Problems  mit  dem  Refractionsproblem  springt  sofort  in  die  Augen;  es 

liegt  daher  nahe,  diejenigen  Annahmen  über  die  Constitution  der  At- 
mosphäre, welche  allgemein  bei  der  Behandlung  der  Refraction  acceptirt 

worden  sind,  auch  auf  die  Extinction  anzuwenden,  d.  h.  also  in  erster 

Linie  vorauszusetzen,  dass  die  Atmosphäre  aus  concentrischen  Schichten 

besteht,  deren  Dichte  und  Absorptionsvermögen  nach  einem  regelmässigen 
Gesetze  von  der  Erdoberfläche  nach  aussen  zu  abnimmt. 

Zwei  Fragen  sind  es  vornehmlich,  die  uns  bei  dem  vorliegenden 

Probleme  interessiren :  1)  Nach  welchem  Gesetze  nimmt  die  Helligkeit  eines 

Sternes  vom  Zenith  bis  zum  Horizonte  ab?  und:  2)  Welches  würde  die 

Lichtintensität  eines  Sternes  sein,  wenn  die  Atmosphäre  gar  nicht  vor- 
banden wäre?  Die  Beantwortung  der  ersten  Frage  ist  für  die  praktische 

Astrophotometrie  von  der  höchsten  Bedeutung,  weil  davon  die  Möglichkeit 

abhängt,  Messungen  von  Sternen,  die  verschiedene  Zeuithdistanzen  haben, 
mit  einander  zu  vergleichen.  Die  zweite  Frage  hat  mehr  theoretisches 

als  praktisches  Interesse ;  ihre  Beantwortung  verspricht  Aufschluss  darüber, 
wie  die  rauradurchdringende  Kraft  unserer  Fernrohre  ohne  Vorhandensein 

der  Atmosphäre  zunehmen  und  welcher  Gewinn  der  Astronomie  eventuell 

schon  durch  Errichtung  von  festen  Beobachtungsstationen  auf  hohen 
Bergen  erwachsen  würde. 

Lambert')  und  Bouguer-),  die  beiden  Begründer  der  wissenschaft- 
lichen Photometrie,  sind  die  ersten  gewesen,  welche  das  Extinctions- 

problem  theoretisch  und  praktisch  zu  lösen  versucht  haben.    Die  von  ihnen 

1)  Lambert,  Photometria   sive  de  mensura  et  gradibus  luminis,  colorum  et 

urabrae.  Deutsche  Ausgabe  von  E.  Anding,  Heft 2,  p.64.  (Ostwald's  Klassiker  Nr.  32.) 
2)  Bouguer,  Traitö  d'optique.    Livre  III,  section  4,  p.  315. 
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trie. 

.tlx^elciteteii  Formeln  haben  bis  heutigen  Tages  Bedeut
ung  behalten,  und 

der  aus  den  Kouguer-schen  Messungen  hervorgehend
e  Werth  des  Durch- 

läsHigkeitscoomcienton    der  Erdatmosphäre   gilt   als 
 einer  der  besten  fUr 

diese  wichtige  Constante. 

Eine  noch  eingehendere  und  rationellere  Behandlung  h
at  das  Problem 

durch' Lanlace')  erfahren,  welcher  sich  dabei  streng  an  die  der
  Refrac- 

tionstheorie  zu  Grunde  liegenden  Voraussetzungen  an
geschlossen  hat. 

Seine  Tlieorie  ist  in  neuerer  Zeit  in  einigen  Punkten  du
rch  Maurer2) 

und  Hausdorff3)  modificirt  worden,  ohne  dass  damit  jedoch 
 ein  wesent- 

licher Fortschritt  erzielt  worden  wäre. 

Im  Folgenden  sollen  die  einzelnen  Extiuctionstheorien  etwas  näh
er 

behandelt  w^erden,  und  es  wird  sich  empfehlen,  unmittelbar  daran  eine 

kurze  Besprechung  der  wichtigsten  Ergebnisse  der  praktischen  Astrono
mie 

auf  diesem  Gebiete  anzuschliessen,  insbesondere  die  von  Seidel  in  München, 

sowie  die  von  mir  in  Potsdam  und  auf  dem  Säntis  ausgeführten  Arbeiten 

mit  den  Resultaten  der  Theorie  zu  vergleichen.  Auch  wird  es  wünschens- 

werth  sein,  wenigstens  in  aller  Kürze  auf  die  wichtigen  Untersuchungen 

Langley's  einzugehen,  in  welchen  die  Frage  von  einem  ganz  neuen  inter- 
essanten Gesichtspunkte  aus  betrachtet  wird. 

1.    Die  Lambert'sche  Extinctionstheorie. 

Es  stelle  in  Figur  23  Ä  A'  B  B'  die  von  parallelen  Ebenen  begrenzte 
Schicht  eines  vollkommen  homo- 

genen Mittels  dar,  und  ah  bezeichne 

den  Weg  eines  Lichtstrahles  durch 
diese  Schicht.  Man  kann  sich  die 

absorbirende  Wirkung  des  Mittels 

so  denken,  dass  der  Lichtstrahl  beim 
Durchlaufen  einer  unendlich  kleinen 

Strecke  ds  stets  einen  gleich  grossen 

Theil  von  derjenigen  Intensität,  die 
er  am  Anfange  der  Strecke  besass, 

verliert.    Drückt  mau  diesen  Licht- Fig.  23. 

Verlust  durch  den  constanten  Factor/ 

aus,  nennt  die  Intensität  des  Lichtstrahles,  wenn  er  im  Punkte  P  angelangt 

ist,  i  und  wenn  er  im  Punkte  P'  nach  Durchlaufen  des  Weges  ds  angelang 

! 

) 

1)  Laplace,  Mecanique  Celeste.    Vol.  IV,  p.  282. 

2)  Maurer,   Die   Extinction   des  Fixsternliclites   in  der  Atmosphäre   in   ilirei 

Beziehung  zur  astron.  Refraction.     Diss.  inaug.    Zürich,  1882. 

3)  Berichte  der  K.  Sachs.  Ges.  der  Wiss.    Jahrg.  1895,  Heft  4.  p.  401. 
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ist,  /  —  di,  80  hat  mau  ohue  Weitere«:  di  =  —  Xi.  Die  (Iriii^se  X  ist 
imeiuUieh  klein,  und  mau  kanu  sie  dureh  die  ebenfalls  unendlich  kleine 

Grösse  ds  ersetzen,  wenn  mau  diese  letztere  mit  einer  gewissen  positiveu 
Constaute  v  multiplieirt.     Dann  erhiilt  man: 

I  di  =z  —  y  ds  i , 

iler  durch  Integration: 

\i^^  i  =  —  i/s  -f-  Const. 
mithin : 

/  ==  Ce-^'. 
Bedeutet  noch  J  die  luteusität  des  Lichtstrahles  beim  Eintritte  in  die 

Schicht  im  Punkte  o,  wo  ä  «jleich  Null  ist,  so  hat  man  J=  C  und  mithin 

=  Je-'*.  Die  Grösse  r,  welche  für  das  betrachtete  homogene  Mittel 
charakteristisch  ist,  nennt  man  den  Extinctions-oder  Absorptionscoefficienten 

der  8ui)8tanz.  Ersetzt  man  noch  e~ '  durch  eine  andere  Constaute  c,  so 
geht  die  Gleichung  in  die  allgemein  gebräuchliche  lil)er: 

•>)  i  =  Jc\ 

Darin  licisst  c  der  Transmissious-  oder  Durchlässigkeitscoefticient  der 

^ubstanz;  er  bezeichnet  das  Yerhältniss  der  nach  Durchlaufen  der  Weg- 
1  inlieit  austretenden  Lichtmeuge  zu  der  iu  dieselbe  eindringenden.  Ist 
das  Medium,  iu  welches  der  Lichtstrahl  eintritt,  nicht  homogen,  so  bleibt 
r  keine  Constaute,  sondern  ändert  sich  von  Punkt  zu  Punkt  auf  dem 

Wege  s;  mau  wird  im  Allgemeinen  haben  r^  =  f[s).  Aus  der  Gleichung  (1) 
folgt  dann: 

log  ̂  =  —  I  Vgds  -\-  Const. , 

und  wenn  man  das  Integral  zwischen  den  Grenzen  0  und  s  bildet,  Avobei 

/n  beachten,  dass  logt  für  s  =  0  in  logJ  übergeht,  so  hat  man: 
s 

•Vi  los:  -^  =  —  I  V.  ds . ^^^7  =  -A 
Diese  Gleichung  ist  unmittelbar  auf  das  Extinctionsproblem  anwendbar, 
wenn  man  die  Erdatmosphäre  aus  lauter  unendlich  schmalen,  conceutrischen 
Luftschichten  zusammengesetzt  denkt,  deren  Absorptionsfähigkeit  von  der 
Erdoberfläche  an  mit  der  Höhe  beständig  abnimmt.  Ist  das  Gesetz  dieser 
Abnahme  bekannt,  so  lässt  sich  die  Aufgabe  streng  lösen.  Lambert 
hat  nun  die  vereinfachende  Voraussetzung  gemacht,  dass  der  Weg  des 
Lichtstrahles  durch  die  Atmosphäre  als  geradlinig  zu  betrachten  sei.  In 
aller  Strenge  ist  diese  Annahme  nur  für  solche  Strahlen  zulässig,  die 
senkrecht  in  die  Atmosphäre  eindringen,   also  für  Sterne  im  Zenith   des 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  8 
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hotometrie. 

Beob-iel.tun.^.ortcs.  Je  weiter  die  Sterne
  vom  Zenith  entfernt  sind  desto 

ftt  k  "tht  der  We,  der  Lichtstrahlen  inf
olge  der  Brechung  m  den 

i  zenen  Luftschichten  von  der  geraden 
 Linie  ab  und  m  unmittelbarer 

NC  des  Horizontes  ist  die  Refraction
skrUmmung  bereits  sehr  merklich 

Murch  dass  Lambert  die  Brechung  in
  der  Atmosphäre  vernachlässigt 

inlet  er  die  Weglängen  durchgängig  zu 
 klein,  und  daher  müssen  auch 

die  nach  seiner  Formel  berechneten  Extincti
onen  im  Allgemeinen  zu  klein 

sein;  indessen  ist  der  Fehler  vom  Zenith 
 bis  zu  wenigen  Graden  über 

dem  Horizont  kaum  merklich. 

In  der  nebenstehenden  Figur  24  bedeute  ÄÄ  die  O
berflache  der  Eide, 

BB  die  Grenze  der  Atmosphäre. 

,  Die  Höhe  der  letzteren  sei  mit  H 

;  bezeichnet   und   der  Radius   der 

Erde  mit  R.  PO  sei  der  Weg 

eines  Lichtstrahles,  welcher  bei  P 

in  die  Atmosphäre  eindringt  und 

in  0  die  Erdoberfläche  erreicht; 

derselbe  bilde  mit  der  Zenithrich- 

tung  CO  den  Winkeln.  Endlich  sei 
M  ein  Punkt  auf  dem  Wege  des 

Lichtstrahles,  dessen  Abstand  vom 

Erdmittelpunkte  R  +  h  heissen 

möge.  Bezeichnet  man  noch  die 
Strecke  MO  mit  s,  so  hat  man 

in  dem  Dreieck  MOC: 

{R  4-  hf  =  R^  +  s^-  +  '2Rs  cosx, 

woraus  sich  ergiebt: 

s  =  -  i2  cos.-.  ±  VW^os'x  +  Jf--i-2Rh . 

Da  .^  eine  positive  Länge  sein  muss,  so  kann  nur  das  positive  Vorzeichen 

der  Wurzelgrösse  in  Frage  kommen.     Setzt  man  noch  fi'  -\-1Rh  =  y\ so  wird:   

s  =  —  R  cos%  +  Vy^  +  R'  eoä^x, 

und  durch  Diff"erentiation: 

.  ydy   
ds  =  —  -  -  — -  • 

Vy''  +  R^  cos^x 

Wir  wollen  nun  die  Helligkeit  eines  Lichtstrahles    beim  Eintritt    in   die 

Atmosphäre  J  und  bei  der  Ankunft  an  der  Erdoberfläche  J,  nennen,  ferner 
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noch   die  ganze  Weglänge   in  tler   Atniospliüre   mit   S  bezeichnen;   dann 
erhält  mau  aus  Gleichung  (3)    uiiniittelbar: 

log  -j-  =  —  fi'sds  =  +jv,ds  , 0  s 

oder  wenn  mau  den  ubigeu  Werth  von  ds  substituirt: 
1  =  0 

Jm      /',  ydy ^^^-/=^'l^ 

An  der  Erdobertiäche  (für  s  =  S)  wird  //  und  mithiu  auch  ?/ =  (>:  an  der 
Grenze  der  Atmosphäre  dagegen  (für  s  =  0)  geht  h  in  H  über,  und  der 
entsprechende  Werth   von  ?/,   der  mit   Y  bezeichnet  werden  möge,   wird 

(4) 

Nun  ist 

+  •IRIL 

1 

Mithin 

1«.  'j 

kommt: 
Y 

A ydy 

cos'x 

entwickl 
ung 008*  ;t 

VR*  +  7j '  +  2/* 
tang* ;;: 

oder  durch  Keiheu- 

=  8ec^[(i2«+/y*)"^-  ~  (/^^+y=-rVtang'-^+  i;|  {R'-i-f/Vv' tang*^  -   ] ; 
folglich  ergiebt  sich  aus  (4)  die  Gleichung,  welche  unter  dem  Namen  der 

Lambert'schen  Extinctionsgleichung  bekannt  ist: 
«/  1  1  -3 

(5)  log  -^  =  Ä  8ec;t  —  -^  B  secx  tang'^  +  -^r—r  C  sec  x  tang'';^  —   , 

wo  die  Coefficienten  A,  B,  C  .  .  .  die  Wertbe  haben: 
r    Vsydy 

f 
0'  {R'  +  yr  ' 

B 

=f 

Vsy^dy 

•J   [R'  +  if)^  ' 
C  =  f-ll^-Jl^  u.  s.  w 

Für  das  Zenith  eines  Beobachtungsortes  geht  die  Lambert'sche  Extinctions- 
formel(5),  wenn  man  die  Helligkeit  des  Sternes  im  Zenith  mit  J^  bezeichnet, 
in  den  einfachen  Ausdruck  über: 

(6)  log^^  =  ̂ . 

8* 



115  I.   Grundzüse  der  theoretischen  Astrophoto
metrie. 

Der  Coefficient  A  ist  also  der  Logarithmus  
der  Zahl  welche  aiigiebt, 

wievielmal  schwächer  ein  Stern  im  Zenith 
 eines  Beohachtungsortes  er- 

scheint, als  wenn  gar  keine  Atmosphäre  vorhanden 
 wäre.  Man  nennt 

diese  Zahl  gewöhnlich  den  Transmissionscoefh
cienten  der  gesammten  Erd- 

atmosphäre. 

Aus  den  Gleichungen  (5)  und  (6)  erhält  man  
noch : 

Diese  Form   ist  für  die  praktische  Verwendung  
in  der  Astrophotometrie 

die  hequemste.     Sie  liefert  unmittelbar  die  soge
nannte  Zemthreduction, 

die  man  meistens  durch  <p{x)  bezeichnet,  d.  h.  die  G
rösse,  die  zu  einem 

bei  beliebiger  Zenithdistanz  beobachteten  Helligkeitslo
ganthmus  hmzugefugt 

werden  muss,   um  den  für  das  Zenith  gültigen  Hellig
keitslogarithmus  zu 

erhalten.     Die   Coefficienten  A,  B,  C  .  .  .  m  der  Lamb
ert'schen   Formel 

lassen  sich  nur  dann  berechnen,  wenn  man  eine  Annahme 
 über  die  Hohe 

der  Erdatmosphäre  und  über  die  Änderung  des  Absorptions
coefficienten  v^ 

mit   der  Län-e  des   durchlaufenen  Weges  macht.     Lambert 
 hat  dieses 

Verfahren  nicht  eingeschlagen,  sondern  nur  darauf  hingewiese
n,  dass  man 

auf  rein   empirischem  Wege,    aus    photometrischen  Beobach
tungen  eines 

und  desselben  Sternes  in  verschiedenen  Höhen  über  dem  Horizo
nte,  numeri- 

sche Wcrthe  für  die  Coefficienten  A  B,  C  .  .  .  ableiten  kann.     Auf  diese 

Weise  erhält  man  allerdings  eine  Formel,   die  den  Gang  der  Ex
tmction 

ziemlich  gut  bis  nahe  an  den  Horizont  darstellt;  aus  mehrjährige
n  photo- 

metrischen Messungen  in  Potsdam  sind  für  die  beiden  ersten  Coefficienten 

der  Lambert'schen  Formel  die  Wcrthe  gefunden  worden: 

A=  —  0.080441 , 

B=  —  0.0U00911  . 

Es  ist  aber  klar,   dass  die  so  bestimmte  Lambert'sche  Extinctionsformel 
nur  den  Werth  einer  blossen  Interpolationsformel  haben  kann,   und  dass 

ihr  keinerlei  physikalische  Bedeutung  zukommt. 

Beiläufig  bemerkt,  ergiebt  sich  mit  dem  angeführten  Zahlenwerthe 

von  A  aus  (6)  der  Transmissionscoefficient  der  gesammten  Erdatmosphäre 

zu  0.8309,  d.  h.  die  Atmosphäre  absorbirt  17  Procent  von  dem  senkrecht 

in  sie  eindringenden  Lichte. 

2.    Die  Bonguer'sche  Extinctioiistlieorie. 

Weit  gründlicher  als  von  Lambert  ist  das  Extinctionsproblem  von 

Bouguer  behandelt  worden.     Obgleich  auch  er  den  Weg  des  Lichtstrahles 
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in  der  Atmosj>liäro  als  jjcradliiiij;;  anuimmt,  so  hat  doch  Heine  Kudformcl 
einen  höheren  Wertli  als  den  einer  blossen  Interpolationsformel,  weil  er 
<cine  Theorie  anf  eine  bestimmte  Voraussetzung  Über  die  Abnahme  der 
Dieiitijrkeit  mit  der  Höhe  der  Atmosphäre  jrrUndet.  Die  aus  seinen  Unter- 

-U('huii;,'t'n  hervorgehende  Extinetioustabelle  iTraite  d'optique,  p.  332;  weicht 
bis  zu  Zenithdistanzen  von  mehr  als  80°  noch  nicht  merklich  von  den 
besten  neueren  Extinctioustiibelleu  ab.  Sein  Verfahren  ist  das  folj^ende. 
Hs  stelle  (Fi^.  25)  AA  die  Erdoberfläche  dar,  GG  die  Grenze  der  At- 

mosphäre, BB  eine  beliebige  Schicht  derselben  in  dem  Abstände  .r  von 
der  Erdoberfläche.  O  ist 

(in  Punkt  der  Erdober- 

fläche, C  der  Mittel- 

punkt derselben,  derErd- 
r.idiusheissea.  Bouguer 
nimmt  nun  flir  die  ganze 

Atmosphäre  das  Mariotte- 
sehe  Gesetz  als  gültig 
an,  er  vernachlässigt  die 
Teraperaturabnahme  mit 
der  Höhe  und  setzt  also 

ganz  allgemem :  -^  =  ̂ ^ , 
Qo       Po 

wenn  q  und  p  Dichtig- 
keit und  Druck  an  ir- 
gend einem  Punkt  der 

Vtmosphäre,  (»„und^^ydie 
rutsprechenden  Grössen 
an  der  Erdoberfläche  vor- 

stellen. Auf  der  nach  dem  Zenith  Z  gerichteten  Linie  OZ,  die  als  Ab- 
scissenaxe  betrachtet  werden  soll,  mögen  nun  in  den  einzelnen  Punkten 
die  zugehörigen  Dichtigkeiten  q  als  Ordiuaten  aufgetragen  werden;  durch 
die  Endpunkte  derselben  sei  eine  Curve  MQN  gelegt,  die  an  der  Grenze 
der  Atmosphäre,  wo  die  Dichtigkeit  unendlich  klein  ist,  die  Abscissenaxe 
fast  berührt.  Die  von  dieser  Curve  und  der  Axe  OZ  begrenzte  Fläche 
ÜMNZ  ist  offenbar  der  gesammten  über  dem  Beobachtungsorte  0  ruhenden 
Luftmasse  proportional,  und  ebenso  ist  das  FlächenstUck  PQNZ  dem  in 
P  geltenden  Luftdrucke  oder,  was  dasselbe  ist,  der  über  P  beflndlichen 

Luftmasse  proportional.  Da  nach  dem  Mariotte'schen  Gesetz  diese  beiden 
Flächenstücke  sich  wie  die  zugehörigen  Ordinaten  MO  und  (>P  verhalten 
sollen,  so  ergiebt  sich  leicht,  dass  die  Curve  MQN  eine  logarithmische 

Linie  sein  muss,   deren  Gleichung  die  Form  hat:   y  =  Q^q"",   wo  q  eine 

Fig.  25. 
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Constante  bedeutet.  Diese  Crve  hat  die
  besondere  Eigensehaft,  dass  in 

alle,,  l'nnkten  derselben  die  Snbtangente 
 j/g  einen  eonstanten  Werth 

hat.  Die  Flüche  OMNZ  wird  ausgedruck
t  dnrch  das  bestimmte  Integral 

Ur,  und  da  aus  der  Gleichung  der  Our
ve  ohne  Weiteres  folgt:  ̂  

'=  dx  log  ,y,  SU  wird  die  gesammte  Über  O  r
uhende  Luftmasse  gegeben 

,l,„.(.|,  _iii-  .     Bougner  denkt  sieh  nun  die  gesamm
te  Atmosphäre  ersetzt 

durch  eine' gleichmassig  absorbirende  Schicht,  we
lche  überall  die  an  der 

E  doJ^crlläche  herrschende  Dichtigkeit  ,.  besi
tzt.  Bc.eiehnet  man  d,e 

Höhe  derselben  mit  (.,  so  wird  die  ganze  Luf
tmasse  über  0  auch  aus- 

gedrückt dur.!.  a.k,  und  es  folgt  daher,  dass  die  Höh
e  der  homogenen 

Atmosphäre  gleich  ist  ̂   ,  d.  h.  gleich  d
em  eonstanten  Werthe  der 

Subtangente   y^  -     Der  numerisclie  Wertli  dieser  S
nbtangente  lässt  sieh 

angenähert  ans  Beobachtnngen  des  Lnftdrucke
s  in  verschiedenen  Höhen 

über  der  Erdoberfläche  bestimmen,  nnd  Bongner
  hat  selbst  ans  Beobach- 

tun-en  von  De  la  Hire  für  die  Höhe  der  homoge
nen  Atmosphäre  die 

Zahl  3911  Toisen  =  7623  Meter  abgeleitet,  ein  Wert
h,  der,  wie  anch 

schon  Bouguer  selbst  ans  eigenen  Beobachtnnge
n  geschlossen  hat,  ein 

wenig  zu  klein  sein  dürfte. 

Es  sei  mm  weiter  SO  der  als  geradlinig  angenomme
ne  Weg  eines 

Lichtstrahles,  der  mit  der  Zenithrichtnng  ZO  den  Wink
el  x  bildet  Tragt 

man  wieder  in  jedem  Punkte  der  Linie  SO  senkrec
ht  zn  ihr  die  der 

betreffenden  Luftschicht  entsprechende  Dichtigkeit  auf  un
d  legt  durch  die 

Endpunkte  dieser  Senkrechten  eineCurve,  so  repräsentirt 
 die  Fläche  Oi^i^, 

die  mit  F  bezeichnet  werden  möge,  die  gesammte  Lnftmas
se,  welche  das 

Licht  bei  der  Zenithdistanz  %  zu  passiren  hat.  In  der  
von  Bouguer 

substituirten  homogenen  Atmosphäre  durchläuft  das  Licht  die
  A^  eglänge  l, 

und  es  kann  daher  die  gesammte  Luftmasse  auch  durch  o„ 
 l  ausgedruckt 

werden,  so  dass  man  hat  F=  qJ. 

Es  handelt  sich  nun  darum,  den  Flächeninhalt  F  zn  berechnen
.  Die 

Linie  SO  werde  über  0  hinaus  verlängert  und  vom  Erdmittel
punkte  C 

eine  Senkrechte  CD  auf  diese  Linie  gefällt;  das  Stück  OD^  möge  mit  b 

bezeichnet  sein.  Wir  betrachten  nun  das  Flächenelement  FQ>'</'.  
 Man  hat: 

{P'Df  =  [P'Cf  -  [CD)\ 

^'^^'""  {P'Bf  =  [a  -h  xf  -  («'-  -  b']  =  ö'-  +  2aj^  +  x^ 
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Mithin  wird:  /      ,        .. 

Dil'  Strecke  1*'  Q'  eutspriclit  der  Luftdichtij^keit  im  Punkte  P'\  wir  wollen 
die  Diehti^i^keit  in  irgend  einem  Tunkte  nucli  Houguer  mit  (>o  (1  —  u)  be- 

zeichnen, wo  H  an  der  Erdobertiäche  den  Werth  0  und  an  der  Grenze  der 

Atmosphäre  den  Werth  I   hat;  dann  Ui  das   Flächenelement  P' (/ p' q    jje- 
_'eben  durch: 

g„(l  —u)[a-\-x)dx 

und  die  gesammtc  Fläche  /''  wird  bestimmt  durch: 

„         r{\  —u][a -\- x)dx 

Im  ./   als  Function  von  ii  zu  haben,  beachte  man,  dass  nach  dem  Obigen 

/y  =  y^-  und  II  =  Q^,  (l  —  u)  zu  setzen  ist.     Daraus  folgt:  dy  =  —  Q,,du, 

wobei  das  negative  Zeichen  zu  vernachlässigen  ist,  weil  es  nur  aussagt, 
(lass  //  wächst,  wenn  u  abnimmt,  und  weil  es  hier  nur  auf  die  absolute 
Weglänge  ankommt.     Man  hat  daher: 

,          Ldii dx  =  -f   , 

und  daraus  durch  Reihenentwicklung  und  Integration: 

^  =  h  yi^  +  y  +  3   +  •  ■  r 

Substituirt  mau  die  Wertlie  von  dx  und  x  in  die  obige  Gleichung  für  F 
und  entwickelt  die  Quadratwurzel  im  Neuner  in  eine  Keihe,  so  findet  man 
nach  Ausführung  der  Integration: 

Aus  der  Figur  ergiebt  sich,  dass  h  =  a  cos  .r  ist.  Führt  man  diesen  Werth 
ein  und  ersetzt  noch  nach  Obigem  F  durch  das  Product  qJ,  so  erhält 
mau  endlich: 

(9;     l  =  k  [sec .  -  A  tang'  r  sec .  +  (/.  -  y  «  cos' .)  ||^  •  •  •]  • 

Diese  Gleichung  ermöglicht  es,  für  jede  Zenithdistanz  die  Weglänge  in 
der  supponirten  homogenen  Atmosphäre  zu  berechnen,  falls  die  Höhe  der- 

selben /()  als  bekannt  vorauszusetzen  ist.     Bis  zu  Zeuithdistanzen  von  etwa 
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S2"  erhält  nuiu  daraus  l  genau  genug,  wenn  man  sich  auf  die  drei  ersten 

Glieder  der  Reihe  beschränkt.  Darüber  hinaus  wird  die  Berechnung  un- 

sicher, und  flir  v  =  90°,  also  im  Horizonte,  versagt  die  Formel  gänzlich. 

Um  die  Weglänge  im  Horizonte  zu  berechnen,  hat  Bouguer  die  Gleichung 

(8)  unter  der  Berücksichtigung,  dass  h  z=  0  wird,  entwickelt,  und  findet 

so  für  die  gesuchte  Grösse  die  unendliche  Reihe: 

2flfJJ'   i   5   •  •  •  • 

Mit  Zugrundelegung  des  oben  erwähnten  Werthes  von  /(,  =  3911  Toisen 

hat  Bouguer  eine  Tafel  berechnet,  aus  welcher  für  jede  Höhe  eines  Ge- 
stirnes die  Weglänge  in  der  homogenen  Atmosphäre,  ausgedrückt  in  Toisen, 

entnommen  werden  kann. 

Die  Einfülirung  der  homogenen  Atmosphäre  und  die  Berechnung  der 

Wegläugen  in  derselben  ermöglicht  nun  sofort  die  Lösung  des  Extinctions- 

problems.  Für  ein  homogenes  Medium  gilt  die  einfache  Gleichimg  /  =  Je«, 
worin  s  die  durchlaufene  Wegstrecke,  c  den  sogenannten  Transmissions- 
coefficienten  für  die  Längeneinheit,  J  die  Helligkeit  beim  Eintritte  und  i 
die  Helligkeit  beim  Verlassen  der  Strecke  s  bedeutet.  Nennt  man  nun 
J.  die  an  der  Erdoberfläche  beobachtete  Lichtstärke  eines  Sternes  bei 

der  Zenithdistanz  /.,  J  seine  Helligkeit  ausserhalb  der  Atmosphäre,  so 
hat  mau  für  die  homogen  gedachte  Atmosphäre: 

(10)  J,  =  JcK 

Für  das  Zenith  wird: 

(11)  J,=Jc'% 

und  daraus  folgt: 

l,  log  c  =  log  -^  ■ 

Das  Verhältniss  -~-   der  Helligkeit  eines  Sternes   im   Zenith    zu    seiner 

Helligkeit  ausserhalb  der  Atmosphäre  nennt  mau,  wie  schon  im  vorigen 
Paragraphen  erwähnt  ist,  den  Durchlässigkeitscoefficienten  der  gesammten 
Atmosphäre.  Bezeichnet  man  denselben  mit  jp,  so  hat  man  log^  =  /ologc. 
Aus  (10)  und  (11)  folgt: 

log  ̂  =  (/,-/)  log  c, 
mithin : 

(12)  log^=-logi>(|--l). 
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Dios  ist  die  lion?riu'r'sclie  Kxtiiu'tionHjrloichiinjr  in  dorjenigcn  Form,  welche 

lUr  die  Ik'reelmuii«;  am  be(|iiem8tcn  ist.     Set/t  man  für  y-  den  Wertli  aus 

\))  ein,  80  sieht  man,  dasft  die  Hou^uer'sche  Formel  mit  der  Lambert'sehen 
in  der  Fonn  nahe  Ubereinstinnnt.     Während  aber  die  Lambert'sehc  Theorie 
lu  dem  wichtigsten  Punkte  stehen  bleibt  und  die  liestimmun«^  der  einzelnen 

<  'oefficienten  Icdijjlich  den  Beobachtunfcen  Uberlässt,  hat  die  IJoujcuer'sche 
Formel  physikalische  Bedeutung:,   und  das  einzi{;e  hypothetische  Element 
Ifleibt  die  Ermittelung  der  llühe  l^  der  homogenen  Atmosj)hJire.    Der  Trans- 
iiiissionscuefticient  p  kann  nach  der  (tleichung  (12)  aus  zwei  Helligkeits- 
inessungcn  desselben  Gestirnes  bei  verschiedenen  Zenithdistanzen  bestimmt 
werden,  wenn  die  zugehörigen  Weglängen  nach  (9)  berechnet  sind.  Bouguer 

hat  selbst  aus  photometrischeu  Beobachtungen  des  Vollmondes  bei  Zenith- 
listanzen  von  70?7   und  2:i?8  den  Werth  ;?  =  0.8123  abgeleitet  und  mit 
iltilfe  dieses  Werthes  eine  Tabelle  berechnet,  aus  welcher  die  Helligkeiten 
ines  Sternes  bei  beliebigen  Zenithdistanzen  entnommen  werden  können, 

wobei  die  Helligkeit  ausserhalb  der  Atmosphäre  mit  10000  bezeichnet  ist. 

rraite  d'optique,  p.  332.) 
Die  Bouguerschen  Tabellen  gelten  für  einen  Beobachtungsort  im 

Niveau  des  Meeres,  und  die  Weglänge  /„  entspricht  der  ganzen  Masse  der 
Atmosphäre.  Für  einen  höher  gelegenen  Beobachtuugsort  ist  die  darüber 
hctindliche  Luftmasse  geringer  und  die  Helligkeit  der  Sterne  wird  grösser. 
Vuch  die  Abnahme  der  Lichtstärke  vom  Zenith  nach  dem  Horizonte  zu  ist 

iQ  einem  solchen  Beobachtungsorte  geringer.  Betrachtet  man  den  Punkt  P, 

><»  ist  die  darüber  ruhende  Luftmasse  repräseutirt  durch  die  Fläche  P(?ZiV; 
man  kann  sich  dieselbe  wieder  ersetzt  denken  durch  eine  homogene  Luft- 

masse von  der  Dichtigkeit  q^,  deren  Höhe  l^  sein  möge.  Es  verhalten 

sich  aber  die  über  P  und  0  befindlichen  Luftmassen  wie  die  Dichtig- 
keiten an  diesen  beiden  Orten  oder  auch  wie  die  entsprechenden  Barometer- 

>tände,  welche  b  und  b^  heissen  mögen.     Man  hat  also: 

und  daher: 

'»     i.  '•  ■ 

Man  kann  demnach  für  jeden  Ort,  dessen  Barometerhöhe  b  gegeben  ist, 
die  Höhe  der  entsprechenden  homogenen  Atmosphäre  berechnen,  wenn  die 

für  das  Meeresniveau  geltende  Höhe  l^  bekannt  ist.  Die  Weglängen  /' 
am  Beobachtungsorte  P  für  beliebige  Zenithdistanzen  ergeben  sich  aus 

Gleichung  (9),  wenn  man  I^  durch  j-  /„  ersetzt,  und  man  kann  daher  für 

jeden   Ort   mit   Leichtigkeit    die   Zenithreductiou    (p{z]    vorausberechnen. 
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Ist  noch  Jj  die  Zenithhelligkeit  eines  Sternes  am  Beobaclituugsorte  P, 
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über  P  bctindlichcn  Luftmasse,  mit  p\  so  wird: 

(13)  log/ :  log^j  =  ö  :  6„, 

d.  h.  die  Logarithmen  der  Transmissionscoefficienten  für  zwei  Beobachtuugs- 
orte  verhalten  sich  wie  die  entsprechenden  Barometerstände. 

3.    Die  Laplace'sche  Extiuctioustüeorie. 
Wie  schon  oben  bemerkt  wurde,  schliesst  sich  die  von  La  place 

aufgestellte  Extinctioustheorie  eng  an  die  Refractionstheorie  au  und  unter- 

scheidet sich  Aon  der  Lambert'schen  und  Bouguerschen  Behandlung  des 

Problems  wesentlich  dadurch,  dass  sie  auf  die  Krümmung  des  Weges, 
welchen  die  Lichtstrahlen  in  der  Atmosphäre  durchlaufen,  Rücksicht  nimmt. 
Es  bedeute  in  Figur  liS  AA  die  Erdoberfläche,  BB  die  Grenze  der  At- 

mosphäre, PPP'P'  eine  unendlich  dünne  Schicht  derselben,  deren  Abstand 
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\«ini  Ct'iitriim  der  Erdf  ;•  sein  möge.  lu  -S'  trete  ein  Lichtstrahl  iu  die 
Atmosphäre  und  erreiche  in  O  die  Erdoherfiäehe.  Der  Winkel,  den  die 

Tangente  an  die  Kefractionscurve  im  l'unktc  *S'  mit  der  Zenithriehtung  OZ 
bildet,  ist  die  wahre  Zenithdistanz  ^,  während  der  Winkel  der  Tangeute 

im  Punkte  O  mit  der  Richtung  OZ  die  scheinbare  Zenithdistanz  z  dar- 
stellt. Streng  genommen  mlisste  die  wahre  Zenithdistanz  auch  von  dem 

l'unkte  0  aus  gerechnet  werden,  indessen  ist  der  Unterschied  bei  der 
\('rhältnissmässig  geringen  Höhe  der  Atmosphäre  und  der  massigen  Krüm- 

mung der  Refractiouscurve,  sowie  bei  der  bedeutenden  Entfernung  der 

Himmelskörper  nur  geringfügig  und  selbst  beim  Monde  fast  ganz  zu  ver- 
nachlässigen. Der  Lichtstrahl  trifft  die  in  Betracht  zu  ziehende  Schicht 

in  3/,  der  Einfallswinkel  an  der  Grenze  der  Schicht  sei  /,  und  der  inner- 
halb derselben  zurückgelegte  Weg,  der  als  geradlinig  aufzufassen  ist,  sei  ds. 

Neimt  mau  noch  //  den  Brechungsexponcuteu  aus  dem  luftleeren  Räume 

m  die  betrachtete  Schicht,  so  gilt  die  bekannte  der  Hefractionstheorie  zu 

(J runde  liegende  Gleichung: 

14)  rtt  sin  /  =  Const. 

Für  einen  Punkt  der  Erdoberfläche  geht  /  in  die  scheinbare  Zenithdistanz  x 

über,  /•  in  den  Erdhalbmesser  a,  uud  der  Brechungsexponent  erhält  den 
Werth  //oi  man  hat  also  auch: 

15)  a/tfl  siß-^  =  Const. 

Nennt  man  die  Helligkeit  des  Lichtstrahles,  wenn  er  in  M  angelangt  ist 
J: ,  so  hat  man  nach  Gleichung  ( t ) : 

dJ,  , 

wo  i'  der  Absorptionscoefficient  der  unendlich  schmalen  Luftschicht 

PPP'P'  ist.  Man  kann  sich  nun  vorstellen,  dass  die  Absoiption  durch 
die  sämmtlichen  Masscntheilchen  hervorgebracht  wird,  auf  welche  der 

Lichtstrahl  beim  Durchlaufen  der  Strecke  ds  triff't,  und  es  ist  daher  klar, 
dass  die  Absorption  um  so  grösser  sein  wird,  je  grösser  die  Anzahl  der 

im  Wege  stehenden  Partikelchen  ist,  d.  h.  je  dichter  das  Medium  ist. 
Man  wird  daher  den  Absorptionscoefficienten  der  Dichtigkeit  q  proportional 
annehmen  dürfen  und  erhält  dann  durch  die  Substitution  ;'  =  ko  die 

Gleichung : 

(16)  ^-^  =  -  h-Q  ds  . 

Die  Weglänge  ds  lässt  sich  nach  der  Figur  ausdrücken  durch: 
dr 

ds  =   : ; 
cosi 



1^4  I-  €^«»dBls«  der  tkeanded«»  Aatn^phoInBetrift. 

1\7}  -y-   =  -  ̂'e 
Jj  ^  eosi 

Wir  wolkn  nuL  «n  dco  Zosammealniig  zwisehcü  Extmetiou  und  Refnie- 

tMW  nühcx'  dajnmk^ffa,  die  BefiauedonscaiTe  betrachte  nnd  znnlctist  in  ds 

ene  Tka^enle  an  dieselbe  kic^iL,  inFdche  mit  der  Xonnaleii  OZ  den  Winkel  T 

baden  in^>  Dann  ist  T  =  r  -|-  »,  mithin  dZ  ̂   dr -{-  dL  Man  nennt 
dZ  äas  Eknodt  der  BeftaMCÖoiL  An*  Gleiehim^  (14)  eigiebt  ädi  durch 

k^;autlkniMlie  INffamliation : 

^—   —A-  eoti'rfi  =  0, 

   > -8   twig*.=  o. 
/"  ' 

Xm  ist  aber  taii^  ♦  ̂   -^— ;  folglich: 

-^  ̂   cot»  di  +  rfr)  =  0, 

I* 

oder  mit  Bovekälchtigiiiig:  der  olagen  Gleiehang  für  dU: 

rf>  =   taug  *  - a 

Zwisdken  dem  tkoAmt^SESfonsaiisak  ji  eines  Mediums  und  adner  Dichtig- 
keit ^  besteht  tagend  eine  Beiiehv]]^,  und  zwar  nimmt  die  Emanation^ 

tbeotie  des  Lkbtes  an,  daM  dra*  Weitli  Ton  |c' —  1  (die  ««^nannte  bredieade 
Knft}  der  DütMi^eit.  pTop«nti«mal  ist.  Laplaee  hat  di^e  AnJGGissDng 
aeeepürt,  md  es  ist  dahrar  m  setzen: 

|I*  —   I  =  CO  . 
Darans  eigiebt  sich: 

du       cdg 

nnd  w*m™  Tu''-!!!    '"esen  Wfrt??  1?  4ie  Gleicbung  for  dV  dnsetEt: 

tf-  =  —  ̂ -i   .dg. 

Jüie  den  GkiefangiQi  (]4|  nnd  [15|  fislgt  noeh: 

nnd  daher  kömmt: 

sm  *=  —  ̂ ^^  sm  X , r    u 

cafi„  sm  I    j 
^    ag. 
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i  lu  d{{  iu  dieser  Gleichang  durch  andere  GriJflM'n  aiMzadrtifkeii,  moM  man 
•i  Oenetz  keimen,  nach  welchem  die  Laftdichti^keit  mit  der  Höbe  Ui»  r 
r  Erd()l>erflä<he  abnimmt.     Man  hat  dal>ei  Fol^rendes  zu  beachten.     Es 

ien /y  und  ̂   Luftdruck  und  Dichtijrkeit  an  einem  Punkte  der  Atmospli 
r  vom  Erdmittelpunkte  die  Entfernung  r  besitzt  g  nei  die  enf  ude 
liwere;   dann  ist  die  Änderung  de«  Luftdruckes  dp  ftir  eine  Aoaemiig 
-i  Abstände«  dr  bekanntlich  gegeben  durch  die  Gleichung: 

dp=  —  9{!  dr. 

und  da  nach  dem  tjruMiaii«  :  --   -  tze  i^  =  i^,  (— |    ißt,  wo  g^  die  .'5chwere 
der  Erdoberfläche  l)ezeichnet,  so  wird: 

dp  =  —9.  (j)  Q  dr. 

•nnt  man  noch  /,  die  Höhe  einer  Luftsäule  von  der  Dichtigkeit  (>,,  welche 
m  an  der  Erdoberfläche  Btattfindenden  Drucke  /?,  das  Gleichgewicht 
1»    so  ist: 

P,  =  9*9 J»  ■ 

■-  *.i rosse  /,  stellt  also  wie  früher  die  Höhe  dar,  welche  die  Atmosphäre 
'"-n  würde,  wenn  sie  durchweg  die  Dichtigkeit  der  untersten  Schichten 
„-■«e.     Es  folgt  nun: 

dp 

19 

P9  ^ff      (fj* 

tch  dem  Mariotte'schen  Gesetz,  welches  Laplace  ebenso  wie  Bouguer 
lür  die  ganze  Atmosphäre  als  gültig    annimmt,    ohne    die    Temperatur 
abnähme  mit  der  Höhe  zu  l>erticksichtigen,  ist  aber: 

P-  =  ̂  

P*       Q%' 
und  folglich  auch: 

dp    dg 

Durch  Substitution  in  (19)  wird  daher: 

"--("ff"- 
und  wenn  man  diesen  Werth  in  'IS)  einsetzt,  »o  ergiebt  sieh: 

o  dr 
m. 

"-  =  ni     »  l~l    sin;t    -.  ■ 
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Die  beiden  Gleichungen  (17)  und  (20)  geben  nun  eine  Beziehung  zwischen 

p  cLt Extinction  und  Kefraction.     Man  erhält  durch  Elimination  von  - — .  sofort: COS  V 

"  (7) 

Die  Grösse  -^,  wird  ohne  erheblichen  Fehler  gleich   1   gesetzt  werden 

(7) 
dürfen;  denn  bei  der  verhältuissmässig  geringen  Ausbreitung  der  Erd- 

atmosphäre unterscheidet  sich  r  nur  wenig  von  a,  und  der  Brechungs- 
exponent u  Aveicht  ebenfalls  nur  wenig  von  der  Einheit  ab  (an  der  Grenze 

der  Atmosphäre  ist  a  =  1,  an  der  Erdoberfläche  ist  u^  =  1.000294). 
Daher  wird: 

dJ,  -Ild,    dC 

cuq   sin  X,  ' 2kl 
oder  wenn  man    durch  eine  neue  Constante  K  ersetzt: 

(21)  ^=--^dC'. ^     '  Je  sin%      " 

Dies  ist  die  sogenannte  Laplace'sche  Extinctionsformel.  lutegrirt 
man  dieselbe  über  die  sämmtlichen  Schichten  der  Atmosphäre,  nennt  die 
Helligkeit  des  Lichtstrahles  ausserhalb  der  Atmosphäre  J  und  bezeichnet 
mit  »Befraction«  den  Gesammtbetras;  der  Kefraction  bei  der  Zenithdistanz  z, 
so  erhält  man: 

J,   K^ 
J  ^mz log  -^  =  —  37—  X  Befraction. 

Nun  wird  allgemein  der  Werth  der  Befractiou  gegeben  durch  den  Aus- 
druck ßj  tang  z^  wo  der  Zahlenwerth  von  a^  aus  den  bekannten  Befrac- 

tionstafeln  zu  entnehmen  ist.     Man  hat  daher  auch: 

(22)  log  y  =  —  Kc(,  See  z  . 

Für  %  =  0  geht  diese  Gleichung  über  in : 

(23)  log  y  =  -  Ka, J 

Aus  (22)   und  (23)   erhält  man   endlich,    wenn   man  den  Transmissions- 
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)efficienteu  der  gesammteu  Atmosphäre  — *-  wie  frUher  mit  p  bezeichnet, 

üe  Laphiee'öche  Zenithreductiou  (p{)i)  in  der  Form: 

M)  ip[x)  =  log;^»  =  -  logp  {^  860  T     -     l}.  - 
Aus  der  Jiefruetionstheorie  ergiebt  sieh  noch,  dass  die  Grösse  a^  durch 

leine  Keihe  ausgedrückt  werden  kann,  die  nach  Potenzen  von  tang*  v  fort- 
Ischreitet.     Man  hat  nämlich: 

ct.  =  a^[\  -f  a  tang*  z  -\-  b  tang^  v  +  c  taug''  -  +  •••), 
wo  die  Coefticienten  a,  b,  c  .  .  .  Constanten  sind,  deren  numerische  AVerthe 

je  nach  den  Hypothesen,  die  m<au  über  die  Abnalime  der  Temperatur  in 
der  Atmosphäre  machen  will,  verschieden  sind.  Setzt  man  den  Werth 
ftlr  cif  in  die  obige  Gleichung  (22)  ein,  so  geht  dieselbe  über  in: 

log  ~  =  —  Ka^  sec  X  —  Ka^a  sec x  taug*x  —  Ka^^b  sec  x  tang*^;  —  •  •  • , 

welche  der  Form  nach  ganz  mit  der  Lambert'schen  Extinctionsformel  (5) 
übereinstimmt. 

Stellt  mau  den  Laplacescheu Ausdruck  der  Extinction  (24)  demBouguer- 
«chen  (12)  gegenüber,  so  sieht  man,  dass  die  beiden  vollkommen  identisch 

l  a~ 
werden,  wenn  man  das  Verhältniss  der  Weglängen  j-  durch  —  secz  ersetzt. 

Die  Laplace'sche  Grösse  «s  sec  x  entspricht  also  der  jedesmaligen  Weg- 
läuge  in  der  homogen  gedachten  Atmosphäre,  wenn  die  Wegläuge  im 

Zeuith  als  Einheit  gewählt  ist.  Da  aber  die  Laplace'sche  Theorie  auf 
die  Krümmung  des  Weges  Rücksicht  nimmt,  so  ist  einleuchtend,  dass  die 

80  ausgedrückten  Weglängen  den  Vorzug  vor  den  Bouguer'schen  ver- 
dienen, und  dass  hierin  der  Fortschritt  der  Laplace'schen  Extinctions- 

theorie  zu  erblicken  ist.  Bis  zu  Zenithdistanzen  von  etwa  85°  weichen 

übrigens  die  Bouguer'schen  Werthe  nur  so  unbedeutend  von  den  Laplace- 
schen  ab,  dass  es  für  die  Praxis  vollkommen  gleichgültig  ist,  welche  man 
benutzt.  In  jedem  Falle  setzt  die  Berechnung  der  Zenithreductiou  <p{x) 

die  Kenntniss  des  Transmissionscoefficienten  p  voraus,  der  durch  Beobach- 
tungen desselben  Gestirnes  in  verschiedenen  Zenithdistanzen  ermittelt 

werden  kann. 

Üie  gebräuchlichen  Pefractionstafeln  geben  die  Werthe  von  a,  für 

einen  gewissen  mittleren  Zustand  der  Atmosphäre,  also  für  einen  bestimmten 

Barometerstand  und  eine  bestimmte  Temperatur.  So  gelten  die  Bessel'schen 
Tafeln  für  einen  Luftdruck  von  751.5  Millimeter  und  für  9°3  Celsius. 
Um  die  Werthe  a,  für  einen  beliebigen  anderen  Zustand  der  Atmosphäre 
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zu  erhalten,  hat  mau  nach  Bessel  die  mittleren  Werthe  mit  dem  Ausdruc
ke 

iBxTfy'  zu  multipliciren,  wo  Jl  und  A  Grössen  sind,  die  von  der  schein-
 

baren Zeuithdistauz  abhängen,  während  B  dem  Barometerstande  propor- 

tional ist,  ;'  von  der  Temperatur  der  Luft  (der  äusseren  Temperatur)  und 

T  von  der  Temperatur  am  Barometer  (der  inneren  Temperatur)  abhängt. 

Alle  diese  Grössen  sind  von  Bessel  in  Tafeln  gebracht,  und  es  ist  daher 

leicht,  die  Werthe  a,  und  daher  auch  die  Zenithreduction  (p{x)  für  jeden 

Beobachtungsort  zu  berechnen,  wenn  man  ausserdem  den  Transmissions- 

coefficienten  t\ir  denselben  kennt.     Da  aber  log;*  =  —  Ka„  ist  und  K= 

'^ ̂ ' ̂ 0      endlich    noch    /„    dem   Luftdrucke  p«  proportional  ist,    so  folgt 

ebenso  wie  bei  der  Bouguer"scheu  Extiuctioustheorie,  dass  der  Loga- 
rithmus des  Transmissiouscoefticieuteu  dem  jedesmaligen  Barometerstande 

proportional  ist  und  daher  für  jeden  Ort  im  Voraus  berechnet  werden 

kann,  wenn  er  für  irgend  einen  Ort,  z.  B.  für  das  Meeresniveau,  aus 

Beobachtimgen  bestimmt  worden  ist. 

4.    Die  Maurer'sohe  Extiuctioustheorie. 

In  neuerer  Zeit  ist  von  J.  Maurer  in  Zürich  eine  Bearbeitung  des 

Extinctiousproblems  versucht  worden,  welche  ebenfalls  die  Eefractions- 

theorie  zu  Hülfe  nimmt,  sich  aber  von  der  Laplace'schen  Behandlung  im 
Wesentlichen  darin  unterscheidet,  dass  sie  für  die  Beziehung  zwischen 

dem  Brechungsexponenten  u  einer  Luftschicht  und  der  zugehörigen  Dichte  q 
den  Ausdruck  acceptirt: 

U  —    1    =  CO  , 

wälirend  Laplace  nach  den  Anschauungen  der  Emanationstheorie  des 

Lichtes  die  Dichtigkeit  proportional  der  sogenannten  brechenden  Kraft 

„4  _  1  setzt.  Obdeich  die  Fraise  noch  keiueswess  endgültig  entschieden 

ist,  so  sprechen  doch  die  meisten  Untersuchungen,  besonders  die  von 
Dale  und  Gladstone,  Landolt,  Mascart  angestellten,  mehr  zu 

Gunsten  der  ersteren  Beziehung,  und  der  von  Maurer  eingeschlagene 
Weg  hat  daher  seine  volle  Berechtigung. 

Die  Laplace'sche  Grundgleichung  (16)  der  Extinction  gestaltet  sich mit  der  Maurerschen  Annahme  um  in: 

(25)  ^f^=  C{a  —  \)ds, t/r 

]■
 

wenn  noch   ^  durch  eine  neue  Constante  C  ersetzt  ist.     In  Figur  27 

(■ 

ist  3f  ein  Punkt  auf  dem  Wege  des  Lichtstrahles  durch  die  Atmosphäre 



pr 

Die  Mnnrer'Bche  Extinctionstheorio. 120 

iii  der  Grenze  zweier  luicndlicli  dUnnen  Schichten  derselben;  der  in 

ler  unteren  Schicht  durchlHulViii-  Wfj-  sei  ds.  Vorliin^'ert  nein  die  Tmm- 
^(inten  an  die  Weg- 
>  urve  und  fällt  von  C 
:iu8  die  Senkrechten 

CD  und  CE  auf  dic- 

rll)en,8oi8t,  wenn  CD 
mit  /  bezeichnet  wird, 

('K=t-{-df.  Der 
Winkel  zwischen  den 

Tanf^enten  ist  gleich 
«leni  Element  der 

lletraction ,  welches 

mit  </(Uefr.)  bezeich- 
net werden  soll.  Man 

hat  nun  in  dem  unend- 
lich schmalen  Dreieck 

1/  RF  mit  j;:enUgender 

(Jcnani^keit: 
Fig.  27. 

Ferner  ist: 

oder  auch: 

mithin  auch: 

f/(Iiefr.)  = 

dr 
ds  =    r  = 

cos» 

dt 

ds  = 

tdt 

]r'-  —  t* 

ds=  td  {l{Gfr.)  + 

V? 

•*  — /* 

r  dr 

Vr'  — 

¥'
 

+ 
rdr  — 

■  tdt 

Vr^- 

-f 

-4- 
rdr  — 

■  tdt 

Setzt  man  diesen  Werth  in  die  obige  Gleichung  (25)  ein  und  erlaubt  sich 

die  Vereinfachung,  in  dem  Factor  u  —  1  statt  des  von  Schicht  zu  Schicht 
veränderlichen  Werthes  von  a  überall  einen  Mittelwerth  u  einzuführen, 

^0  erhält  man  durch  Integration  über  die  ganze  Atmosphäre: 

T  r     /»  Cvfl^'       //•/ /nGrenze  der  Atmosphäre 

(•J6)  log'§  =  -  C{,,'-1)[  /  (</(Eefr.)  +J""*f'\ ^  l^  '^        Fr*  —  r     JErdoberfläche 

wo  J  wieder  die  Helligkeit  ausserhalb  der  Atmosphäre  bedeutet,  und  wo 

die  Integrale  zwischen  denjenigen  Grenzen  in  Bezug  auf  r,  t  und  die 

Refractiou  zu  nehmen  sind,  die  der  Erdoberfläche  und  der  Höhe  der  ge- 

sammteu  Atmosphäre  entsprechen.     Da  ̂   =  r  sin  i  oder  mit  Berücksich- 
Müller    Photometrie  der  Gestirne. 
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tiguiij?  der  Gleichungen  (14)  und  (15)  i^=  —   ist,  so  sind  die  Grenzen 

in  Bezug  auf  t  an  der  Erdoberfläche  a  sin/,  und  an  der  Grenze  der  At- 

mo8i)härc  «//„  siu.v.  In  Bezug  auf  r  sind  die  Grenzen,  wenn  die  Höhe 

der  Erdatmosphäre  mit  //  bezeichnet  wird,  resp.  a  und  a  +  H.  Der 

Wertli  des  zweiten  Integrales  wird  dann 

=  yt^a  +  //f  —  a-f(l  sin^  x  —  a  cos  x  . 

Das  erste  Integral  hat  nach  Substitution   des  Werthes  von  t  die  Form 

a  sin^ /'"°rf(Refr.).     Da  i^i  an  der  Grenze  der  Atmosphäre  =  1,    an  der 

Erdoberfläche  =  1.000294  ist,   so  wird  man  keinen  sehr  grossen  Fehler 

begehen,    wenn   man   den   veränderlichen   Quotienten   — ^   innerhalb    des 

Integralzeichens  durch  den  coustauteu  Werth     "   ersetzt;  damit  wird 

aber  der  Werth  des  ersten  Integrales  sofort  , 

=  f'  ̂̂ °  'T     sin  X  X  Eefr. , 

wenn  mau  unter  »Refr.«  die  für  die  gesammte  Atmosphäre  bei  der  schein- 
baren Zenithdistanz  /.  gültige  Refractiou  versteht.     Man  hat  nun: 

(27)  log^' =  - C(/<'- 1 )  r« sin^/-^^ XRefr.+y(ä+7Z)^^ 

Für  s;  =  0  geht  dieselbe  über  in: 

(28)  logj«=-C(,u'-l)i?,        . 

und  es   folgt  daher  durch  Subtraction,    wenn   man   wieder  den  Trans- 

missionscoefficienten  _p  =  -    einführt: 

(29)  r/)(.v)  =  log^»  , 

=  -  ̂ "^^V  [^|'*^^^sinxxEefr.+]/(  I  +^|'-,H^  siu^.-,  -  cos.4  -  ll . 

Dies  ist  die  Maurer'sche  Eudformel  der  Extinctiou.   Sie  hat  vor  der  Laplace- 
schen  den  Vorzug,  dass  sie  bis  zum  Horizont  anwendbar  bleibt,  während 
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jene  fllr  ;  =  90°  unendlich  grosse  Wcrthe  für  <p[x)  ergiebt.  Der  schwache 

Punkt  der  Afaurer'schcn  Theorie  liegt  darin,  dass  sie  durch  Einfuhrung 
eines  mittleren  Werthcs  fUr  u  jeder  Hypothese  über  die  Änderung  des 
Brecliungsexi)onenteu  von  Luftschicht  zu  Luftschicht  aus  dem  Wege  geht. 

Die  Maurer'sche  Formel  wird  daher  in  diesem  Sinne  auch  nur  als  eine 
Intcrpolationsformel  zu  betrachten  sein.  Die  Anwendung  derselben  ver- 

langt übrigens  noch   eine   bestimmte  Annahme  über  das  Verhältniss  der 
Vtmosi>härenhöhe  zum  Erdradius.  Maurer  sehlägt  dafür  die  Zahl  jj^, 
\<tr  und  vertritt  die  Ansicht,   dass  wenn   auch  wirklich  die  Atmosphäre 
ich  weiter  als  etwa  61  Kih)irieter  ausbreiten  sollte,  die  jenseits  dieser 

Grenze  befindlichen  Luftschichten  bereits  so  unendlich  dünn  sein  mUssten, 
dass  ihr  Eintluss  auf  die  Refraction  und  Extinction  unter  allen  Umständen 

7.U  vernachlässigen  wäre. 

5.   Vergleichuiig  der  Theorieu  mit  den  Beobachtungsergehnissen. 
Die  Durchlä.ssigkeitscoefficienteu  der  Erdatmosphäre. 

Die  Bestimmung  der  für  die  i)raktischc  Astrophotometrie  überaus 
wichtigen  Zenithreductionen  ist  auch  auf  rein  emj)iri8chem  Wege  versucht 
worden  und  zwar  zuerst  von  Seidel  in  München.  Derselbe  benutzte 

dazu  die  Helligkeitsvergleichungen,  welche  er  in  den  Jahren  1844 — 1848 
/.wischen  den  Fixsternen  erster  Grösse  mit  Hülfe  des  Steinheil'schen 

l'rismenphotometers  angestellt  hatte.  Indem  er  das  am  häufigsten  beob- 
achtete Sternpaar  (Wega  und  Capeila)  auswählte,  ermittelte  er  zunächst 

aus  denjenigen  Vergleich ungen,  wo  die  Zenithdistanzen  beider  Sterne  nahe 
gleich  waren,  einen  vorläufigen  Werth  für  das  wahre  Helligkeitsverhältniss 
derselben  und  erhielt  dann  mit  Zugrundelegung  dieses  Werthcs  aus  den 
übrigen  Beobachtungen  eine  lleihe  von  Bestimmungen  für  verschiedene 

Differenzen  (p{x^]  —  ffi^i),  aus  denen  sich  durch  ein  Näherungsverfahren 
•ine  vorläufige  Extinctioustabelle  ableiten  Hess.  Mit  Anwendung  dieser 
vorläufigen  Tabelle  auf  die  anderen  beobachteten  Sterupaare  ergab  sich 
dann  durch  wiederholte  Ausgleichungen  und  Interpolationen  die  definitive 

Extinctionstabelle'),  welche  die  sämmtlichen  Messungen  relativ  am  besten 
darstellte.  Seidel  hat  diese  Tafel  später  noch  an  einem  grösseren 
Beobachtungsmaterial,  welches  sich  auf  208  Fixsterne  von  der  ersten  bis 

zur  fünften  Grössenclasse  erstreckte,  geprüft,  wobei  sich  aber  keine  Ver- 

anlassung zu  irgend  welchen  Änderungen  herausgestellt  hat  2). 

1)  Abhandl.  d.  K.  Bayer.  Akad.  d.  Wiss.  II.  Classe,  Bd.  6,  p.  581. 
2)  Abhandl.  d.  K.  Bayer.  Akad.  d.  Wiss.  II.  Classe,  Bd.  9,  p.  503. 

9* 
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Wesentlich  abweichend  von  dem  Seidel'schen  Verfahren  ist  dasjenige, 
welches  von  mir  bei  der  empirischen  Ableitung  der  Extinctionstabelle  für 

Potsdam  in  den  Jahren  1879—1881  angewandt  worden  ist.  Mit  Hülfe 

des  Zöllner'schen  Photometers  wurden  fünf  hellere  Sterne  [a  Cygni,  >]  Ursae 

iiüijoris,  d  Persei,  «  Aurigae  und  «  Tauri)  bei  möglichst  vielen  Zenith- 
(listaii/en  mit  dem  Polarstern  verglichen,  für  welchen  wegen  der  geringen 

Änderungen  seiner  Höhe  über  dem  Horizonte  cp  [x]  nahezu  constant  an- 

genommen werden  kann.  Aus  dem  sehr  umfangreichen  Beobachtungs- 

material wurde  nun  zunächst  für  jeden  einzelnen  Stern  durch  ein  graphi- 
sches Verftihreu  eine  Extinctiouscurve  bestimmt,  und  aus  der  Vereinigung 

dieser  fünf  Einzelcurven  wurde  dann  nach  Ausgleichung  der  Diiferenzen 

die  mittlere  Extinctionstabelle  für  Potsdam  bis  zur  Zeuithdistanz  80"  her- 

geleitet. Bei  grösseren  Zeuithdistauzeu  als  80°  war  das  Verfahren  etwas 
anders.  Es  wurden  helle  Gestirne,  meistens  Planeten,  beim  Auf-  oder 
Untergange  beobachtet.  Aus  der  Vergleichung  je  zweier  Messungen 

desselben  Objectes  ergaben  sich  dann  VTerthe  von  r/)(x,)  —  cp{z^)  für 

alle  möglichen  Werthe  der  Zenithdistanzen  z^  und  z^  zwischen  80°  und 
88°,  aus  denen  sich  nach  der  Methode  der  kleinsten  Quadrate  der^ 
wahrscheinlichste  Verlauf  der  Extinctiouscurve  zwischen  80°  und  88° 
Zenithdistanz  ermitteln  Hess.  Beide  Curventheile  wurden  endlich  an 

einander  gefügt,  und  so  entstand  die  Extinctionstabelle  für  Potsdam  '). 
Es  ist  noch  zu  erwähnen,  dass  die  Messungen  für  den  zweiten  Theil 
ohne  Ausnahme  au  aussergewöhnlich  klaren  Tagen  angestellt  worden 
sind,  während  die  Vergleichungen  der  fünf  Sterne  mit  dem  Polarstern 
auch  an  mittelmässig  guten  Tagen  ausgeführt  wurden.  Infolge  dessen 
entsprechen  die  beiden  Theile  der  Tabelle  streng  genommen  nicht  ein  und 
demselben  mittleren  Luftzustande.  Für  die  praktische  Verwendung  der 
Tabelle  wird  diese  kleine  Ungleichmässigkeit  eher  zum  Vortheil  als  zum 

Schaden  sein,  weil  man  es  im  Allgemeinen  streng  vermeiden  wird,  photo- 
metrische Beobachtungen  in  der  Nähe  des  Horizontes  bei  anderem  als 

dem  allerbesten  Luftzustande  auszuführen,  während  mau  sich  nicht  scheuen 

wird,  in  Höhen  über  10°  auch  bei  weniger  ausgezeichneter  Luft  zu 
beobachten.  Dagegen  darf  bei  allen  theoretischen  Untersuchungen,  die 
sich  auf  die  Potsdamer  Tabelle  stützen,  diese  Ungleichmässigkeit,  wie 
es  bereits  mehrfach  geschehen  ist,  durchaus  nicht  ausser  Acht  gelassen 
werden. 

Bei  der  Ableitung  der  einzelnen  Extiuctionscurven  für  die  fünf  Sterne 

ergaben  sich  Unterschiede  zwischen  denselben,    die  im  Zusammenhange 

1)  Pnbl.  (1.  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  3,  p.  285. 
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mit  der  Farbe  dieser  Stenic  zu  Htehen  öcliienen.     Die  fccwaninite  Liclit- 

iltiialmie  vom  Zenitli  Ins  zu  80**  Zcnithdistunz  war  am  {^rössteii  hei  den 
«'Iheii  und  rötldielien  Sternen,   am  kleinsten  bei  den  weissen,   während 
man  von  vornherein  wegen  der  stärkeren  Absorption  der  blauen  Strahlen 
in  der  Atmosphäre  eher  das  Gepentheil  hätte  erwarten  s(dlen.    Vielleicht 

-t  diese  Erscheinung,   deren  Kealität  noch   weiterer  Hestätigimg  bedarf, 
durch  j)hysiologische  Einflüsse  zu  erklären. 

Die  Vergleichung  der  mittleren  IVftsdamer  Extinctionstabelh;  mit  der 

Miinchener  zeigt  im  Grossen  und  Ganzen  eine  sehr  befriedigende  IJber- 

I  instinnnung.  Von  0  bis  50°  Zenithdistanz  sind  die  Scidcrschen  Werthe 

/.war  durchgängig  etwas  kleiner,  von  55"  bis  70"  etwas  grösser  als  die 
l'otsd.imcr,  so  dass  man  auf  systematische  rntcrschicdc  schliessen  könnte; 
indessen  ist  der  numerische  Betrag  der  DilVcrenzen  so  geringfügig,  dass 
er  für  die  praktische  Anwendung  gar  nicht  in  Betracht  kommt,  und  dass 

bis  zu  Zenithdistanzen  von  etwa  80"  beide  Tabellen  als  durchaus  gleicli- 
werthig  anzusehen  sind.  Für  grössere  Zenithdistanzen  als  80"  verdient 
die  Potsdamer  Tafel  zweifellos  den  Vorzug,  weil  sie  auf  einer  grösseren 
\iizahl  von  Beobachtungen  in  der  Nähe  des  Horizontes  beruht. 

Bei  Benutzung  der  empirischen  Extinctionstabellen  (der  Miinchener 

xler  Potsdamer),  deren  Brauchbarkeit  auch  an  anderen  Beobachtung-S- 
orten in  der  Nähe  -des  Meeresniveaus  zur  Geniige  nachgewiesen  ist,  wird 

i'lbstverständlich  ein,  so  weit  das  Auge  zu  beurtheilen  vermag,  klarer 
und  dunstfreier  Himmel  vorausgesetzt.  Jede  Staub-  oder  Dunstschicht 
muss  eine  beträchtlich  stärkere  Lichtabnahme  bedingen,  und  der  Stand- 

punkt des  Beobachters  (ob  auf  freiem  Felde  oder  auf  einem  erhöhten 

Punkte  oder  inmitten  einer  grossen  Stadt,  wo  Rauch-  und  Staubtheilchcn 
fast  nie  fehlen)  ist  von  der  grössten  Wichtigkeit.  Zweifellos  werden  auch 

bei  scheinbar  ganz  reinem  Himmel  Schwankungen  in  der  Absorptions- 
wirkung der  Atmosphäre  vorkommen,  die  durch  Änderungen  des  Luft- 

druckes, der  Temperatur  und  namentlich  des  Feuchtigkeitsgehaltes  hervor- 
gerufen werden ;  man  sollte  infolge  dessen  zu  verschiedenen  Jahreszeiten 

an  ein  und  demselben  Orte  Unterschiede  in  den  Extinctionswerthen  er- 
warten. Indessen  sind  diese  Schwankungen  verhältnissraässig  so  gering, 

dass  sie  nicht  erheblich  die  unvermeidliche  Unsicherheit  der  photometri- 
schen Messungen  übersteigen  dürften.  Das  Richtigste  wäre  es,  für  jede 

Beobachtungsreihe  durch  besondere  Messungen  den  Verlauf  der  Extinc- 
tionscurve  zu  bestimmen.  Da  aber  ein  derartiges  Verfahren  einen  ver- 
hältnissmässig  grossen  Zeitaufwand  erfordert,  so  wird  mau  nur  ausnahms- 

weise davon  Gebrauch  machen  können.  In  den  meisten  Fällen  wird  mau 

sich  doch  mit  der  mittleren  Extinctionstabelle  begnügen  müsseu,  wobei 
nach  Möglichkeit  die  Vorschrift  innezuhalten  ist,  die  Beobachtungen  so 
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zu  arraugircn,  dass  grosse  Unterschiede  in  den  Zenithdistanzeu  überhaupt 

nicht  vorkommen.  Auch  Vergleichungen  von  Gestirnen  in  sehr  verschie- 

denen Azimutlien  Hiud,  wenn  irgend  angängig,  zu  vermeiden,  weil  erfahrungs- 

mäHsig  locale  Verhältnisse,  z.B.  die  Anwesenheit  von  grossen  Wassermengen 

oder  ausgedehnten  Wäldern,  den  regelmässigen  Verlauf  der  Extinction 

stören  können.  Im  Allgemeinen  wird  man  behaupten  dürfen,  dass  bei 

Anwendung  der  mittleren  Extinctioustabelle  innerhalb  des  Intervalles  von 

0  bis  60"  Zenithdistanz  selten  ein  Fehler  hervorgebracht  werden  kann, 

der  gegenüber  der  Ungenauigkeit  der  photometrischen  Messiingen  selbst 

irgendwie  ins  Gewicht  fiele. 
Zur  Vervollständigung  sei  noch  erwähnt,  dass  ausser  an  den  beiden 

in  der  Ebene  gelegenen  Orten  München  und  Potsdam,  auch  noch  auf 

einem  2500  Meter  hohen  Berggipfel  (dem  Säntis  in  der  Schweiz)  die 

Extinctionscurve  durch  ein  umfangreiches  Beobachtungsmaterial  von  mir 

empirisch  bestimmt  worden  ist').  Es  wurde  dabei  das  gleiche  Beebachtungs- 
verfahreu  wie  in  Potsdam  eingeschlagen,  nur  mit  dem  Unterschiede,  dass 

mehr  Sterne  (13  statt  5)  benutzt  und  alle  so  weit  wie  möglich  bis  zum 

Horizonte  verfolgt  wurden.  Das  Säntismaterial  ist  daher  weit  homogener  • 
als  das  Potsdamer,  und  da  ausserdem  auf  dem  hohen  Berge  gleich- 
massigere  Durchsichtigkeitsverhältnisse  vorausgesetzt  werden  dürfen  als 
in  der  Ebene,  so  eignet  sich  dieses  Material  am  besten  zu  theoretischen 
Untersuchungen  über  die  Extinction. 

Im  Anhange  sind  die  mittleren  Extiuctioustabellen  für  Potsdam  nnd 

für  den  Säntis  ausführlich  mitgetheilt,  und  zwar  sind  die  Zenith- 
reductionen  cp{z)  sowohl  in  Helligkeitslogarithmen  als  in  Grösseuclassen 

angegeben. 
Es  fragt  sich  nun,  wie  sich  die  empirisch  bestimmten  Extinctions- 

tabellen  zu  den  Ergebnissen  der  theoretischen  Forschung  verhalten.  AVir 
haben  gesehen,  dass  die  Endgleichnngen  der  verschiedenen  Theorien 
sämmtlich  auf  die  Form  gebracht  werden  können: 

log^=-logp[i^(A)-l]. 

Darin  bedeutet  2^  durchweg  den  Trausmissionscoefficienten  der  ganzen 

Atmosphäre,  und  i^(T)  ist  eine  Function  der  Zenithdistanz,  die  je  nach 
den  Annahmen  über  die  Constitution  der  Atmosphäre  nach  den  einzelnen 
Theorien  verschiedene  Zahleuwerthe  haben  kann. 

Sieht  man  von  der  Lambert'schen  Interpolationsformel  ab,  so  giebt 
die   folgende   kleine  Tabelle    eine  Übersicht  der   verschiedenen  Werthe 

1)  Publ.  d.  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8,  p.  1. 
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von  F{x)  oder,  was  dasselbe  ist,  der  Wegläufrcn  in  der  homogen  ̂ educliten 
AtiiKisphäre,  sowie  ̂ 'leiclizeiti^'  der  daraus  bereehueteu  Wertlie  der  Zeiiith- 
leduetioueu  ff{i),  wobei  für  den  Transmissionseoeflieicnteu  p  der  Wertb 
0.835  zu  Grunde  j;eleg:t  ist.  Argument  dieser  Tabelle,  welehe  ftlr  Orte 

in  der  Nähe  des  Meeresniveaus  j;ilt,  ist  die  seheinbare  Z-cnithdistanz. 
In  der  letzten  Colunme  stehen  zurVerj^leiehun}^  die  der  Potsdamer  mittleren 
iCxtinctionstabelle  eutnommenen  Werthe  von  (f{x). 

Scheii.bar« 

Zenith- 
Buk 

«■  ri  1'  r 

Lap 

la'tM. 

Hanror 
Potsdamer 

propirii«i-hi< Tabelle 
FU) <r<i) 

FU) 

<p(tt 

F{t) 

V(«) 
y(«) 

0° 

1.000 0.000 
1.000 0.000 1.000 0.000 0.000 

10 1.015 
0.0(11 

1.015 0.001 
1.014 

0.001 
0.000 

20 1.064 0.005 1.(164 0.005 1.064 
0.005 

0.004 

30 1.155 0.012 1.154 0.012 1.154 0.012 0.011 

40 1.305 0.024 1.304 0.024 1.300 
0.023 

0.024 

45 1.414 0.032 1.413 0.032 1.406 
0.032 

0.035 

50 1.556 0.044 1.553 0.043 
1.546 0.(143 0.048 

55 1.7-12 ().05S 1.730 0.058 1.728 
0.057 0.067 

(10 l.itQO 0.078 1.993 0.078 1.972 0.076 0.092 

65 2.350 0.106 2.354 0.106 2.315 0.103 0.128 

70 2.900 0.149 2.899 0.149 
2.824 

0.143 
0.180 72 3.200 0.172 3.201 0.172 3.108 

0.1  (J5 

0.208 

74 3.590 0.202 3.579 
0.2U2 

3.442 0.191 0.241 
70 4.060 0.240 4.060 0.240 

3.8(i4 
0.224 0.282 

78 4.690 0.289 4.694 0.289 4.397 0.266 0.332 
80 5.560 0.357 5.563 

0.357 
5.084 0.320 0.394 

81 6.130 0.402 6.129 0.402 5.506 0.353 0.432 
82 6.820 0.456 6.818 0.456 6.001 

0.392 
0.477 

83 7.670 0.522 7.676 0.523 
0.573 

0.436 
0.533 

84 8.770 0.608 8.768 0.608 7.252 0.490 0.607 

85 10.200 0.721 10.196 0.720 8.048 
0.552 0.707 

86 12.140 0.872 12.125 
0.871 8.9S7 0.625 

0.846 

87 14.877 1.087 14.835 1.083 10.]f4 0.714 1.045 

88 19.030 1.412 18.835 1.397 
11.438 

0.817 

'1.333) 

Aus  dieser  Zusammenstellung  geht  zunächst  hervor,  dass  die  Bougucr- 

schen  und  Laplace'scheu  Werthe  bis  zu  Zeuithdistauzeu  von  etwa  85"  voll- 
kommen miteinander  übereinstimmen  und  erst  von  da  an  grössere  Ab- 

weichungen ergeben,  wie  auch  von  vornherein  zu  erwarten  ist,  weil  Bouguer 

für  ;r  =  90"  einen  endlichen  Werth  von  cp{x]  berechnet,  während  die 
Laplace'sche  Theorie  dafür  einen  unendlich  grossen  AYerth  ergiebt.  Die 

Maurer'sche  Theorie   liefert   durchweg  kleinere  Werthe  als  die  beiden 
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undercn.  Die  Vcrf,'lcicliung  der  tlicoietisclien  Werthe  von  (p{x]  mit  der 

Potsdamer  empirischen  Extinctionstabelle  zeigt  für  Bong- u  er  und  Laplace 

im  Allgemeinen  eine  sehr  befriedigende  Übereinstimmung,  da  die  Dijfe- 

reuzen  zwischen  Kechnung  und  IJeobachtung  bis  zu  87"  Zenithdistanz 
niemals  den  Betrag  von  O.Ol  im  llelligkeitslogarithmus  oder  von  0.1 

flrüssendassen  merklich  übersteigen.  Zwar  spricht  sich  in  diesen  Diffe- 

renzen ein  systematischer  Charakter  aus,  indem  die  beobachteten  Werthe 

bis  zur  Zeuithdistjmz  84"  durchweg  grösser,  darüber  hinaus  durchweg 

kleiner  sind  als  die  nach  den  Theorien  berechneten;  aber  dieser  systema- 

tische Charakter  ist  wohl  lediglich  auf  die  oben  erwähnte  Ungleichmässig- 

keit  der  l'otsdamer  Extinctionstabelle  zurückzuführen;  er  verschwindet 

gänzlich,  wie  vor  Kurzem  von  Kempf)  nachgewiesen  ist,  wenn  man 

die  Laplace'sche  Theorie  auf  die  beiden  Theile  der  Potsdamer  Tabelle 

getrennt  anwendet.  Was  die  Maurer'sche  Theorie  betrifft,  so  genügt 
dieselbe  nach  der  obigen  Tabelle  den  Beobachtungen  in  keiner  Weise. 
Wollte  man  nach  dieser  Theorie  eine  leidliche  Übereinstimmung  zwischen 

den  berechneten  und  beobachteten  Extinctionswerthen  cp{z)  erzielen,  so 
müsstc  man  für  den  Trausmissiouscoefficienten  j9  statt  der  benutzten  Zahl 
0.835  einen  viel  kleineren  Werth  (etwa  0.768)  zu  Grunde  legen.  Nach 

allen  bisherigen  Untersuchungen  ist  aber  ein  so  kleiner  Werth  des  Trans- 
missionscoefficienten  so  gut  wie  ausgeschlossen. 

Die  Laplace'sche  Theorie  verdient  jedenfalls  vor  allen  anderen  den 
Vorzug,  und  da  die  Berechnung  der  Extinctionswerthe  mit  Benutzung 
der  bekannten  Refractionstafeln  ausserordentlich  einfach  ist,  so  steht  ihrer 

allgemeinen  Anwendung  auf  photometrische  Messungen  Nichts  im  AVege. 
Ihre  Brauchbarkeit  ist  übrigens  nicht  nur  für  Beobachtungsorte  in  den 
untersten  Schichten  der  Atmosphäre,  sondern,  wie  meine  Untersuchungen 
auf  dem  Säntis  gezeigt  haben,  auch  für  eine  Meereshöhe  von  2500  Meter 
dargethan.  Die  Übereinstimmung  zwischen  Theorie  und  Beobachtung 
ist  in  den  höheren  Luftschichten  sogar  noch  besser  als  in  der  Ebene, 
wahrscheinlich  weil  dort  ein  idealerer  Zustand  der  Atmosphäre  stattfindet, 
namentlich  alle  verunreinigenden  Bestandtheile,  V7ie  Staub  und  Dunst, 
gänzlich  fehlen. 

Ein  Überblick  über  die  im  Anhange  mitgetheilten  Extinctionstabellen 
für  Potsdam  und  den  Säntis  zeigt  noch  unmittelbar  den  Unterschied 
zwischen  einer  niederen  und  höheren  Beobachtungsstation.  Bei  einer 

Zenithdistanz  von  70°  ist  die  Helligkeit  eines  Sternes  am  Meeresniveau 
um  0.45  Grössenclassen,  dagegen  auf  einem  2500  Meter  hohen  Berge 

nur  um  0.26   kleiner  als  im  Zenith;    bei    80°  Zenithdistanz  beträgt   die 

1)  Vierteljahrsschrift  der  Astr.  Ges.    Jahrg.  31  (1896],  p.  12. 
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Mi-Iitabsfliwäcliuii^  ;j:o^iMnil)cr  dem  Zcnitit  in  iki*  Kltciu'  im;,'('talir  oiiio 
(iriiösenclassc,  auf  dem  Werf^v  nur  0.()l;  bei  8S"  ZiMiitlidi.staiiz  nidlieli 
hat  ein  Stern  von  seiner  Zenitlilielli^^kcit  an  der  unteren  Stati<»n  eine 
\(dlc  ürüssenelasse  mehr  einfj;:ebUn8t  als  auf  der  oberen.  Der  Umstand, 

dass  man  auf  einem  holien  Ik-rjre  in  der  Nähe  des  Horizontes  mit 
blossem  Au^e  mehr  Sterne  sieht  als  in  der  Ebene,  lässt  den  Anblii-k  des 
fstirnten  Himmels  daselbst  etwas  fremdartig;  erseheinen  und  verleitet 

K'ielit    zur    Überschätzung    des    Durehsichti^keitszuwuchses.      Im    Zenith 
tlbst  ist  der  Helli»?keits<i:evvinn,  wenn  man  aus  den  unteren  Schiebten 

der  Atmosphäre  in  die  höheren  aufsteij,'t,  vethältnissmässij^  unbedeutend; 
nach  der  Theorie  dlirfte  die  Zeuithbelli^keit  eines  Sternes  an  einem 

i.'jiM)  Meter  holien  ljeubachtunj:;sorte  noch  nicht  um  0.1  grösser  sein  als 
in  der  Ebene.  Eine  direete  empirische  Bestimmung  dieses  Betrages  wäre 
im  hohen  Grade  erwUuscht.  Bisher  ist  eine  solche  erst  einmal  und  zwar 

im  .Jahre  1S91  von  Kempf  und  mir  durch  gleichzeitige  Beobachtungen 
in  Catania  und  auf  dem  Gi})fel  des  Atua  versucht  worden ;  doch  ist  dieser 
\  ersuch,  dessen  Ergebnisse  noch  nicht  vcröHentlicht  sind,  keineswegs  als 

iitscheidend  zu   ))etrac]iten.     Soviel  steht  fest,    dass  die  mehrfach  auf- 

t'stellte  Frage,  ob  die  Errichtung  von  festen  Observatorien  auf  hohen 
r.ergen  zu  empfehlen  sei,  verneint  werden  müsste,  falls  es  sich  lediglich 
um  die  Zunahme  der  Sternhelligkcit  handelt,  weil  der  Gewinn  von  wenigen 
Zehntel  Grössendasseu,  noch  dazu  erst  bei  niedrigem  Staude  der  Sterne, 
in  keinem  Verhältnisse  zu  den  beträchtlichen  Kosten  und  der  schwierigen 
rnterhaltung  solcher  Stationen  stehen  würde. 

Was  nun  noch  die  Frage  nach  der  Helligkeit  der  Gestirne  ausser- 
halb der  Erdatmosphäre  betriift,  so  lässt  sich  dieselbe  natürlich  nur  auf 

Grund  der  Theorien  aus  Beobachtungen  in  verschiedenen  Zenithdistauzen 

beantworten,  und  es  existirt  bereits  eine  ziemlich  grosse  Anzahl  von  Be- 
iimmuugen  desTransmissionscoefficienteUj/j  für  verschiedene  Beobachtungs- 

orte. Die  wichtigsten  derselben  sind  in  der  folgenden  Tabelle  zusammen- 
gestellt mit  Angabe  des  Beobachters,  der  Station,  der  Kühe  derselben 

über  dem  Meere  und  des  zugehörigen  mittleren  Barometerstandes.  Da 
die  absorbirende  Luftmasse  an  den  einzelneu  Stationen  sehr  verschieden 

ist,  so  sind  die  in  Columne  5  mitgetheilten  direct  ermittelten  Coefficientcn 

noch  auf  den  Barometerstand  760  Millimeter,  also  auf  die  ganze  Atmo- 
sphäre, reducirt  worden;  die  reducirten  Werthe  finden  sich  in  der  vor- 

letzten Columne,  und  in  der  letzten  Coluinne  ist  der  Helligkeitsbetrag  in 

Grössenclassen  augegeben ,  um  welchen  das  senkrecht  in  die  Atmo- 
sphäre eindringende  Licht  eines  Sternes  am  Meeresniveau  geschwächt 

erscheint. 
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1 
Höhe 

Ab- 

über 

3  -«, 

Beobacht. Tiausm. sorbirte 

Boolnn'litor Beobacbtnngs-Station 
dem 
Meere 

Bar. 
Transmiss.- 

für  eine 
Lichtmenge 

in Coefficient. Atmospbäre 
in  Stern- 

Metern 

grössen mm 

Hougaer') Croisic  (Bretagne) 
— 

76Ü 0.812 
0.812 0.23 

Pritchard-') Cairo 
33 759 0.843 

0.843 0.19 

Tri'pied3) 
Paris 59 

758 
0.810 0.809 0.23 

Wolff^J Bonn 
62 756 0.806 

0.805 
0.24 

rritchard2) Oxford 64 
756 

0.791 0.790 0.26 

AbnoyS) 

Derby 
— 

754 0.850 
0.849 0.18 

M  aller'': Potsdam 
100 

752 0.835 
0.833 

0.20 

Stampfer'] Wien 202 
744 

0.824 0.821 
0.21 

Seidel«) München 529 
716 

0.804 0.793 0.25 

AbneyS) Grindelwald 1057 676 
0.838 0.820 0.22 

Lanj^ley^) 
Casa  del  Bosco  am 

Ätna 
1440 660 

0.90 0.886 0.13 

MüUeriO) Säntis 2504 569 0.879 0.842 0.19 

AbneyS) 
Faulborn 2683 546 0.921 0.892 0.12 

Müller  und  Kempf" Ätnaobservatorium 2942 540 0.880 0.835 
0.20 

L:mgleyi-'; 
Mount  Whitney 3543 500 0.92 0.881 0.14 

Die  Zahlenangaben  für  den  Transmissionscoefficienten  der  ganzen 
Atmosphäre  in  der  obigen  Tabelle  sind  nicht  als  gleichwerthig  anzusehen. 
Während  einige  derselben,  so  namentlich  die  Miinchener  und  Potsdamer, 
aus  einem  sehr  grossen  Beobachtungsmaterial  hergeleitet  sind,  beruhen 

andere  nur  auf  vereinzelten  Messungen,  und  die  Laugley'schen  Werthe 
gründen  sich  sogar  nur  auf  wenige  nicht  sehr  zuverlässige  Helligkeits- 
schätzuugeu.  Zur  Ableitung  eines  Mittelwerthes  müsste  man  den  einzelnen 
Angaben  verschiedene  Gewichte  beilegen,  wobei  eine  gewisse  Willkür 
nicht  zu  vermeiden  wäre.  Als  ein  brauchbarer  Durchschnittswerth  für 

den  Transmissionscoefficienten  ji  dürfte  sich  die  Zahl  0.835  empfehlen; 

1)  Bouguer,  Essai  d'optique  snr  la  gradation  de  la  lumiere.   Paris  1729,  p.  163. 
2)  Memoirs  of  the  E.  Astr.  Sog.  Vol.  47,  p.  416. 
3)  Comptes  Kendus.    Tom.  82,  p.  559. 
4)  Wolff,   Phot.   Beob.   an  Fixsternen   aus   den   Jahren   1876—1883.     Berlin 

1884,  p.  34. 

5)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soe.  of  London.    1893,  p.  24-42.    Die  obigen  Werthe 
sind  aus  den  a.  a.  0.  mitgetheilten  Beobachtungen  von  mir  berechnet  worden. 

6j  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Band  8,  p.  32. 
7)  Entnommen  aus  der  unter  4)  citirten  Abhandl.  von  Wolflf,  p.  31  u.  32. 
8)  Abh.  d.  K.  Bayer.  Akad.  d.  Wiss.    II.  Classe,  Bd.  6,  p.  619. 
9)  American  Journal  of  science.    3  Ser.    Vol.  20,  p.  38. 

10)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8,  p.  39. 
11)  Noch  nicht  publicirt. 
12;  Professional  papers  of  the  Signal  Service.    No.  15,  p.  155. 
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daraus  würde  folgeu,  dass  die  Öterue  ausserhalb  der  Erdatmosphäre  um 
ruud  0.2  Grössoiichisseu  heller  erseheineu  als  im  Zenith  eines  Heobachtuuirs- 
ortes  im  Niveau  des  Meeres  bei  besonders  gUnstigem  Luftzustaude. 

6.    Die  selective  Absorption  der  Atmosphäre. 

Die  Langley'schen  Untersuchungen. 

Die  Extinetiou  des  Lichtes  in  der  Erdatmosphäre  ist  nicht  für  alle 

Strahlengattuugen  dieselbe,  vielmehr  übt  die  Lufthülle  eine  selective  Ab- 
soq)tion  aus,  welche  sich  in  zweifacher  Weise  äussert.  Zunächst  werden 

Strahlen  von  gewisser  Wellenlänge  fast  vollständig  von  dem  in  der  Atmo- 
sphäre enthaltenen  Wasserdami)f  aufgehalten.  Es  treten  daher  an  be- 

stimmten Stellen  des  Si)ectrums  Absorptiouslinicn,  ähnlich  den  bekannten 

Fraunhofer'schen  Linien,  auf,  welche  je  nach  der  Quantität  des  vorhan- 
denen Wasserdampfes  und  der  Länge  des  in  der  Atmosphäre  von  den 

Lichtstrahlen  durchlaufenen  Weges  in  Bezug  auf  Intensität  und  Breite 
variiren.  Diese  Wirkung  ist  eine  discontinuirliehe  und  erstreck^  sich 
über  ein  verhältnissmässig  kleines  Gebiet  im  gelben  und  rothen  Theile 
des  Spectrums.  Eine  bemerkenswerthe  Schwächung  im  Gesammtlichte 
eines  Sternes  wird  durch  diese  Absorptionsstreifeu  nicht  hervorgebracht. 

Wesentlich  anders  ist  die  zweite  Art  der  selectiven  Absorption,  welche 
sich  continuirlich  über  das  ganze  Spectrum  ausdehnt  und  in  der  Weise 
zu  Tage  tritt,  dass  die  blauen  und  violetten  Strahlen  stärker  ausgelöscht 
werden  als  die  grünen,  und  diese  wieder  stärker  als  die  gelben  und  rothen. 

Wenn  man  diese  Absorption  als  eine  rein  mechanische  ansieht,  hervor- 
gebracht durch  die  in  der  Luft  befindlichen  Partikelchen  der  verschiedensten 

Art,  welche  eine  allgemeine  Diffractiou  verursachen,  so  erklärt  sich  der 
continuirlich  wechselnde  Grad  der  Lichtschwächung  im  Spectrum  durch 
die  Beziehung,  welche  zwischen  den  Dimensionen  dieser  Partikelcheu 

imd  der  Wellenlänge  existirt.  In  welchem  Betrage  sich  die  Absorptions- 
fähigkeit der  Atmosi)häre  für  die  einzelnen  Strahlengattungen  ändert,  geht 

aus  der  folgenden  Tabelle  hervor,  in  welcher  die  zuverlässigsten  Werthe 
der  Transmissionscoefficieuten  zusammengestellt  sind.  Die  von  mir  für 

Potsdam  gefundenen  Resultate  i)  beruhen  auf  Vergleichungen  des  Sonnen- 
spectrums  und  des  Spectrums  einer  Petroleumflamme  mit  Hülfe  des  Spectral- 

photometers,  die  Abney' sehen  2)  Zahlen  sind  aus  liclligkeitsvergleichungen 

1)  Aatr.  Nachr.  Bd.  103,  No.  2464  und  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam. 
Bd.  8,  p.  7,  Anmerkung. 

2  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.  1887,  p.  251—283.  NB.  Die  Werthe 

sind  aus  Mascart's  Traite  d'optique,  Tome  III,  p.  372,  entnommen. 
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verscliicdener  Theilc  des  Soiiiienspectnims  mit  dem  Gesammtlichte  der 

Sonne  ab{,^eleitet,  und  die  Langley'schen ')  Angaben  gründen  sich  auf 
>rossungen  mit  dem  Bolometer,  sind  also  eigentlich  streng  genommen 

nicht  direi't  mit  den  anderen  Werthen  vergleichbar,  weil  sie  sich  auf  die 

W'ärniewirkung  der  Sonne,  nicht  auf  die  Lichtwirkung  beziehen.  Die  in 
der  Tal)elle  angeführten  Zahlenwerthe  für  die  verschiedenen  Wellenlängen 

sind  ;nis  den  betreffenden  lieihen  durch  Interpolation  gewonnen  worden 

lind  können  um  einige  Einheiten  der  letzten  Decimale  unsicher  sein. 

Wellenlänge       Müller 
Abney 

760  II fi 

740 

720 

700 

6S0 

660 

640 

620 

600 

580 

0.881 

0.871 

0.861 

0.850 

0.840 

0.830 

10 

lu 10 

u 

0.954 

0.947 

0.940 

0.932 

0.923 

0.914 

0.904 

0.892 

0.878 

0.862 

10 

12 

IG 

li) 

Langley       Wellenläuge       Müller 

Abney 
Langley 

0.838 

0.831 

0.824 

0.817 
0.809 

0.800 

0.792 

0.783 

0.772 

0.761 

0.819 
0.808 
0.795 

560  fj/bi 

540 

520 

500        j,    0.781 

480        |i    0.764 
460        i    0.740 

440  0.706 

420        ,       — 

4U0 

34 

0.843 

0.821 

0.795 

0.765 

0.729 
0.686 

0.637 

0.581 

0.522 

22 

2() 

30 

30 

43 

49 

56 

59 

0.750 
0.738 

0.724 

0.708 

0.689 
0.665 

0.637 

0.604 
0.565 

12 
14 

ii; 
19 

24 

28 

33 

39 

Die  Müller'sche  und  Laugley'sche  Reihe  zeigen  trotz  der  merklichen 
Unterschiede  in  den  absoluten  Werthen  der  Trausmissionscoefficienten 

eine  auffallende  Übereinstimmung  in  dem  Gange  der  Zahlen,  während 

bei  der  Abney'schen  Reihe  nach  dem  brechbareren  Ende  des  Spectrums 
zu  die  Differenzen  beträchtlich  stärker  anwachsen  als  bei  den  anderen 

Reihen.  Bei  Müller  und  Langley  sind  die  Logarithmen  der  Trans- 
missionscoefficienten.  abgesehen  von  den  etwas  unsicher  bestimmten 

Werthen  an  den  beiden  Enden  des  sichtbaren  Spectrnms,  sehr  nahe  pro- 
portional den  umgekehrten  Quadraten,  bei  Abney  dagegen  ungefähr 

proportional  den  umgekehrten  vierten  Potenzen  der  Wellenlängen. 
Weitere  Bestimmungen  dieser  wichtigen  Constanten  sind  im  hohen 

Grade  erwünscht.  Soviel  ist  jedenfalls  sicher,  dass  die  rothen  Strahlen 

nur  etwa  10  Procent  des  Lichtes  beim  Durchgange  durch  die  ganze  Erd- 
atmosphäre verlieren,  die  blauen  und  violetten  dagegen  40  Procent,  und 

dass  nach  dem  Ultraviolett  zu  die  absorbirende  Wirkung  der  Atmosphäre 
ausserordentlich  rasch  anwächst.  Es  können  in  dem  Lichte  der  Sterne 

sehr  wohl  auch  Strahlengattungen  enthalten  sein,  deren  Durchlässigkeits- 

1)  Professional  papers  of  the  Signal  service.    No.  15,  p.  151. 
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cocfficienteu  so  klein  siud,  dass  sie  bereits  iu  den  ersten  Schichten  der 

Atmosphäre  j^^änzlich  ausgelöscht  werden  und  überhaupt  nicht  l)is  zur  Erd- 
iberfiäche  gelangen.  Daraus  wUrde  aber  folgen,  dass  das  Gesaninitiicht 
.  ines  Sternes  ausserhalb  der  Atmosphäre  viel  grösser  sein  könnte,  als 
man  gewöhnlicii  annimmt,  und  dass  die  auf  Seite  138  zusammengestellten 
Transmissionscoefficienteu  nur  obere  Grenzwerthe  für  die  Lichtdurch- 

lässigkeit der  Atmosphäre  repräsentircn  wUrden.  Dieses  Redenken  haben 

bereits  Forbes')  und  Crova''^)  geäussert,  und  Ersterer  hat  die  Wirkung 
der  Atuiospliäre  mit  der  eines  rothen  Glases  verglichen,  welches  bei 
geringer  Dicke  noch  alle  Strahlengattungcn  paßsiren  lässt,  dagegen  bei 
zunehmender  Dicke  nur  den  rothen  Strahlen  leichten  Durchgang  gestattet, 
«)  dass  man  den  Durchlässigkeitscoefticicnteu  für  das  (iesammtlicht  um 

-'t  grösser  finden  wlirde,  aus  je  dickeren  StUcken  des  Glases  mau  den- 
M'lben  bestimmte.  Langley^)  hat  diesen  Einwurf  noch  präciser  iu  mathe- 

matischer Form  begründet  und  glaubt  zu  dem  Schlüsse  berechtigt  zu  seiu, 

dass  alle  bisherigen  Bestimmungen  der  Gesammteuergie  (Licht  oder  V»'ärme) 
ausserhalb  der  Atmosphäre  beträchtlich  von  der  Wahrheit  entfernt  sind, 
und  dass  der  Energieverlust  bei  senkrechtem  Strahlendurchgange  anstatt 
der  gewöhnlich  angenommenen  1 8  Procent  wahrscheinlich  etwa  4U  Proceut 
betragen  wird. 

Da  der  Gegenstand  für  die  Astropliotometrie  von  nicht  unerheblichem 
Interesse  ist,  so  soll  hier  noch  etwas  näher  darauf  eingegangen  werden. 

Es  sei  L  die  Gesammtintensität  des  Licbtes  eines  Sternes  ausserhalb 

der  Atmosphäre.  Dieses  Licht  bestehe  aus  n  verschiedeneu  Strahlen- 
gattungcn, deren  Helligkeiten  vor  dem  Eintritte  in  die  Atmosphäre  B^, 

/?j,  i?3  ...  Bit  sein  mögen.     Dann  hat  man: 

L  =  ̂ , -f  5,  +  ̂ ,-+-   \-Bn. 

Nimmt  man  nun  an,  dass  die  im  Vorangehenden  erörterten  Extinctious- 
tlieorieu  für  homogenes  Licht  strenge  Gültigkeit  besitzen,  und  nennt  die 

Transmissionscoefficienteu  der  ganzen  Atmosphäre  für  die  einzelnen  Strahlen- 
gattungen c,,  Cj,  Cj  ....  Ca,  so  wird  die  Helligkeit  J^  des  Sternes  bei 

der  Zenithdistanz  x,  wenn  man  die  durchlaufene  Luftmasse  mit  y  be- 

zeichnet, nach  der  Bouguer'schen  Theorie  ausgedrückt  durch: 

J,  =  B,c\  +  B,6i  ̂ B,c^,  +  •■■  +  B,.cl. 

Nun  war  früher  ganz  allgemein  gesetzt  worden:  Jg  =^  Jpy,  wo  p  der 
Transmissionscoefficient  für  das  Gesammtlicht  des  Sternes  und  J  die 

Helligkeit  ausserhalb  der  Atmosphäre  ist,   wie  sie  durch  Extrapolation 

1)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1842,  p.  225. 
2]  Annales  de  chimie  et  de  physique.    S6rie  5,  t.  11,  p.  43.3  und  t.  19,  p.  167. 
3   American  Journal  of  science.    3.  Ser.    Vol.  2S,  p.  163. 
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aus  den  Beobachtungen  ermittelt  wird.  Für  zwei  verscliiedene  Zenith- 

distjinzen  x^  und^,,  denen  die  Luftmassen  y,  und  y^  entsprechen  mögen, 
hat  man  daher: 

J,_  =  J/'  =  B,c\'  +  i?,<'  +  •  •  •  +  B,^c]: , 

/  =  JjP  =  B, cf  +  B,c^  H   h  B„ci' . 

Erlieht  man  die  erste  Gleichung-  zur  Potenz  /,,  die  zweite  zur  Potenz 

y^  und  dividirt   die  beiden  Gleichungen  durch  einander,   so  erhält  man: 

,)-.-r.  _  iB,c':  +  B,c->:  -{-■•-  -i-  B,,c]:f 

yi 

Y2—YI 

(J5,cf +  5,crH   h^ncj- 

Für  den  Quotienten  ̂    ergiebt  sich  daher  der  Werth 

,^^,     L       (B,  +  B,+  ---+  B,:)  [B,c\^  +  B,c':  +  •  •  •  +  B,,di: 

{B,c\^  +  BA  +  ■  ■  ■  +  BncVT"'' Wir  wollen  annehmen,  dass  die  Zenithdistanz  x^  grösser  ist  als  x^\  dann 

ist  auch  /j^»/,,  nnd  wir  können  setzen  y^^=my^,  wo  m'^i  ist. 
Mithin  wird  /^  —  /,  =  {m  —  1)  y^  und  ferner: 

y.  -  /i        ''^^  -  1  ' 

y«  —  1,        m—  1 
Führt  man  endlich   noch  der  bequemeren  Schreibweise  wegen  die  Be- 

zeichnungen ein: 

SO  erhält  man  aus  der  obigen  Gleichung  (30)  durch  Substitution  die  neue 
Gleichunü: : 

^o 

(31)  (-^  \"'-'^  (^,  +  A  +  •  •  •  +  BX~'  {BX  +  B,!/:  +  •  •  •  +  bm 

Die  linke  Seite  der  Gleichung  werde  mit  Z,n  bezeichnet,  und  es  sei  zu- 
nächst m  eine  ganze  Zahl.  Bildet  man  dann  entsprechend  den  Werth 

Z,n-\^  SO  ergiebt  sich: 

Z.„  ̂ L^   B,  +  ̂.^  4-  ■  ■  ■  +  jBJ  {BX  -f-  BJj':  +  •  •  •  +  B,X) 

^"'  ̂.-.     J     (ß^b,+B,b,+.^.-\-B,,K){BX-'+BX-'+'--+BX-')' Zähler  und  Nenner  dieses  Bruches  lassen  sich  in  der  Form  schreiben: 

Zähler  =  B'X  +  KK  +  B,B,  (Z>7  +  &;»)+..., 

Nenner  =  lf;i;^  +  ß^h:  +  B,B,  ̂ hX~'  +  hXX)  +  •  •  •  • 
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Durch  Subtractiou  erhält  mau  daraus: 

Zähler-  Nenner  =  5, 7i,(6,  -  ̂ ,)  (^7- '  -  />;    '   -f-     • 
Nun  ist  ohne  Weiteres  klar,  dass,  wenn  ̂ ,  >  ̂ j  ist,  dann  auch 

^1  ̂  K~  ̂ ^*"  niuss,  und  ebenso,  wenn  6,  —  6,  eine  negative  Zahl  ist, 
auch  //""  — /'7  nepitiv  sein  nuiss.  Unter  allen  Umständen  ist  das  Product 
der  beiden  Grössen  positiv,  und  da  dasselbe  auch  für  die  weiteren  Glieder 

der  oberen  IJeihe  gilt,  so  folgt,  dass  die  Ditlerenz  Zähler  —  Nenner  ebenfalls 

eine  positive  Grösse  ist  und  mithin  L'^J  wird.  Damit  ist  also,  wenigstens 
für  ganze  ///,  erwiesen,  dass  die  wirkliche  Gesammtintensität  eines  Sternes 

vor  dem  Eintritte  in  die  Atmosphäre  stets  grösser  ist,  als  die  aus  Beob- 
achtungen bei  verschiedenen  Zenitlidistanzen  nach  der  Theorie  berechnete 

Helligkeit  J.  und  dass  mithin  die  auf  Seite  U58  mitgetheilten  Trans- 
missionseoefticienteu  in  der  That,  wie  von  Langley  behauptet  worden 
ist,  nur  Maximalwerthe  fUr  diese  Constante  rei)räsentiren  können.  Auch 

für  beliebige  Werthe  von  m  lässt  sich  der  Beweis  führen,   dass  L^^J 

ist,  indem  man  nachweist,  dass  — '^-^  beständig  wächst.    Aus  Gleichung  ('.V3) 

ht  noch  hervor,  da  die  Grösse  ?;',""'  —  l>l~  und  die  entsjjrechenden 
I  actoren  der  weiteren  Glieder  dem  absoluten  Betrage  nach  um  so  grösser 
werden,  je  grösser  m  ist,  dass  die  Differenz  zwischen  Zähler  und  Nenner 

und  demnach  auch  der  Quotient  -j  mit  wachsendem  m  zunehmen  muss. 

Man  sollte  demnach  erwarten,  dass  die  nach  der  Theorie  berechneten 
Werthe  von  J  verschieden  ausfallen,  je  nachdem  man  Beobachtungen 
mit  einander  combinirt,  bei  denen  der  Unterschied  der  Zenithdistanzcn 
klein  oder  gross  ist.  Wenn  man  z.  B.  die  Helligkeitsmessuug  eines  Sternes 

im  Zenith  successive  mit  Messungen  bei  den  Zenitlidistanzeu  60°,  65",  70", 
7.V',  80"  etc.  vereinigte,  so  müsstcn  sich  die  daraus  bestimmten  Werthe  von. 
'J  beständig  kleiner  ergeben  oder,  was  dasselbe  ist,  die  ermittelten  Trans- 
missionscoefficieuten  der  Atmosphäre  nitissten  anwachsen.  Nun  zeigt  aber 

eine  sorgfältige  Prüfung  der  beiden  zuverlässigsten  empirischen  Extinc- 
tionstabellen,  der  Seiderscheu  sowohl  wie  der  Potsdamer,  davon  keine 
Spur,  im  Gegentheil  findet  bis  zu  einer  gewissen  Zcnithdistanz  gerade 

das  Umgekehrte  statt,  und  man  könnte  schon  daraus  mit  einiger  Wahr- 
scheinlichkeit schliessen,  dass  der  Fehler,  den  man  bei  der  Berechnung 

der  Helligkeit  der  Sterne  ausserhalb  der  Atmosphäre  unter  Anwendung 
der  gewöhnlichen  Extinctionstheorien  begeht,  nicht  beträchtlich  sein  kann, 

jedenfalls  nicht  so  gross,  wie  Langley  annimmt.     Seeliger')  hat  sich 

1;  Sitznngsber.  der  math.-phys.  Clasae  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.  Bd.  21,  1891, 
p.  247. 
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neuerdings  etwas  eingehender  mit  diesem  Gegenstande  beschäftigt  und 

den  Versuch  gemacht,  aus  den  Ahweiclnmgen  zwischen  der  Potsdamer 

Extinctionstabcllc  und  den  nach  der  Laplace'schen  Theorie  berechneten 

llelllgkcitswcrthcn  einen  Schluss  zu  ziehen  auf  den  wahren  Transmissions- 

cnofficicnten  der  Atmospliäre.  Er  findet,  indem  er  die  Langley'schen 
Üurchlässigkeitscoefhcienten  für  die  verschiedenfarbigen  Strahlen  zu 

Grunde  k\gt,  dass  die  Helligkeit  der  Sterne  ausserhalb  der  Atmosphäre 
nodi  niclit  um  7  Trocent  grösser  sein  kann,  als  die  Theorien  ergeben, 

und  dass  die  absorbirte  Lichtmenge  zwar  mehr  als  18  Procent,  wie  ge- 
wöhnlich angenommen  wird,  aber  gewiss  weniger  als  25  Procent  betragen 

muss.  Seeliger  macht  auch  darauf  aufmerksam,  dass  die  physiologischen 
Wirkungen  der  einzelnen  Farben,  auf  die  es  doch  bei  der  optischen 
Photometrie  fast  ausschliesslich  ankommt,  sieh  auf  eine  verhältnissmässig 

schmale  Zone  im  Gelb  und  Grün  concentriren,  die  an  Wirkung  die  übrigen 

Partien  im  Spectrum  so  sehr  übertrifft,  dass  fast  nur  sie  allein  berück- 
siclitigt  zu  werden  braucht;  dadurch  wird  der  fragliche  Fehler  wahr- 

scheinlich noch  mehr  verringert. 

Eine  ganz  strenge  Widerlegung  der  Langley'schen  Bedenken  ist 
damit  freilich  noch  nicht  gegeben;  es  ist  nur  ihre  Uuwahrscheinlichkeit 
plausibel  gemacht  worden.  Mit  einiger  Sicherheit  Hesse  sich  die  wirkliche 
Steruhelligkeit  ausserhalb  der  Atmosphäre  nur  dann  ermitteln,  wenn  es 
gelänge,  auf  sehr  hohen  Bergen  möglichst  zahlreiche  absolut  zuverlässige 
photometrische  Messungen  zur  Bestimmung  der  Extinction  zu  erhalten. 
In  einer  Höhe  von  4000  bis  5000  Meter,  wo  bereits  mehr  als  ein  Drittel 
der  gesammten  Luftmasse  unterhalb  des  Beobachters  liegt,  müssten  nach 

der  Langley'schen  Auffassung  bereits  Strahlungen  zur  Wirkung  kommen, 
die  gar  nicht  mehr  bis  zu  den  alleruutersten  Schichten  der  Atmosphäre 
gelangen;  es  müsste  daher  auch  an  einem  solchen  Punkte  aus  sorgfältigen 

Extinctionsbeobachtungen  ein  Transmissionscoefficient  für  die  ganze  At- 
mosphäre hervorgehen,  der  bereits  merklich  kleiner  wäre,  als  die  an  tiefen 

Stationen  gefundenen.  Die  wenigen  bisher  in  dieser  Kichtung  auf  hohen 
Bergen  augestellten  rein  photometrischen  Untersuchungen,  sowie  die  bei 
weitem  zahlreicheren,  wenn  auch  nicht  so  zuverlässigen  actinometrischen 
Messungen  zeigen  nichts  dergleichen,  und  man  wird  daher  wohl  berechtigt 

sein,  den  Langley'schen  Einwendungen  keine  allzu  grosse  praktische 
Bedeutung  beizumessen. 



IL  ABSCHNITT. 

DIE  PHOTOMETRISCHEN  APPARATE. 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  10 
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VJ»  giebt  wohl  kaum  eiuen  Zweig  der  pruktisoheu  Astronomie,  welcher 
80  lange  und  so  gründlich  vernachlässigt  worden  ist,  wie  die  Lichtmessnng 

der  Gestirne.  Obgleich  bereits  die  Alten  die  hohe  Bedeutung  der  Hellig- 

keitsbestinimungen  für  die  Erweiterung  der  menschlichen  N'orstellung  von 
der  Anordnung  des  Weltalls  erkannt  hatten,  existiren  aus  dem  Alterthum 
doch  nur  Lichtschätzungen,  und  es  ist  kein  Versuch  bekannt  geworden, 
Apparate  zur  genaueren  Messung  der  Lichtquantitäten  zu  construiren. 
Auch  in  den  späteren  Jahrhunderten  und  durch  das  ganze  Mittelalter 
hindurch  ist  auf  diesem  Gebiete  so  gut  wie  Nichts  geschehen.  Selbst 
die  Erfindung  des  Femrohres,  die  auf  allen  übrigen  Gebieten  der  Astronomie 
einen  gewaltigen  Umschwung  hervorgebracht  hat,  ist  in  dieser  Beziehung 
spurlos  vorübergegangen.  Noch  im  18.  Jahrhundert,  als  Bouguer  und 
Lambert  ihre  grundlegenden  Werke  über  die  theoretische  Photometrie 
verfassten,  waren  die  instrumentellen  Ilülfsmittel,  welche  diesen  Männern 
zu  Gebote  standen,  von  der  allerprimitivsten  Art.  Die  Photometer,  deren 
sich  Bouguer  und  Lambert  bedienten,  gestatteten  nur  die  Vergleichung 
von  ziemlich  hellen  Licht(iuellen.  Am  Himmel  Hessen  sie  sich  allenfalls 
auf  Sonne  und  Mond  anwenden,  aber  die  Messung  selbst  der  allerhcllsten 
Fixsterne  blieb  damit  unausführbar.  Erst  im  gegenwärtigen  Jahrhundert 
hat  sich  eine  erfreuliche  Wandlung  vollzogen.  Arago,  der  jüngere 
Herschcl  und  Steinheil  haben  die  erste  Anregung  zur  Construction 
brauchbarer  Instrumente  für  die  Himmelsphotometrie  gegeben,  und  es 
gebührt  diesen  Männeni  das  Verdienst,  diesem  arg  vernachlässigten  und 
fast  abgestorbenen  Zweige  der  Astronomie  neues  Leben  eingeflösst  zu 

haben.  Seit  dieser  Zeit  ist  ein  Stillstand  in  den  Bestrebungen  zur  Ver- 
vollkommnung der  pbotometrischen  Apparate  nicht  mehr  eingetreten. 

Erst  allmählich,  dann  immer  schneller  und  allgemeiner  ist  das  Interesse 
für  diesen  Gegenstand  bei  den  Astronomen  gewachsen,  und  namentlich 
die  letzten  Jahrzehnte  haben  uns  mit  einer  reichen  Fülle  von  nützlichen 

Instrumenten  zur  Lichtmessung  der  Gestirne  beschenkt.  Kiclit  wenig  bat 
zu  dieser  Entwicklung  der  Umstand   beigetragen,    dass  die  grossartigen 

10* 
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Fortschritte  der  Technik  in  Bezug  auf  das  Beleuchtuug-swesen  nothwendig 
die  Einführung  exaeter  photoraetrischer  Methoden  bedingten  und  einen 

regen  Erfindungseifer  l)ei  Physikern  und  Technikern  hervorriefen.  Wenn 
auch  die  meisten  der  für  die  Zwecke  des  praktischen  Lebens  construirten 

Photometer,  deren  Zahl  bereits  zu  einer  sehr  bedeutenden  angewachsen 
ist,  nicht  unmittelbar  zu  Messungen  am  Himmel  verwendbar  sind,  so  ist 

doch  manche  glückliche  Idee,  mancher  praktische  Kunstgriff"  auch  der 
Hinimelsphotometrie  zu  Gute  gekommen. 

Noch  sind  wir  weit  von  der  Erreichung  des  Endzieles  entfernt,  das 
uns  für  die  Construction  eines  vollkommenen  Photometers  vorschwebt. 

Die  Genauigkeit,  die  mit  den  jetzigen  HUlfsmitteln  erreichbar  ist,  bleibt 

verhältnissmässig  weit  hinter  den  Ansprüchen  zurück,  welche  die  Astro- 
nomie auf  anderen  Gebieten  zu  stellen  pflegt,  und  ist  unter  allen  Um- 

ständen nicht  genügend,  um  subtile  Fragen,  wie  sie  z.  B.  bei  dem  Problem 
der  Planetenbeleuchtung,  bei  den  Lichterscheinungen  der  veränderlichen 
Sterne  u.  s.  w.  auftreten,  zu  entscheiden.  So  lange  es  nicht  gelingt,  die 
Helligkeit  eines  Gestirnes  bis  auf  wenige  Hundertstel  Grössenclassen 
genau  zu  bestimmen,  fehlt  es  für  die  Lösung  einer  grossen  Zahl  von 
photometrischen  Aufgaben  an  den  sicheren  Grundlagen. 

Die  meisten  bisher  gebräuchlichen  Astrophotometer  verlangen  in  letzter 
Listanz  das  Urtheil  des  menschlichen  Auges ;  sie  messen  nicht  die  objective 
Helligkeit  der  betrachteten  Lichtquelle,  sondern  sie  erleichtern  nur  die 
Ermittlung  der  physiologischen  Intensität.  Es  ist  klar,  dass  auf  diese 
Weise  von  vornherein  allen  Photometern  infolge  der  Unvollkommenheit 
des  Sehorgans  eine  Genauigkeitsgrenze  gesetzt  ist,  welche  unter  keinen 
Umständen,  auch  wenn  der  Messapparat  und  die  demselben  zu  Grunde 
liegenden  photometrischen  Methoden  noch  so  sehr  verfeinert  würden, 
überschritten  werden  kann.  Durch  lange  Übung  lässt  sich  allerdings  das 

Auge  bis  zu  einem  gewissen  Grade  schulen,  und  wer  sich  viel  mit  photo- 
metrischen Beobachtungen  beschäftigt  hat,  wird  z.  B.  feinere  Lichtunter- 

schiede wahrzunehmen  vermögen,  als  ein  Anfänger  auf  diesem  Gebiete. 

Aber  die  natürlichen  Mängel  des  Auges,  die  namentlich  bei  der  Ver- 
gleichung  verschiedenfarbiger  Lichtquellen  hervortreten,  stellen  der  Er- 

reichung der  allerhöchsten  Genauigkeit  für  immer  eine  unüberwindliche 
Schranke  entgegen.  Kein  Auge  ist  im  Stande,  die  relative  Stärke  zweier 

merklich  von  einander  verschiedenen  Lichteindrücke  zahlenmässig  fest- 
zustellen, ebenso  wenig  wie  es  nach  einem  längeren  Zeiträume  mit 

Sicherheit  zu  constatiren  vermag,  ob  eine  Lichtquelle  ihre  Intensität  bis 
zu  einem  gewissen  Grade  bewahrt  hat.  Was  das  Auge,  namentlich  bei 
einiger  Übung,  mit  Zuverlässigkeit  leisten  kann,  das  ist  die  Beurtheilung 
der  Gleichheit  zweier  nahe  bei  einander  befindlichen  gleichzeitig  wahr- 
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^enomiueneu  Lichteiüdrllcke.  Dabei  mllsseu  aber  noch  eine  Ueihe  von 
Be(iing:iingeu  erfüllt  sein.  In  erster  Linie  ist  es  erwünscht,  dass  die  zu 
\  crgleiehenden  Gegenjitünde  dieselbe  scheinbare  Grösse  besitzen  nnd  in 
allen  Theilen  gleichmässig  erleuchtet  erscheinen.  Die  Verglcichuug  eines 
leuchtend^.u  Punktes  mit  einer  leuchtenden  Fläche  ist  gänzlich  unausführbar, 
und  die  lieurthcilung  zweier  Sterne  wird  um  so  unsicherer,  je  mehr  die 

Durchmesser  der  Difl'ractionsschcibchen  derselben  von  einander  ver- 
schieden sind.  Zuverlässiger  als  Punktvergleichungen  sind  Flächen- 

^  tTglcichungeu;  doch  ist  es  unbedingt  noth wendig,  dass  die  beiden  Flächen 
genau  in  einer  geraden  Linie  oder,  was  Manche  für  Wünschenswerther 

halten,  in  irgend  einer  scharf  begrenzten  Curve  aneinander  stosseu,  so- 
dass im  Falle  der  vollkommenen  Hclligkeitsgleichheit  die  (Treuzlinie  ganz 

verschwindet.  Gelingt  es  nicht,  den  beiden  Licht(iuellen  dieselbe  schein- 
bare Grösse  zu  geben,  so  beurtheilt  man  in  vielen  Fällen  mit  Vortheil 

ihre  Intensität  nach  dem  Grade  der  Erleuchtung,  die  sie  auf  einer 
weissen  Fläche  hervorrufen,  indem  man  nach  den  Grundgesetzen  der 
Photometrie  annimmt,  dass  zwei  Lichtquellen  dieselbe  Intensität  haben, 
wenn  sie  auf  einer  weissen  Fläche,  in  gleichen  Entfernungen  und  bei 

denselben  Incidenz-  und  Emanationswinkeln,  denselben  Beleuchtungs- 
effect  hervorbringen.  Durchaus  erforderlich  ist  es  ferner,  dass  die  zu 
vergleichenden  LichteindrUcke  weder  allzu  intensiv  noch  allzu  schwach 
sind;  im  ersten  Falle  werden  die  Sehnerven  zu  stark  gereizt,  und  es 

tritt  eine  Abstumpfung  ein,  die  ein  richtiges  Urtheil  erschwert,  im  an- 
deren Falle  muss  sich  das  Auge  unter  Umständen  übermässig  anstrengen. 

Endlich  ist  für  eine  sichere  Beurtheilung  der  Gleichheit  zweier  Licht- 
quellen die  gleiche  Färbung  derselben  uuerlässlich.  Je  auffallender  der 

Farbenunterschied  ist,  desto  schwieriger  wird  die  Entscheidung  des  Auges, 
und  desto  mehr  weichen  die  Urtheile  verschiedener  Beobachter  von  ein- 

ander ab. 

Aus  dem  Vorangehenden  folgt,  dass,  solange  das  menschliche  Auge 
bei  der  Lichtmessung  hervorragend  betheiligt  ist,  die  Hauptaufgabe  für 
die  Construction  brauchbarer  Photometer  sich  darauf  reducirt,  Mittel 

ausfindig  zu  machen,  um  die  lebendige  Kraft  einer  Liclitciuelle  in  mess- 
barer Weise  so  weit  zu  verändern,  bis  dieselbe  auf  der  Netzhaut  des 

Auges  denselben  physiologischen  Eindruck  hervorbringt,  wie  eine  andere 
Lichtquelle.  Wenn  dabei  ein  solches  Photometer  noch  möglichst  viele 
der  oben  angeführten  Bedingungen  erfüllt,  so  wird  es  um  so  vollkommener 
seinem  Zwecke  entsprechen. 

Die  zahlreichen  Methoden,  welche  im  Laufe  der  Zeit  in  dieser  Hin- 
sicht vorgeschlagen  worden  sind,  lassen  sich  in  die  folgenden  Haupt- 

kategorien zusammenfassen. 
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1.  Anwendung  der  Fuudamentalsätze  der  Photometrie,  ins- 

besondere des  Gesetzes  vom  Quadrate  der  Entfernung.  Die  be- 
kanntesten und  verbreitetstcu  Lichtmessungsapparate ,  wie  das  bereits 

von  Lambert,  später  wieder  von  Rumford  benutzte  Schattenphotometer, 

das  Ritchie'sche  Photometcr  und  das  Bunsen'sche  Fettfleckphotometer 
beruhen  auf  dieser  Methode.  Speciell  für  die  Astronomie  sind  von  grosser 

Bedeutung  geworden  das  Herschel'sche  Astrometer  und  das  Steinheil'sche 
Prismenpliotometer,  bei  denen  die  Gleichheit  der  Lichteindrücke  auf  der 

Net«haut  des  Auges  durch  Änderung  der  Distanzen  hervorgebracht  wird. 
2.  Veränderung  der  Öffnung  des  Fernrohrobjectivs  oder 

des  aus  dem  Objectiv  austretenden  Strahlenkegels.  Diese 

Methode  setzt  voraus,  dass  die  Intensität  proportional  der  freien  Offnungs- 
Üäche  ist.  Die  Zahl  der  Photometer,  bei  denen  man  dieses  Princip  zur 

Anwendung  gebracht  hat,  ist  ungemein  gross.  Schon  Bouguer  hat  sich 
desselben  bedient,  und  seitdem  sind  bis  in  die  neueste  Zeit  alle  nur 
denkbaren  Formen  von  Blendenöffnungen  und  zahlreiche  mechanische 

Vorrichtungen  zur  messbareu  Änderung  dieser  Offnungen  versucht  worden, 
obgleich  vom  theoretischen  Standpunkte  ans  nicht  unwichtige  Bedenken 

gegen  diese  Methode  erhoben  werden  können. 
3.  Schwächung  des  Lichtes  durch  absorbirende  Medien. 

Dabei  wird  vorausgesetzt,  dass  gleich  grosse  Schichten  der  benutzten 

Substanz  einen  gleich  grossen  Procentsatz  des  auffallenden  Lichtes  aus- 
löschen. Diese  Methode  hat  fast  noch  grössere  Verbreitung  gefunden  als 

die  vorangehende,  von  den  primitivsten  Versuchen  an,  wo  die  Schwächung 

durch  Übereinanderlegen  von  Glasplatten  oder  Papierscheiben  oder  mit- 
telst absorbirender  Flüssigkeitsschichten  hervorgebracht  wurde,  bis  zu 

dem  relativ  hohen  Grade  der  Vervollkommnung,  welcher  in  den  neuesten 
Formen  des  Keilphotometers  erreicht  worden  ist. 

4.  Zurückwerfung  des  Lichtes  an  spiegelnden  Flächen. 
Der  Intensitätsverlust  wird  dabei  entweder  auf  rein  empirischem  Wege 
mittelst  irgend  einer  anderen  photometrischen  Methode  bestimmt  oder 
durch  Rechnung  nach  den  bekannten  Fresnerschen  Formeln  ermittelt. 

In  der  Astrophotometrie  sind  am  häufigsten  spiegelnde  Kugeln  zur  Ver- 
wendung gekommen. 

5.  Das  Princip  der  rotirenden  Scheiben.  Dieselben  sind  mit 
sectorförmigen  Ausschnitten  versehen,  deren  AVinkelöffnung  sich  messbar 
verändern  lässt.  Wird  eine  solche  Scheibe  zwischen  einer  Lichtquelle 
und  dem  Auge  in  schnelle  Rotation  versetzt,  so  entsteht  bekanntlich  auf 
der  Netzhaut  ein  coutinuirlicher  Lichteindruck,  der  um  so  schwächer  ist, 
einen  je  kleineren  Raum  die  oäeucn  Ausschnitte  auf  der  ganzen  Scheibe 
einnehmen.    Besonders  in  der  technischen  Photometrie  ist  dieses  Princip 
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un}?emein  häufig;  zur  Anwendunjr  jrekommen;  doch  ist  os  auch  ftlr  di»' 
Lichtniessunjr  der  Go^!lti^ue  nutzbar  L-omacht  worden.  han|>tsii(lili(')i  dnrili 
Sccchi,  Liino^lev  uud  Abncy. 

6.  Anwenduu{?  der  Polariaution  und  Interferenz  des  Lichte«. 

Keine  Methode  hat  sich  specicU  fllr  die  HiuiniclsphotonietVie  «o  nutz- 
brinjjrend  gezeijjrt  wie  diese,  seit  Araji^o  zuerst  auf  sie  aufmerksam  jce- 
macht  hat.  Die  vollkommensten  und  am  meisten  benutzten  Me8sai)i)arate. 

unter  diesen  besonders  das  Zöllner'sche  Astrophotometer  und  das  Picke- 

rinj^'sche  Meridianphotometer  basiren  auf  diesem  Priucip.  Sie  haben  in 
erster  Linie  die  bedeutenden  Fortschritte  erraö£:licht,  welche  die  i)rak- 
tische  Astrophotometrie  in  den  letzten  Jahrzehnten  g:emacht  hat. 

Durch  eine  der  im  Vorangehenden  tiUchtig  skizzirten  Methoden  ist 
^a  nun  jederzeit  möglich,  die  Helligkeit  einer  Lichtquelle  messbar  so  weit 
zu  verändern,  bis  unser  Auge  von  ihr  denselben  Eindruck  empfängt,  wie 
von  einer  zweiten  mit  ihr  zu  vergleichenden  Lichtquelle.  Bei  einem 
Theile  der  für  die  Messungen  am  Himmel  bestimmten  Photometer  kann 
auf  diese  Weise  entweder  direct  das  Helligkeitsverhältniss  zweier  Sterne 
ermittelt  werden,  oder  es  kann  auch,  was  häutig  vorzuziehen  ist,  jedes 
Gestirn  einzeln  mit  einer  künstlichen  Lichtquelle  verglichen  werden. 

Wesentlich  davon  verschieden  ist  eine  Classe  von  Photometern ,  bei 
denen  mit  Hülfe  einer  der  oben  aufgezählten  Methoden  die  Helligkeit 
eines  Gestirnes  bis  zur  vollständigen  Auslöschung  abgeschwächt  wird,  so 

dass  gar  kein  Lichteindruck  mehr  auf  der  Netzhaut  des  Auges  hervor- 
gebracht wird.  Auf  den  ersten  Blick  könnte  es  scheinen,  als  ob  dieses 

Verfahren  wesentliche  Vortheile  böte,  indem  es  unter  der  Voraussetzung, 
dass  das  Verschwinden  eines  Lichteindruckes  für  jedes  menschliche  Auge 
an  eine  bestimmte  unveränderliche  Grenze  gebunden  sei,  gewisserniassen 
absolute  Helligkeitsmessungen  gestatten  würde.  Indessen  ist  dies  wegen 
der  Unvollkommenheit  des  Auges  keineswegs  der  Fall,  und  es  kommt 
streng  genommen  auch  bei  diesem  Verfahren  in  letzter  Linie  auf  die 
Beurtheilung  der  Gleichheit  zweier  Lichteindrücke  au,  indem  der  Moment 

fixirt  wird,  avo  das  betrachtete  Gestirn  sich  nicht  mehr  von  dem  um- 
gebenden Himmelsgrunde  unterscheidet. 

Bei  der  im  Folgenden  versuchten  Classificiruug  der  photometrischeu 

Apparate  werde  ich  diese  beiden  soeben  erwähnten  Arten  der  Beobach- 
tung streng  von  einander  trenneu.  Im  ersten  Capitel  sollen  diejenigen 

Apparate  behandelt  werden,  welche  auf  dem  Princip  der  Auslöschung 
beruhen,  im  zweiten  Capitel  diejenigen,  bei  denen  direct  die  Gleichheit 
zweier  leuchtenden  Punkte  oder  Flächen  beurtheilt  wird.  Die  erste  Classe 

zeichnet  sich  im  Allgemeinen  durch  grössere  Einfachheit  der  Construction 
vor    der   anderen    aus,    während   sie   in  Bezug   auf  die   zu  erreichende 
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Genauigkeit  hinter  ihr  zurücksteht.  Bei  beiden  Classen  von  Photometern 

wird  es  sich  empfehlen,  noch  eine  besondere  Gruppirung  vorzunehmen, 

und  zwar  nach  den  verschiedenen  oben  angeführten  Hauptmethoden, 

welche  zur  messbaren  Veränderung  der  lebendigen  Kraft  einer  Licht- 

(|uelle  benutzt  werden. 

Im  dritten  Cajjitel  sollen  dann  die  verschiedenen  Formen  der  Spectral- 

photometer  besprochen  werden,  bei  denen  die  zu  untersuchenden  Licht- 

(juclleu  vor  der  Vergleichung  in  ihre  einzelnen  Strahlengattungen  zer- 
legt werden,  und  im  letzten  Capitel  sollen  endlich  noch  einige  Formen 

von  Instrumenten  Erwähnung  finden,  bei  denen  das  Licht  eine  mecha- 

nische Wirkung  hervorbringt  und  das  Urtheil  des  menschlichen  Auges 

entbehrlich  ist.  Dabei  wird  namentlich  auf  die  Anwendung  der  Photo- 

graphie zu  photometrischen  Messungen  hinzuweisen  sein. 

Obgleich  es  mein  Bestreben  gewesen  ist,  eine  möglichst  vollständige 
Übersicht  über  alle  zu  Lichtmessungen  am  Himmel  benutzten  Apparate 

zu  geben,  so  wird  mir  doch  bei  der  grossen  Fülle  derselben  und  bei 

dem  bisherigen  Mangel  einer  geordneten  Zusammenstellung  auf  diesem 

Gebiete  ein  oder  das  andere  Photometer  entgangen  sein.  Manche  Appa- 
rate, die  sich  in  der  Praxis  bisher  wenig  eingebürgert  haben  oder  fast 

ausschliesslich  auf  technischem  Gebiete  verwendet  worden  sind,  sollen  im 

Folgenden  nur  flüchtig  berührt  oder  nur  dann  etwas  näher  beschrieben 
werden,  wenn  sie  in  irgend  einer  Beziehung  besonderes  Interesse  bieten. 
Eingehende  Berücksichtigung  soll  in  erster  Linie  denjenigen  Photometern 
zu  Theil  werden,  die  mit  Erfolg  zu  umfassenderen  Beobachtungsreihen 
verwendet  worden  sind.  Die  Vortheile  und  Mängel  derselben  verdienen 
eine  kritische  Beleuchtung,  und  es  wird  nicht  überflüssig  erscheinen, 
wenn  hier  und  da  praktische  Winke  zur  vortheilhaftesten  Handhabung 

dieser  Apparate  eingestreut  werden,  und  wenn  nebenbei  auch  die  theo- 
retischen Gesichtspunkte,  welche  bei  ihnen  in  Betracht  kommen,  wenig- 

stens in  Kürze  erörtert  Averden. 
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Capitel  I. 

Photometer,  bei  denen  das  Verschwinden  von  Lichteindrücken 
beobachtet  wird. 

Bevor  wir  auf  die  einzelnen  Apparate  dieser  Gattnuf!:  näher  ein- 
gehen, sollen  eini{2:e  Tunkte  von  allgemeinem  Interesse  hervorgehoben 

werden.  Alle  hierher  j^ehöri^en  Instrumente  stellen  an  die  Urtheils- 

fiihiji^keit  des  Auj^es  '^nux  besonders  hohe  Anforderungen.  Die  Emj)find- 
lichkeit  des  Auges  ist  einem  beständigen  Wechsel  unterworfen,  und  es 
ist  gerade  bei  dieser  Methode  eine  besonders  lange  Übung  erforderlich, 
um  zu  brauchi)aren  Messungsresultatcn  zu  gelangen.  Wer  zum  ersten 
Male  versucht,  das  Bild  eines  Sternes  in  einem  Fernrohre  zum  Ver- 

schwinden zu  bringen,  wird  sicher  kein  günstiges  Urthcil  liber  die  Methode 
abgeben.  Jeder  wird  anfangs  die  Erfahrung  machen,  dass,  wenn  ein 
Stern  bereits  ausgelöscht  scheint,  häufig  nur  ein  kurzes  Schliessen  und 

Wiederöffnen  des  Auges  genügt,  um  denselben  noch  deutlich  zu  er- 
kennen, und  ganz  besonders  schwierig  wird  die  Beurtheilung,  wenn  die 

Stelle  des  Gesichtsfeldes,  wo  die  Auslöschung  stattfinden  soll,  nicht  durch 
eine  besondere  Einrichtung  kenntlich  gemacht  ist.  Auf  diesen  Punkt 
sollte  bei  der  Construction  jedes  auf  dem  Princip  des  Verschwindens 
beruhenden  Photometers  in  erster  Linie  geachtet  werden.  Bei  der  Methode 

der  Gleichmachung  zweier  Lichteindrücke  wird  die  Fixirung  der  rich- 
tigen Einstellung  dadurch  wesentlich  erleichtert,  dass  man  nach  zwei 

Seiten  einen  Ausschlag  geben  und  das  eine  Object  abwechselnd  heller 
und  schwächer  machen  kann  als  das  andere.  Bei  der  Auslöschungsmethode 
dagegen  nähert  man  sich  immer  nur  der  einen  unteren  Grenze  und  hat 
keinen  sicheren  Anhalt  zur  Beurtheilung,  wie  weit  man  eventuell  diese 
Grenze  bereits  überschritten  hat. 

Bei  längerer  Übung  gestaltet  sich  die  Sachlage  allerdings  etwas 
günstiger.  Jeder  Beobachter  gewöhnt  sich  daran,  einen  bestimmten 
minimalen  Helligkeitsgrad  als  Verschwindungspunkt  aufzufassen,  und  es 
ist  bemerkenswerth ,  mit  welcher  Genauigkeit  dieser  Moment  (natürlich 

bei  gleichen  äusseren  Umständen)  immer  wieder  erreicht  wird.  Bei  ver- 
schiedenen Beobachtern  können  selbstverständlich  grosse  Unterschiede 

vorkommen,  theils  infolge  grösserer  oder  geringerer  Sehschärfe,  theils 

infolge  der  von  jeder  Person  willkürlich  getroffenen  Wahl  des  zu  fixi- 
renden   Momentes.      In  Potsdam    sind  von   Kempf  und  mir  besondere 
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Beobaohtuugsreiheu  zur  Bestimmung  der  persönlichen  Differenz  an  Keil- 

photometcrn  angestellt  worden,  und  es  hat  sich  dabei  mit  bemerkens- 
wcrther  Constanz  während  eines  längereu  Zeitraumes  der  ziemlich  er- 

hebliche Betrag  von  ungefähr  einer  halben  Grössenclasse  ergeben. 

Wenn  nun  aber  auch  für  jeden  Beobachter  ein  bestimmter  Grenz- 

werth  der  Auftnssung  cxistirt,  so  darf  doch  nicht  übersehen  werden, 

dass,  zumal  bei  einer  längeren  Beobachtungsreihe,  dieser  Grenzwerth 
nicht  fortdauernd  innegehalten  wird.  Bei  Beginn  der  Messungen,  wo 

das  Auge  zwar  noch  frisch,  aber  durch  die  äussere  Helligkeit  beeinflusst 

ist,  Avird  die  Auslöschung  zu  zeitig  geschehen.  Dann  wächst  die  Em- 
pfindlichkeit des  Auges  und  erreicht  ziemlich  bald  den  Höhepunkt,  auf 

dem  sie  mit  kleinen  zufälligen  Schwankungen  bleibt,  bis  eine  gewisse 
Ermüdung  eintritt,  infolge  deren  der  Auslöschungspunkt  ganz  allmählich 
wieder  herabsinkt.  Dieser  Verlauf  der  Empfindlichkeitscurve  scheint  für 
alle  Beobachter  typisch  zu  sein;  nur  lässt  sich  die  Zeitdauer,  innerhalb 
welcher  die  Empfindlichkeit  nahezu  constant  bleibt,  nicht  mit  Sicherheit 
angeben.  Es  wird  dies  ganz  wesentlich  von  der  jedesmaligen  Disposition 
des  Beobachters,  sowie  von  einer  Anzahl  äusserer  Umstände  abhängen, 

und  es  ist  klar,  dass  diese  Unbeständigkeit  und  vor  Allem  die  über- 
mässige Anstrengung,  die  dem  Auge  zugemuthet  wird,  die  Hauptschwächen 

der  Auslöschungsmethode  bilden.  Es  kann  nicht  dringend  genug  em- 
pfohlen werden,  die  einzelnen  Messungsreihen  nicht  allzu  lange  (keines- 

falls mehr  als  30  Minuten)  auszudehnen  und  vor  Beginn  einer  neuen  Eeihe 
das  Auge  eine  Zeit  lang,  womöglich  im  Finstern,  ausruhen  zu  lassen, 
damit  es  die  frühere  Empfindlichkeit  wiedererlangen  kann.  Aus  dem 
oben  charakterisirten  allgemeinen  Verlaufe  der  Empfindlichkeitscurve 
ergeben  sich  noch  die  folgenden  speciellen  Kegeln. 

Die  ersten  Einstellungen  jeder  grösseren  Beobachtungsreihe,  die 
stets  zu  niedrige  Auslöschungspunkte  geben,  sollten  nicht  zur  Bearbeitung 
verwerthet  werden,  namentlich  dann  nicht,  wenn  das  Auge  vorher  einer 
hellen  Beleuchtung  ausgesetzt  gewesen  ist.  Ferner  ist  es  unter  keinen 
Umständen  rathsam,  weit  auseinander  liegende  Messungen  mit  einander 
zu  combiniren.  Handelt  es  sich  um  die  Vergleichung  zweier  Objecte, 
so  ist  es  am  besten,  die  Einstelhmgen  des  einen  zwischen  die  des  an- 

deren einzuschieben,  und  wenn  mehrere  Objecte  in  Betracht  kommen, 
so  sollte  das  Augenmerk  stets  auf  eine  möglichst  symmetrische  Anord- 

nung der  Einstellungen  gerichtet  sein. 
Auf  das  Strengste  ist  darauf  zu  achten,  dass  während  der  Messungen 

jedes  fremde  Licht  von  dem  Auge  fern  gehalten  wird.  Die  Beobach- 
tungen geschehen  am  besten  in  vollkommen  dunklem  Räume,  und  es 

muss,    wenn  irgend  angängig,    vermieden   werden,   dass  der  Beobachter 



Photomctor,  bei  denen  das  VerBchwinden  von  Lichtoindrückon  beobachtet  wird    1  ')5 

die  Ablesuuffen  uiul  Aut'/.eichnunjrpn  rtellwt  besorjrt.  Wenn  mau  jcezwnn^en 
irit  nach  jeder  Ausliisrliun^  auf  eine  erleuchtete  Öeahi  oder  einen  Tlieil- 
kreis  oder  auf  ein  hellen  Blatt  Papier  zu  blicken,  so  ixt  eine  be«tändige 
Aecoinmodation  des  Aujres  nothwcndip,  welche  nicht  nur  zeitraubend  ist, 
sondern  die  Heobachtunj^en  unsicher  niacdit.  Im  Interesse  brauchbarer 

Messun^'cn  inuss  es  als  eine  unerläHsliche  Hedin^'un^'  hinfjcestellt  werden, 
lass  dem  Beobachter  entweder  ein  GehUlfe  zum  Ablesen  und  Aufnotiren 

y.üY  Seite  steht,  oder  dass  der  MeS8api)arat  mit  einer  f^eeijrneten  Heji^iHtrir- 
vorrichtunj^  versehen  ist. 

Eine  unvermeidliche  Fehleniuelle  l)ei  allen  auf  dem  Princij»  der 

Auslöschung  beruhenden  Photometern  bildet  die  veränderliche  Helligkeit 

des  (rrundes,  auf  welchen  sich  die  beobaciiteteu  Himmelsobjecte  j)ro- 
jiciren.  Wir  können  mit  blossem  Auge  am  Tage  die  Sterne  nicht  sehen, 

weil  die  Intensitätsdifterenz  zwischen  Stern  und  umgebendem  Ilimmels- 
:;runde  im  Verhültniss  zur  Helligkeit  des  letzteren  ausserordentlich  klein 

ist.  Mit  Hülfe  des  Femrohres  gelingt  es  wenigstens  die  helleren  Sterne 

am  Tage  wahrzunehmen,  weil  durch  die  vergrössernde  Kraft  desselben 

das  Licht  des  Grundes  merklich  abgeschwächt  und  das  erwähnte  Ver- 
hältniss  daher  vergrössert  wird;  aber  die  schwächeren  Sterne,  die  bei 

Nacht  noch  mit  Leichtigkeit  sichtbar  sind,  können  auch  durch  das  Fern- 
rohr nicht  am  Tage  von  dem  Himmelsgruude  unterschieden  werden. 

Alles  dieses  folgt  von  selbst  aus  dem  Fechner'scheu  psychophysischen 
Grundgesetze.  Ist  h  die  eigene  Helligkeit  eines  Sternes,  die  er  bei 

i;anz  dunklem  Grunde  für  unser  Auge  haben  würde,  so  wird,  wenn  die 

Intensität  des  Grundes  g  ist,  die  Stelle,  wo  der  Stern  steht,  für  unser  Auge 

die  Gesammthelligkeit  g  +  //  besitzen.  Die  entsprechende  Empfiudungs- 
dirtereuz  dE  zwischen  Stern  und  Grund  wird  daher  nach  dem  Fechuer- 

schen  Gesetze  ausgedrückt  sein  durch  die  Gleichung  (siehe  Seite  14): 

9 

Je  grösser  g  ist  im  Verhältniss  zu  ä,  desto  mehr  uäliert  sich  der  Bruch 

-  dem  Grenzwerthe  1 ,  und  die  Empfindungsdifferenz  dE  wird  Xull, 

d.  h.  der  Stern  unterscheidet  sich  nicht  mehr  vom  Grunde.  Nach  den 

bisherigen  Untersuchungen  braucht  das  Verhältniss  von  g  zu  h  gar  nicht 
einmal  sehr  gross  zu  sein,  um  schon  das  Verschwinden  hervorzubringen. 

Wie  bereits  früher  mitgetlieilt  wurde,  kann  unter  besonders  günstigen 

Bedingungen  noch  ein  Helligkeitsunterschied  von  ungefähr  -^-^  empfunden 
werden,  doch  gründet  sich  dieser  Werth  fast  nur  auf  Beobachtungen 
über  das  Verschwinden  von  ausgedehnten  Lichtflächeu.    Bei  Lichtpunkten 
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scheint  die  Grcuzc  noch  viel  niedriger  zu  sein,  und  es  braucht,  wie 

einige  Beobachter  behaupten,  die  Helligkeit  des  Grundes  nur  ungefähr 

40  Mal  grösser  zu  sein  als  die  ursprüngliche  Intensität  des  Sternes,  um 

eine  Unterscheidung  zwischen  Grund  und  Stern  unmöglich  zu  machen. 

Hat  man  zwei  Sterne  von  der  gleichen  objectiven  Helligkeit  1i,  die  sich 

aber  auf  verscliieden  hellen  Grund  von  der  Intensität  g^  resp.  g^  proji- 

ciren,  so  werden  nach  dem  Fcchner'schen  Gesetze  die  Empfindungs- 
untersciiiede  zwischen  den  Sternen  und  dem  Grunde  ausgedrückt  durch: 

und 

fZK  =  clog     ̂ ^' ^      9.      ' mithin : 

^+^ 

(IE,  -  (IE..  =  c  log   ^  . 

9-1 
Ist  nun  gi'^g.i,  so  wird  die  rechte  Seite  negativ,  d.  h.  dE^^  dE,, 
und  es  folgt,  was  von  vornherein  auch  ganz  selbstverständlich  scheint, 
dass  wenn  der  eine  Stern  auf  dem  Grunde  ̂ r^  gerade  verschwindet,  der 

andere  auf  dem  schwächeren  Grunde  g^  noch  sichtbar  ist.  Bei  astro- 
nomischen Beobachtungen  kommen  allerdings  im  Allgemeinen  keine  sehr 

auffallenden  Helligkeitsunterschiede  des  Grundes  vor,  und  da  bei  der 

Abschwächung  der  Sterne  die  Intensität  des  Grundes  ebenfalls  vermin- 
dert wird,  so  erfolgt  gewöhnlich,  namentlich  bei  den  helleren  Objecten, 

die  eigentliche  Auslöschung  auf  vollkommen  dunklem  Grunde.  In  mond- 
losen Nächten  ist  infolge  dessen  keine  merkliche  Beeinflussung  der 

Beobachtungen  durch  verschiedene  Helligkeit  des  Grundes  zu  befürchten; 
dagegen  dürfen  auf  keinen  Fall  Messungen  in  der  Dämmerung  oder  bei 
Mondschein  mit  Messungen  in  dunklen  Nächten  combinirt  werden,  und 
ebenso  wenig  ist  es  gestattet,  bei  heller  Beleuchtung  schwache  und  helle 
Sterne  mit  einander  zu  vergleichen  oder  Beobachtungen  in  unmittelbarer 
Nähe  des  Mondes  mit  solchen  an  anderen  weit  davon  entfernten  Stellen 

des  Himmels  zu  vereinigen. 
Durch  die  vorangehenden  Bemerkungen  ist  der  Bereich,  innerhalb 

dessen  die  Auslöschungsmethode  mit  Vortheil  verwendbar  sein  dürfte, 
ziemlich  genau  fixirt.  Wie  man  sieht,  sind  die  Grenzen  eng  genug,  aber 
die  bisherigen  Erfahrungen  haben  gezeigt,  dass  bei  strenger  Befolgung 
der  angedeuteten  Vorsichtsmassregeln  sehr  brauchbare  Resultate  erhalten 
werden  können. 
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Von  den  in  der  Einleitung  erwähnten  sechs  Hauptmethoden  zur  mess- 
baren Veränderung  der  lebendijjen  Kraft  einer  Lichtquelle  sind  bei  der 

Construction  der  bisher  bekannten  Auslüschunj^sphotometer  fast  aus- 
schliesslich die  zweite  und  dritte  zur  Verwendung  gekommen,  während 

die  Übrigen  nur  gelegentlich  mit  zu  Hülfe  gezogen  wurden."  Wir  unter- 
scheiden daher  im  Folgenden  nur  die  beiden  Ilauptabtheiluugen:  1)  Aus- 
löschung durch  Blcndvorrichtuugen  und  2  Auslöschung  durch  absorbirende 

Medien.  Ein  einzig  in  seiner  Art  dastehendes  Auslöschuugsjjhotometer, 

das  rarkhurst'sche,  welches  streng  genommen  in  keine  der  llauptkate- 
gorien  hineinpasst,  soll  im  Anschlüsse  an  die  erste  Abtheilung  besprochen 
werden. 

1.    Anslöschnng  des  Lichtes  durch  Blendvorrichtungen. 

Wenn  man  eine  leuchtende  Fläche  mit  dem  blossen  Auge  betrachtet, 
80  entsteht  auf  der  Netzhaut  ein  Bild  dieser  Fläche,  welches  sich  je  nach 
der  Ausdehnung  derselben  über  eine  grössere  oder  geringere  Anzahl  von 
Netzhautelementen  ausbreitet.  Jedes  dieser  Elemente  empfängt  eine 
Reizung,  und  man  nimmt  gewöhnlich  an,  dass  der  Keizstärke  auch  die 
im  Nervensystem  hervorgerufene  Emptindungsstärke  proi)ortional  ist. 
Dabei  ist  natürlich  abgesehen  von  einer  etwaigen  Verschiedenheit  der 

Empfindlichkeit  einzelner  Netzhautelemente  oder  ganzer  Gruppen  der- 
selben. 

Unter  der  scheinbaren  Helligkeit  einer  leuchtenden  Fläche  versteht 
man  die  auf  ein  einzelnes  Netzhautelement  durch  das  optische  System 
des  Auges  übergeführte  Lichtmenge  oder,  entsprechend  den  Definitionen 

im  ersten  Abschnitte,  die  auf  der  Netzhaut  hervorgebrachte  Beleuch- 
tung, mit  anderen  Worten  die  gesammte  ins  Auge  gelaugende  Licht- 

quantität dividirt  durch  die  Bildfläche  auf  der  Netzhaut.  Nun  lässt  sich 

diese  Bildfläche,   die  wir   b  nennen  wollen,   nach  den  Lehren  der  geo- 

metrischen  Optik   ausdrücken  durch  /.•  -^ ,   wo  /.•  ein  Proportionalitäts- 

factor  ist,  F  die  Grösse  der  leuchtenden  Fläche  und  r  die  Entfernung 
derselben  vom  Auge  (streng  genommen  von  dem  vorderen  Knotenpunkte 
des  Auges)  bedeutet.  Ferner  ist  die  gesammte  Lichtmenge  -L,  welche 
auf  die  Netzhaut  gelangt,  wenn  man  die  absorbireude  Wirkung  der 

brechenden  Medien  des  Auges  ausser  Acht  lässt,  identisch  mit  der- 
jenigen, welche  auf  die  vordere  Öffnung  des  Auges,  die  Pupille,  auffällt, 

und  diese  lässt  sich  nach  dem  Früheren  mit  hinreichender  Genauigkeit 

ausdrücken  durch  Jp  -^  ,  wo  j?  die  Pupillenöffming  und  J  die  der  Fläche 
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innewohnende  Leuchtkraft  ist.  Für  die  scheinbare  Helligkeit  h  der 

Fläche  ergiebt  sich  daher  der  Werth: 

Jf  =  ̂ ^  ̂   KJp. 

Daraus  folgt,  dass  die  scheinbare  Helligkeit  proportional  der  Pupillen- 

öftuung  ist  und  ganz  unabhängig  bleibt  von  der  Entfernung  der  leuch- 
tenden Fläche  vom  Auge.  Bei  unveränderter  Pupillenöffuung  ist  also 

die  Helligkeit  einer  leuchtenden  Fläche  in  allen  Entfernungen  constant, 

vorausgesetzt  natürlich,  dass  die  Entfernung  nicht  so  gross  ist,  dass  jeder 
Eindruck  der  Flächenausdehnung  verschwindet. 

Ist  dies  letztere  der  Fall  und  erblickt  das  Auge  also  statt  einer 
leuchtenden  Fläche  einen  leuchtenden  Punkt,  so  verhält  sich  die  Sache 

allerdings  wesentlich  anders.  Das  Bild  auf  der  Xetzhaut  ist  dann  eben- 
falls ein  Punkt  und  daher  klein  im  Vergleich  zu  dem  minimalsten  er- 

regbaren Flächenstücke  der  Xetzhaut.  Es  kann  in  diesem  Falle  von 
einer  Beleuchtung  nicht  die  Kede  sein,  und  der  im  Auge  hervorgebrachte 
Reiz  oder  die  Bildhelligkeit  ist  der  gesammten  auf  die  Netzhaut  oder 
auf  die  Pupille  gelangenden  Lichtmenge  proportional,  d.  h.  also  nicht 

nur  von  der  ÖÖuung  der  Pupille,  sondern  auch  von  der  Entfernung  ab- 
hängig. Es  ist  schon  früher  auf  diesen  Unterschied  zwischen  Flächcu- 

und  Puukthelligkeit  hingewiesen  worden. 
Bei  den  meisten  photometrischen  Apparaten  kommt  ausser  dem  Auge 

noch  irgend  ein  dioptrisches  System  in  Betracht,  und  in  der  Astronomie 

speciell  wird  es  sich  um  die  Wirkungsweise  des  Gesammtsystems  »Fern- 
rohr und  Auge«  handeln. 
Es  sei  df  ein  der  Ferurohraxe  nahes,  zu  ihr  senkrecht  stehendes 

Element  einer  leuchtenden  Fläche,  J  die  specifische  Leuchtkraft  des- 
selben,  dann  fällt  auf  die   erste  Fläche  des  Objectivs,    deren  Grösse  o 

T    1  -P 

sein  möge,  die  Lichtmenge  Q  =  — ^ —  ,  wenn  ;■  der  Abstand  der  Fläche 

vom  Objectiv  (oder  richtiger  von  der  ersten  Hauptebene  des  Objectivs) 
ist.  Ximmt  man  keine  Eücksicht  auf  das  in  dem  Linsensysteme  des 
Objectivs  durch  ßeflexion  und  Absorption  verloren  gehende  Licht  und 
vernachlässigt  zunächst  auch  den  Einfluss  der  Beugung,  so  geht  diese 
Lichtmenge  Q  unvermindert  auf  das  vom  Objectiv  entworfene  Bild,  dessen 
Flächeninhalt  df  sein  möge,  über.  Man  kann  sich  nun  das  Bild  als 
selbstleuchtendes  Object  vorstellen,  welches  sowohl  nach  vorwärts  als 

rückwärts  Licht  ausstrahlt,  und  es  würde  daher,  da  dieselben  Licht- 
strahlen auftreten,  nach  dem  Objectiv  die  gleiche  Lichtmenge  gelangen, 

wie    von    dem   leuchtenden    Elemente    df  selbst.      Nennt    man    also    J' 
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die  sppcifisclie  Leuclitkraft  dos  Bildes,   r   seinen  Abstand   vom  Objeetiv 

oder  von  der  zweiten  ilauptebene  desselben,   so   ist  iiueü    V  =   ^ — 
nnd  foljjlieh: 

J    "  ?•'■   (If  ' 
Nun  bestellt  aber  naeh  den  Sätzen  der  greoinetrisehen  Optik  für  ein  be- 
liebiji^es  System  brechender  spliärisclier  Fläeben  die  Relation: 

^f  Vi  —  '^f   vt 

wo  F  und  F'  die  Hauptbrennweiten  de»  Systems,  erstcre  nach  dem  Ob- 
jectraume,  letztere  naeh  dem  liildraume  zu  gerechnet,  vorstellen.  Da 
aber  diese  Brennweiten  auch  proportional  sind  den  Brechungsindices  n 

und  n'  der  beiden  Medien,  welche  den  Objectraum  und  den  Bildraum 
füllen,  so  hat  man: 

y  _  ̂   _
  71'* J  ~  F*  ~~  r^  ' 

Tn   den  meisten  Fällen  sind  die   Indices  n  und  n'  einander  gleich,  und 
-  wird  daher J=J\ 

(1.  h.  die  Leuchtkräfte  in  conjugirten  Punkten  von  Object  und  Bild  sind 
einander  gleich.  Hat  das  leuchtende  Object  in  allen  Punkten  dieselbe 
Leuchtkraft,  so  findet  bei  dem  Bilde  dasselbe  statt.  In  Wirklichkeit  geht 

allerdings  durch  Reflexion,  Absorption  etc.  Licht  verloren,  und  es  wird 

daher  J'  fast  immer  etwas  geringer  sein  als  J.  Eine  Verstärkung  der 
Leuchtkraft  im  Bilde  kann  durch  ein  optisches  System  unter  keinen 

Tmständen  hervorgebracht  w^erden. 
Ist  die  leuchtende  Fläche  sehr  weit  vom  Objective  entfernt,  so  liegt 

das  Bild  in  der  Brennebene  desselben.  Die  gesummte  auf  das  Objeetiv 
auff;tileudc  Lichtmenge  ist  proportional  der  Grösse  der  Objectivöffnung, 

also  gleich  ko\  die  Bildgrösse  ist  proportional  dem  Quadrate  der  Brenn- 

weite F  des  Objeetivs,  also  gleich' ci^*.  Mithin  ist  die  Lichtmenge, 
welche  auf  die  Einheit  der  Bildtiäche  gelangt,  oder,  wie  man  auch  sagt, 

die    objective    Flächenhelligkeit   H   des    Brennpunktbildes    ausgedrückt 

durch    K-^-      Für  ein   zweites  Objeetiv   mit   der  Öffnung   o^    und   der 

Brennweite  F^  hat  man  die  entsprechende  objective  Flächenhelligkeit 

^  1 
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Mitbin  ist: 

TT-  77  —  —  •  -^ n  .  £l^  —  jp^  •   -pi  11 

oder  wenn  man  die  Durchmesser  d  und  d^  der  Objective  einführt: 

TT  .      TT          ̂     .     ill_    . 
±1  .  n.^  —  jfii  •  pi  -1 1 

Wenn  also  das  Verhältniss  von  Objectivdurchmesser  zur  Brennweite  in 

zwei  Fernröhren  desselbe  ist,  so  haben  die  Brennpunktsbilder  in  beiden 

g:leiche  Fluchenintensität. 

Das  vom  Objectiv  entworfene  Bild  wird  nun  mit  dem  System  »Ocu- 
lar  und  Auge«  betrachtet,  und  es  ist  nach  dem  Früheren  klar,  dass  die 

Helligkeit  des  auf  der  Netzhaut  entstehenden  Bildes  oder  die  Beleuchtung 

der  Netzhaut  (in  letzter  Linie  also  auch  die  Empfiudungsstärke)  propor- 
tional sein  wird  der  Öffnung  des  aus  dem  Ocular  austretenden  Strahlen- 

bUndels  oder,  wie  man  gewöhnlich  sagt,  der  Grösse  der  Austrittspupille 

des  optischen  Systems  *).  Nennt  man  diese  Grösse  o',  und  ist  h  die 
Helligkeit  des  mit  dem  Fernrohre  gesehenen  Netzhautbildes,  während  h^ 
die  Helligkeit  des  mit  blossem  Auge  gesehenen  Bildes  sein  möge,  so  hat  man: h   _  o[ 

K  ~~  P 
Ist  die  Austrittsöffnimg  des  optischen  Systems  o  gleich  der  Augenpupille  jt, 

füllt  also  der  aus  dem  System  tretende  Strahlencylinder  gerade  die  Pu- 
pille aus,  so  wird  h  =  Ä^,  d.  h.  das  optische  System  vor  dem  Auge 

bringt  in  Bezug  auf  die  Helligkeit  des  Netzhautbildes  gar  keine  Änderung 

hervor.  Dasselbe  gilt  auch  noch,  wenn  o' '^  p  ist;  denn  dann  wird  die 
Augenpupille  selbst  die  Stelle  der  Austrittsöffnung  einnehmen.  Ist  da- 

gegen o'  <Zp.  so  wird  auch  h  <i  h^ ,  das  optische  System  bringt  eine 
Abschwächung  des  Bildes  auf  der  Netzhaut  hervor.  Vernachlässigt  ist 
dabei  immer  der  Lichtverlust  beim  Durchgange  durch  das  optische  System, 
welcher  bewirkt,  dass  die  vollständige  Gleichheit  von  h  und  h^^  niemals 
erreicht  werden  kann. 

Bei  jedem  astronomischen  Femrohre  ist  der  Quotient  —, ,  wenn  o  die 0 

wirksame  Objectivöffnung  ist,  gleich  dem  Quadrate  der  linearen  Ver- 
grösserung  r  des  Systems.     Man  hat  also: 

h  0 

h,       pv 

,2 

_1)  Die  Austrittsöffnung  des  optischen  Systems  ist  nicht  zu  verwechseln  mit 
der  Oflfnung  im  Augendeckel  des  Oculars.  welche  bei  richtig  construirten  Ocularen 
stets  grosser  sein  sollte,  als  die  erstere. 



Auslüschunfc  des  Lichtes  darcb  Blendvorriclitungen.  IHI 

Hei  Abbildung  von  Fläolien  durch  ein  astrononiirtclies  Fernrohr  verhalten 
sich  demnach  die  Helligkeiten  der  Xetzhauthilder  direct  wie  die  freien 

Fluchen  des  Ohjectivs  und   umgekehrt  wie  die  Quadrate  der  Vergrösse- 

rungen.  Die  Grösse  |/  —  nennt  man  die  Xormalvergrösserungdes  Systems; 

Itezeichnet  man  dieselbe  mit  /„ ,  so  wird: 

h 

=  (^
)' 

Natürlich  gilt  diese  Gleichung  nur  fUr  Wcrthe  von  r,  die  grösser  als  r„ 

-ind;  denn  wenn  die  Vergrösserung  kleiner  ist  als  die  Normal vergrössening, 
>o  muss  die  Austrittspu])ille  grösser  sein  als  die  Augenjmpille,  und  in 
diesem  Falle  ist,  wie  wir  oben  gesehen  haben,  die  Beleuchtung  der 
Netzhaut  stets  gleich  h^. 

Bei  Betrachtung  von  Sternen,  die  sich  auf  der  Netzhaut  als  Licht- 
punkte abbilden,  wird  die  Helligkeit  durch  die  gesammte  Lichtmenge 

gemessen,  welche  durch  das  Fernrohr  dem  Auge  zugeführt  wird;  sie  ver- 
hält sich  also  zu  der  Helligkeit  des  direct  mit  blossem  Auge  gesehenen 

Sternes  wie  die  freie  Objectivöliuung  zu  der  Pupilleuöffuuug;  es  ist  dem- 
nach : 

h      o 

^'o   ""  J  ' Solange  die  Austrittsötfnuug  des  Stralilenbündels  nicht  grösser  als  die 
Vugeupupille,  oder  mit  anderen  Worten,  solange  die  Vergrösserung  des 
Fernrohrs  nicht  kleiner  als  die  Normalvergrösserung  ist,  geht  alles  auf 
das  Objectiv  fallende  Licht  in  das  Auge,  und  die  Helligkeit  des  Sternes 

im  Fernrohr  im  Verhältniss  zur  Helligkeit  mit  blossem  Auge  bleibt  con- 

stant  gleich  —    Wird  dagegen  die  Vergrösserung  des  Fernrohrs  kleiner 

als  die  Normalvergrösserung  und  mithin  die  Austrittspupille  grösser  als  die 

Augcupu})ille,  so  gelangt  nur  ein  Theil  des  gesammteu  Lichtes  im  Netz- 
hautbilde zur  Wirkung.  Die  Helligkeit  des  mit  dem  Fernrohr  geseheneu 

Sternes  im  Verhältniss  zur  Helligkeit  mit  freiem  Auge  ist  dann  kleiner 

als    -  ,  und  zwar  ist  sie,  wie  man  leicht  sieht,  gleich  dem  Quadrate  der 

jedesmaligen  Vergrösserung. 

Die  Thatsache,  dass  bei  dem  System  »Fernrohr  und  Auge«  die 
Helligkeit  des  Netzhautbildes  (sei  es  von  einer  Fläche  oder  von  einem 

Sterne),  falls  die  Vergrösserung  constant  Weibt,  stets  der  freien  Objectiv- 

öffnuug  proportional  ist,  lässt  auf  den  ersten  Blick  die  Abblenduug  des  Oh- 

jectivs oder,  was  dasselbe  ist,  des  aus  dem  Objectiv  austretenden  Strahlen- 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  11 
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kegeis  als  das  einfachste  und  bequemste  Mittel  erscheinen,  um  die 
Intensität  einer  Licht(iuelle  in  messbarer  Weise  zu  verringern.  Auf  die 

Form  der  Blendenöffnung  kommt  es  dabei  nicht  an,  wenn  es  nur  mög- 

lich ist,  die  Grösse  der  freien  Fläche  genau  zu  bestimmen.  Freilich  er- 
heben sich  sofort  einige  gewichtige  Bedenken  gegen  diese  Methode.  Auf 

die  Mitte  des  Objectivs  fallen  die  Strahlen  unter  etwas  anderen  Winkeln 

auf  als  auf  die  Raudpartien,  und  infolge  dessen  ist  der  Lichtverlust  durch 

Reflexion  am  Rande  grösser  als  in  der  Mitte.  Dieser  Nachtheil  wird 

dadurch  wieder  einigermassen  aufgewogen,  dass  die  Mittelstrahlen  ge- 
wöhnlich eine  etwas  dickere  Glasschicht  zu  durchlaufen  haben  als  die 

Randstrahleu  und  daher  etwas  mehr  Licht  durch  Absorption  einbüssen. 
Auch  kann  diesem  Übelstande,  wie  wir  später  sehen  werden,  dadurch 

zum  Theil  abgeholfen  werden,  dass  man  das  Objectiv  nicht  von  dem 

Rande  nach  der  Mitte  zu  abblendet,  sondern  fächerartige  Blenden  an- 

wendet. Trotzdem  wird  aber  eine  vollkommen  gesetzmässige  Licht- 
schwächung selten  zu  erzielen  sein,  weil  kleine  Fehler  in  der  Glasmasse 

und  vor  Allem  die  niemals  gänzlich  zu  beseitigende  sphärische  Aberration 

Unregelmässigkeiten  in  der  Lichtwirkung  der  einzelnen  Partien  des  Ob- 
jectivs im  Gefolge  haben  werden. 

Ist  schon  aus  diesen  Gründen  die  Anwendung  von  Blenden  zu  photo- 
metrischen Messungen  im  Princip  durchaus  anfechtbar,  so  kommt  noch 

als  weiteres  bedenkliches  Moment  der  Eiufluss  der  Beugung  des  Lichtes 
an  den  Rändern  der  Blendenöffnung  hinzu.  Auf  die  Bedeutung  der 
Diffraction  für  Lichtmessungen  ist  bisher  noch  nicht  mit  dem  nöthigen 
Nachdrucke  hingewiesen  worden,  und  es  dürfte  daher  hier  am  besten 
Gelegenheit  sein,  auf  diesen  Punkt  aufmerksam  zu  machen  und  zu  zeigen, 
dass  unter  Umständen  photometrische  Messungen  mittelst  Verkleinerung 
der  Objectivöffnuug  infolge  der  Beuguugswirkung  zu  gänzlich  falschen 
Resultaten  führen  können. 

Die  Theorie  der  Beugungserscheinungen,  wie  sie  von  Airy,  Schwerd, 
Knochenhauer,  in  neuerer  Zeit  besonders  von  H.  Struve  und  Lommel 

entwickelt  worden  ist,  soll  dabei  als  bekannt  vorausgesetzt  werden,  und 
der  Einfachheit  wegen  soll  nur  der  Fall  der  Abbiendung  vom  Rande 
nach  der  Mitte  zu  bei  Benutzung  von  kreisförmigen  Blendenöffnungen 
etwas  weiter  verfolgt  werden,  weil  diese  Art  der  Abbiendung  in  der 
Praxis  wohl  am  häufigsten  vorkommen  dürfte.  Bei  anders  gestalteten 

(Öffnungen,  beispielsweise  dreieckigen,  viereckigen  u.  s.  w.,  welche  eben- 
falls mitunter  in  der  Himmelsphotometrie  zur  Verwendung  kommen,  sind 

die  theoretischen  Entwicklungen  im  Allgemeinen  etwas  complicirter.  Fer- 
ner soll  hier  nur  von  den  Erscheinungen  die  Rede  sein,  welche  sich  bei 

der  Betrachtung  von  Fixsternen  durch  das  Fernrohr  darbieten,  während 
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die  schwierigereu  Verhältnisse,  welche  bei  der  Abbilduuj;  vou  leuiUteiiden 
FI:U;heu  auftreteu,  uiitiser  Spiel  {gebissen  werdeu  können. 

Wie  schon  Herschel  bemerkt  hatte,  ist  das  mit  hiureieheud  starker 
Verfjrösserunj?  in  einem  Fernrohr  betrachtete  liild  eines  Fixsternes  nicht 

ein  wirklicher  l'unkt,  sondern  besteht  aus  einem  kleinen  kreisrunden 
Scheibehen,  dessen  Helligkeit  von  der  Mitte  nach  dem  Kande  zu  abnimmt 
und  dessen  Saum  jrefärbt  erscheint,  sowie  aus  einij^en  concentrischeD, 
abwechselnd  dunklen  und  hellen  Hingen,  von  denen  die  letzteren  eben- 

falls •i:efarbt  sind.  Die  Intensität  der  Hinge  nimmt  nach  aussen  zu  sehr 
schnell  ab,  und  die  Zahl  der  überhaupt  sichtbaren  ist  für  Sterne  eine 

sehr  geringe.  Es  hängt  dies  von  mehreren  Umständen  ab,  in  erster 
Linie  natürlich  von  der  Helligkeit  des  Sternes,  dann  von  der  angewandten 

N'ergrösscrung  und  der  Helligkeit  des  Himmelsgruudes,  auf  den  sich  das 
liild  projicirt;  im  Allgemeinen  wird  mau  nur  selten  mehr  als  drei  Hinge 
wahrnehmen  können. 

Ehe  man  diese  Erscheinung  richtig  zu  deuten  wusste,  nahm  man  an. 

dass  die  Fixsterne  messbare  Durchmesser  besässen,  und  versuchte,  die 

Grössen  derselben  daraus  zu  bestimmen.  Erst  Airy  wies  mit  Sicherheit 

darauf  hin,  dass  die  scheibeuartigen  Bilder  der  Sterne  und  die  sie  um- 
icebenden  Ringe  eine  unausbleibliche  Folge  der  Beugung  des  Lichtes  an 

den  Händem  der  Objectivötfnuug  seien,  und  dass  sich  nach  den  Fresnel- 

schcn  Untersuchungen  die  Lichtvertheilung  innerhalb  des  Beugungsbildchens 
mit  voller  Strenge  theoretisch  berechnen  lasse.  Aus  der  Ditlractionstheoric 

ergiebt  sich  auch  die  Folgerung,  dass  bei  Verkleinerung  der  Objectiv- 

«■■»flfnung  der  Durchmesser  des  centralen  Beugungsscheibchens  grösser 
werden  muss,  und  zwar  umgekehrt  proportional  dem  Durchmesser  der 

Öffnung,  eine  Folgei-ung,  die  mit  den  Hesultateu  der  praktischen  Messung 
in  vollem  Einklänge  ist. 

Was  die  Lichtvertheilung  innerhalb  der  in  der  Focalebene  des  Fem- 
rohrs entstehenden  Beugungsfigur  anbelangt,  so  folgt  für  die  specifische 

Leuchtkraft  L  irgend  eines  von  der  optischen  Axe  um  den  Abstand  u 

entfernten  Punktes  aus  der  Lommcrschen'^  Theorie  die  Formel: 
1] 

L=Cn:h-[^J,{x)J. 
Hierin   bedeutet   C  eine  Constante,    r  den   Radius   der  Objectivöffnung. 

Ferner  ist  gesetzt  x  =    -^  Cr,  wo  f  die  Brennweite  des  Objectivs  und  A 

1)  Lommel,  Die  Bengungserscheinungen  einer  kreisrunden  Öffnung  und  eines 
kreisrunden  Schirmchena  theoretisch  und  experimentell  bearbeitet  (Abh.  d.  K.  Bayer. 
Akad.  d.  Wiss.  Math.-phys.  Cl.    Bd.  15,  p.  227,. 

11* 
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die  Wellenlänge  des  zunächst  als  homogen  angenommenen  einfallenden 

Lichtes  ist.  Endlich  ist  /,(r)  die  bekannte  Bessersche  Function  ersten 

Grades,  nämlich: 

co8(a  cosw)  sin-w  dio  =  ̂  
+ 

2*-4   '    (2- 4)'- 6       (2 -4. 6)*. 8 
+ 

Durch  Substitution  dieses  Werthes   in   die   obige  Gleichimg  für  L  wird: 

(2)      /,  =  c,,v.  {l  -  ,^^  H- 2:^, 
^6 

2-4-6-4-6-8 
+ 

Die  numerischen  Werthe  des  Klammerausdruckes  sind  von  Lommel  in 

einer  ausführlichen  Tabelle  für  Werthe  von  x  zwischen  0  und  20  von 

Zehntel  zu  Zehntel  angegeben,  und  es  lässt  sich  daher  sehr  leicht  in  jedem 

Falle  die  Inteusitätsvertheilung  im  Beugungsbilde  berechnen.  Um  einen 

bestimmten  Fall  zu  fixiren,  Avollen  wir  ein  Femrohr  von  100  mm  Öffnung 

und  1500  mm  Focallänge  annehmen  und  voraussetzen,  dass  es  sich  um 

homogenes  Licht  von  der  mittleren  Wellenlänge  0.0005  mm  handelt;  femer 
wollen  wir  die  Leuchtkraft  im  Mittelpunkte  des  Beugimgsscheibchens  als 

Einheit  annehmen.  Dann  ergiebt  sich  die  Leuchtkraft  in  verschiedeneu 

Abständen  von  der  optischen  Axe  aus  der  folgenden  kleinen  Tabelle. 

Vertheilung  der  Leuchtkraft  im  Beugungsbilde  eines  Sternes  bei  einem 
Fernrohr  von  100  mm  Öffnung  und  1500  mm  Brennweite. 

Abstand 

von  der  Axe 
Leuchtkraft 

Alistand 

von  der  Axe 
Leuchtkraft 

Ü.OUOQlI^l 

1.0000 
U.Oi;jmm 

0.0100 

0.001 0.9570 0.014 
0.0105 

0.002 0.8368 0.015 0.0046 

0.003 0.6644 0.016 o.ooos 
0.004 0.4729 0.017 0.0001 

0.005 
0.2949 

O.Ols 

0.0015 
0.006 0.1542 0.019 0.0033 
0.007 0.0615 0.020 0.0041 
0.0Ü8 0.0141 0.021 0.0036 
0.009 0.0001 0.022 0.0021 
0.010 0.0042 0.023 0.0007 
0.011 0.0126 0.024 0.0000 
0.012 0.0173 

0.025 
0.0002 

Die  drei  ersten  dimkleu  Beugimgsringe  haben  die  Abstände   0.0091, 

0.0167  und  0.0243  mm  vom  Centrum.  und  das  centrale  DiÖ'ractionsscheibcheu 



Aiislüscliung  des  Lichtes  diircli  Hlendvorriclitunpen.  1(15 

hat  (k'üiuaeh  eiueu  1  )iirL*lime>*öer  vou  0.018  mm  oder  (vom  Objeetiv  aus 
gesehen)  von  2.5  liogcuseciuuU'ii. 

Wird  da.s  Objeetiv  des  Fernrohrs  kreist^nui^  al)j!;eblendet,  so  nimmt 
die  specifische  Leuehtkruft  in  der  Mitte  des  Bildes,  wie  aus  der  obigen 
Formel  unmittelbar  hervorgeht,  proportional  der  vierten  Potenz  des 
Halbmessers  der  freien  Öffnung  ab,  gleiehzeitig  vergrösscrt  sich  aber  die 
Dimension  des  lieugungsbildes  proportional  der  Öffnung  selbst,  so  dass 
also  bei  einer  Abbiendung  des  obigen  Objectivs  auf  r>0,  20  und  10  mm 

die  Durohmesser  der  betretVcnden  centralen  lieugungsseheiben,  in  liogen- 

<e(uiuden  ausgedrückt,  gleich  ö'.'ü,   12'.'.')  und  2r)'.'0  werden. 
In  der  Praxis  kommt  es  weniger  auf  die  Kenntniss  der  specifiseheu 

Leuchtkraft  in  irgend  einem  Punkte  des  Sternbildes  au,  als  vielmehr  auf 
die  Ermittlung  der  gesammten  Lichtmenge,  welche  von  der  ganzen 
Beuguugserscheinung  oder  einem  bestimmten  Theile  derselben  ausgeht 
und  sich  auf  einen  gewissen  Bezirk  der  Netzhaut  ausbreitet.  Denkt  mau 

-ich  in  dem  Beugungsbilde  eine  ringförmige  Zone  mit  den  Kadien  C  und 
-  H-  rf>,  so  wird  die  Lichtquautität  dQ^  welche  über  diese  Zone  aus- 

gebreitet ist,  durch  die  Fonnel  bestimmt  sein: 

clQ  ̂ ^Ttt  dt  L  , 

wenn  L  die  specifische  Leuchtkraft  im  Abstände  'Z  vom  Ceutrum  be- 
zeichnet. Die  gesamrate  innerhalb  eines  Kreises  mit  einem  beliebigen 

Radius  u,  eingeschlossene  Lichtmenge  des  Beugungsbildes  ist  daher  ge- 
geben durch: 

L  C  d'C . 
Q=  27t  fl 

Als  Einheit  ist  die  auf  die  ganze  Beugungserscheinung  vertheilte  Licht- 
menge oder,  was  dasselbe  ist,  wenn  man  von  Absorption,  Reflexion  u.  s.  w. 

absieht,  die  auf  die  freie  Objectivüff'uung  auffallende  Lichtquantität  zu betrachten. 

Substituirt  man  den  Werth  von   -  =  ~~  v   und  den  Werth  von  L 
27ir 

aus  Gleichung  (1),  so  ergiebt  sich: 

(J  =  ̂ ClT-cr'f-^^  dx, 
u 

wo  die  Integrationsgrenze  z^  dem  Werth e  von  ̂ ^  entspricht. 
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Nach  den  Lomraerschen  Untersuchungen  Über  die  Ressel'schen  Func- 
tionen ist: 

0 

Man  hat  also,  wenn  man  noch  Cl'^p  durch  eine  einzige  Constante  C^  ersetzt: 

Die  numerischeu  Werthe  der  Functionen  J^  und  J,  sind  für  verschiedene 
Werthe  von  ;;  von  Lommel  berechnet  und  in  Tabellen  zusammengestellt 

worden.  Daraus  ergeben  sich  für  den  obigen  Klammerausdruck  die  fol- 
genden Zahlcnwerthe: 

X 1-J„2(^)-J,^.>! 

1 

1            "^ 

1  — t/o'W  — <A"i*) 

0 0.000 7 
0.910 

1 0.221 8 0.915 
2 0.617 9 0.932 

3 0.817 
10 

0.938 

4 0.838 
11 

0.939 

5 0.S61 

12 

0.948 

6 0.901 

Betrachtet  man  nur  die  Gesammtlichtmenge  im  centralen  Scheibchen, 
die  bei  Sternbeobachtiingeu  hauptsächlich  in  Frage  kommt,  so  ergiebt 
sich,  da  in  diesem  Falle  .;=  3.8317  zu  setzen  ist,  für  die  Lichtquantität 

der  Werth  0.84(7jr-7r;  wenn  man  aber  noch  den  ersten  hellen  Beugungs- 
ring hinzuuimmt,  so  muss  man  für  x  den  AYerth  7.0156  wählen  und  findet 

für  die  gesammte  Lichtmenge  den  Werth  0.91  C\r-:rt. 
Es  sei  mm  das  Objectiv  so  weit  abgeblendet,  dass  der  Radius  der 

freien  Ofinuug  q  statt  r  ist;  dann  vergrössert  sich  der  Radius  des  cen- 
tralen Beugmigsscheibchens  im  Yerhältuiss  von  r  zu  q.  Die  Gesammt- 

lichtmenge in  diesem  Scheibchen  ist  dann  =  0.84  C^^-tt,  und  es  folgt 
also,  dass  die  in  den  centralen  Beugungsfiguren  vereinigten  Lichtquanti- 

täten sich  zu  einander  verhalten  wie  die  zugehörigen  freien  Flächen  des 
Objectivs.  Würde  das  centrale  Beugungsbild  durch  das  System  »Ocular 
und  Auge«  so  auf  die  Netzhaut  projicirt,  dass  es  dort  stets  entweder 
einen  kleineren  Raum  als  ein  einzelnes  getrennt  erregbares  Element  ein- 

nähme oder  wenigstens  immer  dieselbe  Dimension  besässe,  so  wäre  auch 
die  Beleuchtung  der  Netzhaut  (demnach  auch  angenähert  die  Empfiudungs- 
stärke)  der  freien  Objectivfläche  proportional,  und  die  photometrische 
Methode  der  Abbiendung  wäre,  was  die  ßeuguugs Wirkung  des  Fernrohrs 

anbetriö't,    durchaus   einwurfsfrei.     Dies   ist   aber  keineswegs    der  Fall; 
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vielmehr  hänget  die  (Jrösse  des  Net/hantbildes  wesentlich  von  der  Ver- 

<?rösseruuf?  des  Fernrohrs  ab.  Ist  f  die  Brennweite  des  Ocuhirs  und  /. 
die  hintere  Knoteuliin}?e  des  Anjjes,  tllr  welche  man  den  Werth  15  mm 

annehmen  kann,  so  verhalten  sieh  die  Durehmesser  des  Hrennpunktljildes 

und  des  Netzhauthildea  zu  einander,  wie  f  zu  /••.  Bei  einem  Fernrohre 
mit  der  Brennweite  f  und  dem  Objeetivdurchmesser  d  wird  der  Durch- 

messer   des    centralen    Brcnnpunktbeupinj,'sbilde8    gemäss    der    Formel 
If  f 

21'  =     '  \,  wo  r  =  3.831 7  /u  setzen  ist,  ausf^edrUckt  durch  0.0<H22  -',  • 

f   A- 

Der    Durch
messe

r   

des   Netzha
utbild

es    

wird  
  
daher 

  
gleich

  
0.0012

2  
-y  j. 

f 
oder,   wenn   man  für  k  seinen  Werth  einsetzt  und  für    '     die  Vergrösse- 

rung  r  des  Femrohrs  einfuhrt,  gleich  0.0183 -^  mm. 

Bei  zwei  verschiedenen  Fernrohren  nimmt  die  Beuguugstigur  eines 
Sternes  nur  dann  den  gleichen  Raum  auf  der  Netzhaut  ein,  wenn  die 

angewandten  Gesammtvergrösserungen  den  Objectivdurchmessern  pro- 
portional sind,  und  nur  in  diesem  Falle  verhalten  sich  also  die  Licht- 

eindrücke des  Sternes  in  beiden  Instrumenten  genau  wie  die  freien  Ob- 
Jectivtlächen. 

Dasselbe  gilt  bei  der  Abblcndung  eines  und  desselben  Fernrohrs. 
Auch  hier  müsste  für  jede  Blende  die  Gesammtvergrösserung  entsprechend 

der  Ofl'nung  verändert  werden,  wenn  man  strenge  photometrische  Mes- 
sungen ausführen  wollte.  Bleibt  die  Vergrösserung,  wie  es  gewöhnlich 

geschieht,  unverändert,  so  verbreitet  sich  bei  starker  Abbiendung  die 
Beugungserscheinung  über  eine  grössere  Anzahl  von  einzeln  erregbaren 

Netzhautelementen  aus,  und  die  im  Nervensystem  hervorgerufene  Licht- 
emj)tindung  ist  infolge  dessen  relativ  zu  schwach.  Man  gelaugt  also  unter 
Umständen  zu  ganz  falschen  liesultaten. 

,  Da  der  Durchmesser  eines  einzelnen  Netzhautzapfens  etwa  0.005  mm 
beträgt,  so  folgt  noch  aus  dem  obigen  Werthe  des  Durchmessers  des 
Netzhautbildes,  dass  das  centrale  Beugungsscheibchen  dann  ungefähr  mit 
einem  Netzhautzapfen  coincidirt,  wenn  die  Vergrösserungszahl  etwa  gleich 

dem  vierten  Theile  des  in  Millimetern  ausgedrückten  Objectivdurch- 
messers  ist. 

Für  ein  Fernrohr  von  100  mm  Öffnung  und  1500  mm  Brennweite 
sind  in  der  folgenden  kleineu  Tabelle  die  Durchmesser  des  centralen 

Beuguugsscheibchens  in  der  Brennebene  sowohl  als  im  Netzhautbilde  zu- 
sammengestellt bei  verschiedenen  Abblendungeu  und  verschiedenen  Ver- 

grösserungen,  und  zwar  ausgedrückt  in  Millimetern. 
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Dimension  der  centralen  Beugungsfigur  eines  Sternes  bei  einem  Fernrohr 

von  100mm  Öffnung  und  1500  mm  Brennweite  und  kreisrunder  Abbiendung. 

Durchmesser 

der  freien 

Üffnuag 

Uurchinesuer 

des 

BrennpnnVt- bildos 
Du 

Vorgröss.  10 

■chmesser  des  Netzhantbildes 

Vergröss.  20  Vergröss.  30  Vergröss.  40 

100 0.0183 0.0018 0.0037 0.0055 0.0073 

!»0 0.0203 0.0020 0.0041 
0.0061 0.0081 

80 
0.022<l 

0.0023 0.0046 0.0069 0.0092 
70 

0.0261 0.0026 
(1.0052 0.(1078 0.0104 

60 0.0305 0.0031 0.0061 0.0092 0.0122 

50 0.0366 0.0037 0.0073 0.0110 
0.0146 

40 0.0458 0.0046 0.0092 0.0137 0.0183 

30 0.0610 0.0061 0.0122 0.0183 0.0244 

20 0.0915 0.0092 0.0183 0.0275 0.0366 

10 0.1830 0.0183 0.0366 0.0549 0.0732 

Wie  man  sieht,  ist  bei  der  schwächsten  Vergrösserung,  selbst  wenn 
(las  Objectiv  bis  auf  mehr  als  den  halben  Durchmesser  abgeblendet  wird, 
das  Netzhautbild  noch  kleiner  als  die  Oberfläche  eines  einzelneu  Netz- 
hautzapfeus,  und  der  Lichteindruck  auf  das  Auge  wird  also  bis  dahin 
durchaus  streng  proportional  der  freien  Objectivfläche  bleiben.  Erst  wenn 
der  Objectivdurchmesser  bis  auf  30  mm  und  mehr  abgeblendet  ist,  breitet 
sich  das  Netzhautbild  auf  mehr  als  einen  Netzhautzapfen  aus,  und  die 

Lichtempfindung  wird  schwächer,  als  man  nach  dem  Verhältnisse  der  Ob- 
jectivöfinungen  erwarten  sollte.  Bei  den  stärkeren  Vergrösserungen  tritt 
dieser  Fall  schon  bei  weit  geringerer  Abbiendung  ein. 

Kechnungsmässig  lässt  sich  der  Fehler,  den  man  in  jedem  einzelnen 
Falle  begeht,  nicht  mit  Sicherheit  bestimmen,  schon  deshalb  nicht,  weil 
die  physiologische  Wirkung  des  Auges  nicht  genau  genug  bekannt  ist, 

insbesondere  die  Frage,  wie  sich  die  einzelnen  Netzhautelemente  hinsicht- 
lich der  Empfindlichkeit  für  Lichtreize  zu  einander  verhalten,  als  keines- 
wegs entschieden  zu  betrachten  ist.  Auch  darf  man  nicht  unberücksich- 

tigt lassen,  dass  die  Helligkeit  im  Beugungsbilde  von  der  Mitte  aus  sehr 
schnell  abnimmt  und  dass  daher  z.  B.,  wenn  das  centrale  Scheibchen  sich 
in  einem  Falle  über  vier  Netzhautelemente,  in  einem  anderen  nur  über  ein 

einziges  Element  ausbreitet,  die  Empfindungsstärken  keineswegs  im  Ver- 
hältnisse 1  zu  4  stehen  werden.  Endlich  ist  nicht  zu  vergessen,  dass  die 

angeführten  Zahlenwerthe  nur  für  homogenes  Licht  von  der  Wellenlänge 
O.0005  mm  gelten.  Für  andere  Strahlengattungen  ergeben  sich  etwas 
verschiedene  Verhältnisse,   und   da  es   sich   bei  den   Sternbeobachtungen 
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iini   {^einisrhtes  Licht   haiulelt,   so  werden   die  F'.rscheinun^en   noch  eoui- 
plieirter;  die  Beii<cuiifjsl)ilder  wind  mit  farltifrem  Saume  versehen. 

Für  ein  weitere«  Kinjrehen  auf  den  anjjere^'ten  (Je'jenstand  ist  hier 
nicht  der  p:eei.in»<*te  IMat/.  Ks  mö^'e  frenllpMi.  auf  einen  bisher  nicht  hin- 

reichend beachteten  Fall  etwas  ausfllhrliclier  hini^ewicsen  und-  j^'ezeijrt  zu 
haben ,  dass  die  centrale  Abblendunjc  bei  photometrischen  Mes9unf::en  in- 
fol{;e  der  Hcufninf^sersclieinungen  «grosse  Gefahren  in  sich  birji^t,  und  zwar 
stets  in  dem  Sinne,  dass  die  beobachteten  Ilelli^keitsunterschiede  grösser 

sind,  als  die  gemäss  dem  Verhältnisse  der  zugehörigen  freien  Objectiv- 
flächen  berechneten.  Die  begangenen  Fehler  werden  im  Allgemeinen 

um  so  grösser  sein,  je  erheblicher  die  Helligkeitsunterschiede  der  ver- 
glichenen Sterne  sind,  je  weiter  also  das  Objectiv  abgeblendet  werden 

ronss;  dagegen  werden  sich  die  Fehler  wesentlich  verkleinern,  wenn 
man  möglichst  schwache  Vergrösserungen  zu  den  Messungen  benutzt. 

Von  den  verschiedenen  Photometern,  bei  denen  die  Auslöschung  des 
Lichtes  durch  Ableudungsvorrichtungen  bewirkt  wird,  sollen  im  Folgenden 
die  wichtigsten  angeführt,  aber  nur  kurz  besprochen  werden,  weil  die 

wenigsten  von  ihnen  dauernde  Verwendung  in  der  Astrophotonietrie  ge- 
funden haben.  Am  gebräuchlichsten  ist  die  Anbringung  der  Blenden  vor 

dem  Objectiv,  jedoch  sind  auch  Apparate  construirt  worden,  bei  denen 
erst  der  aus  dem  Objectiv  austretende  Strahlenkegel  messbar  verkleinert 
wird. 

a.     Blenden    vor   dem    Objectiv.      Die   Photometer    von    Köhler, 

Reissig,  Daw^es,  Knobel,  Thury  und  Lamont. 

Eins  der  ältesten  Abblendungsphotometer  ist  das  von  Köhler') 
cuustiniirte.  Dasselbe  besteht  in  einer  Vorrichtung,  die  so  vor  dem  Fern- 
rohrobjectiv  angebracht  werden  kann,  dass  stets  eine  quadrattormige  Ofl- 
nung  frei  bleibt,  deren  Mittelpunkt  unveränderlich  mit  der  Mitte  des  Ob- 
jectivs  zusammenfällt.  Eine  nähere  Beschreibung  des  Mechanismus  fehlt, 

es  ist  von  Köhler  nur  angegeben,  dass  sich  die  jedesmalige  Diagonal- 
länge des  Quadrates  an  einer  willkürlichen  Scala  von  0  bis  1000  ablesen 

lässt.  Wahrscheinlich  ist  die  Einrichtung  ähnlich  einer  später  noch  mehr- 
fach benutzten  und  unter  dem  Namen  »Katzenaugendiaphragma*  be- 

kannten, deren  Erfindung  allgemein  s'Oravesande  zugeschrieben  wird, 
und  die  neuerdings  wieder  von  Cornu  und  Pickering  für  photometrische 
Zwecke  empfohlen  worden  ist. 

1)  Berliner  Astronom.  Jahrbuch  1792,  p.  2:i:i. 
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In  eiuein  fest  mit  dem  Objectiv  verbundenen  Rahmen  (Fig.  28)  gleiten 

zwei  Mctiillplatten  A  und  B  dicht  übereinander,  welche  zwei  gleich  grosse 

(juadratische  Ausschnitte  haben,  deren  Diagonale  mit  der  Bewegungs- 

richtung parallel  ist.  Jede  dieser  Platten  ist  mit  einer  Triebstange  ver- 
sehen, ausserdem  ist  auf  der  unteren  Platte  B  eine  feine  Theilung,  auf 

der  oberen  yi   ein  Indexstrich   angebracht.     Durch  Drehung  des  an  dem 
festen  Theile  befindlichen 

Triebes  a  werden  die  bei- 
den Platten  im  entgegen- 

gesetzten Sinne  überein- 
ander fortbewegt  und  zwar 

so,  dass  die  Mitte  der 

Flg.  28.  freien    Öffnung ,     w^elche 
stets  ein  Quadrat  ist,  über 

der  Mitte  des  Objectivs  bleibt.  Die  Ablesungen  an  der  Scala  geben  direct 
die  Längen  der  Öifnungsdiagoualen,  und  die  Helligkeiten  zweier  Sterne 
verhalten  sich  zu  einander  wie  die  Quadrate  der  Ablesungen,  bei  denen 
diese  beiden  Sterne  zum  Auslöschen  gebracht  werden.  Der  Apparat  Hesse 

sich  sehr  leicht  in  der  Richtung  vervollkommnen,  dass  man  die  Ver- 
schicbimg  der  beiden  Platten  vom  Ocular  aus  bewerkstelligte  und  eine 

Registrir^•orrichtung  damit  in  Verbindung  brächte. 
Ein  etwas  anderes  Arrangement,  ebenfalls  mit  Benutzung  von  quadra- 

tischen Ötfnungen,  ist  von  Reissig')  empfohlen  worden.  Derselbe  be- 
festigte eine  Scheibe,  die  mit  einer  grossen  Anzahl  von  quadratischen 

Ausschnitten  von  verschiedener  Grösse  versehen  war,  in  der  Weise  an 
dem  Objectiv  eines  Fernrohrs,  dass  bei  der  Drehung  der  Scheibe  die 
einzelneu  Offnungen  genau  vor  die  Mitte  des  Objectivs  geführt  werden 
konnten.  Durch  eine  bis  zum  Ocular  reichende  Stange  wurde  die  Scheibe 
bewegt,  und  der  jedesmalige  Vortritt  einer  Öffnung  vor  die  Mitte  des 
Objectivs  wurde  durch  das  Einspringen  eines  kleinen  Sperrkegels  in  einen 
mit  der  Scheibe  verbundenen  Zalmkreis  markirt.  Bei  einigermassen 
grossen  Instrumenten  hat  diese  Einrichtung  das  Unbequeme,  dass  die 
Scheibe  sehr  beträchtliche  Dimensionen  haben  muss;  auch  ist  dem  zu  er- 

reichenden Genauigkeitsgrade  durch  die  Anzahl  der  Offnungen  eine  ge- 
wisse Grenze  gesteckt. 

Anstatt  quadratischer  Öffnungen  sind  am  häufigsten  kreisrunde  in 

Vorschlag  gebracht  worden,  die  entweder  mittelst  eines  dem  Reissig'schen 
ähnlichen  Arrangements  oder  mit  Hülfe  einer  Art  Schiebervorrichtung  oder 
durch  einfaches  Übereinanderlegen  vor  die  Mitte  des  Objectivs  gebracht 

1)  Berliner  Astronom.  Jahrbuch  1811,  p.  250. 



Blenden  vor  dem  Objectiv. 171 

werden  konnten.  Ein  (k'iartif^es  Verfiilireu  ist  /.  li.  von  Dawes')  etwas 
genauer  beschrieben  worden,  und  seine  Methode  verdient  noeh  deswegen 

••ine  besondere  Erwähnunfr,  weil  er  statt  der  Heobaehtuiig  der  vollstUndigeu 
Ausirischung  der  Sterne  die  Fixirnng  desjenigen  Momentes  eniptiehlt,  wo 
die  Sterne  gerade  noeh  mit  MUhe  sichtbar  sind  (limit  of  steady  visibility  , 
und  weil  er  alle  Ilelligkeitsbestimmungen  auf  diejenige  NormalötVnuug 
des  Teleskops  beziehen  will,  l)ei  welcher  die  Sterne  ti.  Grösse  diese 
Sichtbarkeitsgrenze  erreichen. 

liei  dem  Kuobelschen')  Astrometer  kommen  dreieckige  Blenden- 

ausschnitte  zur  Verwendung.  Diese  haben  nach  dem  l'rtheile  verschie- 

dener Astronomen,  unter  anderen  J.  Herschel's,  vor  anders  gestalteten 
<  MVnungen  den  Vorzug  voraus,  dass  die  centrale  lieugungstigur  sich  durch 
besondere  Schärte  auszeichnet,  und 

dass  auch  die  begleitenden  Beu- 
gungserscheinungen,  welche  in 

sechs  gleichweit  von  einander  ent- 

fernten, vom  Ceutrum  ausgehen- 
den Strahlen  bestehen,  verhältuiss- 

niilssig  wenig  störend  sind. 
In  dem  mit  dem  Femrohr 

verbundenen  Rahmen  //  (Fig.  29) 
gleiten  zwei  Platten  übereinander. 
Die  untere  A  hat  einen  Ausschnitt 

in  der  Form  eines  gleichseitigen 
Dreiecks,  die  obere  B  endet  in 

einer  scharfen  zur  Beweguugs- 
richtuug  senkrechten  Kante.  Da- 

mit die  Mitte  der  freien  Öffnung, 

welche  beim  Übereinandergleiteu 

der  Platten  stets  ein  gleichseitiges 
Dreieck    bildet,    unverändert  mit 

dem  Centrum  des   01)jectivs   zu-  Fig.  29. 
sammenfallt,    muss   die   Platte  Ä 

sich  um  eine  doppelt  so  grosse  Strecke  verschieben,  wie  die  Platte  B, 

weil  im  gleichseitigen  Dreieck  der  Abstand  des  Mitteli)unktes  von  den 
Ecken  doppelt  so  gross  ist,  wie  von  den  Seiten,  Dies  wird  erreicht 
durch  die  mit  Links-  und  Rechts-Gewinde  versehene  Mikrometerschraube 

CF,  deren  oberer  die  Platte  Ä  bewegender  Theil  CD  doppelt  so  grosse 

Steigung  besitzt  wie  der  untere  DE.    Die  an  dem  Mikrometerkopf  auge- 

1)  Monthly  Notices.   Vol.  11,  p.  187. 
2)  Monthly  Notices.   Vol.  35,  p.  100. 
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brachte  Theiliing  giebt  ein  Mass  für  die  jedesmalige  Länge  der  Dreiecks- 

seite, und  da  der  Inhalt  des  Dreiecks,  wenn  diese  Seite  mit  s  bezeichnet 

ist,   durch   — ^s'   ausgedrückt  wird,    so  verhalten   sich  die   Helligkeiten 4 

zweier  zum  Verschwinden  gebrachten  Sterne  wie  die  Quadrate  der  zuge- 
liörigen  ]\likrometerablesungen. 

Besonders  interessant  ist  das  Thury'schei)  Photometer,  welches  zwar 
meines  Wissens  niemals  zu  zusammenhängenden  Messuugsreihen  am  Himmel 

verwendet  Avorden  ist,  aber  schon  deswegen  der  Vergessenheit  entrissen 

zu  werden  verdient,  weil  bei  ihm  das  Abblendungsprincip  in  der  ratio- 
nellsten Weise  zur  Anwendung  gebracht  worden  ist. 

Thury  hat  bereits  in  vollem  Umfange  den  schädlichen  Einfluss 
der  Diflfraction  bei  Helligkeitsmessungen  nach  der  Abblendungsmethode 
erkannt  und  denselben    dadurch    abzuschwächen    versucht,    dass    er    die 

Abbleudung  des  Objectivs  nur 
innerhalb  massiger  Grenzen  und 

hauptsächlich  znm  Zwecke  der  letz- 
ten feinen  Auslöschung  der  Sterne 

benutzte ,  die  Hauptschwächung 
aber  durch  Reflexe  an  Spiegeln 

hervorbrachte.  Die  Thury'sche 
Bleudscheibe  vor  dem  Objectiv 

(Fig.  30)  bestellt  aus  16  über  ein- 
einauder  verschiebbaren  Lamellen, 
welche  ein  gleichseitiges  Polygon 

bilden,  dessen  Mittelpunkt  stets 
die  Mitte  des  Objectivs  einnimmt. 
Jede  einzelne  Lamelle  ist  mit  einem 

Stift  versehen,  welcher  in  einen 
Fig-  30.  zugehörigen  gekrümmten  Einschnitt 

einer  Metallscheibe  ein2:reift.  •  Diese 
Scheibe  lässt  sich  drehen,  und  da  die  Einschnitte,  in  denen  sich  die 
Stifte  der  Lamellen  bewegen,  die  Form  von  Archimedischen  Spiralen 
haben,  so  ist  die  Winkelbewegung  der  Scheibe  proportional  der  linearen 
Bewegung  der  Lamellen  und  infolge  dessen  auch  dem  freien  Durchmesser 
des  Objectivs.  Die  Drehung  der  Scheibe  kann  von  dem  Ocularende  des 
Instrumentes  aus  dirigirt  werden,  und  auf  einer  mit  dem  Bewegungs- 
schltissel  verbundenen   Theilscheibe  aus  mattem   Porzellan  lässt  sich  im 

1,  Bibliotheque  universelle  et  Revue  Suisse.    Archives   des  sciences  phys.  et 
naturelles.  Nouvelle  periode,  t.  51  (1874),  p.  2ü9. 
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FiuBteru  durch  eiue  jjaiiz  einfache  Kcjristrirvorrichtuu^  der  Hetrag  der 

Bewefrun^'  inarkireu.  Das  piuze  Arran^'ement  silinelt  den  hei  piiotüfjranlii- 
Hchen   Ai)j»aralen  \  itlfael»  ühlichen  Irishlenden. 

l  lu  l)ei  der  ̂ lessun^  heller  Ohjecte  die  ( )rtiiun^  des  Ohjt^ctivs  nicht 

allzu  Hehr  ̂ erkleinern  zu  niUsaeu,  hat  Thury  dem  Oeularkopfe  eine  he- 
sondere  Einriehtun«;  ̂ e<:eheu  (Fig;.  ill). 

Ein  und  dasseli)e  Ocular  kann  in  die  Hülsen  hei  (i,  h  und  c  ein- 

^eschuheu  werden;  m  und  //  sind  zwei  Spiegel,  die  unter  45"  f?egen  die 

Kichtunj;  der  aut'talleudeu  Strahlen  ̂ eneij::t  Bind.  Bei  a  beohaehtct  man 
die  Sterne  direet,  hei  b  nach  einmalifrer  Spie<:;elung  au  in  und  hei  c  nach 
zweimalifj^er  Spiegelung:  an  in  und  //.  Die  Fassungen  der  Spiegel  gleiten 
in  Schlittenfiihrungeu,  so  dass  sie  je  nach  Bedlirfniss  in  den  Gang  der 
Lichtstrahlen  eingeschohen,  oder  aus  dcmsclhen  entfernt  werden  können. 

Bei  gewöhnlichen  Quecksilhers])iegeln  mit  (ilsis  wird  von  dem  unter  l.V 
auffallenden  Licht  etwa  75  Pro- 

cent zurückgeworfen,  und  es  er- 
scheinen daher  hei  Benutzung 

solcher  Spiegel  die  Sterne  bei 

b  um  ungefähr  0.3  Grössen- 
classen,  bei  c  um  mehr  als 
0.6  Grössenclasseu  schwächer 

als  bei  a.  Ungefähr  der  gleiche 
Effect  wird  erreicht ,  avcuu 

man  anstatt  der  Spiegel  total 

reflectirende  Glasprismeu  an- 
wendet. Versilberte  Glas- 

spiegel reflectircn  etwas  mehr 

Licht,  während  bei  Mctallspiegclu  der  Lichtverlust  im  Allgemeinen  grösser 

ist.  Benutzt  man  endlich  plauparallele  Glasplatten,  so  beträgt  das  zurück- 
geworfene Licht  nur  etwa  G  Procent  des  auffallenden,  und  ein  Stern  wird 

daher  nach  einmaliger  lleflexiou  um  3 ,  nach  zweimaliger  um  6  volle 
Grössenclassen  geschwächt.  Durch  Combiuation  verschiedener  reflectircnder 

Älittcl  lässt  sieb  mit  Hülfe  der  Tlmry'scben  Einrichtung  innerhalb  ge- 
wisser Grenzen  ein  l)eliebiger  Grad  der  Lichtschwächuug  hervorbringen. 

In  der  Praxis  ist  es  natürlich,  wenn  man  genaue  photometrische  Messungen 

ausführen  will,  unbedingt  erforderlich,  in  jedem  speciellen  Falle  die  Ee- 
flexionscoefticieuten  der  benutzten  Spiegel,  Prismen  oder  Glasplatten  durch 

besondere  Untersuchungen  empirisch  zu  bestimmen,  da  bei  der  Ver- 
schiedenheit des  Verhaltens  einzelner  Glassorten  und  Metalle  und  bei  dem 

Einflüsse,  den  die  Art  der  Politur  u.  s.  w.  besitzt ,  allgemeingültige  exacte 
Angaben   über  den  Bctrajc  des  reflectirten  Lichtes  nicht  gemacht  werden 

Fig.  31. 
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können.  Diese  unentbehrlichen  Constautenbestimmungen  sind  ein  Nach- 

theil der  Thiiry 'sehen  Methode,  den  dieselbe  aber  mit  vielen  anderen 

photonietrischen  Methoden  gemeinsam  hat.  Beiläufig  bemerkt  Hesse  sich 
dasselbe  Ziel  wie  durch  mehrfache  Spiegelung  auch  durch  Anwendung 

von  verschiedeneu  Klendgläsern  oder  eines  Keiles  aus  dunklem  Glase  er- 

reichen, die  in  den  Gang  der  Lichtstrahlen  zwischen  Objectiv  und  Ocular  a, 

am  besten  in  der  Nähe  des  Brennpunktes,  eingeschoben  werden  könnten, 

und  deren  Absorptionscoefficienten  durch  besondere  Untersuchungen  im 

N'oraus  ermittelt  werden  müssten. 
Thury  hat  seinen  Ocularapparat  noch  benutzt,  um  einige  Unter- 

suchungen über  den  Einfluss  der  Beugung  auf  Helligkeitsmessungen  an- 
zustellen. p]r  gelangt  zu  dem  aus  unseren  früheren  Erörterungen  un- 

mittelbar hervorgehenden  Resultate,  dass,  wenn  in  einem  Femrohre  zwei 
verschieden  helle  Sterne  bei  den  freien  Objectivflächen  o  und  d  (von 
denen   o  die  grössere   sein  möge)   zum  Verschwinden    gebracht   werden, 

dann  das  richtige  Intensitätsverhältniss  der  beiden  Sterne  nicht  durch     , 

gegeben  ist,  sondern  durch  -,   ,  wo  die  Correction  x  für  jeden  Werth 

von  o'  einen  anderen  Beti'ag  hat.  Thury  hat  bei  seinem  Instrumente 
diese  Correction  zu  ermitteln  gesucht,  indem  er  verschiedene  Sterne  ein- 

mal durch  starke  Verkleinerung  des  Objectivs  allein  und  dann  nach  Ein- 
fügung des  einen  oder  der  beiden  Spiegel  durch  geringe  Abbiendung  des 

Objectivs  zum  Verschwinden  brachte.  Mit  Hülfe  der  bekannten  Reflexions- 
constanten  der  Spiegel  Hessen  sich  daraus  die  Correctionen  für  die  kleinen 
Öffnungen  im  Verhältnisse  zu  den  grossen  ableiten. 

Bei  den  sämmtlichen  im  Vorangehenden  besprochenen  Einrichtungen 
geschah  die  Abbiendung  des  Objectivs  von  dem  Rande  nach  der  Mitte 

zu.  Da  dieses  Verfahren,  wie  ausführlich  gezeigt  w^orden  ist,  aus  ver- 
schiedenen Gründen  die  schwerwiegendsten  Nachtheile  mit  sich  bringen 

kann,  so  ist  es  rathsamer,  die  Abbiendung  so  vorzunehmen,  dass  alle 
Zonen  des  Objectivs  gleichmässig  davon  betroffen  Averden.  Ein  grosser 
Theil  der  Fehlerquellen  wird  auf  diese  Weise  ganz  beseitigt  oder  wenig- 

stens auf  ein  Minimum  reducirt.  Zur  Erreichung  dieses  Zieles  sind  die 
verschiedensten  Vorschläge  gemacht  worden;  am  praktischsten  hat  sich 
die  Benutzung  von  sectorförmigeu  Ausschnitten  erwiesen,  welche  bereits 
von  Bouguer')  mit  den  folgenden  Worten  als  die  einzig  richtigen  Ab- 
blendungsvorrichtuugen  bezeichnet  worden  sind:  »II  n'y  a  qu'une  seule 
maniere  legitime  de  diminuer  l'ouverture  des  objectifs.  Puisqu'on  veut 
que  la  grandeur  de  la  surface  du  verre  exprime  la  quantite  des  rayons 

Ij  Traite  d'optique,  p.  36. 



niomion  zwiachen  Ohioctiv  und  Ocii!:ir. 

/.» qni  le  traverse,  il  ne  taut  pas  plus  couvrir  les  partit'H  du  contre  que  rclles 
des  bords;  les  preiniOres  ct^uit  plu!<  öj)aiHi>*e8  sont  nioins  transparentes  et 

les  autres  le  sont  davautage;  mais  il  u'y  a  qu'a  les  eouvrir  toutes  pro- 
portionnellement,  et  pour  cela  il  faut  se  servir  de  dia])lira;,'nies  qui  aient 
exaetement  la  fifrure  des  seeteurs.«  Der  Houfruerselic  Vorsclila;;,  der 

lange  piuz  unbeachtet  geblieben  zu  sein  scheint,  ist  8i)äter  wiederliolent- 

lieh  erneuert  worden,  unter  Anderen  von  Lamont'),  welcher  die  Be- 
nutzung eines  vom  Mittelitunktc  des  Objectivs  ausgehenden  taehertormig 

zu  entfaltenden  Diaphragmas  emptiehlt.  In  Potsdam  ist  eine  ähnliche 

Blendvorrichtung  in  Gebrauch,  die  zwar 

gewöhnlich  nur  zur  allgemeinen  Ab- 
schwächung  von  Sternen  benutzt  wird, 

aber  auch  zu  wirklichen  Helligkeits- 
messungen verwendet  werden  könnte. 

Sie  besteht  (Fig.  32)  aus  drei  aufeinander 

gesteckten  Metallkappcn,  von  denen  die 

unterste  fest  mit  der  Objectivfassung  ver- 
bunden ist,  während  die  beiden  anderen, 

einzeln  oder  zusammen,  um  die  erstere 

gedreht  werden  können.  An  zwei  Kreis- 

theilungcn  lässt  sich  der  Betrag  der 

Drehungen  ablesen.  Die  beiden  unteren 

Kapj)cn  haben  je  vier  sectorförmigc  Aus- 

schnitte von  öO"  Oflfnungswinkel ,  die 
dritte  Kappe  besitzt  vier  Ausschnitte  mit 

Winkeln  von  70°.  Man  kann  durch  dieses  Arrangement  das  Objectiv  von 

I  bis  auf  ̂   der  vollen  Öffnung  abblenden  und  daher  eine  Liclitschwächung 

von  ungefähr  2  Grössenclassen  hervorbringen. 

Flg.  32. 

b.    Blenden  zwischen  Objectiv  und  Ocular.     Photometer  von 

Hirsch,  Dawes,  Loewy. 

Anstatt  den  auf  das  Objectiv  auffallenden  Strahlcncy linder  messbar 

zu  verkleinem,  ist  mehrfach  dlcr  Versuch  gemacht  worden,  die  Abblcndung 

erst  nach  dem  Austritte  aus  dem  Objectiv  vorzunehmen.  Eins  der  ältesten 

auf  diesem  Princip  beruhenden  Auslöschungsphotometcr  rührt  von  Hirsch-) 
her  und  ist  für  die  Sternwarte  Xeuchätcl  von  Merz  in  München  angefer- 

tigt worden.  Eine  Scheibe,  welche  in  der  Mitte  mit  einer  feinen  kreis- 
runden Öffnung  versehen  ist,  lässt  sich  innerhalb  des  Fernrohrtubus  vom 

1)  Jahresbericht  der  Münchener  Sternwarte  für  18.52,  p.  40. 

2)  Bulletin  de  la  societe  des  sciences  naturelles  de  Neuchätel.  T.  6  (1861—64),  p.  94. 
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liiriiiiimnkti'  nach  dem  Objectiv  zu  verschieben,  und  diese  Verschiebung- 
wird  au  einer  aussen  am  Rohre  angebrachten  Scala  abgelesen.  Je  weiter 

die  lUendsclieibe  vom  Focus  entfernt  ist,  desto  mehr  Licht  vrird  abgeblendet. 

Ist  b  der  Durchmesser  der  Blendenöffnung,  d  der  Durchmesser  des  Ob- 

jectivs  und  /"seine  Brennweite,  so  ergiebt  sich,  dass,  wenn  die  Blend- 
scheibe  um  die  Strecke  m  vom  Brennpunkte  absteht,  die  Helligkeit  h  eines 

Jyifi 
Sterns    ausgedrückt    wird    durch    h  =  ̂ ^ ,    falls   Uie  Helligkeit   ohne 

Blende  mit  1  bezeichnet  ist.  Die  ursprünglichen  Helligkeiten  zweier  zum 

N'erschwinden  gebrachten  Sterne  verhalten  sich  also  wie  die  Quadrate 
der  zugehörigen  vom  Focus  aus  gezählten  Scaleuablesungen.  Bei  dem 

]lirsch"schen  Apparate,  welcher  an  einem  Fernrohre  von  16.2  cm  Öffnung 
und  259.9  cm  Brennweite  angel)racht  war,  hatte  die  Diaphragmenöffnung 

einen  Durchmesser  von  0.5  cm  und  liess  sich  innerhalb  der  Abstände 

7.6  cm  und  48.2  cm  vom  Brennpunkte  verschieben.  Bei  der  ersten  Stellung 

wurde  die  Öffnung  gerade  von  dem  vom  ganzen  Objectiv  herkommenden 

Strahlenkegel  ausgefüllt,  und  die  Gesammtlichtschwächung,  die  mit  dieser 

Einrichtung  zu  erzielen  war,  betrug  ungefähr  vier  Grössenclassen.  Im  All- 
gemeinen werden  die  im  Innern  jedes  Fernrohres  zur  Vermeidung  von 

seitlichen  Reflexen  angebrachten  Scheiben  einer  grösseren  Verschiebung 
des  Diaphragmas  hinderlich  sein,  und  man  wird  daher,  wenn  man  eine 

sehr  erhebliche  Lichtschwächung  hervorbringen  will,  entweder  verhältuiss- 
niässig  viel  feinere  Offnungen  als  bei  dem  von  Hirsch  beschriebenen 
Apparate  anwenden  oder  noch  Blendgläser  zu  Hülfe  nehmen  müssen. 

Die  Hirsch'sche  Methode  hat  dieselben  Nachtheile  wie  jede  Ab- 
biendung des  Objectivs.  Sie  beruht  ebenfalls  auf  der  zweifelhaften  Vor- 

aussetzung, dass  alle  Theile  des  Objectivs  gleichmässig  zur  Helligkeit 
des  Bildes  beitragen,  und  ist  dem  störenden  Einflüsse  der  Beugung  in 
nicht  geringerem  Grade  ausgesetzt.  Dagegen  bietet  sie  den  Vortheil,  dass 
die  mechanische  Einrichtung  ausserordentlich  einfach  ist. 

Eine  grössere  Verbreitung  hat  das  Verfahren  der  Abbiendung  zwischen 

Objectiv  und  Ocular  niemals  gefunden.  Mir  sind  ausser  dem  Hirsch'schen 
Vorschlage  nur  noch  zwei  andere  bekannt  geworden,  von  Daw^es')  und 
von  Loewy2),  die  oflenbar  ganz  unabhängig  von  dem  ersteren  sind,  im 
Wesentlichen  aber  auf  dasselbe  hinauskommen.  Dawes  hat  an  Stelle 

der  einzigen  Öffnung  ein  Diaphragma  mit  drei  kleinen  Öffnungen  von 

verschiedener  Grösse  benutzt,  welche  durch  Drehung  der  Diaphragmen- 
scheibe nach  einander  in  die  Mitte  des  Strahlenkegels  gebracht  werden 

1;  Monthly  Notices.   Vol.  25,  p.  229. 
2)  Monthly  Notices.   Vol.  42,  p.  91. 
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kouuteu.  Lkc'wv  \v:irnt  davor,  allzu  kleiue  Ortnun^en  zu  bonutzeii 

oder  dio  \'erscliicbuu{;  nach  dem  Objectiv  hin  sehr  weit  zu  treiben ,  er 
will  die  directe  Ver^leicliuii^  nur  auf  ein  Ilelli^keitsiutervall  von  '»  oder 
höehsteus  G  Grüsseuclaöseu  anwenden  und  empfiehlt  fUr  die  Beobac-htuuf; 
der  helleren  Sterne  die  alljcenieine  Absi^hwächun^  durch  KeHex  von  einer 

\  i»r  dem  Oculare  unter  einem  Winkel  von  45"  angebrachten  (Masplatte. 

(•      l);is    r.i  rkhur.sfsche   I)cflcctionsi>hotonictcr. 

Eine  fcanz   eij;euartige  Auslüschunjcrtniethode  ist  in  neuester  Zeit  von 

Parkhurst')  eiu^'efUhrt  und  bei  seineu  llelli{;keit8messun«j:en  an  kleinen 

rianeten  in  {grösserem  Umtaufte   angewendet   worden.     Die  \'orrichtuug;, 
welcher  Park  hurst  deu  Namen  »detlectiug  apparatus«  ge«i:cben  hat,  be- 

steht im  Wesentlichen  aus  einer  sehr  dünnen,  etwas  keilförmigen  Glas- 

platte, welche  zwischen  Objectiv  und  Brennpunkt  eines  i)arallaktisch  mou- 

tirten  Fernrohres   von  22.9  cm  ()f!nung    und  2S4.5cm    lircunweite,    etwa 
40.6  cm  von  der  Focalebene  entfernt  augebracht  ist,    und  zwar  so,    dass 

die    scharfe   Kante    derselben   bis   iu   die  Mitte   des   Rohres    hiueiuriigt. 
Wird  das  Instrument  auf  irgend  einen  Stern  gerichtet,   so  geht  die  eine 
Hälfte    des    Strahlenkegels   an    der   Glasplatte  vorbei,    die   andere    fällt 

auf   dieselbe   und   wird   ein    wenig  abgelenkt,    so    dass    zwei    nahe   bei 
eiuander  befindliche  Bilder  des  Sternes   entstehen.     Es  findet  also  keine 

eigentliche  Abblenduug  statt  in   dem   Sinne,   wie  es  bei  deu  bisher  be- 

sprochenen Photometern  der  Fall  war,  sondern  eine  Zerlegung  des  Licht- 
kegels in  zwei  Theile,  und  es  ist  klar,  dass  man  durch  Verschiebung  der 

Glasplatte   iu  der  llichtung  senkrecht   zur  optischen  Axe  sehr  leicht  das 

directe  neben  der  Glas})latte  gesehene  Bild  eines  Sternes  zur  Auslüschung 

l)ringeu  könnte.    Parkhurst  hat  zur  Erreichung  dieses  Zieles  einen  etwas 

anderen  Weg  eingeschlagen.     Er  lässt  bei  unbeweglicher  Glasplatte  den 
zu  beobachtenden  Stern  durch  das  Gesichtsfeld  des  Fernrohres  hiudurcli- 

wandern.    Beim  Eintritt  in  dasselbe  geht  zunächst  der  ganze  vom  Objectiv 

kommende  Strahlenkegel  an  der  Glasplatte  ̂ orbei,  und  man  erblickt  nur 

(in   einziges   Sternbild.     Sobald  aber  der  Mantel  des  Kegels  die  Platte 

erreicht  hat,  wird  ein  zweites  schwaches  Bild  des  Sternes  sichtbar,  während 

das  ursprüngliche  Bild  an  Helligkeit  abnimmt.    Man  kann  auf  diese  Weise 

das   vollständige  Verschwinden  des  directen  Bildes  beobachten.     Sterne 
von  verschiedener  Lichtstärke  werden  natürlich  an  verschiedenen  Stelleu 

des  Gesichtsfeldes  zum   Verschwinden  kommen,   und  die  Zeit,    die  von 

ihrem  Eintritte  in  das  Gesichtsfeld  bis  zur  vollständigen  Auslöschung  ver- 

1)  Annals  of  the  Astr.  Observatory  of  Harvard  College.   Vol.  18,  Nr.  III. 
Maller,  Photometrie  der  Gestirne.  12 
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streicht  wird  mit  Rücksicht  auf  die  Declin
ation  der  Sterne  ein  Mass  für 

to  Hell  iceit  .eben.  Da  der  Eintritt  in
  das  Gesichtsfeld  mcht  mit  der 

er^Irlidun.  (lenaui.keit  zu  bestimmen  
ist,  so  ̂ vird  statt  dessen  der 

In      t  der  Sterne  an  einer  dunklen  Linie  be
obachtet,  welche  auf  emer  m 

msst  ich  noch  verschieben  und  an  mehrer
en  Punkten,  deren  Entfernung 

von  einander  in  Zeitsecunden  genau  bestimm
t  ist,  festklemmen.  Man  kann 

Inf  dice  Weise,  wenn  es  wünschenswerth  s
ein  sollte,  die  Durchgangszeit 

•ibklirzen  Das  Ocular  ist  ebenfalls  verschiebb
ar  und  zwar  parallel  zur 

Focalebeno,  um  es  bei  der  Beobachtung  der 
 Auslöschung  in  die  vortheil- 

hafteste  Position  zu  dem  Sterne  bringen  zu
  können.  Die  ablenkende 

Glasplatte  kann  vom  Ocular  aus  mittelst  einer  e
infachen  Vorrichtung  ganz 

zurlickgeklappt  werden,    so  dass    das  Gesich
tsfeld  DÖthigen  Falls  voll- 

ständiir  frei  wird.  ,      i     .      j 

Da^  Eio-enthüraliche  der  Parkhursfschen  Methode  besteht
  dann,  dass 

die  eigentliche  Helligkeitsbeobachtung  durch  eine  Zeit
messung  erfolgt,  ein 

Verfahren,  welches,  wie  wir  sehen 

werden,  auch  beim  Keilphotometer 

und  zwar  schon  lange  vor  Park- 
hurst   zur    Anwendung    gekommen 

ist.     Was  den  Zusammenhang  zwi- 

schen Durchgangszeit  und  Hellig- 

keitsabnahme     beim      Deflections- 

photometer  anbetrifft,  so  Hesse  sich 

derselbe    entweder    durch    Berech- 

nung des  von  der  ablenkenden  Glas- 

platte aus  dem  Strahlenkegel  aus- 
geschnittenen   Theiles    bestimmen, 

oder  auf  experimentellcmWege  durch 

Mes.uno-en   an  Sternen  von  bekannter  Helligkeit  oder  durc
h   irgend  eine 

andere 'photometrische  Methode   ermitteln.     Parkhurst  hat
    bei  seinem 

Apparate  noch  eine  Einrichtung  getroffen,  um  unmittelb
ar  aus  den  für  zwei 

verschiedene  Sterne  beobachteten  Durchgangszeiten  
den  Helligkeitsimtei- 

schied  derselben  in  Grössenclassen  abzuleiten.    Zu  diesem 
 Zwecke  hat  er 

vor  dem  Objectiv  eine  Blendkappe  angebracht,  deren 
 eigenthUmliche  Con- 

struction  aus  Figur  33  ersichtlich  ist.  .    t  •   • 

Die  freie  Öffnung  der  Blende  wird  begrenzt  durch  eine  
gerade  Linie 

und  zwei  Curvenstücke,  die  symmetrisch  zu  einer  senkrech
t  auf  der  Geraden 

durch  die  Mitte  des  Objectivs  gezogenen  Linie  liegen.  
Die  Curven  sind 

loo-arithmische  und  durch  die  Gleichung  bestimmt:  x  =  Plog?/,  wo  P  e
ine 

Constante  ist.    Die  x-Axe  fällt  mit  der  Mittellinie  zusammen
.    Der  Inhalt 

Fig.  33. 
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der  Fläclie,  welche  vou  irjjeud  einer  Unliujite  //,  der  -r-Axe  und  der 

asymptotisch  zu  derselben  vcrhiufeiulen  Curve  gebildet  wird,  ist  aus- 

{jedrllckt  durch  PMi/,  wenn  M  der  Modul  der  Hrij^^'schen  Lo/,Mrithnien 
ist.  Für  zwei  hestininite  Ordinaten  //,  und  //^  hat  man  daher  die  ent- 

sprechenden Flächen  /*-^///,  und  PMfi^.  Soll  nun  das  Vcrhältniss  dieser 
beiden  Flächen  {gleich  sein  dem  Verhältnisse  zweier  auf  einander  fulj;:endeu 

Stemj^rössenclassen  (wofür  gewöhnlich  die  Zahl  2.r)12  angenommen  wird", 
80  ist  log  //,  —  log//^  =  0.4  und  demnach  ./,  —  x,  =•  0.4  P.  Parkhurst 
hat  für  die  willkürliche  Constante  P  den  Werth  5  angenommen,  und  es 

ist  daher  bei  ihm  j\ — x,  gleich  2  Zoll.  Die  Blendkappe  ist  so  auf  das 
Objectiv  aufgesetzt,  dass  die  Mittellinie  mit  der  Kichtung  der  täglichen 

Bewegung  der  Sterne  zusammenfällt.  Verschiebt  sieh  nun,  durch  Be- 
wegung des  Sternes,  der  Strahlenkegel,  dessen  Querschnitte  natürlich  überall 

ähnliche  Form  haben  müssen  wie  die  freie  Objectivötinung,  gegen  die 
ablenkende  (ilasplatte  um  ein  Stück,  welches  an  dem  Objectiv  einer 
Strecke  von  2  Z<dl  entspricht,  so  ändert  sich  die  Helligkeit  des  Sternes 

um  eine  ganze  Grössenclasse.  Die  dazu  erforderliche  Zeit  beträgt  für 

einen  A(|uatorstern  ungefähr  40  Zeitsecunden.  Will  man  zwei  beliebige 
Sterne  in  Bezug  auf  ihre  Helligkeit  miteinander  vergleichen,  so  bestimmt 

man  für  jeden  die  Durchgangszeit  vom  Antritt  an  die  dunkle  Linie  bis  zum 

vollständigen  Auslöschen  des  direeten  Bildes.  Die  Differenz  dieser  Durcli- 
gangszeiten  (in  Zeitsecunden  ausgedrückt),  reducirt  auf  den  Aequator  und 

dividirt  durch  40,  giebt  dann  unmittelbar  den  Helligkeitsunterschied  der 

beiden  Sterne  in  Grössenclassen.  Da  die  Constante  P  ganz  willkürlich 

ist,  und  ebenso  die  Entfernung  der  ablenkenden  Glasplatte  von  der  Foeal- 
cbene  beliebig  gewählt  werden  kann,  so  lässt  sich  die  Zeitdauer,  welche 

zur  Hervorbringuug  einer  Lichtabnahme  von  einer  Grössenclasse  erforder- 

lich ist,  ganz  nach  Gutdünken  von  vornherein  festsetzen.  Zu  berück- 
sichtigen ist  noch,  dass  die  Blendenöffnung  streng  genommen  nach  der 

einen  Seite  hin  ins  Unendliche  sich  erstrecken  raüsste,  weil  die  begrenzen- 
den logarithmischen  Curven  asymptotisch  zur  Mittellinie  verlaufen.  Um 

daher  den  ausserhalb  des  Objectivs  fallenden  Theil  der  Öffnung  in  Rechnung 

zu  ziehen,  ist  es  noth wendig,  an  dieser  Seite  der  Blendscheibe  eine  be- 
sondere Öffnung  anzubringen,  welche  eine  beliebige  Form  haben  kann, 

deren  Fläche  aber  gleich  diesem  ausserhalb  liegenden  Stück  sein  muss. 

Die  Parkhurst'sche  Objectivblende  hat  den  Vortheil,  dass  die  experi- 
mentelle Bestimmung  der  Beziehung  zwischen  Durchgangszeit  und  Hellig- 

keitsänderuug  überflüssig  wird;  dagegen  dürfte  die  exacte  mechanische 

Herstellung  der  complicirten  Öffnungsform,  von  der  allein  die  zu  erreichende 

Messungsgenauigkeit  abhängt,  mit  grossen  Schwierigkeiten  verknüpft  sein. 
Auch   sonst  hat  das  ganze  Beobachtungsverfahren   mancherlei  Bedenken 

12* 
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lÜL,  siel,,  uud  e.  .»t  ka.n„  .«  erwar
ten,  dass  das  Pa.khuvsfsehe  P

boto- 

mcter  weite  Verbreitung  tind
en  wird. 

2.    Ausliiscliung  &<■»  Lichtes  d
urcl.  absortivende  Medien. 

.,     i,ie   Photometer  von  Lamp
adins,  Homer,   Quetelet,  Al

bert. 

n      (Vd-n>kc    die  Absorption    des   Lic
htes   in   verschieden  grossen 

Der  ̂'«''■'»'^':',  ;'  '  *"     d„,.chsichtigen  Mediums  als  Helligkcitsmass 

.,,„   benutzen,    ist  «™      ̂ '^  ,     ̂ g      ̂ ass  bereits  im  Jahre  17nO 
erwähnt  .n  se.nen,  f-^  '^;^°  '"^^  *  .^  -)„,,.  y^i^en  Schrift,  betitelt 

!LS~—  uXluI:i^,  die  AnslOsehnng  des  
Lichtes  durch 

ÖbcreitnW  mehrerer  
Glasstncke  von  gleicher  Dicke  

empfohlen 

rr  Th™  e  isch  lä«st  sich  gegen  dieses  
Princip  kaum  etwas  einwenden, hat.    Theoietisch  1.1S     SIC        ,  ^i„,,i„en  GlasstUeke  nicht  nur  hin- 

"t;  ̂J"rke     l'det   au  1    Unsiehtlich   der  Besch
affenheit  des 

et  :  V    Lernen"  ideuta   sind,   kann  
  man   leicht   den   Liehtverlust 

b  Smmen    der  von  einer  beliebigen  
Anzahl  derselben  verursacht  wird. 

Ist  Td"  Intensitilt  eines  Lichtstrahles  vor  de
m  Eintritte  in  das  erste  Glas- 

8  uek   X  de  Intensität  beim  Austritte  aus 
 u  solchen  Stücken,  so  hat  man 

nach  kcMiErörteruugenaufScite  113  die  
einfache  Beziehung :  J'^Jc,  wobei 

"   de     o-uanntc  Transmissionscoefficient,  das  Ver
hältn  ss  der  von  einem 

einte  nn°GlasstUck  hindurch  gelassenen  Lich
tmenge  zu  der  ursprünglichen 

itensU^   ausdrückt.     In  der  Praxis  stelle
n  sich  diesem  Verfahren  und 

eCs    l:  anderen  anf  dem  Princip  der  Absorption  ̂ ^^2^^ 

loschungsmethoden  einige  Schwierigkeiten  <;"'
g^f°-„  2"nach     findet  man 

nicht  leicht  vollkommen  homogene  absorbirende  Medien,   «^"J  °«*  ̂ ^ 

denklicher  ist  der  Umstand,  dass  es  kanm  
eine  Substanz  geben  du.  fte 

clde  für  Strahlen  von  verschiedener  Brechb
arkei.  in  absolut  gleichem 

Masse   durchlässig   wäre.     Die   Vergleiehung  
 verschiedenfarb.gei   Licht- 

einrücke ist  daher  hei  jedem  Absorptionsphotometer  ei
n  mehr  oder  weniger 

'"' Ans^:^"er  von  Fran^ois  Marie  benutzten  «l-P'^f -^"'twä" dls 
sich  Lampadius'l   im  .lahre   1814   znr  Be

stimmung  der  Helligkeit  des 

etti-tnrn  Tageslichtes,  sowie  der  Sonne  und 
 des  Mondes    einer  Rohre 

in  welche  so  viele  mit  Öl  getränkte  Papiersc
heiben  eingelegt  wuiden,  bis 

^         T^^padiu.,  Beitrage  .ur  Atmosplüirologie.    IL  Pbot
.  Beob.  im  Jahre  1S14, 

p.  164.    Freiberg  1817. 



Aiislöschiing  des  Lichtes  durch  absorbirende  Medien.  \s^\ 

jede  Spur  vdn  Licht  aus^elüscht  war.  Diese  i'jipierseheihen  ersetzte  »r 
später  dureh  Ilornseheibeii,  weU-lie  sicli  weit  houni^ener  uud  vor  Allein 
viel  haltbarer  erwiesen;  ferner  sehlu}:;  er  vor,  an  jeder  Photonietirrölire 

eine  Theilun^  anzul»rin;j:en  und  mit  KiÜ  denjenijren  Tunkt  zu  J)ezeiehn«'u, 
bis  zu  welehem  die  Hühre  mit  aufeinander  }::elej;ten  Seheiben  anf^efllUt 
werden  muss,  falls  jrerade  das  Lieht  eines  im  SauerstolVj;as  brennenden 

rhosphorstUekes  zum  Versehwinden  j^ebraeht  werden  soll;  auf  diese  Weise 
würde  die  Anfjabe  einer  beliebiji:en  Zahl  der  Seala  in  versehiedenen  der- 

arti<!:en  A])paraten  ein  pinz  bestimmtes  Hellij^keitsmass  repräsentinMi. 

Eine  ähnliehe  F^inriehtung;  ist  fast  zu  derselben  Zeit  von  Homer') 

vor^'eseh!a<:en  worden.  Derselbe  verwendete  einen  Itahmen  mit  10  neben 
einander  betindlichen,  ̂ leieh  grossen  ( )ftiiun<ren,  von  denen  die  erste  j^anz 
frei  blieb,  während  die  zweite  mit  einer  einzelnen  La^e  dnrehsiehti<,'en 

Papieres,  die  dritte  mit  1  solchen  Lap'U  u.  s.  w.,  die  zehnte  mit  9  La^en 
Uberzofjen  war.  Ausserdem  waren  Scheiben  vorhanden,  die  aus  je  10  La^ren 
desselben  Papieres  bestanden  und  die  in  dem  Photometerrohre  mittelst  einer 

Hülse  festgehalten  werden  konnten.  Bei  der  Beobachtuu«::  wurden  zu- 
nächst soviel  Zehnerscheiben  eingesetzt,  als  erforderlich  waren,  um  die 

Lichtquelle  nahezu  zum  Auslösclien  zu  brinj^en,  dann  wurde  der  Pahmen 

80  weit  hineingeschoben,  bis  der  letzte  Lichteiudruck  verschwand,  und 

die  Nummer  der  betreffenden  Rahmenötfnung  uotirt.  Das  Verfahren  ist, 
wie  mau  leicht  einsieht,  in  mancher  Hinsicht  bedenklich  und  dürfte 

schwerlich  sichere  Resultate  ergeben. 

Dasselbe  gilt  von  den  zahlreichen  Versuchen,  FlUssigkeitsschichten 

zur  Auslüschung  zu  verwenden.  Quetelet^)  hat  bereits  im  Jahre  18'.i3 
vorgeschlagen,  in  den  Gang  der  Lichtstrahlen  ein  Gefäss  einzuschalten, 

welches  oben  und  unten  mit  parallelen  Glasplatten  verschlossen  ist.  Diese 
Platten  können  durch  eine  einfache  Vorrichtung  einander  genähert  oder 

\(»n  einander  entfernt  werden,  sodass  die  eingeschlossene  Flüssigkeits- 
schicht, welche  in  ein  seitlich  angebrachtes  Rohr  zurücktreten  kann,  jede 

beliebige  Länge  erhält.  Dieselbe  Idee  ist  bis  in  die  jüngste  Zeit  immer 

wieder  von  Neuem  mit  nur  geringen  Modificationen  aufgetaucht.  Am  be- 

kanntesten ist  wohl  das  Albert'sche  Photoscop^)  geworden,  welches  im 

Wesentlichen  mit  dem  Quctelet'schen  Apparate  [die  grösste  Ähnlichkeit 
hat.  Die  Benutzung  von  Flüssigkeiten  hat  ausser  vielen  anderen  Übel- 
ständen  noch  den  Nachtheil,  dass  sich  die  selective  Absorption  der  einzelnen 
Farben  in  ganz  besonders  starkem  Masse  fühlbar  macht. 

1    Bibliotheque  universelle  des  sciences.   Geneve.  Tome  6  ̂1817). 
2^  Bibliotheque  universelle  des  sciences.   Geneve.  Tome  52  (1833),  p.  212. 
3}  Dinglers  polytechnisches  Journal.    Bd.  100  (1846;,  p.  20. 
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b.    Das  Keilphotometer. 

Alle  im  ̂ 'orallg•el^eudeu  erwälmteu  Eiurichtuug-eii  und  viele  andere 

auf  demselben  Princip  bernheuden  eig-neu  sich  wenig-  zu  Untersuchungen 
am  Hinnnel  und  können  auch  nicht  im  Entferntesten  rivalisiren  mit  dem 

hervorragendsten  Repräsentanten  dieser  Gattung  von  Instrumenten,  dem 

Keilphotometer,  welches  zweifellos  überhaupt  als  das  vollkommenste 

Auslöschungsphotometer  zu  bezeichnen  ist.  Es  wird  häufig-  auch  das 

rritchard'sche  Keilphotometer  genannt,  weil  Pritchard  dasselbe  am  Ein- 
<'ehcndsten  studirt  und  zuerst  zu  umfangreichen  Messungen  benutzt  hat. 

Der  Gedanke  selbst  ist  ziemlich  alt,  und  die  Geschichte  der  Entwicklung 

dieses  Photometers  ist  ein  deutlicher  Beweis  dafür,  welch  geringes  Interesse 

stets  von  Seiten  der  Astronomen  den  Helligkeitsbestimmungen  der  Ge- 

stirne entgegeugeb rächt  worden  ist,  da  sonst  schwerlich  eine  so  einfache 

und  praktische  Methode  immer  wieder  in  gänzliche  Vergessenheit  gerathen 
wäre.  Es  existiren  nicht  weniger  als  fünf  verschiedene  Abhandlungen,  in 

denen  die  Benutzung  von  Glaskeilen  zu  photometrischen  Zwecken  als 

neu  in  Vorschlag  gebracht  worden  ist,  zum  Theil  bereits  mit  allen  den- 
jenigen Modificationen  und  Verbesserungen,  die  sich  erst  seit  Pritchard 

dauernd  in  der  Praxis  eingebürgert  haben. 
Der  älteste  Vorschlag  scheint  aus  dem  Jahre  1832  von  dem  Grafen 

deMaistre')  herzurühren.  Derselbe  benutzte  zwei  Prismen  von  ungefähr 
1  r  brechendem  Winkel  und  fast  9  Zoll  Länge,  das  eine  aus  weissem, 
das  andere  aus  blauem  Glase,  welche  so  aufeinander  gelegt  waren,  dass 

sie  ein  Parallelepipedum  bildeten,  damit  die  hindurchgehenden  Licht- 
strahlen nicht  von  ihrer  ursprünglichen  Kichtuug  abgelenkt  würden.  Das 

Prisma  aus  weissem  Glase  erhielt  bei  der  Messung  eine  feste  Stellung, 

während  das  andere  mit  Hülfe  einer  Mikrometerschraube  dagegen  ver- 
schoben werden  konnte.  Das  de  Maistre'sche  Photometer  ist  ein  Jahr 

später  von  Quetelet"-)  in  der  Weise  modificirt  worden,  dass  anstatt  eines weissen  und  eines  blauen  Prismas  zwei  Keile  von  demselben  dunklen 

Glase  benutzt  wurden;  doch  hat  Quetelet  dieses  Instrument  sehr  bald 
wieder  aufgegeben,  weil  er  die  Unmöglichkeit  einsah,  Glas  von  solcher 

Färl)uug  zu  erhalten,  dass  die  verschiedenen  Farben  gleichmässig  da- 
durch absorbirt  würden. 

In  den  Berichten  der  Schwedischen  Akademie  beschreibt  CD. V.Schu- 

macher'') im  Jahre  1S52  eine  ganz  ähnliche  Einrichtung,  ohne  olfenbar 
von  den  frühereu  Vorschlägen  Kenntniss  zu  haben;  er  bewegt  die  beiden 

1)  Bibliotheqne  universelle  des  sciences.  Geneve.  Tome  51  (1S32),  p.  323. 
2  Bibliotheqne  universelle  des  sciences.  Geneve.  Tome  52  (1833),  p.  212. 
:v  Öf\'ersigt  af  K.  Vetensk.  Akad.  Förh.  1S52,  p.  236. 
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18:5 
Keile  durch  eine  Seliraube  mit  Doppelgewiude  ^leielnnUss^ij::  j,'ej?eneinan(ler 
uud  brin<rt  dieselben  (was  als  eine  vveseDtliehe  Verbesserun«;  /u  bezeichnen 
ist)  nicht  vor  dem  Objectiv  oder  Ociilar.  sondern  in  der  Focnb'b.n.'  des 
Fernrohres  an. 

Kayser')  in  Danzi^r  hat  zum  ersten  Male  die  Prismen  nicht  j^etrennt 
von  einander  benutzt,  sondern  zu  einem  festen  Do[)i)elprisma  zusammen- 
;^ekittet,  bestehend  aus  einem  weissen  durchsichtij^en  und  einem  dunklen 

Keile.  Sein  Instrument  gleicht  bis  ins  Kleinste  unseren  besten  heutigen 
Photometem,  und  es  ist  fast  unbegreiflich,  dass  dasselbe  in  der  damaligen 

Zeit  gar  keinen  Anklang  gefunden  hat.  Von  Kayser  stammt  auch  zu- 
erst der  Vorsehlag,  den  Doppelkeil  in  der  Brennebene  eines  i)arallaktischen 

Fernrohres  feststehen  zu  lassen  und  zwar  mit  seiner  Längsausdehnung  in 

der  Kichtimg  der  täglichen  Bewegung,  und  die  Secunden  zu  zählen  von 

dem  Antritt  der  Sterne  an  den  Glasstreifen  bis  zu  dem  Momente,  wo 
die  Sterne  unsichtbar  werden. 

Dawes^)  hat  sich  ebenfalls  Verdienste  um  das  Keilphotometer  er- 
worben und  insbesondere  seine  Anwendung  ausser  zu  Sternbeobachtungen 

noch  in  solchen  Fällen  empfohlen,  w^o  andere  photometrische  Methoden 
schwierig  zu  benutzen  sind,  beispiels- 

weise zur  Vergleichuug  der  Hellig- 
keit verschiedener  Partien  der  Mond- 

oberfläche und  zur  Vergleichuug  der 
Lichtstärke  der  von  der  Sonne  be- 

leuchteten Atmosphäre  und  der  Photo- 
sphäre der  Sonne  selbst. 

Ausser  der  Dawes'scheu  Ein- 

richtung und  einem  weniger  bekann- 
ten Vorschlage  von  Piazzi  Smyth 

aus  dem  Jahre  1843,  der  nirgends 

veröffentlicht  zu  sein  scheint,  ist 
Pritchard  bei  der  Construction 

seines  Keilphotometers  im  Jahre 
1881  offenbar  keiner  der  älteren  Vor- 

schläge bekannt  gewesen.  Sein 

Apparat  enthält  in  keiner  Hinsicht 

etwas  Neues,  im  Gegentheil  bedeutet 

er  insofern  sogar  einen  gewissen  Rückschritt,  als  die  Verschiebung  des 
Keiles  wieder  aus  der  Focalebeue  vor  das  Ocular  verlegt  worden  ist.  Die 

Figuren  34  und  35  stellen  das  Pritchard'sche  Keili)hotometer  dar,  wie  es 
1,  Astron.  Nachr.   Bd.  57,  Nr.  13-16. 
2;  Monthly  Notices.   Vol.  2-5,  p.  229. 

'~Tr 

Figr.  35. 
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in  der  (.i)tist'heii  Anstalt  von  Grubb  in  Dublin  angefertigt  wird.  In  dem 

Kahnion  a  bewegt  sich  mit  Hülfe  eines  Triebes  h  der  aus  weissem  und 

neutralem  Glase  zusammengekittete  Doppelkeil,  dessen  Verschiebung  au 

der  Theiluug  c  abgelesen  werden  kann.  Um  dem  Auge  die  nöthige  Seh- 

riehtung  zu  geben,  ist  vor  dem  Keil  noch  eine  Hülse  mit  einer  Augeu- 

iiftnunu'  angebracht.  Der  ganze  Eahmen  a  lässt  sich  mittelst  eines  Scharniers 

licrunterklai)pen  (Fig.  35),  so  dass  das  Ocular  nach  Bedürfniss  sofort  frei 

ohne  Keil  benutzt  werden  kann.  Diese  Einrichtung  ist  in  mancher  Hin- 

sicht vortheilhaft,  sie  hat  aber  den  grossen  Nachtheil,  dass  der  Keil  viel 

leichter  der  Gefahr  einer  Beschädigung  oder  des  Beschlagens  durch  den 

Hauch  des  Beobachters  ausgesetzt  ist,  als  wenn  er  sich  im  Innern  des 

Fernrohres  befindet,  und  dass  im  Momente  des  Verschwindens  der  Sterne 

das  ganze  Gesichtsfeld  verdunkelt  ist,  was  in  vielen  Fällen  die  Beobach- 
tung erschwert.  Da  der  Augeudeckel  nicht  zu  weit  von  der  Ocularlinse 

entfernt  sein  darf,  so  ist  die  vorn  befindliche  Hülse  so  kurz,  dass,  wie 

Young'j  bei  einer  Besprechung  des  Pritchard'scheu  Keilphotometers  miss- 
billigend bemerkt,  Nase  und  Stirn  des  Beobachters  der  Bewegung  des 

Keiles  unter  Umständen  hinderlich  sind. 

Entschiedenen  Vorzug  vor  dem  Pritchard'scheu  Instrumente  verdient 
der  in  Potsdam  eingeführte,  vom  Mechaniker  Töpfer  construirte  Apparat, 
welcher  zugleich  mit  einer  bequemen  Registrirvorrichtuug  versehen  ist. 

Figur  36  stellt  diesen  Apparat  in 
etwa  3  der  natürlichen  Grösse  (mit 
abgeschraubtem  Ocular)  dar.  Er 
wird  mittelst  eines  Zwischenringes 

an  das  zur  Verwendung  kommende 
Fernrohr  so  angesetzt,  dass  sich 

der  Keil  ungefähr  in  der  Brenn- 
ebene desselben  befindet.  In  dem 

eigentlichen  aus  Aluminiumblech 
angefertigten  Kasten  des  Apparates 
bewegt  sich  mit  Hülfe  des  Triebes 
a  der  Eahmen  ö,  in  welchem  der 
Keil  mittelst  der  Schrauben  c  be- 

festigt wird.  Auf  der  Vorderseite 
dieses  Rahmens  ist  eine  Millimeter- 
theilung  angebracht,  die  an  dem 

festen  Index  i  abgelesen  werden  kann;  ausserdem  befindet  sich  eine 
zweite   zur  Begistririmg  benutzte  Theiluug  mit   erhabenen  Strichen  und 

1)  Investigations  on  light  and  heat  published  with  appropriation  from  the 
Eumtbrd  Fund.     IS8G,  p.  3iil. 

Fig.  36. 
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Zahlen  auf  der  oberen  Kaute  e  des  llahmeus.  Durch  die  Mitte  des  Gesiehts- 

feUles  geht  ein  aus  zwei  schmalen  Lamellen  gebildeter,  unmittelbar  vor 
dem  Keil  sitzender  Steg,  welcher  mit  Hülfe  des  Knopfes  d  nach  Wunsch 

-anz  aus  dem  (lesichtsfelde  zurllckgezogeu  werden  kann.  Hi-i  der  Be- 
nutzung eines  parallaktisch  montirten  Fernrohres  wird  das  Keilphotometer 

-o  angesetzt,  dass  dieser  Steg  in  die  Itichtung  der  täglichen  Bewegung 
zu  stehen  kommt  und  die  Sterne  den  schmalen  Streifen  zwischen  den 

I^mellen  zu  durchlaufen  haben.  Das  ])ositive  (^cular,  welches  nicht  zu 
<tark  zu  wählen  ist,  wird  so  eingestellt,  dass  der  Steg  und  die  Begrenzung 

des  Keils  scharf  erscheinen,  und  dann  erst  wird  der  ganze  A])parat  mit- 
telst des  Fernrohrtriebes  so  weit  verstellt,  bis  auch  die  Sterne  scharf  zu 

sehen  sind.  Der  Umstand,  dass  zu  beiden  Seiten  des  Keils  das  Gesichts- 
feld frei  bleibt,  ist  bei  den  meisten  Sternbeobachtungen  als  ein  Vortheil 

zu  betrachten ;  denn  erstens  wird  dem  Auge  dadurch  die  Mlihe  erleichtert, 

diejenige  Stelle  richtig  zu  fixireu,  wo  der  Stern  verschwindet,  und  dann 
uiebt  die  Entfernung  der  beiden  Lamellen  und  ebenso  die  Breite  des 
Keils  ein  vortrettliches  Mittel  au  die  Hand,  die  Distanzen  benachbarter 
Sterne  in  beiden  Coordinatcu  richtig  zu  taxiren  und  daher  bei  grösseren 
Beobachtungsreihen  Verwechslungen  von  Sternen  zu  vermeiden.  Wenn 

CS  erforderlich  sein  sollte,  kann  mittelst  des  Knopfes  f  ein  Schieber  vor- 
geschoben werden,  welcher  das  ganze  Gesichtsfeld  bis  auf  einen  schmalen 

Ausschnitt  in  der  Mitte  verdeckt;  es  kann  endlich  auch  noch  eine  andere 

Blende  mit  feinen  runden  Öffnungen  eingesetzt  werden,  um  nach  dem 

Dawes'scheu  Vorschlage  einzelne  Stellen  der  Mond-  oder  Sonnenoberfläche, 
bei  sehr  grossen  Breunpunktbilderu  auch  verschiedene  Partien  einer  Planeteu- 
^^cheibe  mit  einander  zu  vergleichen. 

Als  Registrirvorrichtung,  welche  beim  Keilphotometer  durchaus  un- 
cnt))ehrlich  ist,  empfiehlt  sich  am  meisten  die  von  E.  v.  Gothard^)  her- 

rührende, welche  im  Wesentlichen  auch  bei  dem  Potsdamer  Instrument 

beibehalten  ist.  Auf  das  Ead  g  ist  eine  Rolle  schmalen  Telegraphen- 
papieres  aufgesteckt,  welches  sich  in  der  aus  der  Figur  ersichtlichen  Weise 

auf  das  zweite  etwas  grössere  Rad  /.•  aufwickelt.  Durch  einen  Druck  auf 
den  Hebel  /  wird  dieser  Papierstreifen  mittelst  des  elastischen  Kissens  m 
an  die  erhabene  Theilung  angedrückt.  Ausser  dieser  Theiluug  presst  sich 

noch  ein  an  dem  festen  Theile  des  Photometers  ebenfalls  erhaben  ange- 
brachter Indexstrich  in  das  Papier  ein.  Die  Markirung  ist  so  deutlich, 

dass  die  Ablesung  des  Streifens,  namentlich  mittelst  einer  schwachen  Lupe, 
keine  Schwierigkeiten  bereitet.  Man  kann  auch  noch  zwischen  Streifen 
und  Theilung,   wie  es  E.  v.  Gothard  gethan  hat,  einen  zweiten  Streifen 

]    Zeitschrift  für  Instrumentenkunde.  Jalirg.  7,  p.  347. 
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mit  Farblösuug  getränkteu  Papieres  einschieben;  die  Ablesung-  wird  dann 

noch  bequemer,  indessen  ist  diese  Complication  der  Einrichtung,  welche 

auch  einige  Übelstände  mit  sich  führt,  nicht  unbedingt  erforderlich.  Beim 

HcrabdrUcken  des  Hebels  l  fasst  die  starke  Feder  n  in  eine  Art  Zahn- 

kranz ein,  welcher  auf  dem  Rade  k  fest  aufsitzt,  und  beim  Loslassen  des 

Hel)els  wird  das  Kad  um  ein  Stück  gedreht  und  der  Papierstreifen  eine 

kleine  Strecke  fortgezogen,  so  dass  für  eine  neue  Einstellung  Raum  wird. 

Um  den  Streifen  nach  Beendigung  der  Beobachtung  schnell  abwickeln  zu 

können,  wird  die  Feder  n  mittelst  der  Schraube  a  ein  wenig  angehoben, 

so  dass  das  Rad  k  sich  frei  und  schnell  drehen  lässt. 

Die  Theorie  des  Keilphotometers  ist  die  denkbar  einfachste.    Es  stelle 

in  Fiffur  "il  ABC  das  dunkle  und  ÄDC  das   durchsichtige  Prisma  dar. 
Die  Länge  des  Keiles  AB 
sei  /,  seine  Gesammtdicke 
AD  sei  d.  Die  von  zwei 
Sternen  mit  den  Lichtstärken 

und  </,  herkommenden 

Lichtstrahlen  mögen  bei  E 
und  F  in  den  Keil  eintreten 
und  innerhalb  desselben  die 

Strecken  a  und  h.  resp.  e 

und  f  durchlaufen.  Die  Licht- 
stärken beim  Austritt  aus  dem 

Keil  seien  J[  und  Ji .  Nennt 

man  den  Durchlässigkeits- 
coefficienten  des  dunklen 

Glases  /.-.   den  des  weissen 

bJ^ 

Fig.  37 

Glases  c,  so  hat  man  nach  dem  Früheren: 

J[  =  J|  /."c*,     oder:     log  J[  —  log  J,  =  a  log  /.•  +  b  log  c  , 

oder  endlich,  da  b  =  d  —  a  ist: 

log  J",'  —  log  J,  =  f/(logA-  —  logc  +  d  log-c. 
Ebenso  ist  auch: 

log  J^  —  log  J,  =  e{log  /.  —  log  c]  ̂   d  log  c. 

Sind  nun  beide  Sterne  gerade   zum  Auslöschen   gebracht,   also  Jl 

so  erhält  man  aus  den  letzten  Gleichung-en: 

J' 

log  J,  —  log  J,  =  ̂ e  —  a)  (log  k  —  log  c) , 
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Es  ist  aher,  wenn  ninn  die  Strecke  EF  mit  .s  he/eiclmet,  c  —  n  =  —  \ 

folglich : 

log,/,  —  log  J,  =         (log /.  —  l(»g  f  . 

Statt  der  Differenz  der  Ilelligkeitslogaritlinien  kann  man  den  IntenHitätfi- 
untersehied  der  beiden  Sterne  in  GrössenehiHseu  (nach  der  üblichen  Weise 
durch  Division  mit  0.4)  einführen.  Bezeichnet  man  denselben  mit  g,  und 

ersetzt  noch  die  verschiedenen  Constanten  durch  eine  einzige  Constante  A', so  hat  man  endlich: 

g^  A'.-?. Der  Grössenuuterschied  zweier  im  Keilphotometer  ausgelöschten  Sterne 
ergiebt  sich  also  aus  der  Differenz  s  der  Scalenablesungen  unmittelbar 
durch  Multiplication  mit  einer  Constaute  /f,  welche  man  die  Keilcon- 
stante  nennt,  und  die  von  der  Beschaffenheit  des  dunklen  Glases,  sowie 
von  dem  Winkel  des  Keiles  abhängt.  Giebt  die  Theilung  Millimeter  an, 

so  ist  Ä"  die  Grüssenabnahme  eines  Sternes  bei  einer  Verschiebung  des Keiles  um  1  mm.  Bestimmte  Vorschriften  über  die  Wahl  dieser  Con- 

staute lassen  sich  nicht  geben.  Ist  der  Keilwinkel  sehr  klein  und  das 

Glas  nicht  sehr  dunkel,  so  tritt  wegen  der  ausserordentlich  langsamen 
Ausl(3schung  leicht  eine  Ermüdung  des  Auges  ein;  ist  dagegen  die  Steigung 
des  Keiles  gross,  so  liegt  die  GeMr  vor,  dass  ein  verhältnissmässig  un- 

bedeutendes Überschreiten  des  Auslüschungspunktes  schon  einen  merk- 
lichen Fehler  hervorruft.  Die  in  England  angefertigten  Keile  sind  im 

Allgemeinen  etwas  flach  und  wenig  stark  absorbirend,  sie  müssen  daher, 
um  eine  grössere  Lichtschwächung  hervorzubringen,  ziemlich  laug  gewählt 
werden  (die  beiden  von  Pritchard  benutzten  Keile  waren  ungefähr  10  resp. 
16.^  cm  lang,  die  zugehörigen  Keilconstanteu  waren  0.10  resp.  0.07 
Grössenclassen) ,  und  dies  bringt  den  Übelstand  mit  sich,  dass  die  Be- 

schaffung von  so  grossen  Stücken  homogenen  Glases  schwierig  ist.  Die 
in  Potsdam  angewendeten  Keile  sind  merklich  kürzer  (ungefähr  nur  (5  bis 
8  cm  lang),  dagegen  ist  ihre  Constaute  etwa  doppelt  so  gross  wie  die  der 

Pritchard'schen  Photometer.  Nach  den  in  Potsdam  gemachten  Erfahrungen 
eignet  sich  eine  Keilconstante  von  0.15  bis  0.20  Grössenclassen  am  besten 
zu  photometrischen  Messungen.  Werthe  unter  0.10  und  über  0.25  sind 
nach  Möglichkeit  zu  vermeiden. 

Die  genaue  Bestimmung  der  Keilconstante  kann  bei  jedem  Apparate 
nur  auf  experimentellem  Wege  erfolgen.  Pritchard  hat  dafür  zwei 
Methoden  vorgeschlagen,  die  Anwendung  von  Bleudvorrichtuugen  und  die 
Benutzung  von  polarisirenden  Medien.    Die  erstere  Methode  ist  nach  dem. 
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was  im  Voraugcheudeu  über  die  BeugimgswirkuDgen  gesagt  worden  ist, 

eutseliieden  zu  verwerfen.  Die  zweite  Methode  ist  theoretiscli  unanfecht- 

bar, aber  in  der  von  Pritehard  angewandten  Form  nicht  empfehlens- 
werth.  Pritcliard  benutzt  zwei  neben  einander  Ijeiindliche  schmale  Spalte, 

die  eine  genau  bestimmte  Entfernung  von  einander  haben  und  setzt  hinter 
dieselben  seinen  Keil.  Auf  die  vSpalte  gelangt  paralleles  Licht,  welches 

nach  dem  Passiren  des  Keiles  auf  ein  doppeltbrechendes  Prisma  auffällt. 

Es  entstehen  so  zwei  Bilder  von  jedem  Spalt,  die  senkrecht  zu  einander 

p(»hirisirt  sind.  Durch  ein  vor  dem  Auge  betindliches  Nicolprisma  lässt 
sich  die  Gleichheit  der  von  beiden  Spalten  herrührenden  Bilder  herstellen 

und  daher  die  einem  bestimmten  Stücke  des  Keiles  entsprechende  Ab- 
sorption ermitteln. 

(legen  dieses  Verfahren  kann  man  zweierlei  einw  enden.  Erstens  wird 
die  Constante  für  ein  viel  zu  kleines  Stück  des  Keiles  bestimmt,  da  die 

Entfernung  der  Spalte  nicht  sehr  gross  sein  darf  (bei  Pritehard  nur 

9.5  nnn, ;  der  Fehler  der  Messung-  geht  also  zu  stark  ein.  Zweitens  wird 
die  Gleichheit  zweier  Lichteiudrücke  beurtheilt,  der  Keil  also  unter  ganz 
anderen  Bedingungen  benutzt,  als  bei  den  Sternbeobachtungen.  Spitta 

hat  ausserdem  noch  darauf  aufmerksam  gemacht,  dass  bei  der  Pritchard- 
(^chen  Methode  infolge  der  au  den  inneren  Flächen  der  Xicolprismen  statt- 

findenden Reflexe  leicht  Fehler  entstehen  können,  wenn  nicht  ein  geeignetes 
Diaphragma  zwischen  Auge  und  Nicolprisma  eingesetzt  ist. 

Anstatt  des  Pritchard'schen  Verfahrens  zur  Bestimmung  der  Keil- 
constante  wendet  man  mit  Vortheil  eine  der  folgenden  Methoden  an. 

1.  Vorschlao-  von  Abuev.  Das  Photometer  wird  auf  einen  durch 
ein  geeignetes  Arrangement  hergestellten  künstlichen  Stern  gerichtet.  Vor 
demselben  ist  eine  Scheibe  mit  verstellbaren  sectorförmiffen  Ausschnitten 

angebracht,  die  in  schnelle  Rotation  versetzt  werden  kann.  Man  giebt 

nun  dem  künstlichen  Stern  durch  geeignete  Wahl  der  Sectoreu  nachein- 
ander bestimmte  Helligkeitsgrade  und  bringt  den  Stern  jedesmal  durch 

Verschieben  des  Keiles  zum  Verschwinden.  Auf  diese  Weise  lässt  sich 

die  Keilconstante  aus  Messungen  au  beliebigen  Stellen  und  über  beliebig 
grosse  Strecken  des  Keiles  durchaus  einwurfsfrei  ermitteln. 

2.  Vorschlag  von  Spitta.  Eine  Anzahl  von  kleinen  Spiegeln,  deren 
Retiexionsvermügen  genau  gleich  sein  muss,  wird  so  aufgestellt,  dass 
von  jedem  derselben  das  Licht  einer  Flamme  in  gleichem  Betrage  auf 
eine  sehr  kleine  weisse  Scheibe  geworfen  wird.  Diese  Scheibe  erscheint 
im  Photometer  als  Avinziger  weisser  Fleck,  und  ihre  Helligkeit  ändert  sich 
im  Verhältniss  der  Anzahl  der  exponirten  Spiegel;  sie  wird  mit  Hülfe  des 
Keiles  ausgelöscht.     Die  Methode   ist  etwas   complicirter  und  nicht  ganz 
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80  öicher  wie  die  Ahiievselie,  aueli  ist  sie  dudureli  etwas  besehrUnkt.  dass 

die  Anzahl  der  Spiej;:el  nicht  zu  gross  jrewUlilt  werden  darf.  Eine  sorjr- 
fältige  Untersuciiung  dieser  Spiegel  hinsiehtlich  ihrer  IJeflexionsfähigkeit 
ist  ein  uuerlässliehes  Erforderniss,  und  dadureh  werden  leicht  Fehlerquellen 
herbeigeftlhrt. 

3.  Potsdamer  Methode.  Am  einfachsten  und  sichersten  lässt  sich 
die  Keilcnnstante  mit  Hülfe  des  ZöUnerschen  Photometcrs  bestimmen. 

Das  Keilphotometer  wird  unmittell)ar  an  Stelle  des  Üculars  an  erstcres 

angesetzt  und  der  künstliche  Stern  zum  Auslöschen  gebracht,  nachdem 
dessen  Helligkeit  durch  Verstellung  der  Xicoljtrismen  am  Tntensitätskreise 
in  messbarem  Grade  verändert  worden  ist.  ̂ lan  kann  das  Verfahren  auch 

in  der  Weise  umkehren,  dass  man  den  Keil  zunächst  um  eine  ganz  be- 

stimmte Strecke  verschiebt  und  den  künstlichen  Stern  durch  Drehung  des 
lutensitätskreises  zum  Verschwinden  bringt;  die  eigentliche  Messung 
geschieht  dann  nicht  mit  dem  Keil,  sondern  mit  den  polarisirenden 
Mitteln.     Das  erstere  Verfahren  ist  entschieden  vorzuziehen. 

4.  Benutzung  von  photometrisch  bestimmten  Sternen.  Diese 

Methode  hat  den  grossen  Vortheil,  dass  keinerlei  besondere  instrumen- 

tcllen  Einrichtungen  erforderlich  sind,  und  dass  die  Constantenbestimmung 

unter  genau  den  gleichen  äusseren  Bedingungen  erfolgt,  wie  die  ge- 
wöhnlichen Beobachtungen  mit  dem  Keili)liotometer.  Man  sucht  aus 

den  Helligkeitscatalogen  (Harvard  Photometry,  Uranometria  nova  Oxo- 

niensis,  Potsdamer  Durchmusterung)  Stempaare  aus,  die  in  Bezug  auf 

Farbe  nicht  allzu  sehr  von  einander  verschieden  sind,  dagegen  beträcht- 
liche lutensitätsunterschiede  aufweisen,  und  misst  dieselben  mit  dem 

Keil.  Um  von  den  zufälligen  Fehlern  der  Cataloghelligkeiten  möglichst 

frei  zu  werden,  thut  man  gut,  eine  sehr  grosse  Zahl  von  Sterupaaren 
zu  benutzen. 

Langley  hat  zur  Constantenbestimmuug  die  Anwendung  des  Bolo- 
meters  empfohlen,  und  mehrfach  ist  der  Vorschlag  aufgetaucht,  die  Photo- 
grai)hie  nutzl)ar  zu  machen.  Man  blendet  die  eine  Seite  des  Keiles  bis 

auf  zwei  schmale,  in  einer  bestimmten  Entfernung  von  einander  befindliche 

S])alte  ab  und  bringt  auf  der  anderen  Seite  einen  Streifen  photographischen 

Papieres  an.  Lässt  man  dann  auf  die  Vorderseite  paralleles  Licht  auf- 
fallen, so  giebt  der  Grad  der  Schwärzung  auf  dem  Papiere  ein  Mass  für 

das  Verhältniss  des  an  den  beiden  betreffenden  Stelleu  des  Keiles  hin- 

durchgegangenen Lichtes.  Die  Langley'sche  Methode  berücksichtigt  nur 
die  Wirkimg  des  Keiles  auf  die  Wärmestrahlen,  die  photographische 
Methode  zieht  nur  die  brechbareren  Strahlen  in  Betracht,  die  letztere  ist 

ausserdem  nur  einer  geringen  Genauigkeit  fähig.  Beide  Methoden  sind 

wenig  zu  empfehlen. 
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Der  Beuutzuug-  jedes  Keilpliotometers  muss  ausser  der  Constanteu- 

bestiniinung,  die  am  besten  nicht  nur  nach  einer,  sondern  gleichzeitig 

nach  mehreren  der  oben  empfohlenen  Methoden  geschieht,  noch  eine 

specielle  Untersuchung  des  Keiles  in  Bezug  auf  Homogenität  des  Glases, 

Regelmässigkeit  der  Gestalt  und  Durchlässigkeit  für  verschiedene  Farben 

vorangehen. 
Bei  der  Vollkommenheit,  mit  welcher  heutigen  Tages  Glas  hergestellt 

wird,  sind  auftauende  Mängel  in  der  Homogenität  von  vornherein  kaum 

zu  befürchten,  namentlich  wenn  man  die  Keile  nicht  zu  lang  wählt  und 

daher  auch  nicht  zu  grosse  Glasstücke  nöthig  hat;  dagegen  bereitet  das 

Anschleifen  von  absolut  ebenen  Flächen  bei  den  verhältnissmässig  dünnen 

Keilen  einige  Schwierigkeit,  und  es  liegt  die  Gefahr  vor,  dass  die  be- 
grenzenden Flächen  eine  leichte  Krümmung  besitzen,  und  dass  infolge 

dessen  einer  Verschiebung  des  Keiles  um  gleiche  Strecken  nicht  tiberall 

ein  gleichmässiger  Zuwachs  der  absorbirenden  Schicht  entspricht.  Zur 
Untersuchung  dieser  Punkte  wendet  man  ein  ähnliches  Verfahren  an,  wie 

bei  der  Ermittlung  der  Theiluugsfehler  von  Massstäben  oder  Kreis- 
theilungen.  Man  misst  ein  bestimmtes  Helligkeitsintervall  an  verschiedenen 

Stelleu  des  Keiles,  indem  mau  den  Endpunkt  der  ersten  Messung  zum 

Anfangspunkte  der  zweiten  wählt  u.  s.  f.  über  die  ganze  zum  Gebrauch 

bestimmte  Länge  des  Keiles  hinweg.  Dann  nimmt  man  ein  anderes 

doppelt  so  grosses  Helligkeitsintervall,  ebenso  ein  dreimal,  viermal  u.  s.  w. 
so  grosses  und  misst  auch  diese  von  denselben  Anfangspunkten  aus.  Durch 

ein  geeignetes  Ausgleichungsverfahren  leitet  mau  dann  die  Fehler  der 

einzelnen  Anfangspunkte  her  und  kann  auf  diese  Weise  eine  vollkommene 

»Kalibrirung«  des  Keiles  bewerkstelligen.  Am  besten  eignet  sich  zu  dieser 

Prüfung  die  oben  empfohlene  dritte  Methode  mit  Benutzung  des  Zöllner'schen 
Photometers;  die  zur  Hervorbringung  bestimmter  Helligkeitsunterschiede 

erforderlichen  Einstellungen  am  Intensitätskreise  werden  dabei  im  Vor- 
aus berechnet. 

Die  Durchlässigkeit  des  Keiles  für  verschiedene  Farben  hängt  von 

der  Beschaffenheit  des  dunklen  Glases  ab.  Vollkommen  neutral  gefärbtes 
Glas  ist  äusserst  schwierig  zu  beschaffen.  Loewy  giebt  an,  dass  er 
unter  50  verschiedenen  Sorten  nicht  eine  einzige  gefunden  habe,  die 
seinen  Anforderungen  entsprochen  hätte.  In  der  That  haben  die  meisten 
sogenannten  neutralen  Gläser  eine  schwach  grünliche  Färbung  und  lassen 
daher  die  rothen  Strahlen  weniger  leicht  hindurch  als  die  gelben  und 
grünen.  Man  überzeugt  sich  am  einfachsten  von  der  allgemeinen  ilbsorp- 
tionswirkung  eines  Glases,  indem  man  dasselbe  durch  ein  Spektroskop 
betrachtet  und  sieht,  an  welchen  Stellen  Absorptiousstreifen  auftreten. 
Man  wird  fast  immer  drei  mehr  oder  weniger  starke  Bänder,  zwei  davon 
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im  rotheu  und  eins  im  bluugrliiieu  Tlieile  des  Öpeetrums  erkennen.  Zur 

speeielleren  Untersuclning  bedient  man  sieh  mit  Vortheil  wieder  der  künst- 

lichen Sterne  des  Zölhier'sehen  Photometers,  denen  man  mit  Hülfe  des 
( 'olorimeters  die  verschiedensten  Farben  geben  kann.  Man  -  erhält  so 
Sterne  von  äinilichen  Farbennüancen,  wie  sie  auch  bei  den  wirklichen 
Sternen  vorkommen;  nur  weisse  oder  bläulicliweisse  Sterne  lassen  sich 

nicht  herstellen.  Wenn  man  nun  dasselbe  Helligkeitsintervall  in  den  ver- 
schiedenen Farben  mit  dem  Keil  misst,  so  kann  man  die  Unterschiede 

in  der  Absorptionsfähigkeit  rechnungsmässig  bestimmen.  Die  von  Töpfer 

in  Potsdam  gelieferten  Keile  zeichnen  sich  in  dieser  Beziehung  durch  bc- 
merkenswerthe  Gleichförmigkeit  aus. 

über  den  Gebrauch  und  den  Anwendungsbereich  des  Keilphotometers 
lassen  sich  noch  folgende  allgemeine  Vorschriften  aufstellen. 

Da  Fehler  in  der  Constantenbestimmung  die  Kesultate  der  Messungen 

um  so  stärker  verfälschen,  je  grösser  der  beobachtete  Helligkeitsunter- 
schied ist,  so  empfiehlt  es  sich  nicht,  sehr  helle  und  sehr  schwache  Sterne 

direct  mit  einander  zu  vergleichen;  jedenfalls  ist  es  unstatthaft,  den  Keil 
ausserhalb  der  Strecke,  für  welche  speciell  die  Constante  bestimmt  ist,  zu 
l»enutzen.  Bei  sorgfältig  untersuchten  Keilen  wird  man  eine  Differenz 
von  4  bis  5  Grössenclassen  unbedenklich  messen  können. 

Die  Unmöglichkeit,  absolut  neutrales  Glas  zu  erhalten,  bedingt  grosse 
\  orsicht  bei  der  Vergleichung  sehr  verschieden  gefärbter  Sterne.  Die 
Messungen  rother  oder  röthlicher  Sterne  sind  nach  Möglichkeit  ganz  zu 
vermeiden. 

Mit  allen  Auslöschnngsphotometern  hat  das  Keilphotometer  die  schon 
früher  besprochenen  Übelstäude  gemein,  welche  durch  die  Erleuchtung 
des  Grundes  und  die  wechselnde  Empfindlichkeit  des  Auges  herbeigeführt 
w  erden.  Es  sind  demnach  Beobachtungen  in  der  Dämmerung  und  in  hellen 
Mondnächten  zu  unterlassen,  jedenfalls  dürfen  unter  keinen  Umständen 
Sterne  in  der  Nähe  des  Mondes  mit  anderen  weit  davon  entfernten  ver- 

bunden werden.  Es  ist  rathsam,  nur  unmittelbar  aufeinander  folgende 

Diöerenzmessuugen  auszuführen  und  die  Beobachtungen  stets  vollkommen 
symmetrisch  anzuordnen.  Die  ersten  Messungen  jedes  Abends  sind  wegen 

der  am  Anfange  der  Beobachtungen  besonders  stark  veränderlichen  Em- 
pfindlichkeit des  Auges  am  besten  gar  nicht  zu  verwxrthen. 

Die  zuerst  von  Kayser  empfohlene,  später  wieder  von  Pickering 

in  Vorschlag  gebrachte  Beobachtungsmethode,  bei  w^elcher  die  Zeitdauer 
des  Durchganges  der  Sterne  durch  den  Keil  bis  zum  Verschwinden  als 

Mass  benutzt  wird,  ist  aus  zwei  Gründen  zu  verwerfen.  Erstens  ist  die 

Genauigkeit  der  Auslöschungsbeobachtung  nicht  die  gleiche  für  Sterne 

\on    verschiedener  Declination,    weil   diese   den  Keil   mit  verschiedener 
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Gescliwindigkeit  passireu,  und  zweitens  erfordert  diese  Methode  einen 

inn erhältnissniässigen  Zeitaufwand,  da  bei  jeder  einzelnen  Messung  der 

vSteru  immer  wieder  den  ganzen  Weg  von  dem  Antrittsfaden  bis  zum 

Verseliwindungspunkte  durchlaufen  muss.  Es  ist  auch  ein  Xachtheil,  dass 

die  Auslüschung,  je  nach  der  Helligkeit  der  Sterne,  an  verschiedeneu 
Stelleu  des  Gesichtsfeldes  stattfindet. 

In  Figur  38  ist  die  Abbildung  eines  nach  meinen  Angaben  von  Töpfer 
in  Potsdam  gebauten  Instrumentes  mit  Keilphotometer  beigefügt,  welches 
wegen  seiner  bequemen  Handhabung  sehr  zu  empfehlen  ist.  Es  hat  die 
Form  eines  Equatorial  coude  und  kann  für  jede  Polhöhe  eingestellt  werden. 
Das  Ocular  ist  nach  dem  Pole  gerichtet,  der  Beobachter  braucht  also  seine 
Stellung  niemals  zu  verändern.  Die  Decliuation  der  Sterne  wird  an  dem 
Kreise  a  eingestellt,  welcher  mit  dem  vor  dem  Objectiv  befindlichen 
drehbaren  Prisma  fest  verbunden  ist;  h  ist  der  Stuudenkreis  und  c  eine 

Vorriclitung  zur  Feinbewegung,  um  die  Sterne  immer  in  der  Mitte  des 
Gesichtsfeldes  zu  halten.  Da  das  Photometer  sich  bei  der  Drehung  im 
Stuudenwiukel  mitbewegt,  so  bleibt  infolge  der  Spiegelung  an  den  beiden 
Prismen  (eins  vor  dem  Objectiv,  das  andere  im  Innern  des  gebrochenen 
Fernrohrs)  der  im  Keilphotometer  angebrachte  Steg  nicht  parallel  der 

täü'licheu  Bewegung.  Das  Photometer  ist  daher  noch  für  sich  im  Positions- 
Winkel  drehbar,  und,  wie  man  leicht  sieht,  braucht  man  an  dem  Positions- 

kreise d  nur  die  jedesmalige  Declination  des  Sterns  einzustellen,  damit 

derselbe  sich  innerhalb  des  Steges,  also  senkrecht  zur  Eichtung  der  Keil- 
verschiebung, durch  das  Gesichtsfeld  bewegt.  Bei  dem  für  das  Potsdamer 

Observatorium  coustruirteu  Apparate  hat  das  Objectiv  eine  Öffnung  von 
5.5  cm  und  eine  Brennweite  von  60  cm.  Es  eignet  sich  in  diesen  Dimen- 
sionen  zur  Beobachtung  aller  Sterne  bis  zur  achten  Grösse. 
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Capitel  II. 

Photometer,  bei  denen  die  Gleichheit  zweier  Lichteindrücke 
beurtheilt  wird. 

Die  zweite  Classe  von  Photometeru,  bei  denen  die  zu  messende  Liclit- 

quelle  durch  irgend  welelie  Mittel  soweit  geseliwäelit  wird,  bis  ihre  Hellig- 
keit der  einer  .anderen  Lichtquelle  gleichkommt,  hat  vor  den  Auslöschungs- 

phutometem  so  viele  Yortheile  voraus,  dass  ihre  grössere  Verbreitung- 
ganz  selbstverständlich  erscheint.  Einer  der  HauptvorzUge  dieser  Methode 
besteht  darin,  dass  das  Auge  viel  weniger  angestrengt  wird,  als  bei  der 

Beobachtung  des  Verschwindens,  und  dass  eine  Änderung  der  Empfind- 
lichkeit des  Auges  wenig  oder  gar  keinen  Einfluss  auf  die  Messungen 

ausübt,  weil  die  beiden  zu  vergleichenden  Lichtquellen  gleichmässig  davon 
betroöen  werden.  Dabei  ist  die  Sicherheit  der  einzelnen  Einstellung  grösser 
als  bei  der  Auslöschungsmethode,  schon  deshalb,  weil  die  eigentliche 
Tointirung keine  einseitigeist,  vielmehr  das  zu  messende  Object  abwechselnd 
heller  und  schwächer  gemacht  werden  kann  als  das  Vergleichsobject. 
Die  verschiedene  Helligkeit  des  Grundes  kommt  bei  dieser  Gattung  von 
riiotometeni  zwar  auch  in  Betracht,  der  störende  Einfluss  derselben  lässt 

<ich  aber  durch  geeignete  Vorrichtungen  bei  den  meisten  Apparaten  so 
^:;ut  wie  ganz  unschädlich  machen;  es  ist  nämlich  ftist  immer  zu  erreichen, 
dass  sich  die  Helligkeiten  des  Grundes,  auf  den  die  zu  vergleichenden 

objecte,  beispielsweise  zwei  Sterne,  projicirt  erscheinen,  im  Instrumente 
mit  einander  vermischen,  so  dass  die  Objecte  auf  einem  gleichmässig 

hellen  Untergrunde  sichtbar  sind.  Es  wäre  also  nur  die  Frage  zu  ent- 
^^cheiden,  ob  die  Genauigkeit  der  Vergleichung  von  der  grösseren  oder 

-eringeren  Intensität  dieses  gemeinschaftlichen  Grundes  abhängt.  Nach 
allen  bisherigen  Untersuchungen  ist  dies  nicht  der  Fall.  Die  meisten 
Beobachter  stimmen  zwar  darin  überein,  dass  die  Vergleichung  für  das 

Auge  am  Angenehmsten  auszuführen  ist  bei  einem  schwach  erhellten  Ge- 
sichtsfelde, dass  die  Sicherheit  aber  keineswegs  grösser  ist  als  bei  ganz 

hellem  oder  ganz  dunklem  Gesichtsfelde.  Die  Methode  hat  demnach  den 
Vortheil,  dass  Sterne  mit  einander  verglichen  werden  können,  die  am 
Himmel  sehr  weit  von  einander  entfernt  sind,  und  dass  Beobachtungen 
bei  heller  Dämmerung  und  in  Moudscheinnächteu  durchaus  unbedenklich 
sind.     Dafür  treten  aber  auch  einige  Ülielstände   auf.     Wie  schon  in  der 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  13 
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Eiiileitimi;-  zu  diesem  Abschnitte  hervorg-elioben  wurde,  miisseu  die  beiden 
Lichteiudrücke  i^-leichzcitig-  unmittelbar  neben  einander  betrachtet  werden, 
da  das  Auge  nicht   im  Stande  ist,   den  Eindruck  einer  Helligkeit  auch 
uur  kurze  Zeit  festzuhalten;  auch  ist  es  unbedingt  erforderlich,  dass  die 

beiden  Objecte  in  Bezug  auf  ihr  Aussehen  und  ihre  scheinbare  Grösse 

einander  ̂ 'ollkommen  ähnlich   sind.     Diese  Bedingungen  lassen  sich  zum 
Theil  uur  durch  ziemlich  complicirte  mechanische  Einrichtungen  erfüllen, 
und  in   dieser  Beziehung  stehen  die   meisten  Gleichheitsphotometer  den 
Auslöschungsphotometern  nach.     Da   die  Yergleichung    von  Flächen    im 
Allgemeinen  sicherer  ausführbar  ist,    als  diejenige  von  Punkten,   so  wäre 

die  Benutzung  solcher  Apparate  vorzuziehen,  in  denen,  wie  bei  dem  Stein- 
hcirscheu  Prismeuphotometer,  das  Licht  der  zu  messenden  Himmelskörper 
in  eine  Fläche  ausgebreitet  werden  kann.    Diese  Methode  ist  aber  wegen 
des  bedeutenden  Lichtverlustes  nur  auf  hellere  Objecte  anwendbar;  bei 
der  Messung  schwächerer  Sterne  ist  allein  die  Punktvergleichung  möglich. 

Ganz  besonders  brauchbar  für  die  Himmelsphotometrie   hat  sich  die  Ein- 
führung von   künstlichen  Yergleichsobjecten  erwiesen,    deren   Helligkeit 

messbar  verändert  werden  kann.     Man  ist  dabei  freilich  bis  zu  einem  ge- 

wissen Grade  von  der  Constauz  der  benutzten  Lichtquelle  abhängig-,  und 
das  Aussehen  eines  künstlichen  Sterns   unterscheidet   sich  stets  nicht  un- 

merklich von  dem  des  wirklichen  Sterns,   schon  aus   dem  Grunde,   weil 
das  Bild  des  letzteren  durch  die  Unruhe  der  Luft,  durch  Scintillation  u.  s.  w. 
beeinflusst  wird;  aber  diese  Nachtheile  werden  zum  grossen  Theil  wieder 

durch  die  grössere  Einfachheit  der  Construction  und  die  bequemere  Hand- 
habung aufgewogen.     Ein  Hauptübelstand  der   Vergleichungsmethode  ist 

der  Eiufluss  der  Farbe.     Es  ist  schwierig,  ja  fast  unmöglich,  die  Gleich- 
heit der  Intensität   zweier  sehr  verschieden  gefärbten  Objecte  richtig  zu 

beurtheilen,    und  die  Angaben  verschiedener  Beobachter  weichen  daher 
auch  unter  Umständen  sehr  beträchtlich  von  einander  ab.     So  lange  man 
keine  zuverlässigen  Mittel  besitzt,   um   die  Färbung  einer  Lichtquelle  in 
der  Weise  zu  ändern,    dass  man  zugleich  auch  angeben  kann,   um  wie 
viel  die  lebendige  Kraft  derselben   sich  vermindert  oder  vergrössert  hat, 
so  lange  wird  jede  Yergleichung  verschiedenfarbiger  Objecte   mit  einer 
gewissen  Unsicherheit  verbunden  sein. 

Aus  der  überaus  grossen  Zahl  der  zur  unmittelbaren  Yergleichung 
zweier  Lichteindrücke  bestimmten  Photometer  sollen  im  Folgenden  die 
wichtigsten  besprochen  und  dabei  speciell  diejenigen  bevorzugt  werden, 
deren  Brauchbarkeit  durch  Beobachtungen  direct  nachgewiesen  worden  ist. 
Die  Eiutheilung  erfolgt  wieder  nach  den  in  der  Einleitung  zu  diesem  Ab- 

schnitte angeführten  Hauptkategorien,  welche  bei  dieser  Gattung  von 
Photometem  fast  sämmtlich  zur  Anwendung  üekommen  sind. 
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I.    Henutzuiig  des  photometrischeii  Haupt gesetzes  vom  (luadratf 
der  Entfernung. 

D:ist  erste  Gnuulgesetz  der  Pluitoinetrie,  nach  welchem  sich  die  lebeu- 
digeii  Kräfte  der  Atherbcwegung  au  zwei  verschiedenen  Punkten  eines 
Lichtstrahls  umirekehrt  wie  die  Quadrate  der  Entfernungen  dieser  Punkte 
von  der  Licht<|uelle  verhalten,  ist  naturgemäss  schon  sehr  früh  bei  der 
Construction  von  photometrischen  Apparaten  zur  Anwendung  gebracht 
worden  und  liefert  uns  auch  heute  noch  eins  der  einfachsten  und  sicher- 

sten Hulfsniittel  zur  Prüfung  von  neuen  Lichtmessungsmethoden.  liouguer 
und  Larabert  haben  sich  bei  ihren  photometrischen  Untersuchungen  fast 

ausschliesslich  dieses  Principes  bedient,  und  eine  ganze  Reihe  der  be- 
kanntesten und  weitverl)reitetsten  Instrumente  der  technischen  Photometrie 

beruht  auf  diesem  Gesetze. 

Da  es  bei  den  älteren  hierher  gehörigen  Api)aratcn  auf  eine  indirecte 
Vergleichnug  zweier  Lichtquellen  ankam,  indem  nur  die  von  ihnen  auf 
einer  Fläche  hervorgebrachten  Beleuchtungen  in  Betracht  gezogen  wurden, 
so  ist  es  erklärlich,  dass  dieselben  für  die  Astrophotometrie,  insbesondere 
für  die  Photometrie  der  Fixsterne,  wo  es  sich  um  ausserordentlich  schwache 
LicliteindrUcke  handelt,  keine  wesentliche  Bedeutung  gewonnen  haben. 

Immerhin  verdanken  wir  denselben  die  ersten  brauchbaren  Helligkeits- 
messungen an  Sonne  und  Mond,  sowie  werthvolle  llesultate  bezüglich 

mancher  Fragen  der  atmosphärischen  Photometrie. 
Es  dürfte  daher  nicht  gerechtfertigt  sein,  diese  älteren  Instrumente 

ganz  mit  Stillschweigen  zu  übergehen ;  es  wird  aber  eine  kurze  Beschreibung 

derselben,  ohne  näheres  Eingehen  auf  ihre  Besonderheiten  und  ihre  Hand- 
habung, ausreichend  erscheinen. 

a.    Die  Photometer  von  Bouguer,  Ritchie  und  Foucault. 

P>ouguer')  hat  zwei  verschiedene  Formen  von  Apparaten  benutzt,  je 
nachdem  es  sich  um  die  Messung  von  verhältnissmässig  wenig  ausgedehnten 
leuchtenden  Flammen  oder  um  die  Vergleichung  von  grossen  Flächen 
handelte.  Das  erste  dieser  Bougucrschen  Photometer  (Fig.  39,  Seite  1 96) 
besteht  aus  zwei  unter  einem  stumpfen  Winkel  aneinander  stosseuden 
Brettchen,  beide  mit  gleich  grossen  kreisrunden  Öffnungen  versehen,  die 
mit  geöltem  Papier  bedeckt  sind.  Die  zu  vergleichenden  Lichtquellen  S 

und  »$"  sind  so  aufgestellt,  dass  ihr  Licht  senkrecht  auf  die  beiden  Offnungen 
auffällt,  und  das  Auge  des  Beobachters  befindet  sich,  gegen  jedes  fremde 

1)  Traitö  d'optique,  p.  9  und  32. 
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Liclit  durch  geeignete  Vorrichtimgen  geschützt,  in  der  den  stumpfen  Winkel 
halbirondcn  Ebene.  Ein  drittes  Brettchen  ist  noch  in  der  verlängerten 

Halbirungsebonc  angebracht,  um  von  jeder  Öffnung  das  für  sie  nicht  be- 
stimmte Licht  abzuhalten.  Während  die  eine  Lichtquelle  unverändert 

stehen  bleil)t,  wird  die  andere  immer  in  der  Richtung  senkrecht  zur  be- 
leuchteten E})ene  verschoben,  bis  die  beiden  (Jffnungen  dem  Auge  gleich 

hell  erscheinen.  Die  Quadrate  der  Entfernungen  der  Lichtquellen  von 

den  Öffnungen  geben  dann  das  Mass  für  das  Helligkeitsverhältniss  der- 
selben. 

Das  zweite  Bouguer'sche  Photometer  (Fig.  40)  besteht  aus  zwei 
Holzröhren,  die  an  dem  einen  Ende  durch  ein  Scharnier  so  miteinander  ver- 
l)unden  sind,  dass  sie  jeden  beliebigen,  an  einem  Gradbogen  einstellbaren 
AVinkel    miteinander    einschliessen    können.      Die    unteren   Enden    dieser 

Fig.   39. Fig.  40. 

Röhren  sind  mit  Deckeln  verschlossen,  in  welchen  sich  kleine,  mit  geöltem 

Papier  überzogene  Öffnungen  Ä  und  A'  befinden.  In  die  oberen  Enden 
der  Röhren  lassen  sich  andere  Röhren  einschieben,  die  mit  freien  (Öff- 

nungen S  und  S'  von  bedeutend  grösserem  Durchmesser  als  Ä  und  A' 
versehen  sind.  Die  beiden  Röhren  werden  auf  die  zu  vergleichenden 
Flächen,  z.  B.  auf  zwei  verschiedene  Stellen  des  Himmels  oder  auf  zwei 
von  der  Sonne  beleuchtete  Wände  etc.,  eingestellt,  und  die  auf  die  hellere 
Fläche  gerichtete  Röhre  wird  dann  soweit  ausgezogen,  bis  die  kleinen 

Öffnungen  A  und  A'  gleich  hell  erscheinen.  Unter  der  Voraussetzung, 
dass  jede  der  beiden  zu  vergleichenden  Flächen  an  allen  Punkten  gleich- 

massig  hell  ist,  dass  ferner  die  Öffnungen  6' und  S',  ebenso  auch  A  und  A' 
unter  einander  gleich  sind,  findet  man,  dass  die  Flächenhelligkeiten  sich 
zu  einander  verhalten,  wie  umgekehrt  die  Quadrate  der  Rohrlängen. 
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Eine  N'erbesseruuf;  des  ersten  Houguer'Bchen  l'liotonieters  ist  das  viel 
bemit/tt'  IJitchie'sche')  Photoiueter.  Dasselbe  (Fi^.  11]  ist  ein  innen  j:e- sehwärzter  Kasten,  in  dessen  oberer  Wand  bei  uhc  eine  reelitt'cki-;c  Otl- 
nun^'  anjrebracht  ist,  bedeekt  mit  j,'eültein  Papier.  Im  Innern,  des  Kastens 
sind  zwei  Spiegel  befestigt,  die  bei  b  unter  einem  rechten  Winkel  aneinander 
stossen.  Die  zu  vergleichenden  Licht(|ucllen  werden  vor  die  offenen  Enden 
des  Kastens  gestellt,  und  der  letztere  wird  zwischen  ihnen  längs  eines  Mass- 

stabes so  lange  verscho- 
ben, bis  die  beiden  in  b 

aneinander  grenzenden 

Theile  der  ( »ff'nnng  gleich 

Fig.  41. 

hell  erscheinen.  Man  ^- 

blickt  auf  diese  Öffnung 

durch  eine  längere,  innen 

geschwärzte  Kühre,  um 

t'renules  Licht  vom  Auge  fern  zu  halten.  Der  Vortheil  der  Einrichtunir 
gegenüber  dem  Bouguer'schen  Photometer  besteht  darin,  dass  die  beiden 
erleuchteten  Felder  unmittelbar  aneinander  grenzen.  Haben  die  zu  ver- 

gleichenden Lichtquellen  verschiedene  Färbung,  so  empfiehlt  Ritehie, 
die  ( >ttnung  im  Photometer  mit  einem  in  kleiner  Schrift  bedruckten  Pajjier- 
<treifen  zu  bedecken.  Die  Gleichheit  der  Beleuchtung  wird  dann  als  erreicht 
betrachtet,  wenn  die  Schrift  über  die  ganze  Länge  der  Öffnung  hin  gleich 
icut  gelesen  werden  kann. 

Fast  noch  grössere  Ver- 

l»reitung  als  das  Pitchie'sche 
l'hotometer  hat  das  Fou- 

c  a  u  1  t'sche  -)  gefunden  (photo- 
metre  i\  compartiment),  wel- 

ches ebenfalls  als  eine  Modi- 

fication  des  Bouguer'schen 
l^hotometers  zu  betrachten  ist. 

Eiu  innen  geschwärzter  Holz- 
kasten (Fig.  42)  ist  an  der 

einen  Seite  offen  und  hat  an 

der  gegenüberliegenden  Seite 

eine  kreisrunde  Öffnung,  die  Fig.  42. 
mit  einem  halbdurchsiclitigen 

Schirm  bedeckt  ist.     Dieser  Schirm  wird  von  zwei  Glasplatten  gebildet, 

zwischen  denen  sich  eine  dünne  gleichförmige  Stärkcmehlschicht  befindet. 

1)  Transactions  of  the  R.  Soc.  of  Edinburgh.   Vol.  10. 
2)  Recueil  des  travaux  scientifiques  de  Leon  Foucault,  Paris  1878,  p.  100. 
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Eiue  uudmchsichtiiro  Zwischenwand  theilt  den  Kasten  in  zwei  Theile  und 

lässt  sicli  mittels  eines  Knopfes  vorwärts  und  rückwärts  bewegen.  Da- 

durch kann  man  erreiclien,  dass  die  von  den  beiden  Lichtquellen  beleuch- 

teten Halbkreise  in  einer  scharfen  Linie  aneinander  stossen.  Die  Ent- 

fernungen der  Lichtquellen  von  dem  Schirme  müssen  mittels  Massstabes 

direct  fremessen  werden. 

b.    Das   Kumford'sehe  Schattenphotometer. 

Etwas  weniger  genaue  ]\esultate,  als  die  im  Vorangehenden  beschrie- 

benen Apparate  liefert  das  gewöhnlich  unter  dem  Xamen  »Eumford'sches 

Schatten})hotometer«    bekannte   Instrument'). 
Dasselbe    sollte    eigentlich 

Lamberfsches  Photometer  heissen,  weil  sich  Lambert  bei  den  meisten 

Hellifkeitsmessungeu  einer  vollkommen  ähnlichen  Einrichtung  bedient  hat. 

Ausser  von  Lambert  ist  dieses  Photometer  auch  von  anderen  Beobachtern 

mehrfach  zu  Messungen  an  helleren  Himmelskörpern  benutzt  worden,  und 

noch  in  der  alleraeuesten  Zeit  hat  Abney  bei  seinen  Helligkeitsverglei- 

chuno-en  der  verschiedenen  Partien  des  Sonnenspectrums  von  diesem 

Principe  Gebrauch  gemacht. 
Vor  einer  senkrechten  weissen  Fläche  ÄA^   (Fig.  43)  ist   ein  runder 

Stab  G  senkrecht  auf- 

gerichtet, von  welchem 
durch  die  beiden  zu  ver- 

gleichenden Lichtquellen 
L,  und  L,  die  Schattend, 

und  S^_  entworfen  wer- 
den. S^  erhält  nur  Licht 

von  L.,  dagegen  6\  nur 

'i> 

Licht  von  L^ ,   während 

die  übrige    Fläche   von 

beiden  Lichtquellen  zu- 
sammen beleuchtet  wird. 

L^    bleibt  in  constanter 
Entfernung     von      dem 

Schirme    ÄA^,    und   i, 

wird  nun  so  lange  ver- 
schoben, bis  die  beiden 

Schatten  gleich  intensiv  erscheinen;   die  Distanzen  L^S^   und  L^S^    sind 
dann  genau  zu  bestimmen.    Sind  die  Lichtquellen  etwas  ausgedehnter,  so 

stören    bei   der    Vergleichung-    die    verwaschenen    Halbschatten.     Es    ist 

Fig.  43. 

1;  Philos.  Trans,  of  the  E.  Society  of  London.    1794,  p.  G7. 

\ 
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»  nvUuscht,  dass  L^  uiul  /.,  sich  in  der  Näht'  der  Normalen  /um  Seliirm 
betinden.  welche  dureii  den  Stal)  d  hindurch  jjeht,  damit  einerseit«  die 

Schatten  nahe  bei  einander  liegen,  andererseits  die  Beleuchtung  von  «9, 

und  S^  unter  angenähert  denselben  Inc^idenzwinkeln  erfolgt.  Ist  diese 

Medingung  nicht  erfllllt.  und  hat  L,  eine  unveränderliche  Position,  so 

lässt  sieh  sehr  leicht  die  Curve  bestimmen,  auf  welcher  L,  verschoben 

werden  muss,  damit  die  Schatten  unter  gleichen  Ineidenzwinkeln  be- 

leuchtet werden.  Macht  man  nämlich  G  zum  Anfangspunkte  eines  recht- 

winkligen (Koordinatensystems,  dessen  .7-Axe  mit  der  Normalen  zum 
Schirme  zusammenfällt,  nennt  die  Coordinateu  von  L^  in  Bezug  auf  dieses 

System  a  und  A,  ferner  den  senkrechten  Abstand  des  Stabes  G  vom 

Schirme  c,  so  findet  man  fUr  den  geometrischen  Ort  der  Lichtquelle  L, 
die  (ileichung: 

ahx-  —  [a-  +  inc)ry  -\-  bc{c  +  2a).r  —  nc*y  =  0. 

Dies  ist  die  Gleichung  einer  Hyi)crl)el,  welche  durch  den  Coordiuateu- 
anfang  G  hindurch  geht.  Mittels  der  bekannten  Werthe  von  «,  h  und  c 

kann  man  bei  jedem  Photometer  den  Weg  der  Lichtquelle  L^  aufzeichnen 

und  die  jedesmalige  Distanz  L^S^  tabellarisch  berechnen. 

c.    Das  Buusen'sche  Fleekphotomcter. 
Bei  diesem  Instrumente,  welches  in  der  technischen  Photometrie  eine 

der  ersten  Stellen  einnimmt,  werden  die  zu  vergleichenden  Licht(iuellen 

zu  beiden  Seiten  eines  Papierschirmes  aufgestellt,  auf  welchem  sieh  ein 

durch  Ol  oder  Stearin  hervorgebrachter  Fettfleck  befindet.  Derselbe  er- 
scheint bei  auffallendem  Lichte  dunkel  auf  hellem  Grunde,  dagegen  bei 

durchgehendem  Lichte  hell  auf  dunklem  Grunde,  und  wenn  daher  die 

Beleuchtung  von  beiden  Seiten  gleich  stark  ist,  so  wird  der  Fettfleck 

sich  gar  nicht  mehr  von  dem  übrigen  Schirme  unterscheiden  lassen.  Ist 
dieser  Effect  durch  Verschiebung  der  beiden  Lichtquellen  erreicht,  so 

verhalten  sich  die  Helligkeiten  derselben  zu  einander,  wie  die  Quadrate 
ihrer  Entfernungen  vom  Schirme. 

Die  gebräuchlichste  von  RUdorffi)  empfohlene  Anordnung  dieses 
Photometers  wird  durch  die  schematische  Figur  44  (Seite  200)  erläutert. 

Z/,  und  Lj  sind  die  beiden  Lichtquellen,  P  der  Photometerschirm  mit  dem 

Fettfleck  F  in  der  Mitte ,  S^  und  S<^  zwei  Spiegel ,  die  einen  stumpfen 
Winkel  mit  einander  bilden,  in  dessen  Halbirungsebene  der  Schirm  steht. 

Das  Auge  sieht  durch  eine  Öffnung  o  in  einem  dunklen  Schirm   auf  die 

I    Pogg.  Amialen.  Jubelband,  p.  234. 
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Spiegel  und  erblickt  daher  die  beiden  Seiten  des  Fettlieekes.  Es  lässt 

sich  leicht  nachweisen,  dass  derselbe  nie  gleichzeitig-  auf  beiden  Seiten 
verschwinden   kann,   weil  der  nicht  gefettete  Theil  des  Schirmes  mehr 

Licht  absorbirt  als  der 
Fleck.  Man  beobachtet 

daher  meist  so,  dass  man 
erst  den  Fettfleck  auf  der 

rechten,  dann  auf  der 
linken  Seite  verschwinden 

jr  ,^..      V   -\F---i   x/.,  lässt  und  das  Mittel  aus 

den  gemessenen  Distan- 
zen zur  Berechnung  be- 

nutzt. Man  kann  auch 

eine  bestimmte  Hülfslicht- 

quelle  stets  in  unverän- 

',  ;  derter  Entfernung  auf  der 
einen   Seite    des   Papier- 

^ig-  **•  Schirmes     stehen    lassen 
und  die  zu  messenden 

Lichtquellen  nach  einander  auf  der  anderen  Seite  in  solche  Entfernungen 
bringen,  dass  der  Fettfleck  jedesmal  auf  dieser  Seite  unsichtbar  wird. 

Die  Litteratur  über  das  Bunsen'sche  Photometer  ist  ausserordentlich 
umfangreich,  und  es  sind  eine  Menge  von  wichtigen  Verbesseruugen  von 
v.  Hefner-Alteneck,  Krüss,  Weber  u.  A.  vorgeschlagen  worden,  um 
die  Empfindlichkeit  der  Messungen  zu  steigern.  Es  soll  hier  nicht  weiter 

auf  diese  Verbesserungen  eingegangen  werden,  weil  das  Bunsen'sche  Photo- 
meter in  der  Astrophotometrie  überhaupt  nur  sehr  wenig  Verwendung  ge- 

funden hat.  In  der  Technik  scheint  es  neuerdings  etwas  verdrängt  zu 
werden  durch  die  ausgezeichneten  Lichtmesser  von  Lummer  und 

Brodhun')  und  von  Weber^),  die  im  Princip  eine  gewisse  iihnlichkeit 
mit  demselben  haben,  aber  eine  weit  grössere  Genauigkeit  zu  erreichen  ge- 

statten. Auf  eine  nähere  Beschreibung  dieser,  für  die  Himmelsphotometrie 
ebenfalls  nur  in  ganz  beschränktem  Grade  anwendbaren  Listrumente  muss 
hier  verzichtet  werden. 

d.    Das  HerscheTsche  Astromcter. 

Wenn  von  einer  weit  entfernten   leuchtenden  Fläche  Licht  auf  eine 

Linse  von  sehr  kurzer  Brennweite  auffällt,  so  entsteht  in  dem  Focus  der- 

1)  Zeitschrift  für  Instrumentenkunde.    Jahrg.  i»,  p.  41  und  4ül. 
2i  Wiedemann,  Annalen.    Bd.  20,  p.  326. 
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selben  ein  puukttormiges  Jiildclien,  welches  als  kliustlieher  Stern  l)euut/t 
werden  kann.  Betrachtet  mau  diesen  künstlichen  Bteni  aus  verschiedenen 

Entfernungen  mit  dem  blossen  Auge,  so  ist  nach  dem  früher  Gesjigteu 
klar,  dass  die  auf  der  Netzhaut  hervorgebrachte  Lichtemi)fiudung  umge- 

kehrt proportional  sein  muss  dem  Quadrate  der  jedesmaligen  Entfernung 

des  Auges  von  dem  Brennpunkte  der  Linse.  Dieses  l'rincip  hat  J.  H er- 
sehet) der  Construction  seines  Photometers  zu  Grunde  gelegt,  indem  er 

die  Helligkeiten  der  mit  blossem  Auge  sichtbaren  Stenie  mit  der  Helligkeit 
der  durch  eine  Linse  sternartig  verkleinerten  Mondscheibe  verglich.  So 
l)rimitiv  und  mangelhaft  auch  der  ganze  Messapparat  ist  und  so  sehr  er 
in  mancher  Hinsicht  zu  Bedenken  Anlass  giebt,  so  hat  dieses  Instrument 

Fig.  45, 

für  die  Entwicklungsgeschichte  der  Astrophotometrie  doch  eine  gewisse 
Bedeutung,  weil  mittels  desselben  der  erste  nicht  auf  blossen  Schätzungen 
beruhende  Helligkeitscatalog  einer  Anzahl  von  hellen  Sternen  hergestellt 
worden  ist. 

Die  Einrichtung  des  Haupttlieils  dieses  Photometers  ist  aus  Figur  45 
ersichtlich. 

Ein  Holzkasten  AB  von  ungefähr  38  cm  Länge  kann  auf  einer 
cylindrischen  Walze  von  366  cm  Länge  hin  imd  her  geschoben  werden. 
Durch  eine  federnde  Vorrichtung,  die  an  dem  eisernen  Bande  B  befestigt 

1)  Results  of  astron.  observ.  made  duriug  1834—18:38  at  the  Cape  of  Good  Hopr 
London  1847,  p.  353. 

i 
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ist,  wird  der  Kasten  leicht  gegen  die  Walze  gedrückt,  ohne  dass  die  Be- 
weglichkeit dadurch  gehindert  würde.  Ein  Gegengewicht  Q  balancirt  den 

Kasten  aus  und  bewirkt,  dass  derselbe  bei  einer  Drehung  um  die  Walze 

in  jeder  Lage  stehen  bleiben  kann.  Die  Walze  selbst  endet  in  zwei 

Zapfen,  von  denen  der  eine  frei  beweglich  in  einem  Lager  ruht,  welches 

an  einem  tragbaren  dreifUssigen  Stativ  in  Augenhöhe  angebracht  ist.  An 

dem  anderen  Zapfen  ist  ein  Seil  befestigt,  vermittelst  dessen  die  Walze 
an  einem  feststehenden  Balken  über  eine  nach  allen  Kichtungen  drehbare 

Rolle  bis  zu  einer  beträchtlichen  Höhe  hinaufgezogen  werden  kann.  Durch 

diese  Einrichtung  und  durch  geeignete  Aufstellung  des  tragbaren  Stativs 
lässt  sich  der  Apparat  nach  jedem  dem  Zeuith  nicht  allzu  nahen  Punkte 
des  Himmels  richten,  und  man  betrachtet  die  zu  messenden  Sterne  durch 

"N^isiren  längs  der  Walze  mit  dem  blossen  Auge.  Auf  dem  verschiebbaren 
Kasten  AB  ist,  um  einen  Zapfen  drehbar,  ein  Brettchen  angebracht  mit 
einem  darauf  befestigten  rechtwinkligen  total  reflectirenden  Prisma.  Dieses 
Brettcheu  kann  mittelst  zweier  Schnüre  ein  wenig  nach  jeder  Seite  hin 
um  den  Zapfen  bewegt  werden,  so  dass  von  Stellen  des  Himmels,  die 

etwa  60"  bis  100"  von  dem  Punkte,  auf  welchen  die  Walze  gerichtet 
ist,  abstehen,  noch  das  Licht  längs  des  Kastens  hin  total  reflectirt  wird. 

Eine  Linse  von  kurzer  lirennweite,  die  in  einem  auf  dem  Kasten  senk- 
reclit  befestigten  Brette  sitzt,  entwirft  bei  F  ein  punktartiges  Bild 
von  dem  durch  das  Prisma  reflectirten  Mondlichte.  Der  Beobachter  er- 

blickt den  so  erzeugten  künstlichen  Stern  gleichzeitig  mit  dem  direct 
anvisirteu  Sterne  und  kann  ilm  durch  BcAvegen  des  Kopfes  nach  Belieben 
rechts,  links,  oben  oder  unten  neben  den  wirklichen  Stern  bringen.  Der 
ganze  Kasten  wird  mm  auf  der  Walze  soweit  dem  Auge  genähert  oder  von 
ihm  entfernt,  bis  der  künstliche  und  der  Avirkliche  Stern  gleich  hell  erscheinen, 

und  dann  wird  die  Entfernung  des  Brennpunktes  F  vom  Auge  möglichst 
genau  gemessen.  Hat  man  in  derselben  Weise  einen  zweiten  Stern  be- 

obachtet, so  ergiebt  sich  das  Helligkeitsverhältniss  der  beiden  Objecte 
unmittelbar  aus  dem  umgekehrten  Verhältnisse  der  Quadrate  der  gemessenen 
Distanzen  zwischen  Auge  und  künstlichem  Stern.  Die  zu  vergleichenden 
Gestirne  dürfen  nicht  allzu  verschiedene  Abstände  vom  Monde  haben,  weil 
sonst  die  Incidenzwinkel,  unter  welchen  die  Mondstrahlen  auf  die  Prismen- 

flächen auffallen,  zu  stark  von  einander  ditferiren  würden  und  dadurch 

die  Constanz  der  Helligkeit  des  künstlichen  Sterns  gefährdet  sein  würde. 
Man  wird  gut  thun,  in  Betreff  der  Abstände  zwischen  Mond  und  Sternen 
bei  den  Beobachtungen  sich  etwa  auf  das  oben  angegebene  Intervall 

von  60"  bis  100"  zu  beschränken,  wodurch  freilich  der  Anwendung 
des  Herscherschen  Astrometers  von  vornherein  eine  gewisse  Grenze  ge- 

steckt ist. 
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Solange  der  klinstlichc  M(m(lst«rii.  wlf  Ifi^^licr  \nraus;;vst't/t  ist,  mir 
,ils  V('r;rk'ichsli('lit(|iU'lli'  diiMit,  und  h'di;rli<'li  HcIli^'kt'itsdilVeiviizi'H  zwiscluMi 
Sternen  mittelst  dieses  Verl»indun;,'.S'rliedes  bestimmt  werden,  lassen  sich 
mit  Hülfe  des  Ilerseiiersehen  Pliotometers,  s(»  nnvollkoinmcii  j'<  iin<'li  i«*t. 

^-anz  l>rauelil)are  Messun<rsresultate  er/ieleii. 
Wenn  der  llerselielselie  Catalog.  in  welciiem  alle  Helli^^keiten  anf 

■inen  einzij^en  Öteni  («  Centauri)  als  Einheit  bezogen  sind,  heute  nur 
noeh  ein  historisehes  Interesse  Iteanspruchen  kann,  so  lie«:!  dies  wenijrer 
m  den  Messungen  selbst,  als  an  der  unzureichenden  Bearbeitung  derselben 
und  insbesondere  an  der  Vernachlässigung  des  Extinetionseinflusses. 

Zöllner''  hat  aus  den  Herseherschen  Beobachtungen  die  Werthe  fUr  das 
llelligkeitsverhältniss  zweier  Sterne  zusammengestellt,  die  an  neun  ver- 

schiedenen Abenden  mit  einander  verglichen  waren.  Mit  IJerllcksichtiirun"- 
der  Extinction  ergiebt  sich  daraus  für  den  wahrscheinlichen  Fehler  eines 

einzelnen  Abends  der  Werth  ±  (l.(i2:?()  im  Ilclligkeitslogarithmus  oder 

±  0.06  Grössenclassen,  ein  (Jeuauigkeitsgrad,  der  selbst  mit  den  besten 

modernen  l'hotometeni  kaum  Ubertrotlen  werden  kann. 
Eine  Vereinigung  der  an  verschiedenen  Abenden  mit  dem  Astrometer 

angestellten  Älessungen.  wie  sie  H ersehe  1  ausgeführt  hat,  ist  natürlich 

nur  dann  möglich,  wenn  man  das  Gesetz  kennt,  nach  welchem  die  Hellig- 
keit des  Mondes  von  seiner  Phase  abhängt.  Herschel  hat  sich  zur 

Iteduction  der  jedesmaligen  Mondhelligkeit  auf  die  Vollmoudsinteusität  der 

von  Euler  aufgestellten  Formel  bedient  und  hat  auf  diese  Weise  für  die 
Lichtstärke  desselben  Ötenis  au  verscliiedenen  Al)enden  sehr  erheblich 

von  einander  abweichende  Werthe  erhalten.  Er  suchte  diese  Unterschiede 

durch  den  EinHuss  der  verschiedenen  Erleuchtung  des  Ilimmclsgnindes 
bei  wechselndem  Abstände  des  Sterns  vom  Monde  zu  erklären.  Bond 

und  Zöllner  haben  aber  nachgewiesen,  dass,  wenn  man  zur  Keduction 

der  einzelnen  Mondphasen  auf  einander  anstatt  der  Euler'schen  Formel 
(ine  von  ihnen  em})irisch  abgeleitete  Intensitätscurve  anwendet,  die  Herschel- 
schen  Beobachtungen  desselben  Sterns  an  verschiedenen  Abenden  in  durch- 

aus befriedigende  Übereinstimmung  gebracht  werden  können;  Bond  hat 

auch  noch  direct  gezeigt,  dass  die  Erleuchtung  des  Himmelsgrundes  auf 

die  Messungen  mit  dem  Herseherschen  Astrometer  nur  einen  geringen 

Einfluss  ausüben  kann.  Die  Benutzung  des  Mondes  zur  Hervorbring-ung 
des  künstliehen  Sterns  bleibt  jedenfalls  der  bedenklichste  Punkt  dieses 

Photometers.  Herschel  hat  dies  wohl  selbst  gefühlt  und  daher  später 

den  Vorschlag  gemacht,  anstatt  des  Mondes  den  Planeten  Jupiter  zu  l)e- 

nutzeu,  dessen  Licht,  abü'esehen  von  den  durch  die  veränderlichen  Abstände 

1;  Zöllner,  Photometriscbe  Untersnchungen.    Leipzig  1SG5,  p.  170, 
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von  Sonne  und  Erde  bedingten  Schwankungen,  als  hiureicliend  coustant 

ano-esehen  werden  darf.  Man  könnte  ebenso  gut,  wenn  man  sich  nur  auf 

Ditferenzmessungen  beschränken  wollte,  zur  Hervorbringung  des  künstlichen 

Sterns  eine  irdische  Lichtquelle  benutzen,  die  in  geeigneter  AVeiöe  mit 

dem  Api)arate  in  Verbindung  zu  bringen  wäre. 

e.    Das  Steinheil'sche  Prismenphotometer. 

Fast  genau  zu  derselben  Zeit,  in  welcher  Herschel  sein  Astrometer 

zu  Helligkeitsmessungen  am  Fixsternhimmel  benutzte,  trat  Steinheil') 
mit  seinem  Prismenphotometer  hervor.  Wenn  dieses  Instrument  auch  ebenso 

wie  das  Herschel'sche  heute  veraltet  und  durch  bessere  verdrängt  ist,  so 
gebührt  ihm  doch  wegen  der  Eigenartigkeit  seiner  Construction  und  vor 
Allem  wegen  der  ausgezeichneten  Kesultate,  welche  Seidel  mit  Hülfe 

dieses  Photometers  gewonnen  hat,  in  der  Geschichte  der  Helligkeits- 

messungen für  alle  Zeiten  ein  hervorragender  Platz.  Dem  Herschel' sehen 
Astrometer  ist  es,  sowohl  was  die  mechanische  Einrichtung  als  die  Ge- 

nauigkeit der  Beobachtungen  anbetrifft,  weit  überlegen. 
Das  von  Steinheil  erstrebte  Endziel  ist  die  directe  Vergleichung 

zweier  beliebigen  Sterne  am  Himmel,  und  das  Charakteristische,  was  sein 
Instrument  überhaupt  von  allen  anderen  Photometern  unterscheidet,  ist  der 
zum  ersten  Male  gemachte  Versuch,  die  Sterne  nicht  im  Bilde,  sondern 
ausserhalb  desselben  zu  beobachten  und  die  Puuktvergleichung  durch  die 

anerkanntermassen  sicherere  Flächenvergleichung  zu  ersetzen.  Ein  Nach- 
theil dieser  Methode,  welcher  sofort  in  die  Augen  springt,  ist  der  be- 

deutende Lichtverlust,  und  dieser  Nachtheil  ist  wohl  auch  der  haupt- 

sächlichste Grund,  weshalb  das  Steinheil'sche  Photometer  trotz  seiner 
grossen  Vorzüge  keine  weitere  Verbreitung  gefunden  hat.  Wollte  man 
dasselbe  für  die  schwächeren  Sterne  am  Himmel  benutzen,  so  müsste  man 
die  Dimensionen  so  gross  wählen,  dass  die  Handhabung  des  Apparates 
ausserordentlich  erschwert  wäre,  und  die  Kosten  seiner  Herstellung  ganz 
unerschwinglich  Avürden.  Die  Verwandlung  der  punktartigen  Sternbilder 
in  ausgedehntere  Flächen  erreicht  Steinheil  durch  Verschiebung  des 

Objectivs  gegen  das  feststehende  Ocular.  Seine  Methode  hat  also  eine  ge- 
wisse Ähnlichkeit  mit  dem  früher  (Seite  196)  besprochenen  zweiten  Bouguer- 

schen  Photometer,  bei  welchem  die  grösseren  Öffnungen  gegen  die  fest- 
stehenden kleineren  verschoben  werden.  Die  Theorie  des  Steinheil'scheu 

Apparates  ist  nach  den  Gesetzen  der  geometrischen  Optik  ausserordentlich 

1)  Steinheil,  Elemente  der  Helligkeitsmessuugen  am  Sternenhimmel.  Preis- 
schrift. (Denkschriften  der  K.  Bayer.  Akad.  d.  Wiss.  Math.-phys.  Classe,  Bd.  IL) 

München  1836. 
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einfach.  Wenn  das  (Mjjectiv  eines  Fernrohrö  sich  in  seiner  iK.rinaien 
Stellung'  zuui  Oeuhire  hetindet,  so  wird  von  einer  uueudlieh  entfernten 
punktfünni^'en  Lichtquelle  auf  der  Netzhaut  des  Au^es  auch  ein  punkt- 
fürnii^'es  Mihi  entworfen.  Wird  aber  das  Objectiv  dem  Oculare  j^enähert 
oder  von  ihm  entfenit,  so  fallen  die  Lichtstrahlen  auf  die  ̂   ordere  Fläche 
des  Auges  divergent  oder  convergent  auf  und  verbreiten  sich  in  beiden 
Füllen  über  ein  grösseres  oder  kleineres  StUck  der  Netzhaut,  je  nach  der 
(irösse  der  Verschiebung  des  Objectivs.  Aus  den  gewöhnlichen  Formeln 
der  üioptrik  folgt  nun,  wenn  man  Grössen  von  der  Ordnung  des  Unter- 
«^chiedes  zwischen  Tangente  und  Bogen  vernachlässigt,  dass  das  Fläclien- 
stück,  welches  auf  der  Netzhaut  von  dem  Lichtkegel  ausgeschnitten 
wird,  ])roi)ortionaI  sein  muss  der  freien  Objcctivfläche  einerseits  und  dem 
Quadrate  der  Verschiebung  des  Objectivs  aus  seiner  normalen  Stellung 
andererseits.  Nennt  man  also  die  Grösse  der  beleuchteten  Fläche  der 
Netzhaut  F,  die  benutzte  freie  Objectivfläche  0  und  die  Verschiebung  des 
Objectivs  a,  so  bat  man: 

F=mOa^^ 

wo  m  eine  Constaute  l)cdeutet.  Auf  diese  Fläche  F  vertbcilf  sich  nun 
die  gesammte  Lichtmenge,  welche  von  der  freien  ObjcctivöÖuung  aufge- 

nommen wird,  abgesehen  natürlich  von  jedem  durch  JJeflex,  Absorption  u.s.w. 
in  dem  ganzen  Systeme  hervorgebrachten  Lichtverlust.  Ist  J  die  Licht- 
(piantität,  welche  ein  Stern  auf  die  Flächeneinheit  des  Objectivs  sendet, 
so  gelangt  demnach  die  Quantität  JO  auf  die  Fläche  F  der  Netzhaut, 
und    die   Flächeneinheit    der  Netzhaut   empfängt    daher    die  Lichtmenge 

^  Inc?  '  ̂^^  '^*  '^^^^  ̂ '^  Flächenintensität  auf  der  Netzhaut  ganz  un- 

abhängig von  der  Grösse  der  freien  Öffnung.  Für  einen  zweiten  Stern, 
welcher  auf  die  Flächeneinheit  des  Objectivs  die  Lichtmenge  J'  sendet, 
wird  bei   einer  Verschiebung  a'  des  Objectivs  die  Flächenintensität  auf 
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täten  gleich,  so  ergiebt  sich  unmittelbar: 

J:J-=a^-:a''- 
d.  h.  die  Helligkeiten  zweier  Sterne  verhalten  sich  wie  die  Quadrate  der 
Grössen,  um  welche  mau  das  Objectiv  aus  seiner  normalen  Stellung  ver- 
richieben  muss,  damit  die  Flächeuhelligkeiteu  auf  der  Netzhaut  gleich 
sind.  Auf  diesem  Satze  beruht  das  Steinheirschc  Photometer.  Um  die 
beiden  Sternbilder  gleichzeitig  vor  Augen  zu  haben,  was  für  eine  sichere 
Beurthciluug  ihrer  Gleichheit  durchaus  noth wendig  ist,  benutzt  Steinbeil 
nicht,  wie  es  später  Schwerd  und  De  la  Rive  getlian  haben,  getrennte 
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Objective,  sondern  die  beiden  Hälften  eines  und  desselben  Objeetivs, 
welches  ebenso  wie  beim  Heliometer  in  der  Mitte  durchgeschnitten  ist. 

Die  beiden  Hälften  sitzen  in  demselben  Rohre  imd  lassen  sich,  jedes  für 

sich,  dem  gemeinschaftlichen  Oculare  messbar  nähern  oder  von  ihm  ent- 

Fi?.   46, 

fernen.  Die  Einrichtunii'  des  Instruments  iieht  aus  Fi£:ur  46  hervor,  welche 
nach  einer  photographischeu  Autuahme  des  auf  der  Müucheuer  Sternwarte 

befindlichen  Steiuheirscheu  Origiualphotometers  (etwa  in  J  der  natürlichen 
Grösse)  hergestellt  ist,  desselben  Apparates,  der  durch  die  Untersuchungen 
von  Seidel  Berühmtheit  erlauirt  hat. 
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Die  Säule  a  des  dreifiissijreii  Stutivs  enthält  die  verticule  I)ieliuii<:s- 
axe,   mittels  dereu   das  Instriiiiieut   im  Aziimitli    helle))!;;:  hewegt  werden 
kiinu.      Diireh   den   oberen   Theil  des  {^ahelförmi^'eu   StUekes  b  ̂ ^eht  die 
horizontale  Axe  c,   um  welehe   eine  liewegun^-  in   Höhe    austllhrhar  ist. 
Das  Fernrohr  hat  einen  würfelförmigen  Ansatz  d\  dieser  ist  an  der  oberen 
Seite  orten   und   enthält  im  Innern,    in   der  einen  Hälfte   festsitzend,   ein 
total  reÜeetirendes  reehtwiukli;,a^s  Prisma,   von  welehem   das    dureli    die 
offene  Seite   des  Würfels  auffallende  Lieht  auf  das  eine  halbe  Objectiv 
reflectirt  wird.     Parallel  mit  der  einen  Seitentläehe  dieses  Prismas  ist  an 
dem   Ocularende   des  Fernrohrs   ein   kleiner  Sucher  e  augebracht.     Wird 
derselbe  durch  Drehung  de«  Instrumentes  in  Azimuth  und  Höhe  auf  irgend 
einen  Stern  gerichtet,   so  erecheint   derselbe   auch   durch    Reflex   an'ilem 
l'ri^sma    im  Oculare   des  Hauptfcrarohrs.     Um   nun    auch    einen   zweiten Stern   in  das  Gesichtsfeld  zu  bringen,   ist  vor  dem  Würfel  d  ein  zweites 
total  retlectirendes  Prisma  /'  drehbar  augebracht,  welches  durch   die  freie Hälfte  des  Würfels  hindurch  Licht  auf  die   zweite  Objectivhälfte   sendet. 
Die  Drehung  dieses  Prismas  kann  au  dem  getheilten  Kreise  r/  abgelesen 
werden,  und  nuui  hat  die  Einstellung  Null,  wenn  die  sämmtlicheu^Sciten 
der  beiden  Prismen  einander  paarweise  parallel  sind.     Das  Fernrohr  ist 
endlich  noch  um   die  Axe  h ,    welche  das  Gegengewicht  i  trägt,  drehbar 
uud   kann   mittels  der  Schraube  k  in  jeder  Lage  festgeklemmt  werden, 
liei  der  Dreliuug  um   diese  Axe  bleibt  der  Sucher  e  und  das  im  AVürfel 
festsitzende  Prisma  unveränderlich  auf  denselben  Punkt  des  Himmels  ge- 

richtet.    Nachdem  der  eine   Stern   mit  Hülfe  des  Suchers  in  das  Ocular 
gebracht  ist,  wird  an  dem  Kreise  g  der  vorher  berechnete  Winkelabstaud 
der  beiden   Sterne  eingestellt  uud  dann  das  Fernrohr  um  die  Axe  h  so 
lange  bewegt,   bis  der  zweite  Steru  im  Gesichtsfelde  erscheint.     Um  die 
beiden  Sterne  während  der  Dauer  der  Messung  im  Gesichtsfelde  zu  halten, 
muss  mau  um  alle  drei  mechanischen  Axeu  des  Instruments  Bewegungen 
ausführen,    was    die  Handhabung    des    Apparates  beträchtlich  erschwert. 
Dann  werden  die   beiden  Objectivhälften,  von  denen  jede  mittelst  eines 
Knopfes  m  in  einem  Schlitze  längs  des  Rohres  verschoben  Averden  kann, 
so  lange  bewegt,  bis  die  beiden  Flächcnhelligkeiten  gleich  erscheinen;  die 
Stellung  der  Objectivhälften  wird  au  Scalen,  die  auf  dem  Rohre  angebracht 
sind,   abgelesen.     Die  Lichtflächen,   in  Avelche  die  Bilder  der  Fixsterne 
verwandelt  werden,  haben  natürlich  die  Form  des  erleuchteten  Objectiv- 
theiles  und  erscheinen  daher  ohne  Abbiendung  als  Halbkreise.    Um  aber 
die  Grösse  dieser  Lichtscheiben  beliebig  verändern  zu  können,  was  unter 
Umständen  erwünscht  sein  kann,   ist  noch   hinter  dem  Würfel  eine  Vor- 

richtung angebracht  zur  Verkleinerung  der  Olyectivhälften.    Dieselbe  be- 
steht für  jede  Hälfte  aus  zwei  durch  die  Schrauben  n  und  o  mit  Links- 
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und  Reclits-Gewincle  gleiclizeitig  gegeneinander  verschiebbaren  Metall- 

platten, die  stets  ein  gleichseitiges  rechtwinkliges  Dreieck  offen  lassen. 

Die  Hypotenusen  der  beiden  Dreiecke  stossen  genau  aneinander,  und 

wenn  die  Flächen  gleich  gross  gemacht,  ausserdem  die  beiden  Licht- 

fiächen  genau  gleich  hell  sind,  so  erscheint  das  Gesichtsfeld  als  gleich- 

massig  helles  Quadrat,  in  welchem  die  Trennungslinie  der  beiden  Hälften 

gänzlich  verschwunden  ist.  Auf  die  Messung  der  Flächenhelligkeit  darf 

nach  dem  Obigen  die  Grösse  der  Objectivöffnung  theoretisch  keinen  Ein- 
fluss  haben,  und  auch  praktisch  ist  es  nach  den  Versicherungen  SeideTs, 

der  sich  am  Eifrigsten  mit  diesem  Instrumente  beschäftigt  hat,  ohne  Ein- 
fluss  auf  das  Messungsresultat,  ob  die  beiden  Dreiecke  dieselbe  Grösse 
haben  oder  wesentlich  von  einander  verschieden  sind.  Um  die  Grösse 

der  Verschiebung  der  Objectivhälften  genau  angeben  zu  können,  mtisste 

man  noch  diejenige  Ablesung  der  Scalen  wissen,  bei  welcher  die  Brenn- 

punkte von  Objectiv  und  Ocular  zusammenfallen.  Anstatt  diese  Ab- 
lesung durch  den  Versuch  direct  zu  ermitteln,  verfährt  man  besser  so,  dass 

mau  immer  zwei  Vergleichungen  nach  einander  ausführt,  indem  mau 
die  beiden  Objectivhälften  von  der  normalen  Stellung  aus  einmal  in  der 

Richtung  nach  dem  Oculare  hin,  das  andere  Mal  von  ihm  hinweg  ver- 
schiebt und  in  beiden  Fällen  die  Helligkeitsgleichheit  herstellt.  Sind  die 

zugehörigen  Ablesungen  der  einen  Scala  m,  resp.  7l^,  die  der  zweiten  w^ 

resp.  ?^J ,  sind  ferner  f^  und  f^_  die  Scalenablesungen  bei  normaler  Focus- 
stellung  der  beiden  Objectivhälften,  so  ist  das  Helligkeitsverhältniss  P 
der  verglichenen  Sterne  ausgedrückt  durch  die  Gleichungen: 

P  = 

P  = 

aus  denen  unmittelbar  folgt: 

[n^  —  m^) 

i2 

Kleine  Unterschiede  in  der  Reflexionsfähigkeit  der  Prismen,  sowie 
in  der  Absorption  der  beiden  Objectivhälften,  welche  einen  schädlichen 
Einfluss  auf  die  Beobachtungen  ausüben  könnten,  lassen  sich  eliminiren. 

wenn  man  bei  jeder  Messung  die  Sterne  abwechselnd  in  beiden  Objectiv- 
hälften einstellt.  Man  kann  aber  auch  an  jedem  Beobachtungsabende 

das  Verhältniss  der  beiden  Hälften  zu  einander  experimentell  bestimmen, 
indem  man  ein  und  denselben  Stern  gleichzeitig  in  beiden  Hälften  ein- 

stellt und  ihn   also   mit   sich   selbst  vergleicht.     Dass  die   verschiedene 

* 
t 
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Helli/rkeit  des  Hiinuiels^runtles,  aufweichen  sieh  die  Stenie  projieireu,  bei 

dem  .Steiuheirsehen  IMiotometer  j;ar  nicht  in  Betracht  kommt,  j,'eht  daraus 
hervor,  dass  sieh  die  l>eiden  Helligkeiten,  da  es  sich  ja  eigentlich  um 

•  in  einzif,'es  Fernrohr  handelt,  zu  einer  mittleren  llellijj^keit  in  dem  ge- 
meinsamen Gesichtsfelde  vermischen. 

Die  Genauigkeit  der  Messungen,  welche  mit  dem  Steinheilsehen 

Instrumente  erreicht  werden  kann,  ist  sehr  befriedigend.  Seidel  hat 

für  den  wahrscheinlichen  Fehler  einer  Helligkeitsvergleichung  zwischen 

/,wei  Sternen  den  durehschnittliclicn  Werth  ±  ().(»24  im  Logarithmus, 

also  rb  0.06  in  Grösseuclassen,  gefunden  und  glaubt,  dass  unter  besonders 

gtinstigen  äusseren  Umstünden  ein  noch  grösserer  Genauigkeitsgrad  er- 
reicht werden  kann.  Es  ist  schon  oben  der  starke  Lichtverlust  als  der 

mptindlichste  Naehtheil  des  Steinheirschen  Photonieters  bezeichnet  worden, 

und  in  der  That  hat  Seidel  bei  den  freilich  nur  geringen  Dimensionen 

des  Apparates  (das  Objectiv  besass  eine  Öffnung  von  35  mm)  seine 
Beobachtungen  kaum  bis  zu  Sternen  der  fünften  Grösse  ausdehnen  können. 

Um  diesem  Nachtheil  al)zuhclfen  und  seine  photometrische  Methode  auch 

auf  schwächere  Sterne  anwendbar  zu  machen,  hat  Stein  heil  später  die 

Construction  eines  Ocularphotometers ')  vorgesclilagen,  welches  mit  jedem 
beliebigen  Refractor  in  Verbindung  gebracht  werden  kann.  Dasselbe  be- 

steht im  Wesentlichen  aus  einem  um  die  ojitische  Axe  des  Haupt- 
fernrohrs drehbaren  Rolire,  in  welchem  ein  kleines  llUlfsobjectiv  mit  davor 

sitzendem  totalrefiectireuden  Prisma  angebracht  ist.  Durch  dieses  Hulfs- 

nbjectiv  wird  das  Licht  eines  hellen  Sternes  in  das  gemeinsame  Ocular 

geworfen,  während  das  Hauptfernrohr  nacheinander  auf  die  zu  ver- 
gleichenden schwächeren  Sterne  gerichtet  wird.  Durch  Verschiebung  des 

Ocnlars  werden  diese  Sterne  in  Lichtscheiben  verwandelt  und  mit  dem 

durch  Verschicben  des  Hülfsobjectivs  ebenfalls  in  eine  LichtHäche  ver- 
wandelten hellen  Sterne  vergliclieu.  Da  dieser  Apparat  meines  Wissens 

niemals  zu  Messungen  verwerthet  worden  ist,  so  soll  hier  nicht  näher 

auf  denselben  eingegangen  w^  erden ,  ebensowenig  wie  auf  ein  zweites  von 
Steinbeil  empfohlenes  Ocular])hotometer,  bei  welchem  die  Sterne  nicht 

als  Lichtscheibeu,  sondern  als  Lichti)unkte  beobachtet  werden. 

Dagegen  verdient  noch  ein  auf  der  Wiener  Sternwarte  befind- 
liches Prismeuphotometer  Erwähnung,  bei  welchem  eine  wesentliche 

Vereinfachung  in  der  Handhabung  dadurch  erzielt  worden  ist,  dass 

dasselbe  parallaktisch  raontirt  ist.  Das  Hauptrohr  (Fig.  47,  Seite  210) 

ist  auf  einem  soliden  Stativ  in  der  Meridianebeue  nach  dem  Pol  ge- 
richtet    und     lässt     sich     um     seine     eigene     optische     Axe     drehen. 

l;  Astron.  Nachr.    Bd.  4S,  Nr.  1152. 
Müllpr,  Photometrie  der  Gestirne.  14 
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Das    Licht    der    Sterne    fällt    niclit    direct    auf   die    vor    den    Objectiv- 

hälften  sitzenden  Prismen,   sondern  erst  nach  Keflexion   von   Spiegeln, 

die  in  der  aus  der  Figur  er- 
sichtlichen Weise  mit  dreh- 

baren Kreistheilungen  ver- 
bunden sind.  Der  Vortheil 

der  Einrichtung  bestellt 

darin,  dass  nicht  erst  vor  je- 
der Beobachtung  derWinkel- 

abstand  der  zu  vergleichen- 
den Sterne  berechnet  zu 

werden  braucht,  sondern  dass 

unmittelbar  die  Stunden- 
wiukel  und  Declinationeu 

bei  den  Einstellungen  be- 
nutzt werden,  und  dass  fer- 

ner, wenn  die  beiden  Sterne 
einmal  in  das  Gesichtsfeld 

gebracht  sind,  sie  allein 
durch  die  Feinbewegung  des 

Hauptrohres  um  seine  Axe 

darin  gehalten  werden  kön- 
nen. Der  einzige  Nachtheil 

ohnehin  .schon  grosse  Licht- 

Fig.  47, 

des  Arrangements  ist  der  Umstand,  dass  der 
Verlust  noch  durch  die  Zurückwerfuug  an  den  vSpiegeln  gesteigert  wird. 

2.    Anwendung  von  Objectivblenden. 

Alles  was  bei  den  Auslöschungsphotometem  über  die  Abblendungs- 

methode  gesagt  worden  ist,  triÖ't  auch  bei  den  hier  zu  besprechenden 
Apparaten  in  vollem  Umfange  zu.  Insbesondere  ist  es  die  Beugungs- 

wirkung, welche  sich  hier  vielleicht  noch  störender  fühlbar  macht  und 
von  vornherein  nur  eine  beschränkte  Anwendung  der  Methode  rathsam 
erscheinen  lässt. 

a.    Die  Methoden  von  Bouguer  und  W.  Herschel. 

Als  ältestes  Instrument  dieser  Gattung  darf  wohl  ein  von  Bouguer') 
vielfach    benutztes   bezeichnet  Averden.     Dasselbe  besteht  aus  zwei  Ob- 

1,  Traite  d'optique,  p.  35. 
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Jectiven  vou  vollkoininen  j^leichor  Oftnun^C  untl  liremiwcite.  Die  Uöhrcu, 
;in  deren  einem  Ende  sich  diese  Objective  befinden,  haben  genau  die 
Länge  der  Hrennweite  und  sind  am  anderen  Knde  mit  Deekeln  verscbloHsen, 
in  denen  kleine  kreisrunde  (MVnungeu  von  7  mm  bis  Umm  Durchmesser  an- 
icebraoht  sind,  bedeckt  mit  feinem  weissen  Papier  oder  mit  mattgescblirtenem 
(ilase.  Die  beiden  Objective  werden  auf  die  zu  vergleichenden  Licht- 

(luellen  gerichtet  und  die  (Jrt'nung  des  einen  durch  Sectorblenden  so  weit 
verringert,  bis  die  kleinen  in  der  lirennebene  befindlichen  Löcher  fUr 
das  Auge  gleich  hell  beleuchtet  erscheinen.  Die  Helligkeiten  der  beiden 
Licht(iuellen  verhalten  sich  dann  wie  die  freien  Objectivüflfnungen.  Um 
etwaige  kleine  Unterschiede  in  der  Beschaffenheit  der  beiden  Objective 
unschädlich  zu  machen,  kann  man  dieselben  bei  jeder  Beobachtung  mit 
einander  vertauschen.  Durch  eine  geeignete  Schutzvorrichtung  wird  noch 
Sorge  getragen,  dass  alles  äussere  Licht  von  dem  Auge  des  Beobachters 
fern  bleibt.  Die  Sicherheit  der  Beobachtungen  mit  diesem  Instnimente 
ist  von  vornherein  dadurch  etwas  eingeschränkt,  dass  die  beleuchteten 
Flächen  nicht  unmittelbar  aneinander  grenzen.  Auch  ist  es  klar,  dass 
der  Apparat  nur  zur  Vergleichung  von  leuchtenden  Flächen,  nicht  von 

Lichtpunkten  verwendet  werden  kann.  Bouguer  hat  damit  die  Hellig- 
keit des  Himmels  an  verschiedenen  Stellen  gemessen  und  Helligkeits- 

vergleichungen einzelner  Partien  der  Sonnenscheibe  angestellt. 
Zur  Vergleichung  von  Sternen  hat  W.  HerscheD)  ein  Verfahren 

vorgeschlagen,  welches  dem  Bouguer' sehen  ähnlich  ist.  Er  benutzt  zwei 
unmittelbar  nel)eneinander  aufgestellte  Fernrohre  von  gleicher  Öffnung 
und  Focallänge.  Mit  dem  einen  betrachtet  er  das  Bild  des  einen  der 
zu  vergleichenden  Sterne,  mit  dem  zweiten  unmittelbar  darauf  das  des 
anderen  und  schwächt  das  hellere  Bild  durch  Abblenden  des  betreffenden 

0])jectiv8,  bis  ihm  die  Bilder  in  den  beiden  Fernrohren  gleich  intensiv 
erscheinen.  Durch  Umwechseln  der  Instrumente  lässt  sich  auch  hier  jeder 
durch  Verschiedenheit  der  Objective  hervorgerufene  Fehler  climiuiren. 

Wie  mau  übrigens  sofort  sieht,  steht  das  Herschel'sche  Verfahren  dem 
Bouguer'schen  entschieden  nach,  denn  die  Betrachtung  der  Bilder  geschieht 
hier  nicht  gleichzeitig,  sondern  nacheinander,  und  wenn  auch  die  Zeit,  die 
man  braucht,  um  von  dem  einen  Instrument  auf  das  andere  überzugehen, 
noch  so  kurz  ist,  so  vermag  das  Auge  doch  nicht  die  Erinnerung  an 
den  empfangenen  Lichteindruck  mit  vollkommener  Sicherheit  festzuhalten. 
Herschel  macht  bei  der  Beschrei))uug  seines  photometrischen  Verfahrens 
schon  selbst  auf  die  störenden  Einflüsse  der  Diffractionserscheinunu:en 

und  der  Helligkeit  des  Himmelsgrundes  aufmerksam. 

1)  Philos.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1817,  p.  302. 
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b.    Die  Benutzung-  des  Spiegelsextanten   und  des  Heliometers 
als  Photometer. 

Von  verschiedenen  Seiten,  unter  Anderen  auch  von  A.  v.  Humboldt, 

ist  der  Gedanke  ang:ercgt  Avorden,  den  Spiegelsextauteu  zu  Helligkeits- 

vergleichungen am  Himmel  zu  verwenden.  Die  gewöhnliche  Form  des 
Sextanten  ist  für  diesen  Zweck  dahin  abzuändern,  dass  das  Fernrohr  nicht 

fest  auf  die  Mitte  des  zur  Hälfte  belegten,  zur  Hälfte  unbelegten  Spiegels 

gerichtet  bleibt,  sondern  nach  Belieben  um  messbare  Beträge  gehoben  oder 

gesenkt  werden  kann.  Durch  den  unbelegten  Theil  des  Spiegels  blickt 
man  direct  nach  dem  einen  Sterne,  während  man  das  Bild  des  zweiten 

damit  zu  vergleichenden  Sternes  durch  Eeflex  von  dem  drehbaren  Spiegel 
des  Sextanten  und  von  der  belegten  Hälfte  des  anderen  Spiegels  in  das 
Gesichtsfeld  gelangen  lässt.  Durch  Heben  oder  Senken  des  Fernrohrs 
wird  die  Helligkeitsgleichheit  der  Bilder  hergestellt,  und  das  Verhältniss 

der  beiden  Abschnitte  des  Objectivs,  welche  aiif  den  belegten  und  unbe- 
legten Theil  des  Spiegels  gerichtet  sind,  giebt  ein  Mass  für  das  Helligkeits- 

verhältuiss  der  miteinander  verglichenen  Sterne.  Natürlich  muss  der  durch 
die  zweimalige  Spiegelung  verursachte  Lichtverlust  experimentell  bestimmt 
werden,  was  am  Besten  dadurch  geschieht,  dass  man  das  directe  und  das 

retlectirte  Bild  eines  und  desselben  Sternes  miteinander  vergleicht. 
Die  Verwendung  des  Sextanten  zu  photometrischen  Messungen  am 

Himmel  muss  wegen  der  verhältuissmässig  kleinen  Dimensionen  des  In- 
strumentes und  wegen  der  Schwierigkeit,  zwei  beliebige  Objecte  in  das 

Gesichtsfeld  des  Fernrohrs  zu  bringen  und  darin  während  der  Verglei- 
chungen  festzuhalten,  auf  die  helleren  Sterne  beschränkt  bleiben.  Auch 
dürfte  der  Umstand,  dass  das  Licht  der  reflectirt  gesehenen  Sterne  unter 
verschiedenen  Incidenzwiukelu  auf  den  ersten  Spiegel  auffällt,  leicht  zu 

Fehlern  Anlass  c'eben. 
Handelt  es  sich  nur  um  die  Vergleichung  nahe  bei  einander  befind- 

licher Himmelsobjecte,  so  kann  mit  Vorthxiil  anstatt  des  Spiegelsextanten 
auch  ein  anderer  zu  Winkelmessungen  am  Himmel  bestimmter  Apparat, 
das  Heliometer,  benutzt  werden.  Bekanntlich  rührt  die  Bezeichnung 
»Heliometer«  von  Bouguer  her,  welcher  dieses  Instrument  in  der  Form 
construirte,  dass  er  zwei  Objective  unmittelbar  nebeneinander  in  ein 

ßohr  einsetzte  und  ein  einziges  Ocular  für  beide  zur  Anwendung;  brachte. 
Von  ihm  ist  auch  zum  ersten  Male  der  Vorschlag  gemacht  worden,  ein 
solches  Instrument  zu  photometrischen  Zwecken  zu  gebrauchen,  indem 
das  eine  der  beiden  Objective  durch  Blenden  soweit  verkleinert  wurde, 
bis  die  beiden  Sterne  gleich  hell  erschienen.  In  der  Form,  in  welcher 
das   Heliometer  heutzutage    construirt   wird,    mit    einem   einzigen  in  der 
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Mitte  (lurehschnitteneii  ( Jhjectiv,  ist  dasselbe  von  Johuson ')  sehr  jin':;elej;ent- 
lich  zu  photometrisclien  Heolmelitungreo  empfohlen  worden.  J(>hnä<tn  fand 

bei  der  rntersnchun^  seines  Heliometers,  dass  die  eine  ObjectivhUlfte 

ein  helleres  liild  j^ab  als  die  andere  (Helligkeitsverliältniss  l(Ml  zu  05.5), 

und  dass  bei  beiden  Hälften  die  Centraliiartien  verhältnissmässig  dureh- 
siehtipT  waren  als  die  Landpartien.  Dem  ersteren  Fehler  Hess  sieh  bei 

den  photometrisehen  Beoi>aelitun}2;en  sehr  leicht  durch  Vertauschen  der 
Objectivhälften  abhelfen.  Sieht  man  von  allen  Ubelständen  ab,  die  beim 

Gebrauche  jeder  Hlendvorrichtunf^  ins  Spiel  kommen,  und  vermeidet  man 

vor  allen  Dinaren  eine  allzu  starke  \'erkleinerun^  der  einen  ObjectivhUlfte, 
so  eignet  sich  das  Heliometer  ohne  Zweifel  sehr  gut  zu  Hellijrkeits- 
messungen  an  Do])pelsternen,  sowie  zur  Vergleichung  von  Veränderlichen 

mit  nahe  dabei  stehenden  Sternen.  Schur-)  hat  dasselbe  gelegentlich 
einer  Conjunction  von  Venus  und  Mercur  auch  zu  Messungen  der  rela- 

tiven Lichtstärke  dieser  beiden  Planeten  mit  Erfolg  verwendet. 

c.    Das  Schwerd'sche  Photometer. 

Dieses  Instrument  dürfte  wohl  das  complicirteste  sein,  welches  je- 
mals zu  Helligkeitsmessungen  am  Himmel  construirt  worden  ist,  es  hat 

daher  auch  trotz  mancher  interessanten  Einrichtungen  so  wenig  Verbreitung 
gefunden,  dass  es  heute  fast  ganz  in  Vergessenheit  gerathen  ist.  Die 

Litteratur  über  dieses  Photometer  ist  äusserst  spärlich.  Schwerd  selbst 
hat  seine  Beobachtungen  mit  diesem  Instrumente  niemals  veröffentlicht, 

nnd  ausser  einer  Beschreibung  von  Argelan  der  3),  der  sich  sehr  leb- 
haft für  den  Apparat  interessirte,  ist  mir  nur  eine  kleine  Abhandlung  von 

F.  Berg^)  in  Wilna  bekanntgeworden,  welcher  Extinctionsbestimmungen 

1)  Astron.  Observ.  made  at  tlie  Radcliffe  Observatory,  Oxford,  in  the  year  1S51. 
Vol  XII,  Appendix  I.     (Siehe  ausserdem  Monthly  Notices.   Vol.  13,  p.  278.) 

2)  Astron.  Nachr.  Bd.  94,  Nr.  224.5. 
•i)  Sitzber.  des  naturhistorischen  Vereins  der  preuss.  llheinlande  und  West- 

phalens.  Neue  Folge,  Jahrg.  G.  1859,  p.  64,  Bonn.  (Siehe  auch  Heis,  Wochenschrift. 
Jahrg.  1859,  p.  275. 

4  F.  Berg,  Über  das  Schwerd'sche  Photometer  und  die  Lichtextinction  für  den 
Wilnaer  Horizont.  Wilna  1870.  —  NB.  Diese  kleine  in  russischer  Sprache  gedruckte 
Schrift  befindet  sich  in  der  Bibliothek  der  Sternwarte  Pulkowa.  Herr  E.  Linde - 
mann  in  Pulkowa  hat  die  Güte  gehabt,  mir  eine  Übersetzung  des  auf  das  Instru- 

ment selbst  bezüglichen  Theiles  dieser  Abhandlung  zuzusenden,  der  ich  zum  grössten 
Theil  die  obige  Beschreibung  entnommen  habe.  Herrn  Lindemann  verdanke  icli 

auch  die  Mittheilung,  dass  von  dem  Schwerd'schen  Photometer  überhaupt  nur  vier 
Exemplare  angefertigt  worden  sind,  von  denen  zwei  sich  in  Kussland,  auf  den 
Sternwarten  zu  Pulkowa  und  Wilna.  befinden,  eins  im  Besitze  der  Familie  Schwerd 
geblieben  ist,  während  das  vierte  auf  der  Sternwarte  Bonn  in  einer  besonderen 
Kuppel  aufgestellt  ist.  Der  Abbildung  (Fig.  48,  liegt  eine  photographische  Aufnahme 
des  letzteren  Instrumentes  zu  Grunde. 
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mit  einem  solchen  Instnmiente  ausgeführt  hat.  Das  Photometer  (Fig.  48) 

besteht  aus  zwei  Fernrohren.  Das  grössere  ist  parällaktisch  aufgestellt 

und  durch  ein  Uhrwerk  beweglich,  während  das  kleinere  um  zwei  zu 

einander  senkrechte  Axen  drehbar  ist,  von  denen  die  eine  zur  optischen 

Axe  des  grossen  Fernrohrs  senkrecht  steht.  Die  Drehungen  sind  an  zwei 

Kreisen  ablesbar;  na  sind  die  Klemmen  für  den  einen,  bh  die  für  den 

anderen  Kreis,  cc  und  cid  die  entsprechenden  Feinbewegungsschrauben. 

Ist  das  grosse  Fernrohr  auf  einen  Stern  gerichtet,  so  kann  man  das  kleinere 

durch  Einstellung  an  diesen  Kreisen  auf  irgend  einen  anderen  Stern 

richten,  wenn  der  Abstand  desselben  von  dem  erstereu,  sowie  der  Positions- 
winkel in  Bezug  auf  ihn  bekannt  sind.  Zur  bequemeren  Einstellung 

des  kleineren  Fernrohrs  dient  noch  ein  damit  fest  verbundenes  Httlfsfern- 
röhrchen  e. 

In  den  beiden  würfelförmigen  Ansatzstücken  f  und  g  sind  total- 
reflectirende  Prismen  angebracht,  welche  das  Licht  der  beiden  Sterne  in 

ein  gemeinschaftliches  Ocular  h  werfen.  Mau  sieht  die  Sterne  im  Ge- 
sichtsfelde nahe  bei  einander,  jeden  aber  auf  den  ihm  zugehörigen  Himmels- 

gruud  prqjicirt.  Um  nun  dem  schädlichen  Einflüsse  der  verschiedenen 
Helligkeit  des  Grundes  zu  begegnen,  werden  beide  Fernrohre  durch 
Lampenlicht  erleuchtet,  und  diese  Beleuchtung  lässt  sich  nach  Belieben 

so  moderiren,  dass  die  beiden  Hälften  des  Gesichtsfeldes  gleich  hell  er- 
scheinen. 

Die  Dimensionen  des  Schwerd'schen  Photometers  sind  so  gewählt, 
dass  das  Verhältniss  von  Objectivdurchmesser  zur  Focaldistanz  in  beiden 

Fernrohren  gleich  ist,  und  zwar  hat  das  grosse  Objectiv  einen  Durch- 
messer von  5.2cm  und  eine  Brennweite  von  126 cm,  das  kleine  einen 

Durehmesser  von  2.6  cm  und  eine  Brennweite  von  63  cm.  Infolge  dessen 
erscheint  ein  Stern  in  dem  kleineu  Fernrohr  viermal  schwächer  als  in 

dem  grossen.  Vor  dem  Objectiv  des  erstereu  ist  excentrisch  eine  Scheibe 

mit  verschieden  grossen  kreisrunden  Oftiiungen  angebracht,  die  durch 
Drehung  der  Scheibe  nacheinander  vor  die  Mitte  des  Objectivs  geführt 
werden  können.  Sind  die  Femrohre  auf  zwei  Sterne  gerichtet,  so  wird 
das  Licht  des  helleren  (im  kleinen  Fernrohr  eingestellten)  durch  Drehimg 
dieser  Scheibe  so  weit  abgeschwächt,  bis  die  Bilder  im  Ocular  gleiche 
Helligkeit  besitzen.  AVenn  die  ursprüngliche  Helligkeit  des  einen  der 

beiden  zu  vergleichenden  Sterne  die  des  anderen  um  w^euiger  als  das 
Vierfache  übertrifft,  so  ist  eine  Gleichmachung  durch  Abblenden  des 
kleinen  Objectivs  nicht  möglich,  und  es  sind  daher  auch  für  das  grosse 
Fernrohr  Blendvorrichtungeu  vorhanden.  Diese  können  auch  benutzt 
werden,  um  bei  Einstellung  beider  Fernrohre  auf  einen  und  denselben 
Steni  die  Gleichheit  der  Bilder  herzustellen   und   auf  diese  AVeise  das 



Müller,  Photometrie  der  Gestirne. 
Seite  314. 

Fig.  48. 
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Verhältnis«  der  beiden  Ohjeetive  zu  einander  experimentell  genau  zu 
bestimmen. 

Sehwerd  bat  den  wichtigen  Kinfluss,  welchen  die  Beugung  des  Lichtes 
bei  Benutzung  von  Blenden  hat,  richtig  erkannt  und  infolge  dessen 
Einrichtungen  getrolTcn,  um  stets  den  beiden  Beugungsbildern  die  gleiche 

Grösse  geben  zu  können.  Dadurch  ist  allerdings  jeder  theoretis<'he  Ein- 
wand gegen  das  Princip  seiner  Methode  gelutben,  aber  zugleich  auch  die 

l)raktische  Handhabung  des  Aj)parates  wesentlich  erschwert.  Wie  bereits 

im  vorangehenden  Capitel  auseinandergesetzt  wurde,  ninnut  die  Beugungs- 
tigur  eines  Sternes  bei  zwei  verschiedenen  Fernrohren  nur  dann  den 

gleichen  Kaum  auf  der  Netzhaut  des  Auges  ein,  wenn  die  angewandten 
(resammtvergrösserungen  den  Objectivdurchmessern  i)ro]>(»rtional  sind,  und 
nur  in  diesem  Falle  geben  die  freien  Otlnungen  ein  streng  richtiges 
Mass  fllr  das  Helligkeitsvcrhältniss  zweier  Sterne.  Da  bei  dem  Schwerd- 
schen  Photometer  fllr  beide  Fernrohre  ein  gemeinschaftliches  Ocular  be- 

nutzt wird,  so  ist  also  Bedingung  für  eine  thectretisch  einwurfsfreie  Be- 
nutzung des  Instrumentes,  dass  das  Verhältniss  von  Objectivöttnung  und 

Brennweite  in  beiden  Fernrohren  stets  dasselbe  bleibt.  Bei  nicht  abge- 
blendeten Objectiven  ist  diese  Bedingung  durch  die  gewälilten  Dimensionen 

von  vornherein  erfüllt,  wenn  a1)er  das  eine  Objectiv  a))geblcndet  wird, 
muss  gleichzeitig  auch  eine  Verkürzung  der  Brennweite  desselben  stattfinden. 

l'm  dies  bewerkstelligen  zu  können,  hat  Schwerd  in  beiden  Fernrohren 
zwischen  Objectiv  und  Brennpunkt  Sammellinsen  eingesetzt,  die  längs  der 
optischen  Axen  verschiebbar  sind.  Bei  dem  grossen  Fernrohre  sitzt  die 
Sammellinse  vor  dem  totalreflectirenden  Prisma  in  dem  langen  Theile 
des  gebrochenen  Bohres,  bei  dem  kleinen  dagegen  hinter  dem  Prisma  in 

dem  kurzen  Theile.  Die  Schrauben  i  und  /.•  dienen  zur  Verschiebung 
dieser  Linsen,  und  der  Betnig  der  Verschicl)ung  lässt  sich  an  den  beiden 
auf  den  würfcltormigen  Stücken  f  und  g  angebrachten  Scalen  ablesen. 
Sind  die  beiden  Sammellinsen  auf  den  Nullpunkt  der  Scala  eingestellt, 
dann  verhalten  sich  die  Brennweiten  der  Gesammtsysteme  »Objectiv  und 
Sammellinse«  zu  einander,  wie  die  nicht  abgeblendeten  Objectivöffnungen. 
Die  Theilung  auf  der  Scala  steht  in  Beziehung  zu  den  benutzten  mit 

Nummern  versehenen  Blendenöffnungen,  so  dass  beispielsweise  bei  Be- 
nutzung der  Blendennummer  10  die  Sammellinse  auf  den  Theilstrich  10 

eingestellt  werden  muss,  damit  freie  Öffnung  und  Brennweite  wieder  das 
bestimmte  Verhältniss  zu  einander  haben.  Natürlich  muss  auch  noch 

das  Gesammtsystem  »Objectiv-Sammellinse«  zusammen  verschiebbar  sein, 
wenn  das  Ocular  h  unverändert  an  seiner  Stelle  bleiben  soll. 

Die  Vergleich ung  zweier  Sterne  mit  dem  Schwerd'schen  Photometer 
erfordert  nach  dem  Gesagten  die  folgenden  Manipulationen.   Der  schwächere 
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Steril  wird  mit  Hülfe  des  Declinatious-  und  Stuiideukreises  in  dem  grossen 

Fernrohre,  der  hellere,  dessen  Distanz  und  Position^Avinkel  in  Bezug  auf 

ersteren  vorher  liereehnet  sein  müssen,  mit  Hülfe  der  beiden  anderen 

Kreise  in  dem  kleineren  Fernrohre  eingestellt.  Durch  das  Uhrwerk  Averden 

beide  Sterne  im  Gesichtsfelde  fest  gehalten.  Dann  wird  das  kleine  Objectiv 

so  weit  abgeblendet,  bis  die  Bilder  ungefähr  gleich  hell  erseheinen,  die 

Sammellinse  wird  auf  den  Theilstrich,  welcher  der  betreffenden  Blenden- 

öffnung entspricht,  eingestellt  und  das  ganze  System  »Objectiv-Sammel- 

linse«  so  weit  verschoben,  bis  der  Stern  im  Oculare  wieder  scharf  er- 
scheint. Die  beiden  Hälften  des  Gesichtsfeldes  werden  sodann  durch 

Modoririmg  der  Beleuchtung  gleich  hell  gemacht,  und  die  letzte  feine  Ein- 
stellung auf  gleiche  Intensität  der  beiden  Sternbilder  wird  endlich  durch 

Drehen  der  Blendscheibe  bewirkt.  Die  Nummer  der  richtigen  Bleuden- 

ötfnung  giebt  dann  mit  Hülfe  einer  für  jedes  Instrument  berechneten 
Tabelle  unmittelbar  den  Helligkeitsunterschied  der  beiden  Sterne.  Bei 

dem  A'on  Berg  in  Wilna  benutzten  Instrumente  waren  die  25  verschiedenen 
Blendenöffnungen,  welche  zu  Gebote  standen,  so  abgestuft,  dass  jede  fol- 

gende Öffnung  immer  um  0.1  Grössenclassen  weniger  Licht  hindurch 
Hess  als  die  vorangehende.  Da  nun  der  Helligkeitsunterschied  der  beiden 
unabgeblendeten  Objective  etwa  1.5  Grössenclassen  betrug,  so  konnten 
mit  diesem  Apparate  Sterne  bis  zu  vier  Grössenclassen  Helligkeitsdifferenz 
gemessen  werden.  Es  ist  wegen  des  Aussehens  der  Bilder  nicht  rathsam, 
das  Objectiv  mehr  als  bis  auf  etwa  ̂   der  Öffnung  abzublenden;  will  man 
daher  noch  grössere  Unterschiede  als  vier  Grössenclassen  direct  messen, 
so  muss  das  kleine  Fernrohr  durch  ein  anderes  von  noch  geringeren 
Dimensionen  ersetzt  werden.  Mit  dem  Apparate  ist  endlich  noch  eine  Art 

Kegistrirvorrichtung  verbunden,  um  die  jedesmalige  vor  dem  Objective  be- 
findliche Öffnung  zu  uotiren.  Diese  Vorrichtung  besteht  im  Wesentlichen 

aus  einer  mit  Papier  überzogenen  Trommel  oder  Walze  /,  welche  auf  der 

laugen  bis  zur  Bleudscheibe  reichenden  Bewegungsstange  fest  auf- 
gesteckt ist  und  mittels  des  Handgriffes  m  zugleich  mit  der  Blendscheibe 

gedreht  wird.  Durch  einen  Druck  auf  den  Hebel  n  wird  auf  der 

Walze  ein  Zeichen  markirt  und  dadurch  die  Stellung  der  Bleudscheibe 
registrirt. 

Die  Handhabung  des  Schwerd'schen  Photometers  ist,  wie  man  aus 
dem  Yoraugeheudeu  sieht,  viel  zu  umständlich,  als  dass  an  eine  Ver- 

wendung des  Instrumentes  zu  grösseren  Beobachtungsreihen  zu  denken 
wäre.  Sofern  das  Photometer  nicht  im  Freien  Aufstellung  findet,  ist 
ausserdem  noch  eine  besondere  Einrichtiiug  der  Kuppel  erforderlich,  um 

die  beiden  Fernrohre  gleichzeitig  nach  zwei  beliebigen  Punkten  des  Him- 
mels richten   zu   können.     Das   drehbare  Dach   der  kleinen  Kuppel,   in 
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welcher  das  Bonner  Instrument  uufjürestellt  ist,  bestellt  aus  einer  jrrossen 
Anzahl  von  Kh»p|ien.  die  nach  liedürfniss  einzeln  g:eöt!net  werden  können. 

Eine  grrosse  Ahnliciikeit  mit  dem  Schwerd'schen  Photonieter  besitzt 
»in  von  De  la  Ivive')  construirtes  Instrument,  welches  hier  noch  kurz 

Krwähnun^'  finden  ma^,  obgleich  es  ursprünglich  nicht  zu  Hcobachtungen 
im  Himmel  bestimmt  war.  Es  liesteht  ebenfalls  aus  zwei  Fernrohren, 

die  sich  gleichzeitig  auf  zwei  beliebige  Punkte  richten  lassen.  Durch 

t'in  System  v(»n  Spiegeln  oder  t<»talreHectirenden  Prismen  w^erden  die 
Lichtstrahlen  in  ein  gemeinschaftliches  Ocular  geworfen,  und  die  gleiche 
Helligkeit  der  liilder  wird  durch  Abblenden  der  Objective  erreicht.  Als 

eine  Verbesserung  des  Schwerd'schen  Photometers  kann  das  De  la  IJive- 
sche  nicht  betrachtet  werden,  schon  darum  nicht,  weil  der  schädliche 

Einfluss  der  Beugungswirkung  dabei  gar  keine  Berücksichtigung  findet. 

d.    Das  Hornsteinsche  Zoneniihotometer. 

Wie  schon  ans  der  Bezeichnung  dieses  Photometers  hervorgeht,  ist 

dasselbe  speciell  zu  Zonenbeobachtuugeu,  d.  li.  zur  Messung  von  ganzen 

Gruppen  nahe  bei  einander  stehender,  an  Helligkeit  nicht  allzu  verschie- 
dener Sterne   bestimmt.     Das  Princip   ist  Abblenden   des  Objectivs   und 

Vt^ 

Wr^ 
^ 

r' 

? 

r-' 

/^ 

S^
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Vergleichung  der  Bilder  mit 
dem  Bilde  eines  Hülfs- 

sternes,  welcher  durch  einen 

Tlieil  des  Objectivs  in  das 
Gesichtsfeld  gebracht  würd. 

Die  Einrichtung  geht  aus 

der  von  Hornstein"^)  selbst 
gegebeneu  Abbildung  (Fig. 

49)  hervor. 
Auf  die  Fassung  des 

Objectivs  0  ist  ein  Ring 
BB  aufgesetzt,  der  sich 
vom  Ocular  aus  mittelst  eines 

Schlüssels  um  die  optische 
Axe  des  Fernrohrs  drehen 

lässt.  Mit  dem  Kinge  ist 
durch  die  Säulchen  CG  ein  Rahmen  BT)  verbunden,  in  welchem  zwei 

Blendschieber  zur  Abbiendung  eines  Tlieiles  des  Objectivs  übereinander 
verschoben  werden  können.     Auf  dem   Rahmen   sitzt    ferner  noch   eine 

Fig.  49. 

1;  Annales  de  chim.  et  de  phys.   Serie  4,  tome  12  (1S67\  p.  24:5. 
2'  Sltzber.  der  K.  Akad.  der  Wiss  zu  Wien.  Math.-naturw.  Classe,  Bd.  41,  p.  2(;i. 
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cylindrische  Röhre  FF,  an  deren  oberem  Ende  bei  x  ein  kleiner  Spiegel  S, 
drehbar  um  eine  zur  Zeichnungsebene  senkrechte  Axe,  angebracht  ist.  IVUt 

Hülfe  dieses  Spiegels,  der  ebenfalls  vom  Ocular  aus  dirigirt  werden  kann, 
wird  nun  das  Bild  eines  Hülfssternes  in  das  Fernrohr  reflectirt,  und  die 

direct  gesehenen  Sterne  werden  durch  Verschieben  der  Blenden  so  weit 

geschwächt,  bis  sie  dem  Hülfssterne  an  Helligkeit  gleich  sind.  Man  sieht 

sofort,  dass  der  Anwendungsbereich  des  Photometers  zur  Vergleichung 

zweier  beliebigen  Sterne  am  Himmel  an  gewisse  Grenzen  gebunden  ist. 

Der  Spiegel  darf  nicht  so  gross  sein,  dass  er  bei  irgend  einer  Stellung 
etwas  von  dem  für  die  directe  Beobachtung  der  Sterne  bestimmten  Theil 

des  Objectivs  verdeckt,  und  er  darf  nur  unter  solchen  Neigungswinkeln 

gegen  die  optische  Axe  des  Fernrohrs  benutzt  werden,  dass  immer  der 

ganze  Querschnitt  der  cylindrischen  Röhre  FF  Licht  erhält. 
Um  das  Bild  des  Hülfssternes  bequem  und  sicher  in  das  Hauptrohr  zu 

bringen,  wird  ein  kleines  Hülfsfernrohr  benutzt,  welches  in  folgender  "Weise 
mit  dem  Apparate  verbunden  ist.  Mit  dem  Spiegel  S  gemeinschaftlich  um 
Punkt  .r  drehbar  ist  ein  gezahnter  Sector  A,  dessen  Drehung  mit  Hülfe 

eines  gezahnten  Zwischenrades  auf  das  Rad  a  übertragen  wird,  an  wel- 
chem letzteren  das  kleine  Fernrohr  befestigt  ist.  Da  der  Durchmesser 

von  a  gerade  halb  so  gross  ist  wie  der  von  J.,  während  die  Breite  der 
Zähne  bei  allen  drei  Rädern  übereinstimmt,  so  entspricht  einer  beliebigen 

Bewegung  des  Spiegels  S  eine  doppelt  so  grosse  Bewegung  des  Hülfs- 
ferurohrs.  Man  probirt  nun  an  einem  hellen  Sterne  aus,  in  welcher  Lage 
das  Hülfsfernrohr  mit  dem  Rade  a  zu  befestigen  ist,  damit  der  Stern 
gleichzeitig  in  diesem  und,  durch  Reflex  an  dem  Spiegel,  auch  in  dem 
Hauptfernrohre  sichtbar  wird,  Ist  diese  Justirung  einmal  bewirkt,  so  wird 
auch  jeder  andere  Stern,  auf  welchen  das  Hülfsfernrohr  gerichtet  wird, 

im  Gesichtsfelde  des  grossen  erscheinen.  Mau  verfährt  bei  den  Beobach- 

tungen mit  dem  Hornstein'schen  Photometer  meistens  so,  dass  man  für 
eine  ganze  Reihe  (Zone)  ein  und  denselben  Hülfsstern  benutzt,  welcher 
durch  Feinbewegung  des  Ringes  B  und  des  Spiegels  8  während  der 

Dauer  einer  solchen  Reihe  beständig  in  der  Mitte  des  Gesichtsfeldes  ge- 
halten wird.  Da  dieser  Hülfsstern  lediglich  als  Verbindungsglied  dient, 

um  die  Helligkeitsuuterschiede  der  einzelnen  Zonensterne  gegeneinander 
zu  ermitteln,  so  braucht  die  Helligkeit  desselben  gar  nicht  bekannt  zu 
sein,  ebensowenig  Avie  das  lutensitätsverhältniss  eines  direct  gesehenen 
Sternes  zu  seinem  reflectirten  Bilde.  Dass  die  Zonensterne  nicht  allzu 

weit  auseinander  stehen  dürfen,  ist  schon  deshalb  geboten,  weil  sonst  die 
vom  Vergleichssterne  kommenden  Strahlen  unter  merklich  verschiedenen 

Incidenzwinkeln  auf  den  Spiegel  auffallen  würden,  und  die  Helligkeit  des 
Vergleichssternes  während  der  Zone  nicht  constaut  wäre.    Den  Schiebern, 
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mit  vveleheu  die  eigeutliche  Lichtmessung  ausgcfllhrt  wird,  hat  Horii- 
stein  Ausschnitte  gogebeu,  welche  die  Forni  von  }Iyi)erbeln  haben;  die 
Axen  dieser  Hyperbeln  sind  zu  einander  und  zu  der  Bewegungsrichtunj? 

der  Schieber  parallel.  In  Figur  50  ist  abcde  der  untere,  a'h'c'd'e  der 
(»bere  Schieber,  und  o  ist  der  freie,  durch  die  Schieber 
nicht  verdeckte  Theil  des  Objectivs.  In  welcher  Weise 
die  Grösse  der  freien  Fläche  o  von  der  Verschiebung 

der  Blenden  abhängt,  ist  von  Hornstein  nicht  ange- 
geben. Am  sichersten  würde  es  wohl  sein,  die  Scaleu- 

wertlie  empirisch  durch  Messungen  au  Sternen  von 
anderweitig  bekannter  Helligkeit  zu  ermitteln. 

Das  Hornstein'sche  Photometer,  welches  aus  dem 
Jahre  1860  herstammt,  hat  übrigens  bereits  im  Jahre  18;i4 
einen  Vorgänger  gehabt.  Infolge  einer  von  der  Kgl. 

Gesellschaft  der  Wissenschaften  in  Göttingen  ausge- 
schriebenen Preisaufgabe  über  Astrophotometrie  waren 

mehrere  Bewerbungsschriften  eingegangen,  von  denen 
die  oben  citirte  Steinheirsche  Abhandlung  über  das 
Prismenphotometer  mit  dem  Preise  gekrönt  wurde.  Eine  zweite  Schrift, 
deren  Verfasser  nicht  bekannt  ist,  enthält  nun  die  Beschreibung  eines 

Photometers,  welches  fast  vollkommen  mit  dem  Hornstein'schen  identisch 
ist.  Der  einzige  Unterschied  besteht  darin,  dass  die  eine  ganze  Hälfte 
des  Objectivs  (nicht  bloss  ein  kleiner  Theil  desselben)  von  dem  Spiegel 
Licht  erhält,  und  dass  die  Abbiendung  nicht  durch  Schieber,  sondern 

durch  eine  drehbare  Scheibe  erfolgt,  welche  immer  eine  Hälfte  des  Ob- 
jectivs bedeckt,  die  andere  freilässt. 

\
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Fig.  50. 

e.    Die  Methoden  von  Searle  und  Cornu. 

Ganz  eigenartig  ist  das  von  G.  Searle')  empfohlene  Photometer,  bei 

welchem,  ähnlich  wie  bei  dem  Parkhurst'schen  Deflectionsphotometer,  eine 
Theilung  des  auf  das  Objectiv  auffallenden  Lichtcy linders,  also  nicht  eine 
Abbiendung  im  eigentlichen  Sinne  stattfindet.  Eine  keilfijrmig  geschliffene 
Glasplatte  von  ausserordentlich  kleinem  Winkel  wird  so  vor  dem  Objectiv 
des  Beobachtungsferurohrs  angebraclit,  dass  sie  über  dasselbe  hinweg 
bewegt  werden  kann  und  daher  einen  beliebig  grossen  messbareu  Theil 
desselben  bedeckt.  Von  jedem  Sterne  entstehen  so  zwei  Bilder,  deren 
Intensitäten  durch  Verschieben  der  Glasplatte  nach  Gefallen  verändert 
werden  können.     Da  der  Winkel  des  Prismas  sehr  klein  ist,  so  sind  die 

1)  Astron.  Nachr.   Bd.  57,  Nr.  1353. 
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beiden  Bilder  nicht  sehr  weit  voneinander  entfernt,  und  die  prismatischen 

Farben  des  abgelenkten  Bildes  treten  nicht  wesentlich  störend  hervor. 

Hat  man  nun  zwei  Sterne  von  verschiedener  Helligkeit,  so  kann  man 

durch  Verschieben  der  Glasplatte  das  directe  Bild  des  einen  gleich  dem 

abgelenkten  des  anderen  machen,  und  das  Verhältniss  des  bedeckten  zum 

unbedeckten  Theile  des  Objectivs  giebt  dann  unmittelbar  das  ursprüngliche 

Intensitätsverhältuiss  der  beiden  Sterne,  vorausgesetzt,  dass  der  durch 

Absori)ti()n  und  Eeflexiou  an  der  Glasplatte  hervorgebrachte  Lichtverlust 
bekannt  ist.  Derselbe  kann  entweder  durch  Vergleichung  der  beiden 

Bilder  ein  und  desselben  Sternes  bestimmt  oder  auch  dadurch  zum 

"•rüssten  Theil  eliminirt  werden,  dass  man  immer  die  Bilder  der  beiden 

zu  messenden  Sterne  kreuzweise  miteinander  vergleicht.  Grosse  Hellig- 
keitsunterschiede zu  messen  ist  mit  diesem  Instrumente  nicht  rathsam, 

auch  sieht  mau  sofort,  dass  die  Benutzung  des  Photometers  auf  die 

Vergleichung  sehr  nahe  bei  einander  stehender  Sterne  beschränkt  ist. 
Wie  aber  die  von  Searle  mitgetheilten  Beobachtungen  zeigen,  erweist 

sich  das  Instrument  innerhalb  seines  Anwendungsbereiches  durchaus 
brauchbar. 

In  neuerer  Zeit  hat  Cornu')  noch  einige  Modificationen  zu  diesem 

Fhotometer  vorgeschlagen.  Um  die  Anwendung  einer  Correction  weg^en 
der  Absorption  iu  der  prismatischen  Glasplatte  überflüssig  zu  machen, 
empfiehlt  er,  anstatt  eines  Prismas  deren  zwei  anzubringen,  von  absolut 
gleichem  Winkel  und  womöglich  aus  derselben  Glasplatte  herausgeschnitten. 
Dieselben  stossen  mit  ihren  scharfen  Kanten  gegeneinander,  die  Ab- 

lenkungen erfolgen  daher  im  entgegengesetzten  Sinne.  Das  Verhältniss 
der  beiden  bedeckten  Objectivsegmente  giebt  dann  ohne  jede  Correction 
das  gesuchte  Inteusitätsverhältniss.  Will  man  grössere  Ablenkungen  als 

etwa  ̂ "  hervorbringen,  so  würden  die  Farben  schon  störend  sein,  und  es 
wäre  dann  rathsam,  die  prismatischen  Glasplatten  zu  achromatisiren.  Da 

die  -Anwendung  von  Objectivprismen  bei  Fernrohren  von  grossen  Dimen- 
sionen wegen  der  schwierigen  Herstellung  und  der  bedeutenden  Kosten 

kaum  möglich  sein  würde,  so  hat  Cornu  noch  den  Gebrauch  von  soge- 
nannten photometrischen  Ocularen  vorgeschlagen,  d.  h.  von  gewöhnlichen 

terrestrischen  Ocularen,  bei  denen  zwischen  der  ersten  und  zweiten  Linse 
an  der  Stelle,  wo  ein  reelles  Bild  des  Fernrohrobjectivs  liegt,  zwei 
prismatische  Glasstücke  angebracht  sind,  die  messbar  verschoben  werden 

können  und  von  jedem  Gestirn  zwei  Bilder  von  variabler  Helligkeit  er- 
zeugen. Über  praktische  Versuche  mit  solchen  Ocularphotometern  ist 

bisher  Nichts  bekannt  geworden. 

1)  Comptes  Rendus.  Tome  103,  p.  1227. 
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\i.    Aiiwi'iMliiiiff  von  i'otiiMMuleii  ScluMbeii.    Die  pliotoiiH'trischen  .Metliodon 
von  Talbot,  Secchi.  Abiin. 

Wenn  die  Aujrennerven  durch  ir^-ud  eiuen  Lichtreiz  ufticirt  worden 
sind,  80  dauert  l>ekauutlich  die  Wirivun^  noch  eine  Zeithm^'  fort,  n.'icii- 
dera  die  Liciit(|uelle  entfernt  ist.  Die  Dauer  dieser  Nachwirkuu«,'  hänp:t 
von  der  Intensität  des  Lichtes  und  ausserdem  von  dem  jeweili{::en  Zu- 
stiinde  des  Auges  ab.  Sendet  ein  leuclitender  Gegenstand  intenuittircnd 
Licht  auf  unser  Sehorgan,  und  folgen  sich  die  einzelnen  Impulse  in  so 
kurzen  Zwischenräumen,  dass  der  erste  Eindruck  noch  fortdauert,  wenn 
der  zweite  eintritt,  so  erhalten  wir  die  Emiilindung  einer  voUkonnnen 
continuirlichen  Beleuchtung,  die  Helligkeit  des  leuchtenden  (Gegenstandes 

erscheint  aber  geschwächt  und  zwar  im  Verhältniss  der  Erscheiuungs- 
dauer  zur  Summe  der  Erschein ungs-  und  Verschwindungsdauer.  Dieser 

Satz  ist  von  Talbot'}  und  Plateau'^)  fast  zu  derselben  Zeit  aufgestellt 
und  durch  eine  Heihe  von  Versuchen  mit  rotirendcn  Scheiben  bewiesen 
worden.  Versetzt  man  eine  weisse  mit  einem  schwarzen  Sector  bemalte 

Scheibe  in  schnelle  Rotation  und  beleuchtet  dieselbe,  so  erscheint  sie 

gleichmässig  grau,  und  wenn  man  zwei  solcher  Scheiben,  die  mit  ver- 
schieden grossen  schwarzen  Sectoren  versehen  sind,  nahe  bei  einander 

aufstellt  und  die  Entfernung  der  eiuen  von  der  Lichtquelle  so  lange  ver- 
ändert, bis  beide  Scheiben  bei  der  Rotation  die  gleiche  graue  Färbung 

zeigen,  so  findet  man,  dass  die  Quadrate  der  Entfernungen  von  der  Licht- 
(|uelle  sich  umgekehrt  verhalten  wie  die  Winkelöflnungen  der  beiden 

Sectoren,  w'odurch  also  der  obige  Satz  bestätigt  ist.  Etwas  Ahnliches 
gilt  auch,  wenn  es  sich  nicht  um  diffus  rcflectirtes,  sondern  um  durch- 

gehendes Licht  handelt,  wenn  man  also  undurchsichtige,  mit  scctorformigen 
Ausschnitten  versehene  Scheiben  vor  einem  leuchtenden  Gegenstande  rotiren 

lässt.  Je  kleiner  der  Ausschnitt  ist,  desto  schwächer  erscheint  der  Gegen- 
stand, und  es  folgt  unmittelbar,  dass  die  Helligkeit  proportional  ist  dem 

(jffhungswinkel  des  Sectors.  Enthält  die  Scheibe,  wie  es  gewöhnlich  der 

Fall  ist,  mehrere  Ausschnitte,  so  wird  die  Helligkeit  durch  das  Verhält- 
niss der  Summe  der  Wiukelöffnungen  dieser  Ausschnitte  zum  ganzen 

Kreisumfange  ausgedrückt,  vorausgesetzt,  dass  die  Helligkeit  ohne  die 

Scheibe  als  Einheit  genommen  ist.  Es  fragt  sich,  mit  welcher  Geschwindig- 
keit die  Scheibe  vor  der  Licht(iuelle  rotiren  muss.  Eine  bestimmte  Vor- 

schrift   darüber  lässt    sich  nicht  geben;   jedenfalls    ist  Bedingung,    dass 

1)  Philosophical  Magazine.    Ser.  3,  Vol.  5,  p.  321. 
2;  Pogg.  Ann.   Bd.  35,  p.  4-57. 
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die  Licliterscheiuung  vollkommen  continuirlich  ist  und  jedes  Flimmeni 

oder  Zittern,  welches  bei  zu  langsamer  Drehung  eintritt,  verschwindet. 

Schnelleres  Rotiren  hat  auf  die  Intensität  des  Lichtes  gar  keinen  Ein- 
fluss.  Nach  den  Versuchen  von  Plateau,  Emsmann,  Helmholtz  u.  A. 

ist  eine  Umdrehungsgeschwindigkeit  von  24  bis  30 mal  in  der  Secunde 

unter  allen  Umständen  ausreichend,  um  Gleichförmigkeit  in  der  Hellig- 
keit zu  erzielen.  Es  kommt  dabei  auch  wesentlich  darauf  au,  wie  die 

otfeuen  und  geschlossenen  Abschnitte  auf  der  rotirenden  Scheibe  ver- 

theilt  sind.  Hat  man  z.  B.  eine  Scheibe,  in  welcher  sich  nur  ein  ein- 

ziger Ausschnitt  in  Grösse  eines  Halbkreises  befindet,  und  daneben  eine 

zweite  Scheibe  mit  vier  Ausschnitten  von  der  Winkelöffnung  45°,  so 
werden  diese  beiden  Scheiben  die  gleiche  Lichtschwächung  hervor- 

bringen, die  zweite  braucht  aber  nicht  so  schnell  gedreht  zu  werden, 
wie  die  erste. 

Das  Princip  der  rotirenden  Scheiben  ist  schon  von  Talbot  zu  photo- 
metrischeu  Zwecken  empfohlen  worden,  und  in  der  That  ist  dasselbe 
nicht  nur  in  theoretischer  Beziehung  durchaus  einwurfsfrei,  sondern  auch 

in  praktischer  Beziehung  so  bequem  anwendbar,  dass  es  nur  zu  ver- 
wundern ist,  dass  diese  photometrische  Methode  sich  noch  nicht  mehr 

Eingang  verschafft  hat. 

Um  nach  dieser  Methode  die  Helligkeit  eines  leuchtenden  Gegen- 
standes messen  zu  können,  muss  man  im  Stande  sein,  die  sectorförmigeu 

Ausschnitte  nach  Belieben  zu  vergrösseru  oder 
zu  verkleinern.  Talbot  hat  zu  diesem 

Zwecke  zum  ersten  Male  die  Benutzung  von 
zwei  Scheiben  mit  gleich  vielen  und  gleich 
grossen  Ausschnitten  vorgeschlagen,  welche 
um  eine  gemeinschaftliche  Axe  rotiren  und 

messbar  gegeneinander  verstellt  werden  kön- 
nen. Ein  ähnliches  Arrangement  ist  schon 

früher  bei  der  Besprechung  der  verschiedenen 
Blendvorrichtungen  erwähnt  worden. 

Ein    zweites  ebenfalls  von  Talbot   em- 
pfohlenes Messungsmittel  besteht  darin,   dem 

^^^'  "'  Ausschnitte  in  der  Scheibe  eine  durch  Figur  51 
repräsentirte  Form  zu  geben. 

Der  Ausschnitt  wird  begrenzt  durch  den  Radius  ab  und  durch  eine 
Archimedische  Spirale,   deren  Gleichung  in  Polarcoordinaten  bekanntlich 

ausgedrückt  werden  kann  durch  r  =    oder  1  —  r  =  —  ,   wenn 2  TT  2  TT 

der  Radius  der  Scheibe  mit  1  bezeichnet  wird,   und  die  Winkel  v  von 
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ab  aus    nach    reelits   gezählt  werden.      Die   Grösse    1  —  r  ist   der   Ab- 
V 

Btand   vom   Hände  der  Scheibe,   und  da  das  Verhältniss  ^^—  das  Hellig- 

keitsmass  abriebt,  so  sieht  man,  dass  die  Hellig:keit  eines  teuclitenden 
Gegenstandes,  wenn  man  ihn  an  verschiedenen  Punkten  der  rotirenden 

Scheibe  betrachtet,  in  demselben  Verhältnisse  zu-  oder  abnimmt,  wie  die 
Abstände  dieser  Punkte  vom  Scheibenrande.  Von  dieser  Methode  ist 

mehrfach  Gebrauch  gemacht  worden. 
Statt  der  rotirenden  Scheibe  hat  Tal  bot,  spccicU  zur  Messung  des 

Sonnenlichtes,  noch  einen  rotirenden  Spiegel  in  Vorschlag  gebracht,  welcher 

das  Bild  einer  Lichtcjuelle  im  Kreise  herumfuhrt.  Das  Auge  des  Beob- 
achters wird  bei  jeder  Umdrehung  des  Spiegels  einmal  von  den  reflec- 

tirten  Strahlen  getrofl'eu  und  erblickt  bei  genügend  schneller  Kotation 
ein  stetiges  Bild  der  Lichtquelle,  dessen  scheinbare  Helligkeit  sich  zur 
Helligkeit  der  Lichtquelle  selbst  verhält,  wie  die  Winkelbreite  derselben 
zum  Kreisumfange.  Streng  genommen  ist  dabei  noch  der  Incidenzwinkel 

der  auffallenden  Strahlen  oder  der  Winkel  zwischen  Lichtquelle,  Spiegel- 
mittelpunkt und  Auge  zu  berücksichtigen,  da  von  diesem  die  Intensität 

des  reflectirten  Lichtes  abhängt.  Von  der  Sonne,  deren  scheinbarer 
Durchmesser  ungefähr  einen  halben  Grad  beträgt,  wird  durch  einen 
solchen  rotirenden  Spiegel  eine  Lichtzone  hervorgebracht,  deren  Intensität 
im  centralen  Streifen  sich  zur  Intensität  der  Sonne  selbst  wie  1 :720  verhält. 

Um  das  Sonnenlicht  mehr  abschwächen  zu  können,  hat  Talbot  noch 
einen  zweiten  rotirenden  Spiegel  eingeführt,  Avelcher  zunächst  das  von 
dem  ersten  kommende  Licht  empfängt  und  dasselbe  dann  entsprechend 
geschwächt  in  das  Auge  sendet. 

Für  Helligkeitsmessungen  au  Sternen  ist  das  Priucip  der  rotirenden 
Scheiben  zum  ersten  und  meines  Wissens  bisher  auch  einzigen  Male  von 

Secchi^)  in  Anwendung  gebracht  worden.  Derselbe  verglich,  allerdings 
nur  mit  blossem  Auge,  zwei  nicht  allzuweit  voneinander  entfernte  Sterne, 
indem  er  den  helleren  durch  eine  rotirende  Scheibe  hindurch,  den 
schwächeren  ohne  dieselbe  betrachtete,  und  die  sectorförmigen  Offnungen 

der  Scheibe  so  weit  verkleinerte,  bis  die  beiden  Sterne  gleich  er- 
schienen. Er  bediente  sich  dabei,  ebenso  wie  Talbot,  theils  zweier  gegen- 

einander verstellbaren  Scheiben,  deren  gegenseitige  Stellung  an  einer 
am  Kande  angebrachten  Theilung  abgelesen  werden  konnte,  theils  einer 
einzelnen  Scheibe  mit  Ausschnitten,  die  etwa  wie  in  Figur  52,  Seite  224, 
von  der  Mitte  nach  dem  Kande  zu  immer  schmäler  wurden. 

1)  Atti  dell'  accad.  Pontificia  dei  nuovi  Lincei.    Tomo  4 ,  anno  4  (1850 — 1851), 
p.  10. 

I 
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Bei  dem  zweiten  Beobaclitungs verfahren  wurde  diejenige  Stelle  auf 
der  rotircnden  Scheibe  bestimmt,   wo  der  geschwächte  Stern  dem  direct 

gesehenen  an  Intensität  gleich  erschien. 
Aus  dem  gemessenen  Abstände  dieses 
Punktes  vom  Eande  liess  sich  dann  leicht 

der  gesuchte  Helligkeitsunterschied  be- 
rechnen. Dass  das  erste  Verfahren  dem 

zweiten  bei  Weitem  vorzuziehen  ist,  liegt 
auf  der  Hand.  Da  der  Himmelsgrund, 
auf  dem  der  hellere  Stern  steht,  durch 
Verkleinerung  der  Ausschnitte  in  der 
Scheibe  mit  verdunkelt  wird,  so  sieht 

man  die  beiden  zu  vergleichenden  Sterne 

r^g,  52.  stets  auf  verschieden  hellem  Grunde,  was 
das    ohnedies    schon    ziemlich    unsichere 

Beobachtungsverfahren  Secchi's  noch  weniger  empfehlenswerth  macht. 
Es  sind  noch  eine  ganze  Reibe  von  photometrischen  Einrichtungen 

bekannt  geworden,  bei  denen  die  rotirenden  Scheiben  in  den  mannig- 
fachsten Formen  zur  Verwendung  kommen.  Ich  erwähne  speciell  die 

Vorschläge  von  Guthrie'),  Napoli^),  HammerP),  Langley^)  und 
Abney^),  gehe  aber  nicht  näher  auf  dieselben  ein,  da  sie  fast  alle 
lediglich  für  die  technische  Photometrie  von  Interesse  sind.  Nur  Abney 
hat  die  Methode  auch  auf  die  Messung  der  Lichtintensität  in  verschiedenen 
Theileu  des  Sonnenspectrums  angewendet.  Er  und  vor  ihm  schon  Napoli 
haben  insofern  einen  Fortschritt  erreicht,  als  sie  mechanische  Einrich- 

tungen getroffen  haben,  um  zwei  auf  derselben  Axe  rotirende  Scheiben 

während  der  Drehung  gegeneinander  um  jeden  beliebigen  Betrag  zu  ver- 
schieben. Dadurch  ist  die  Methode  eigentlich  erst  aus  einem  blossen 

Mittel,  die  Helligkeit  einer  Lichtquelle  zu  variiren,  zu  einem  feinen 
Messungsverfahren  umgewandelt  worden. 

Auch  Lummer  und  Brodhun  haben  sich  bei  ihren  photometrischen 
Untersuchungen  eines  ähnlichen  Arrangements  zur  Verstellung  der  Scheiben 
während  der  Rotation  bedient. 

Diese  wichtige  Verbesserung  der  Methode  legt  den  Gedanken  nahe, 

die  Secchi'schen  Vorschläo-e  wieder  aufzunehmen  und  die  rotirenden  Scheiben 

1)  The  Chemical  News  and  Journal  of  phys.  science.    Vol.  40  (1879),  p.  262. 
2)  Söances  de  la  soc.  Franc,  de  physique.   1880,  p.  53. 

3)  Elektrotechn.  Zeitschrift.'  Jahrg.  -4  (1S83),  p.  262. 4    American  Journ.  of  science.   Ser.  3,  Vol.  30  (1885;,  p.  210. 
5)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.  1886,  p.  423  und  1888  p.  547;  ausserdem 

Proc.  of  the  R.  Soc.  of  London.   Vol.  43,  p.  247. 
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/iir  Hclli^keitHmessun;;  der  »Sterne  mit/bar  zu  inaclien.  Versuelie  in  dieser 

Kiehtuu«;  küunen  nicht  driu'^eud  j:enu{i;  empfohlen  werden,  und  es  scheint 
nicht  allzu  Hchwierig,  auf  irgend  einem  Wege  zum  Ziele  zu  gelangen.  Es 
läsöt  sich  z.  B.  leicht  ein  compendiöser  Apparat,  bei  welchem  zwei 
gegeneinander  beliebig  verstellbare  Scheiben  mit  gleich  grossen  Aus- 

schnitten durch  ein  Uhrwerk  oder  irgend  einen  kleinen  Motor  in  schnelle 

Ivotatiou  versetzt  werden,  so  an  einem  beliebigen  Kefractor  anbringen, 
(iass  die  Scheiben  durch  den  vom  Objectiv  kommenden  Lichtkegel  in  der 
Nähe  des  Brennjiuuktes  hindurchgehen.  Wird  das  Fernrohr  auf  irgend 
einen  Stern  gerichtet,  so  kann  man  durch  Verstelleu  der  beiden  Scheiben 
gegeneinander  während  der  Rotation  die  Helligkeit  desselben  so  weit 
verändern,  bis  er  gleich  hell  erscheint  mit  einem  künstlichen  Sterne  von 
coustauter  Helligkeit,  welcher  durch  ein  seitliches  Kohr  und  durch  Reflex 

au  einer  unter  45°  gegen  die  optische  Axe  des  Fernrohrs  geneigten  plan- 
l)arallelen  Glasjjlattc  ähnlich  wie  beim  Zölluer'scheu  Photometer)  in  das 
Gesichtsfeld  des  Uculars  gebracht  wird.  Auf  dieselbe  Weise  beobachtet 
mau  einen  zweiten  Stern  und  findet  so  das  Helligkeitsvcrhältniss  des- 

selben zu  dem  ersten.  Die  verschiedene  Helligkeit  des  Himmelsgrundes 
hat  dabei  keinen  schädlichen  Einfluss,  weil  sich  stets  der  Untergrund  des 
künstlichen  Stenies  mit  dem  des  wirklichen  vermischt.  Wir  wollen  an- 

nehmen, dass  jede  der  beiden  Scheiben  vier  Ausschnitte  von  45°  Öflfuuugs- 
winkel  hat;  dann  wird  eine  vollständige  Abschliessung  des  Lichtes  ein- 

treten, sobald  die  Ausschnitte  der  einen  Scheibe  mit  den  undurchsichtigen 
Theilen  der  anderen  coincidireu,  dagegen  wird  die  grösste  nutzbare  Öft- 

uuug  180°  betragen.  Mau  sieht  übrigens  sofort,  dass  die  Empfindlichkeit 
der  Messungen  sehr  verschieden  sein  kann.  Sind  die  Scheiben  möglichst 

weit,  also  auf  1S0°,  geöffnet,  so  muss  man  sie  um  16°  gegeneinander 
verstellen,  um  eine  Lichtschwächung  von  0.1  Grössenclassen  hervorzu- 

bringen; lassen  die  Scheiben  aber  nur  eine  Öffnung  von  4°  frei,  so  ge- 
nügt bereits  eine  Verschiebung  von  0?4,  um  denselben  Effect  hervorzu- 

bringen. Je  kleiner  also  der  Öffnuugswinkel  ist,  desto  grösser  muss  die 
Genauigkeit  der  Einstellung  und  Ablesung  sein,  wenn  man  die  gleiche 
Genauigkeit  des  Kesultates  verbürgen  will.  Es  wird  sich  daher  empfehlen, 
nicht  allzu  grosse  Helligkeitsdifferenzen  direct  zu  messen.  Benutzt  man 

bei  dem  hier  ins  Auge  gefassteu  Apparate  nur  Öffnungswinkel  von  180° 
l)i8  etwa  10°,  so  könnte  mau  bereits  Intensitätsunterschiede  vou  drei 
Grösseuclasseu  messen,  was  für  viele  Zwecke  der  Himmelsphotometrie 
ausreichend  sein  würde. 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  J5 
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4.  Anwendung  von  spiegelnden  Kugeln.    Die  pliotometrischen  Methoden 

von  Wollaston  und  Bond. 

Weun  von  einer  nicht  allzu  ausgedehnten  Lichtquelle  auf  eine  voll- 

kommen spiegelnde  Kugel  Licht  auffällt,  so  sieht  ein  Beobachter  ein 

verkleinertes  Spiegelbild  der  Lichtquelle,  dessen  Helligkeit  variirt,  je 

nachdem  die  Entfern img  der  Kugel  von  der  Lichtquelle  oder  dem  Beob- 

achter zu-  oder  abnimmt.  Diese  Erscheinung  ist  vielfach  zu  Helligkeits- 

messungen benutzt  worden  und  hat  sich  namentlich  bei  der  Vergleichung 

von  sehr  hellen  Objecten,  v^^ie  Sonne,  Mond  und  grossen  Planeten,  als 
ein  sehr  werthvolles  HUlfsmittel  erwiesen.     Es  handelt  sich   dabei  um 

Fig.  53. 

die  Lösung  der  folgenden  Aufgabe.  Das  von  der  spiegelnden  Kugel 
reflectirte  Licht  breitet  sich  nach  allen  Eichtungen  im  Räume  aus;  man 
soll  die  an  irgend  einer  bestimmten  Stelle  hervorgebrachte  Beleuchtung 
berechnen,  wenn  die  Leuchtkraft  der  Lichtquelle  und  ihre  Entfernung 
von  der  Kugel,  ausserdem  der  Radius  der  letzteren  bekannt  sind.  Es 
sei  in  Figur  53  P  ein  leuchtender  Punkt,  AB  CD  ein  kleines  Element 
einer  spiegelnden  Kugel,  welches  von  zwei  unendlich  nahen  Meridianen 
und  zwei  unendlich  nahen  Parallelkreisen  begrenzt  wird. 

Das  Centrum  der  Kugel  liegt  in  0,  der  Radius  derselben  sei  q. 
Ferner  seien  die  Entfernungen  PO  und  PA  mit  a  und  b  bezeichnet,  und 
der  Winkel  POA  mit   a.     Der   unter  dem  Incidenzwinkel  i  in  A   auf- 
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fallende  Lichtstrahl  PA  wird  in  der  Richtung  nach  AE  reflectirt.  Durch 

A'  lepre  man  eine  Ebene  senkrecht  zur  Richtung  AE,  dieselbe  werde  in 
den  Punkten  F,  ö,  //  von  den  in  den  Punkten  B,  C  und  IJ  an  der 
Kugel  zurückgeworfenen  Strahlen  getroffen.  Die  Strahlen  J7(^  und  CO, 
welche  von  Punkten  desselben  Parallels  herkommen,  Hchneiden  sich  rück- 

wärts verlängert  in  einem  Punkte  J,  der  auf  der  Axe  PO  liegen  muss; 
ebenso  schneiden  sich  die  Strahlen  BF  und  Dil  in  einem  Punkte  K 

der  Axe  PO.  Dagegen  schneiden  sich  die  von  den  Meridianpunkteu  A 
und  B  herkommenden  Strahlen  in  dem  Punkte  L.  Wir  nehmen  nun  an, 
dass  der  leuchtende  Punkt  P  in  der  Entfernung  1  auf  die  Flächeneinheit 

senkrecht  die  Lichtquantität  7  sendet,  dann  erhält  das  Kugelob^rflächen- 
element  AB  CD,  dessen  Inhalt  mit  df  bezeichnet  werden  möge,  die  Licht- 

menge  Q  =  q-jL  cos/.     Nun  ist  aber  df  =  AB  x  AC,   und  wenn  man 

von  B  auf  die  Richtung  AE  das  Perpendikel  BM  fällt,  so  hat  man 
AB  cos  i  =  BM;  folglich : 

..  ACxBM 

Q  =  n   p— • 
Von  dieser  Lichtmeuge  wird  ein  l)estimmter  Bruchtheil,  der  von  der 

Politur  der  Kugelfläche  u.  s.  w.  abhängt,  nach  dem  Element  EFOH  re- 
tiectirt.     Bezeichnet  man  diesen  Bruchtheil  durch  den  Factor  k,  so  erhält 

EFGH  die  Lichtmenge  kq   j-^   • 

Die  auf  die  Flächeneinheit  von  EFGH  gelangende  Lichtmenge  (die 
Beleuchtung  der  Fläche),  welche  ö  heissen  möge,  wird  daher,  wenn  der 
Inhalt  des  Elementes  EFGH  mit  dcp  bezeichnet  ist,  gegeben  durch  die 
Gleichung : 

kq  ACxBM 
6  = b^  dip        ' 

oder,  da  dcp  ausgedrückt  werden  kann  durch  EF x  EG: 

fr  EFxEG' Nun  ist,  zwar  nicht  streng,  aber  bei  den  vorauszusetzenden  kleinen  Ver- 
hältnissen ausreichend  genau: 

AC  :  EG  =  JA  :  (JA  -{-  AE) . 
Ferner  ist  streng: 

BM:  EF=  LM:  LE, 

oder,  wenn  man  das  kleine  Stück  AM  vernachlässigt: 

BM :  EF  =  LA  :[LA-{-AE). 

15* 
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Durch  Substitution  wird  daher,  wenu  noch  die  Entfernung  ÄE  der  auf- 

fangenden Fläche  von  der  Kugel  mit  c  bezeichnet  wird: 

A  —  J  1         ̂ ^  X  LA ^  —  "  f,^  [c  +  JA]{c-\-LÄ)' 
Es  handelt  sich  nun  noch  darum,   JA  und  LA  durch  die  Grössen  q,  i 

und  a  auszudrücken.     Im  Dreieck  AJO  hat  man  ohne  Weiteres: 

^  ,  p  sin  a JA 
sin  (*'  +  «) 

Etwas  umständlicher  ist  die  Bestimmung  von  LA.  Betrachtet  man  AB 

als  geradlinig  und  bezeichnet  den  Incidenzwinkel  bei  B  mit  ̂ ',  so  hat 
man  in  den  beiden  Dreiecken  ABP  und  ABL: 

AP  :  AB  =  sin  (90"  —  i')  :  sin  ABB , 

AL:  AB  =  sin  (90'»  —  i')  :  sin  ALB . Mithin : 
AP  X  sin  APB  =  AL  X  sin  ALB , 

und  da  der  Winkel  APB  =  di  —  da,  Winkel  ALB  =  di  +  da,  ferner 

noch  ylP  :  ̂   =  sin  a  :  sin  [i  —  a]  ist,  so  wird: 
da 

-^   ,  Q  sin  a  di 

sm(^  —  ci)           da '    ~di 

Es  ist  aber  auch: 

a  :  Q       sin  ?' :  sin  [i  —  a) , und  daraus: 
da                 sin  a 

di        sin  i  cos  {i  —  a)  ' 
daher  endlich  durch  Substitution: 

LA  = 
4  Q  sin  «  cos  i 

sin  a  +  l  sin  (?■  —  a)  cos  ? 

Setzt  man  die  Werthe  von  JA  und  LA  in  die  Gleichung  für  d  ein,  so 
erhält  man  eine  etwas  complicirte  Fonnel,  aus  welcher  man  für  jeden 
Punkt  der  spiegelnden  Kugel  die  Beleuchtung  in  der  Entfernung  c  von 

derselben  finden  kann.  Die  Formel  vereinfacht  sich  aber  ganz  wesent- 
lich, wenn  die  Entfernung  des  leuchtenden  Punktes  von  der  Kugel  im 

Verhältniss  zum  Kugelradius  sehr  gross  ist.  Dann  kann  man  ohne 
grossen  Fehler  b  durch  a  ersetzen,  ferner  i=a  annehmen.  Man  hat 
dann: 

JA  =  1  — ^-     und     LA  =  4-o  cos  a  , 
^  cos  a  -  ̂   ' 
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und  damit: 

j  _  A-  -'-    ^-^   =  /.•  'J-   ^-   
a*  [c-\- ^Q  Bcc a)[c+ \QCOfi et  r/*  ic*-!- 2pc'8ecaH-co8a)  +  p' 

Ist  endlich  auch  die  Entfernung'  c  {;ross  in»  Nerhältuiss  zum  ICuf,'elradius  (>, 
80  erjriebt  sich: 

'e> 

I  (r  c 

d.  h.  die  Beleuchtunj:  ist  in  dict-ieni  Falle  unabhän^ij;  von  dem  Incideuz- 
wiukel  und  allein  bestimmt  durch  die  (1  rosse  der  Kugel  und  die  Ent- 

fernungen derselben  von  Lichtquelle  und  AuffaugHäche.  Denkt  mau  sich 
an  Stelle  der  letzteren  das  Auge  oder  dtis  Fernrohrobjeetiv,  so  erblickt 
man  stets  ein  gleich  helles  Reflexbild,  in  welcher  Richtung  man  auch 
nach  der  Kugel  sieht.  Dabei  ist  allerdings  die  Voraussetzung  gema(;ht, 
dass  der  Factor  /.  fUr  alle  lucidenzwinkcl  derselbe  bleibt,  was  in  aller 
Strenge  keineswegs  der  Fall  ist 

Mau  kann  zu  dem  eben  gefundenen  Resultate  noch  auf  einem  an- 
deren viel  kürzeren  Wege  gelangen,  wenn  man  einen  wichtigen  Satz 

aus  der  theoretischen  Astrophotometrie  (Seite  36)  benutzt.  Wir  wollen 
dabei  noch  annehmen,  dass  die  Lichtquelle  nicht  ein  leuchtender  Punkt 
sei,  sondern  eine  aufderAxePO  senkrecht  stehende  leuchtende  Scheibe 

mit  der  Leuchtkraft  q,  deren  scheinbarer  Radius,  von  der  Kugel  aus  ge- 
sehen, s  sein  möge.  Die  Lichtmeuge  dl,  welche  diese  Scheibe  auf  das 

Element  df  der  Kugeloberfläche  sendet,  ist  nach  dem  betreffenden  Satze 
ausgedrückt  durch: 

dl  =  qdf/c  sin- 5  cos  /. 

Es  ist  aber  'Fig.  53)  df  =  Q-da  siuaJr,  wenn  dv  der  Winkel  zwischen 
den  beiden  Meridianen  ist,  welche  das  Element  df  einschliessen.  Mithin 

gelangt  auf  die  ganze  Kugel  von  der  leuchtenden  Scheibe  die  Licht- 
quantität : 

7t 

■2.1      '2 

J  =  q()-7c  sin- 6-  /  dv  j  cos  i  sin  uda. 

Ist  die  Entfernung  der  Lichtquelle  sehr  gross  im  Verhältniss  zu  q,  so 
kann  man  a  durch  i  ersetzen  und  erhält  dann: 

/  =  qjt^Q^  sin-5. 
Wir  setzen  wieder  voraus,  dass  bei  allen  Licidenzwiukeln  ein  gleich 

grosser  Bruchtheil  des  auffallenden  Lichtes  reflectirt  wird;  dann  strahlt  die 
Kugel  die  Gesammtlichtmenge  Jd  aus,    und  wenn  man   sich  concentrisch 
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um  die  spiegelnde  Kugel  eine  Hohlkugel  mit  dem  Eadius  c  gelegt  denkt, 

80  empfängt  die  Flächeneinheit  dieser  Hohlkugel  die  Lichtquautität: 

kl         kqo'^        .  , 

F 
Statt  7c  sin^s    kann   uuiu  schreiben   -^ ,   wenn  F  den  Flächeninhalt   der 

leuchtenden  Scheibe  ausdrückt,  und  man  hat  endlich: 

ö^kqF-^l^- 

Diese  Formel  stimmt  bis  auf  den  Factor  F  mit  der  oben  abgeleiteten 
Uberein ;  sie  sagt  aus,  dass  die  Helligkeit  des  von  einer  spiegelnden  Kugel 
reflectirten  Bildes  direct  proportional  ist  dem  Quadrate  des  Kugelradius 
und  umgekehrt  proportional  den  Quadraten  der  Entfernungen  der  Kugel 
von  Lichtquelle  und  Beobachter. 

Der  Erste,  der  von  diesem  wichtigen  Satze  in  der  Astrophotometrie 

Gebrauch  gemacht  hat,  war  Wollaston').  Derselbe  liess  das  Licht  der 
Sonne  von  einer  kleinen  Thermometerkugel  reflectiren  und  betrachtete 
von  grosser  Entfernung  aus  das  punktartige  Bildchen  im  Ocular  eines 
Fernrohrs  mit  dem  einen  Auge,  während  er  mit  dem  anderen  Auge  das 
von  einer  zweiten  Thermometerkugel  reflectirte  Bild  einer  Kerzenflamme 
durch  eine  Linse  von  kurzer  Brennweite  ansah.  Durch  Verschiebung  der 

Kerze  stellte  er  die  Gleichheit  der  beiden  Helligkeiten  her.  Dann  rich- 
tete er  das  Fernrohr  direct  auf  einen  hellen  Stern  und  verglich  denselben 

ebenfalls  mit  dem  von  der  zweiten  Kugel  reflectirten  Kerzenlichte.  Mit 

Benutzung  der  obigen  Formel  liess  sich  auf  diese  Weise  das  Helligkeits- 
verhältniss  der  Sonne  zu  dem  Fixstern  aus  den  gemessenen  Distanzen 

und  den  Kugeldurchmessern  berechnen.  Das  Wollaston'sche  Verfahren 
hat  einen  bedenklichen  Mangel.  Da  der  Stern  direct,  das  Sonnenlicht 
aber  nach  der  Spiegelung  betrachtet  wurde,  so  war  zur  Reduction  der 
Beobachtungen  die  Kenntniss  des  Eeflexionscoefflcienten  k  erforderlich, 
welcher  sich  nur  schwer  bestimmen  lässt  und  von  Wollaston  sehr 

willkürlich  gleich  \  angenommen  wurde. 

SteinheiP)  hat  ein  ähnliches  Verfahren  wie  das  Wollaston'sche  zur 
Vergleichung  von  Sonne  und  Fixsternen  in  Vorschlag  gebracht  und  hat 
sich  zur  Prüfung  seines  Prismenphotometers  eines  Hülfsapparates  bedient, 
bei  welchem  das  Princip  der  spiegelnden  Kugeln  ebenfalls  zur  Anwen- 

dung kam. 

1)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.   1829,  p.  19. 
2)  Elemente  der  Helligkeitsmessungen  am  Sternenhimmel,  p.  33  und  49. 



lienutziing  der  Eigenscliaften  des  polarisirten  Lichtes.  21$  1 

Noch  eiupfehleuswerther  ist  die  Methode,  welche  Bond')  bei  Ver- 

^'K'ichuug  des  Mondes  mit  den  Phmeten  Jupiter  und  Venus,  sowie  bei  der 
Messung  der  Liehtstärlce  der  verschiedenen  Mondjjhasen  eingeschhigen  hat. 

Derselbe  benutzte  nur  eine  einzige  spiegelnde  Kugel,  von  welcher  er  so- 
wohl das  Licht  der  Hinnnelskörper  als  dasjenige  der  Vergleichsflamnie 

retiectiren  Hess.  Es  kam  daher  nur  auf  die  jedesmalige  genaue  He- 
stimnmng  des  Abstandes  der  Flamme  von  der  Kugel  an,  bei  welcher  die 

mit  blossem  Ange  von  constanter  Entfeniung  aus  betrachteten  ReHexbilder 

gleich  hell  geschätzt  wurden. 
In  ähnlicher  Weise  ist  die  Methode  noch  oft  in  der  Photometrie 

angewendet  worden.  Zu  spiegelnden  Kugeln  eignen  sich  sehr  gut  aussen 
versilberte  oder  mit  Quecksilber  gefüllte  Glaskugeln,  noch  vortheilhafter 

sind  Stahlkugelu,  bei  denen  sich  leichter  die  vollkommene  Kugelgestalt 

herstellen  lässt.  Um  übrigens  den  Eintluss  etwaiger  Abweichungen  von 

der  regelmässigen  Gestalt,  sowie  auch  ungleicher  Keflexiousfähigkeit  an 

verschiedenen  Stelleu  der  Kugel  unschädlich  zu  machen,  empfiehlt  es  sich, 

vor  jeder  einzelnen  Messung  die  Kugel  ein  wenig  zu  drehen,  damit  stets 
möglichst  viele  verschiedene  Partien  der  Kugeloberfläche  zur  Wirkung 
kommen. 

5.    Benutzung  der  Eigenschaften  des  polarisirten  Lichtes. 

Die  merkwürdigen  Eigenschaften  des  polarisirten  Lichtes  haben  sehr 

bald,  nachdem  durch  die  epochemachenden  Untersuchungen  von  Arago 
und  Fresnel  das  Wesen  der  Erscheinungen  richtig  erkannt  und  die 

hauptsächlichsten  Gesetze  auf  experimentellem  und  theoretischem  Wege 

festgestellt  waren,  den  Gedanken  angeregt,  die  Polarisation  des  Lichtes 
für  die  Photometrie  nutzbar  zu  machen,  und  in  der  That  hat  wohl  keine 

andere  Methode  die  Lichtmessuugen  in  gleicher  Weise  gefördert.  Nicht 
ganz  mit  Unrecht  nennt  man  daher  bisweilen  xlrago,  der  die  ersten 

wichtigen  Schritte  auf  diesem  Gebiete  gethan  hat,  den  Begründer  der 

modernen  praktischen  Photometrie.  Auch  die  Himnielsphotometrie  ver- 
dankt dieser  Methode  ihre  besten  iustrumentellen  Hülfsmittel. 

Da  man  es  bei  den  meisten  photometrischen  Aufgaben,  sowohl  in 

der  Technik  als  am  Himmel,  mit  natürlichem  oder  nur  partiell  polarisirtem 

Lichte  zu  thun  hat,  so  kommt  es  in  erster  Linie  darauf  an,  Mittel  zu 

besitzen,  um  aus  solchem  Lichte  vollkommen  polarisirtes  herzustellen. 

Es  giebt  eine  Menge  Wege,  welche  zu  diesem  Ziele  führen.  Für  die 

Photometrie  haben  sich  hauptsächlich  zw^ei  als  brauchbar  erwiesen:  erstens 

li  Memoirs  of  tbe  Amer.  Acad.  of  science.    New  series,  Vol.  8,  p.  221. 
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die  Keflexiou  au  der  Oberfläche  isotroper  Medien  und  zweitens  die  Doppel- 
brechung; in  Krystallen. 

Bekanntlich  hat  Malus  durch  Zufall  die  Entdeckung  gemacht,  dass 

das  von  der  Oberfläche  des  Wassers  oder  einer  Glasplatte  reflectirte 

Licht  die  Eigenschaften  des  natürlichen  Lichtes  verloren  hat  und  je  nach 
der  Grösse  des  Incidenzwinkels  mehr  oder  weniger  polarisirt  ist.  Alle 

durchsichtigen  festen  und  flüssigen  Substanzen  besitzen  diese  Eigenschaft, 

und  für  jede  existirt  ein  ganz  bestimmter  Incidenzwinkel,  bei  welchem 
die  Polarisation  des  reflectirten  Strahles  vollständig  wird.  Man  nennt 

diesen  IncidenzAvinkel  den  Polarisationswinkel  der  Substanz.  Für  Glas 

beträgt  derselbe  etwa  56"— 60°  für  Wasser  etwa  53°.  Brewster')  hat 
das  nach  ihm  genannte  Gesetz  aufgestellt,  welches  aussagt,  dass  bei  jeder 
durchsichtigen  Substanz  das  zurückgeworfene  Licht  dann  vollständig 
polarisirt  ist,  wenn  der  reflectirte  Strahl  auf  dem  gebrochenen  senkrecht 

steht.  Ist  2)  der  Polarisationswinkel  einer  Substanz,  n  der  Brechungs- 
exponent derselben  und  r  der  Brechungswinkel ,  so  ist  sin  p  =  n  sin  r, 

und  da  nach  dem  Brewster'schen  Gesetze  ̂ 9  +  r  =  90°  sein  soll,  so  hat 
man  y^  =  tang ^ ,  wodurch  also  für  jeden  durchsichtigen  Körper  der 
Polarisationswiukel  bestimmt  ist.  Die  Kenntniss  dieses  Winkels  giebt, 

wie  man  sieht,  ein  vortreffliches  Mittel,  gewöhnliches  Licht  in  vollständig 
polarisirtes  zu  verwandeln,  doch  ist  dabei  zu  beachten,  dass  für  jede 
Farbengattung  ein  besonderer  Polarisationswinkel  existirt,  und  dass  infolge 
dessen  bei  Benutzung  von  zusammengesetztem  Lichte  streng  genommen 
niemals  eine  vollkommene  Polarisation  stattfinden  kann.  Je  stärker 

brechend  die  spiegelnde  Substanz  ist,  desto  grösser  ist  natürlich  die 
Quantität  des  unpolarisirt  bleibenden  Lichtes,  doch  wird  in  der  Praxis 
der  störende  Einfluss  meistens  von  geringer  Bedeutung  sein,  wenn  man 
den  Spiegel  auf  denjenigen  Polarisationswinkel  einstellt,  welcher  der 
intensivsten  Strahlengattung  entspricht. 

Fällt  das  Licht  unter  einem  anderen  als  dem  Polarisationswinkel 

auf,  so  findet  nur  eine  partielle  Polarisation  statt,  und  das  reflectirte 
Licht  ist  aus  natürlichem  und  polarisirtem  gemischt;  wenn  man  aber  dieses 
zurückgeworfene  Licht  noch  mehrmals  und  zwar  unter  beliebigen  Winkeln 

reflectiren  lässt,  so  wird  dasselbe  endlich,  wie  schon  Brewster  hervor- 
gehoben hat,  beinahe  vollständig  polarisirt.  Man  kann  also  auch  mehr- 

fache Eeflexion  unter  beliebigen  Winkeln  zur  Herstellung  von  vollkommen 
polarisirtem  Licht  benutzen,  hat  aber  natürlich  mit  dem  Übelstande  zu 

kämpfen,  dass  eine  ausserordentliche  Lichtschwächung  eintritt. 

Was  noch  die  in  durchsichtigen  Medien  gebrochenen  Strahlen  an- 

1)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.   1815,  p.  125. 
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betrifft,  so  sind  (liescll»eu  niemals  vollstilndig  polariwirt,  sie  enthalten 

natürliches  und  polarisirtes  Lieht,  und  zwar  ist  die  Polurisationsehene 

des  letzteren  senkrecht  zur  l'olarisationsehene  der  retiectirten  Strahlen. 
Ara^d  hat  das  wichtij::e  Gesetz  auf^^estellt,  dass,  wenn  natürliches  Licht 
:iuf  ein  durchsichtijres  Medium  auftallt,  der  retlectirte  und  der  ̂ eliroehene 

Strahl  ̂ 'leiche  (Quantitäten  polarisirten  Lichtes  enthalten.  Da  nun  bei  nicht 
allzu  g:ros8en  Incidenzwinkeln  das  retlectirte  Licht  schwächer  ist  als  das 

<lurchp:ehende,  so  folf:;t,  dass  das  letztere  nur  eine  partielle  Polarisation 
autweisen  kann.  Wenn  man  aber  eine  grössere  Anzahl  von  durchsichti;;en 

planparallelen  Platten  übereinander  le^^t,  so  wird  bei  dem  Durchdränge 
durch  jede  folgende  immer  ein  neuer  Bruchtheil  des  Lichtes  polarisirt, 

und  schliesslich  ist  fast  alles  durchgehende  Licht  j)olarisirt.  Die  sogenannte 

»Ilasplattensäule  dient  also  ebenfalls  als  Polarisator  und  ist  als  solcher 

z.  B.  bei  dem  Wild'schen  Photometer  verwendet  worden.  Neumann') 
hat  speciell  die  Theorie  dieser  Glassäule  sehr  ausführlich  behandelt. 

Die  bei  weitem  gebränchlichsten  Polarisatoren,  speciell  in  der  liimmels- 

photometrie,  sind  die  dopi)eltbrechenden  einaxigen  Krystalle,  und  zwar  be- 

nutzt man  fast  ausschliesslich  entweder  das  Jiochon'sche  und  Wollaston'sche 
Prisma,  bei  welchen  beide  Strahlen,  sowohl  der  ordentliche  als  der  ausser- 

ordentliche, zur  Wirksamkeit  gelangen,  oder  die  verschiedenen  Formen 

des  sogenannten  Xicol'schen  Prismas,  bei  welchem  der  ordentliche  Strahl 
durch  Totalreflexion  fortgeschafft  wird.  Einige  Bemerkungen  über  diese 

wichtigen  Hülfsmittel  der  Photometrie  mögen  hier  am  Platze  sein  2). 

Das  Kochon'sche^)  Prisma,  das  älteste  von  allen  Polarisationsprismeu, 
wird  gewöhnlich  aus  Bergkrystall  (seltener  aus  Kalkspath)  angefertigt 
und  besteht  aus  zwei  vollkommen  gleichen  rechtwinkligen  Prismen, 

welche  mit  ihren  Hypotenusenflächen  an  einander  gekittet  sind.  Die 

Hauptaxe  des  Krystalles  steht  in  dem  einen  Prisma  auf  der  Eintrittsfläche 

senkrecht,  in  dem  anderen  liegt  sie  parallel  der  brechenden  Kante.  Ein 
Strahl  natürlichen  Lichtes,  welcher  senkrecht  auf  die  Vorderfläche  des 

ersten  Prismas  auffällt,  geht  daher  ohne  Ablenkung  und  Zerlegung  durch 
dasselbe  hindurch  und  wird  erst  bei  dem  Eintritte  in  das  zweite  Prisma 

in  zwei  Strahlen  zerspalten,  die  nach  dem  Verlassen   des  Doppelprismas 

1)  Neumann,  Vorlesungen  über  theoretische  Optik,  heraus^,  von  E.  Dorn. 
Leipzig,  18S5.  p.  147. 

2j  Ausführliche  Angaben  über  die  verschiedenen  Polarisationsprismen  findet 
man  in  den  beiden  folgenden  Abhandlungen:  W.  Grosse,  Die  gebräuchlichen 
Polarisationsprismen  mit  besonderer  Berücksichtigung  ilirer  Anwendung  in  Photo- 

metern. Clausthal,  1886,  und:  K.  Feussner,  Über  die  Prismen  zur  Polarisation  des 
Lichtes    Zeitschr.  für  Instrumentenkunde,  Jahrg.  4,  1884,  p.  41;. 

3)  Recueil  de  memoires  sur  la  mecanique  et  snr  la  physique.  Brest,  1873. 
Siehe  auch  Gilberts  Annalen,  Bd.  40,  p.  141. 
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vollkommcu  polarisirt  sind,  und  zwar  in  Ebenen,  die  aufeinander  senk- 
recht stehen.  Der  ordentliche  Strahl  behält  nach  dem  Austritte  aus 

dem  Do})peli)risma  die  Kichtung  des  auffallenden  Lichtes  bei,  erleidet 

aber  meistens  durch  die  Kittschicht  eine  kleine  seitliche  Versetzung.  Nur 

wenn  die  Kittsubstanz  genau  denselben  Brechungsexponenten  wie  der 

ordentliche  Strahl  hat,  findet  gar  keine  solche  Verschiebung  statt.  Der 

ausserordentliche  Strahl  tritt  abgelenkt  von  der  ursprünglichen  Eich- 

tung  aus  dem  Doppelprisma  aus  in  einer  Ebene,  die  auf  der  brechenden 

Kante  senkrecht  steht.  Die  Grösse  der  Ablenkung  hängt  von  dem  brechen- 

den Winkel  der  Prismen  und  von  dem  Unterschiede  der  Brechungs- 

expouenten  des  ordentlichen  und  ausserordentlicben  Strahles  ab.  Ist  bei 

Verwendung  von  Quarz  der  Prismeuwinkel  ungefähr  60°,  so  beträgt  die 
Ablenkung  fast  einen  ganzen  Grad.  Wenn  das  Doppelprisma  aus  Kalk- 

spath  angefertigt  ist,  so  wird  entsprechend  der  grösseren  DiÖerenz  zwischen 

den  Brechungsexponenten  des  ordentlichen  und  ausserordentlichen  Strahles 

auch  eine  grössere  Ablenkung  der  austretenden  Strahlen  erzielt  werden, 

was  unter  Umständen  von  Wichtigkeit  sein  kann.  Das  ordentliche  Bild 

beim  Rochon'schen  Prisma  ist  farblos,  während  das  ausserordentliche 
gefärbt  erscheint.  Dies  macht  sich  als  empfindlicher  Nachtheil  bemerk- 

lich, wenn  man  das  ordentliche  Bild  einer  Lichtquelle  mit  dem  ausser- 
ordentlichen einer  anderen  direct  vergleichen  will. 

Eine  Modification  des  Rochon'schen  Prismas,  bei  welcher  eine  be- 
sonders weite  Trennung  der  beiden  austretenden  Strahlen  erreicht  ist. 

rührt  von  Wollaston')  her.  Bei  dieser  Form  ist  das  erste  Prisma  so 
hergestellt,  dass  die  Hauptaxe  des  Krystalls  (Quarz  oder  Kalkspath) 
parallel  zur  Eintrittsfläche  und  senkrecht  zur  brechenden  Kante  liegt. 

Das  zweite  Prisma  ist  genau  so  gearbeitet,  wie  bei  dem  Rochon'schen 
Polarisator.  Die  beiden  austretenden  Strahlen  sind  von  der  ursprüng- 

lichen Richtung  um  gleiche  Beträge  nach  entgegengesetzten  Seiten  abge- 
lenkt, und  die  Gesammttrennung  ist  doppelt  so  gross,  wie  bei  dem  Rochon- 

schen  Prisma.  Ordentliches  und  ausserordentliches  Bild  erscheinen  in 

gleicher  Weise  gefärbt. 
Häufig  wird  in  photometrischen  Apparaten  auch  von  dem  sogenannten 

achromatisirten  Kalkspathprisma  Gebrauch  gemacht.  Bei  diesem 
besteht  die  eine  Hälfte  aus  Kalkspath,  die  andere  aus  Crownglas,  dessen 
Brechungscoefficient  nahe  mit  dem  des  ausserordentlichen  Strahles  im 

Kalkspath  übereinstimmt.  Als  Kittungsmittel  ist  Canadabalsam  ver- 
wendet. Die  ausserordentlichen  Strahlen  gehen  ohne  Ablenkung  und  fast 

ohne  jede  seitliche  Verschiebung  hindurch  und  sind  bei  geeigneter  Wahl 

1;  Phil.  Trans,  of  the  E.  Soc.  of  London.    1820.  part.  I,  p.  12G. 
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des  brechenden  Winkels  fast  vollkommen  aelimmatisirt;  die  ordeutlicheu 

Strahlen  erfahren  eine  ziemlieh  starke  Totalablenkun«;  und  zwar,  wenn 
die  Kalksj)athhälfte  dem  auffallenden  Lichte  zujjekehrt  ist,  eine  etwas 
frriissere,  als  wenn  das  Licht  zuerst  die  Glashälftc  passirt. 

Von  der  grössten  Bedeutunjc  fUr  die  Photometrie  sind  das  Nicorsche 
Prisma  und  die  verschiedenen  Moditicationen  desselben,  die  im  Laufe 

der  Zeit  eingefllhrt  worden  sind.  Diese  Prismen  sind  aus  zwei  Kalkspath- 
stücken  zusammengesetzt,  die  so  aus  dem  Krystall  herausgeschnitten 
und  mit  geeigneten  Kittsubstanzen  wieder  vereinigt  sind,  dass  der  ordent- 

liche Strahl  durcii  TotaheHexion  ganz  beseitigt  wird,  und  nur  der  ausser- 
ordentliche unal)gelenkt  hindurchgeht.  Von  den  verschiedenen  Formen 

sind  die  gebräuchlichsten:  das  ursprüngliche  Xiculprisma  mit  schrägen 
Kndtiächen,  das  Nicolprisma  mit  geraden  Endflächen,  das  llartnack- 

Prazmowski'sche,  das  Foucault'sche  und  das  Glan-Thompson'sche  Prisma. Sie  unterscheiden  sich  voneinander  durch  die  Art  des  Schnittes  und 
durch  die  Schicht  zwischen  den  beiden  Hälften.  Bei  den  drei  ersten  Formen 

wird  zum  Kitten  Cauadabalsam  oder  Copaivabalsam  oder  Leinöl  benutzt, 
bei  den  beiden  letzten  Formen  ist  die  Kittschicht  ganz  weggelassen 
und  durch  eine  dünne  Luftschicht  ersetzt.  Jede  dieser  Formen  hat 

ihre  Vorzüge  und  Nachtheile,  und  man  wird  je  nach  dem  Zwecke,  den 
man  erreichen  will,  von  einer  oder  der  anderen  Gebrauch  machen.  Ein 
llauptübelstand  fast  aller  Nicolprismen  ist  die  nicht  zu  vermeidende 

geringe  seitliche  Abweichung.  Dadurch  wird  bewirkt,  dass  in  photo- 
metrischeu  Apparaten,  wo  Xicolprismeu  und  Linsen  combiuirt  werden, 
die  Bilder  etwas  seitlich  von  der  optischen  Axe  liegen,  und  da  meistens 
Drehungen  der  Prismen  erforderlich  sind,  so  findet  infolge  dessen  eine 
Dotation  des  Bildes  um  die  Axe,  ein  sogenanntes  Schleudern,  statt.  Bei 
photometrischen  Beobachtungen  ist  dieses  Schleudern  sehr  störend:  am 

Besten  ist  dem  Fehler  bei  Nicolprismen  mit  geraden  Endflächen  abge- 
holfen, und  in  dieser  Beziehung  eignen  sich  dieselben  in  erster  Linie  zur 

Verwendung  in  Photometem.  Sehr  gefährlich  sind  die  Xebenrefiexe, 
welche  an  den  Seitenflächen  der  Prismen  und  an  der  Zwischenschicht 

auftreten  und  nicht  nur  die  Keinheit  der  Bilder  erheblich  beeinträchtigen, 
sundern  auch  zur  P^utstehung  von  elliptisch  polarisirtem  Lichte  und  zur 
directen  Verfälschung  der  Messungsresultate  beitragen  können.  Durch 
sorgfältige  Schwärzung  der  Seitenflächen  und  vor  Allem  durch  passende 

Anwendung  von  Diaphragmen,  welche  nur  den  Hauptlichtkegel  frei  hin- 
durchgehen lassen,  kann  dieser  Fehler  wesentlich  abgeschwächt  werden, 

und  es  sollte  bei  der  Coustruction  von  Photometem  niemals  verabsäumt 

werden,  die  Prismen  in  Bezug  auf  diesen  Punkt  einer  genauen  Prüfung 

Ztt    unterwerfen.      Das    Foucault'sche    und    Glausehe    Prisma  stehen    in 
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Beziii?  auf  Reinheit  der  Bilder  den  anderen  nach,  weil  di
e  Reflexionen  inner- 

Ivüh  der  Luftschicht  eine  nicht  unbeträchtliche  Trübung
  hervorbringen. 

Bei  manchen  photometrischen  Aufgaben  kommt  es  auf 
 ein  möglichst 

-rosses  Gesichtsfeld  an,  und  in  dieser  Beziehung  verdiene
n  die  älteren 

Formen  des  Nicolprismas,  und  das  Hartnack-Prazmows
ki'sche  den  Vor- 

zuo-  vor  den  anderen.  Was  endlich  noch  die  Lichtstärke  anbetrifft
,  so 

i.t'^von  vornherein  zu  bedenken,  dass  infolge  der  Trennung  in  ordent-r 
liehen  und  ausserordentlichen  Strahl  bei  keiner  der  erwähnten

  Formen 

mehr  als  die  Hälfte  des  einfallenden  Lichtes  zur  Ausnutzung  kom
men 

kann,  und  dass  durch  die  Absorption  und  Reflexion  im  Prisma 
 selbst 

noch  ein  weiterer  Lichtverlust  eintritt.  Das  eigentliche  Nicolprisma 
 ist 

das  lichtstärkste  von  allen,  es  lässt  etwa  40  bis  45  Procent  des  auf- 

fallenden Lichtes  hindurch.  Dann  folgt  das  Prazmowski^sche  und  erst 

hinter  diesem  das  Foucault'sche  und  das  Glan'sche  Prisma.  In  der  Astro- 

photometrie,  wo  es  fast  immer  auf  die  äusserste  Ausnutzung  des  vor- 

handenen Lichtes  ankommt,  verwendet  man  daher  mit  Vorliebe  das  Nicol- 

prisma und  zwar  aus  den  oben  schon  erwähnten  Gründen  dasjenige  mit 
senkrechten  Endflächen. 

Wir  haben  im  Vorangehenden  die  verschiedenen  in  photometrischen 

Apparaten  üblichen  Hülfsmittel  zur  Hervorbriugung  von  vollständig  polari- 

sirtem  Lichte  besprochen.  Um  nun  aus  den  Eigenschaften  dieses  so  er- 
halteneu Lichtes  auf  die  ursprüngliche  Intensität  schliessen  zu  können, 

muss  in  jedem  Photometer  noch  ein  sogenannter  Analysator  zur  Ver- 

wendung kommen,  welcher  es  ermöglicht,  die  Beschaffenheit  des  polari- 
sirteu  Lichtes  zu  untersuchen.  Man  benutzt  hierzu  fast  ausschliesslich 

eine  der  erwähnten  Formen  des  Nicol'schen  Prismas.  Die  theoretische 

Berechnung  der  Lichtstärken  stützt  sich  dann  auf  das  wichtige  Malus'sche 
Gesetz  oder,  wie  es  gewöhnlich  genannt  wird,  das  Cosinusquadrat- 

gesetz. Dieses  Gesetz  sag-t  aus,  dass,  wenn  ein  geradlinig  polarisirter 

Lichtstrahl  auf  einen  doppeltbrechenden  Krystall  auffällt,  die  Lichtstärke 

des  austretenden  ordentlichen  Strahles  proportional  dem  Quadrate  des  Co- 

sinus, die  des  ausserordentlichen  proportional  dem  Quadrate  des  Sinus  des- 

jenigen Winkels  ist,  welchen  die  Polarisationsebene  des  auffallenden  Lichtes 

mit  dem  Hauptschnitte  des  Krystalls  bildet.  Hat  man  als  Polarisator  ein 

Rochon'sches  oder  Wollaston'sches  Prisma  verwendet,  so  theilt  sich  der  auf- 

fallende Strahl,  dessen  Intensität  J  sein  möge,  in  zwei  gleichstarke  Strahlen, 

von  denen  der  ordentliche  in  der  Ebene  des  Hauptschnittes,  der  ausserordent- 
liche in  der  Ebene  senkrecht  zum  Hauptschuitte  polarisirt  ist.  Bezeichnet 

man  die  Helligkeiten  derselben  mit  0  und  E,  so  hat  man,  wenn  noch  m 

einen  Schwächuugsfactor  beim  Durchgange  durch  die  Substanz  ausdrückt: 

0  =  \  mJ    und  ebenso     E  =  \mJ. 
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Fallen  diese  beiden  Strahleu  auf  ein  Mieölprisnia  als  Analysator,  so 
liefert  jeder  nur  einen  einzigen  austretenden  Strahl.  Die  TutensitJiten  der- 

selben niiipen  0'  und  K'  beisseu.  Bildet  dann  der  Ilauptsebnitt  des  Nicols 
mit  dem  Hauptsi-bnitte  des  Polarisat(>rs  den  Winkel  (f ,  so  bat  nmu  naeb 
dt-ni  Malus'sebeu  Gesetze: 

0'=  \m^Jti'm*<f, 
E'=  ̂ m'Jeos'«/). 

Wir  denken  uns  nun  zwei  Liebtquelleu  mit  den  ursjjrlln^lieben  Intensitäten 
J^  und  «/,,  welebe  ibr  Liebt  nebeneinander  auf  den  Polarisator  werfen. 
Dann  treten  aus  dem  analvsireuden  Micol  im  Ganzen  vier  Liebtbündel 
henuis  mit  den  Intensitäten: 

0,'  =  ̂ mV,  siu-r/^, O;—  i  ;/^^/,  sin«  r/: , 

E[  —  ̂ ^w'^/i  cos*  (p  , E'^  =  \  /w*  J,  eos*  rp  . 

Man  tindet  stets  eine  Stellung  des  Nicols,  bei  welcher  die  Werthe  Ü[  und 

JE",'  einander  gleich  sjud.  Wird  der  dieser  Stellung  entsprechende  Werth 
von  ip  mit  a  bezeichnet,  so  folgt: 

(1)  ^*=tang'a. 

Ebenso  giebt  es  eine  zweite  Stellung  des  Nicols,  bei  welcher  die  Wcrtbe 

E\  und  O,'  einander  gleich  werden.  Heisst  der  euts})rechende  Winkel 
a',  80  wird: 

j'  =  tang*  a' , 

und  es  folgt  daher  unmittelbar:  a'=  00"  —  a. 
Wenn  man  als  Polarisator  anstatt  des  Kochon'sclieu  oder  Wollaston- 

schen  Prismas  ein  Nicolprisma  benutzt,  so  liefert  eine  Lichtquelle  mit  der 
ursi)rünglicben  Intensität  J  nur  einen  einzigen  aus  dem  analysirendeu  Nicol 
austretenden  Strahl,  dessen  Intensität  gegeben  ist  durcb: 

E  =  ̂ m'-J  cos*  (p  . 

W^äblt  man  diese  Lichtquelle  als  Vergleichsobject  für  eine  andere  mit  der 
Intensität  J,,  die  man  ohne  polarisirende  Medien  direct  neben  derselben 

erblickt,  so  kann  man  E'  durch  Drehung  des  analy sirenden  Nicols  so 
weit  verändern,  bis  es  gleich  J,  wird.  Man  hat  dann,  wenn  der  ent- 

sprechende Winkel  zwischen  den  Hauptschnitten  der  beiden  Nicols  mit  a, 
bezeichnet  wird: 

r/,  =  ̂ m'/cos'  cf,  . 
Für  eine  dritte  Lichtquelle  mit  der  Intensität  J,  wird  ebenso  bei  einem 
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i;-ewissen  AVinkcl  «,  ̂ ^^  Gleichheit  mit  dem  Vergieichslichte  hergestellt 
werden  können.    Man  erhält: 

und  mithin: 

J^     COS*  «^ ('-^^  z  ̂  cos'^ «;  * 
Wenn  endlich  noch  als  Polarisator  eine  unter  dem  Polarisationswinkel 

gegen  die  auffallenden   Strahlen   geneigte   reflectirende  Glasplatte   dient, 
so  hat  der   einzige  aus  dem  analysirenden  Nicol  austretende  Strahl  die 
Intensität : 

E'  =  7)1  J  sin-  <p  . 

Hier  bedeutet  ip  den  Winkel,  den  die  Einfallsebene  des  Lichtes  mit  dem 
Hauptschnitte  des  Nicols  bildet.  Benutzt  man  die  Lichtquelle  J  wieder 
als  Vergleichslicht  für  zwei  andere  Lichtquellen  mit  den  Intensitäten  J^ 
und  J^  und  stellt  nacheinander  durch  Drehung  des  analysirenden  Nicols 
die  Gleichheit  der  Helligkeiten  dar,  so  ergiebt  sich: 

f3)  -  J.^siu^ 
~  ■'  J,        sin'-a^  ' 
wo  a,  und  «^  die  entsprechenden  Werthe  des  Winkels  <p  sind. 

Jede  der  drei  im  Vorangehenden  angedeuteten  Methoden  hat  in  der 

Photometrie  Verwendung  gefunden,  die  erste  z.  B.  bei  den  Pickering'schen 
Photometern  und  dem  Glan-Vogel'schen  Spectralphotometer,  die  zweite 
bei  dem  Zöllner'schen  Astrophotometer ,  und  die  dritte  bei  dem  ersten 
Wild'schen  Photometer. 

Was  die  Eichtigkeit  des  zu  Grunde  liegenden  Cosinusquadratgesetzes 
anbelangt,  so  ist  dieselbe  durch  zahlreiche  Beobachtungen  innerhalb  der 
bei  Lichtmessungen  zu  verbürgenden  Genauigkeit  nachgewiesen.  In  der 

That  stimmen  die  meisten  Beobachter  darin  überein,  dass  der  Helligkeits- 
uuterschied  zwischen  den  beiden  durch  ein  doppeltbrechendes  Prisma  er- 

zeugten Bildern  nicht  mehr  als  etwa  ̂ ^  oder  ̂ ^  der  Intensität  betragen 
kann.  Die  ganz  strengen  Ausdrücke  für  die  Intensitäten  0  und  E  des 

ordentlichen  und  ausserordentlichen  Strahles ,  in  welche  ein  linear  polari- 
sirter  Lichtstrahl  von  der  Intensität  J  beim  Durchgange  durch  einen 

doppeltbrecheudeu  Kry stall  zerlegt  wird,  sind  von  Wild^)  auf  Grund  der 
von  Neumann  gegebenen  Theorien  aufgestellt  worden;  sie  lauten: 

i  =  r   *- ,        ̂   '  -*  -  J  sm- 10 . 

   [1  +  Va'  -  [(r  -  C-)  sin^  v\' 
1    Poggend.  Annalen.   Bd.  118,  p.  193. 
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Hierin  ist  lo  der  Winkrl  zwischen  der  Polarisationsrhiui'  des  einfallenden 
Lieiites  und  dem  llauptsclinitte  des  Kr\ Stalls,  lerner  bedeuten  n  und  r 

die  reeiproken  Hrechun^'sindiees  des  ordentlichen  und  aussrrordentlirlien 

Strahles  und  r  den  Winkel  zwischen  optischer  Axe  und  Eint'all-loth.  Für 
;  =:  0  und  tllr  a*  —  c*  =  0  «rehen  die  Formeln  in  das  einfache  Malus- 
sche  Gesetz  über;  dasselbe  wird  also  um  so  besser  erfüllt  sein,  je  j^erinjjer 

die  Doppelbrechung  des  benutzten  Polarisationsprismas  ist.  Der  Berg- 
krvstall  verdient  in  dieser  Beziehung  den  Vorzug  vor  dem  Kalkspath. 
Man  sieht  noch,  dass  die  Fonneln  (2)  und  (3)  auch  mit  Benutzung  der 

strengen  AVild'schen  Ausdrücke  ganz  einwurfsfrei  sind,  da  stets  nur  Werthe 
von  der  Form  O  oder  K  miteinander  combinirt  sind.  Nur  bei  Formel  (1) 

würde  die  Abweichung  vom  einlachen  Malus'scheu  Gesetze  in  Betracht 
kommen:  doch  darf  man  dieselbe  bei  allen  Aufgaben  der  Himmclsphoto- 
nietrie  unbedenklich  ausser  Acht  lassen. 

Bei  den  drei  oben  erwähnten  Methoden  kommt  es  auf  die  Beurtheiluug 
der  Gleichheit  zweier  Lichteindrücke  an.  Arago  hat  n(»ch  ein  anderes 

Polarisationsprincip  zu  photometrischen  Messungen  vorgeschlagen,  welches 

von  Babiuet  und  namentlich  von  Wild  mit  Erfolg  angewendet  worden  ist. 
Nach  diesem  Principe  verhalten  sich  gleiche  Quantitäten  senkrecht  zu 

einander  polarisirten  Lichtes  bei  ihrer  Mischung  wie  natürliches  Licht. 

Nun  giebt  aber  das  bekannte  Polariskop  ein  vortreffliches  Mittel,  auch 

die  geringsten  Mengen  von  polarisirtera  Lichte  nachzuweisen,  da  in  einem 

solchen  Apparate  bei  vollständig  oder  partiell  polarisirtem  Lichte  Inter- 
ferenzfiguren auftreten,  wälirend  solche  bei  natürlichem  Lichte  nicht  vor- 

handen sind.  Kann  mau  also  von  zwei  Lichtquellen  Strahlenbüschel  zum 

Zusammenfallen  bringen,  die  senkrecht  zu  einander  polarisirt  sind,  und 
deren  Intensität  durch  Drehung  eines  Polarisators  nach  Belieben  um 

messbare  Quantitäten  geändert  werden  kann,  so  braucht  mau  diese  Drehung 

nur  so  weit  auszuführen,  bis  in  einem  Polariskope  die  Interfereuzfigureu 
verschwinden.  Die  gemischten  Quantitäten  sind  dauu  nach  Obigem  gleich, 

und  die  Drehung  des  Polarisators  erlaubt  die  Berechnung  des  ursprüng- 
lichen Lichtverhältnisses.  Au  Stelle  der  Gleichheitsbeurtheiluug  tritt  also 

bei  dieser  Methode  die  Beobachtung  des  Auftretens  oder  Verschwiudens 

von  Interferenzerscheiuungen,  welche  bei  einiger  Übung  ausserordeutlicli 
fein  ist. 

In  der  folgenden  Besprechung  der  wichtigsten  Polarisationsphotometer 

sind  in  erster  Linie  diejenigen  bevorzugt  Avorden,  welche  bei  Beobach- 
tungen am  Himmel  ausgedehnte  Verwendung  gefunden  haben;  von  den 

übrigen  sind  nur  solche  hervorgehoben,  die  für  die  ganze  Entwicklung 

dieser    Classe    von    Instrumcuteu    bedeutungsvoll  sind,    oder    die    durch 
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besonders  cigcntliümliclie  Einrichtungen  Interesse  verdienen.  Eine  Gruppi- 

nmg  der  einzelnen  Apparate  nach  einem  bestimmten  Gesichtspunkte, 
etwa  nach  den  verschiedenen  im  Vorangehenden  erwähnten  Methoden, 

ist  nicht  durchgeführt  worden;  es  ist  vielmehr  bei  der  Zusammenstellung 

lediglich  die  chronologische  Reihenfolge  massgebend  gewesen. 

a.    Die  Photometer  von  Arago,  Bernard,  Babinet. 

Von  den  zahlreichen  Apparaten,  welche  Arago  zur  Lichtmessung 

vorgeBchlagcn  hat,  wird  gewöhnlich  einer  mit  dem  speciellen  Namen  des 

Arago'schen  Photometers  bezeichnet,  bei  welchem  die  Helligkeits- 
änderungen des  von  einer  planparalleleu  Glasplatte  unter  verschiedenen 

^^'inkeln  reflectirten  und  durchgelassenen  Lichtes  zur  Verwendung  kommen. 
Dieses  Instrument  ist  von  Arago']  erst  verhältnissmässig  spät  (im  Jahre 

1850)  beschrieben  worden,  während  seine  ersten  Vorschläge  zur  Verwen- 
dung der  Polarisationserscheinungen  in  der  Photometrie  bereits  aus  den 

dreissiger  Jahren  herrühren.    Der  Apparat  (Fig.  54)  besteht  aus  einem  kreuz- 

Fig.  54. 

förmigen  Untergestell,  welches  mittels  der  drei  Fussschrauben  Ä,  i>,  I) 
horizontal  gestellt  werden  kann.  Bei  C  ist  ein  transparenter  senkrecht 

stehender  Papierschirm  MN  angebracht,  welcher  von  den  zu  unter- 
suchenden Lichtquellen  beleuchtet  wird.  Senkrecht  zum  Horizont  und  zur 

Ebene  dieses  Schirmes  steht  die  planparallele  Glasplatte  S.  Zu  beiden  Seiten 
derselben  zwischen  ihr  und  dem  Schirme  befinden  sich  die  Träger  E  und  F, 

w^ eiche  zwei  horizontale  Stäbchen  oder  Nadeln  enthalten,  die  in  jeder 

Höhe  festgeklemmt  werden  können.  Auf  dem  Stativ  befestig-t  ist  ferner 
ein  getheilter  Kreis,  dessen  Mittelpunkt  0  genau  unter  der  Glasplatte 
liegt.  Um  einen  durch  0  gehenden  Zapfen  lässt  sich  ein  das  Rohr  IL 
tragender  horizontaler  Arm  frei  drehen,   so  dass  dieses  Rohr  unter  jedem 

1)  Arago.  Sämmtliche  Werke.    Deutsche  Ausgabe  von  Hankel.  Bd.  10,  p.  15G. 
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bdiehifTfii  Winkel  von  beiden  Seiten  her  auf  die  Cilasplatto  ̂ -erichtet 
werden  kann.  Der  lietra^  der  Drehung'  wird  mit  lllllle  eine«  frlek'hzeiti- 
mit  dem  Arme  beweglichen  Nonius  abgelesen.  Das  Rohr  enthält  keine 
Linsen,  die  Beobaehtun^'en  werden  mit  blossem  Au«?e  aus^j^efUhrt,  und  an 
Stelle  des  Öbjeetivs  beHndet  sieh  ein  schmaler  vertiealer  Sjjalt,'  welcher das  (iesichtsfcld  beschränkt. 

Ist  der  Schirm  MX  jrauz   gleichmässi^-  durch   eine  Licht(|uelle   von 
hinten  erleuchtet,    und   sieht  man  durch  das  Kohr  auf  die  Glasplatte,   so 
erblickt  man  {,-leichzeiti^'  einen  Theil  des  Schirmes  durch  die  Platte  hin- 

durch  und  einen  anderen  Theil   ̂ ^espie-elt.     An  der  Stelle,    wo  das  -e- 
spie^-elte  Hild  der  einen  hori/ontalcn  Xadel  erscheint,  sieht  man  nur  das 
durch-elassene   Licht  des   Schirmes,    und   an   der  Stelle,    wo  die  andere 
Xadel  im  durch-eheuden  Lichte  sichtbar  ist,  sieht  man  bloss  das  gcspie-elte 
Licht  des  Schirmes.     Man  kann   das  Rohr  so  weit  ̂ ^c^^en   die  Glasplatte 
drehen,  bis  die  beiden  schwarzen  Streifen,  welche  man  nebeueimmdcr  auf 
<lem  gleichmässig  hellen  Untergründe  erblickt,  gleich  intensiv  erscheinen; dann  weiss  man,   dass  bei  dieser  Stellung  das   gespiegelte   und  durch- 
gelasseue  Licht  gleich  sind.     Um  nun  empirisch   feststellen  zu  können, 
wie  sich  die  Quantitäten  des  reflectirten  und  durchgehenden  Lichtes  bei 
Jedem  beliebigen  anderen  Winkel  zu  einander  verhalten  (theoretisch  Hesse 
sich  dies  nach  den  Formeln  von  Fresnel  und  Neumann  berechnen),  be- 

nutzte Arago  doppeltbrechende  Krystallplatten,  die  in  einer  Hülse  K  und 
am  Ende  des  Rohres  bei  /angebracht  werden  konnten,   und  bestimmte 
zunächst  durch  Versuche   diejenigen  Stellungen  des   Beobachtungsrohres, 
bei  denen  das  reflectirte  Licht  das  Vierfache,  Doppelte,  llalbfache,  Viertel- 

fache des   durchgehenden   betrug.     Durch  Interpolation   ergab   sich  dann 
eine  Tabelle,  aus  der  für  jeden  beliebigen  Winkel  das  betreffende  Hellig- 
keitsverhältniss    entnommen    werden    konnte.      Mit    einem    derartig    auf 
empirischen  Wege  kalilirirten  Pbotometer  Hess  sich  nun  das  Helligkeits- 
verhältniss   zweier  beliebigen   Lichtquellen   ermitteln,    wenn   dieselben  so 
aufgestellt  waren,   dass  die   erste  nur  die  eine  Hälfte  des  transparenten Schirmes,  die  zweite  nur  die  andere  Hälfte  beleuchtete. 

Weiter  auf  die  Theorie  dieses  Instnimentes  und  die  Vorsichtsmass- 
regeln, welche  bei  seiner  Anwendung  erwünscht  sind,  einzugehen,  dürfte 

schon  aus  dem  Grunde  überflüssig  erscheinen,  weil  dasselbe  ausser  von 
Arago  (und  auch  von  diesem  nur  zur  Prüfung  der  Polarisationsgesetze) 
niemals  wieder  benutzt  worden  ist  und  in  der  Hiramelsphotometrie  jeden- 

falls nur  in  ganz  beschränktem  Grade  zur  Verwendung  kommen  könnte. 
Für  die  Lichtmessungeu  der  Gestirne  hat  Arago  eine  ganze  Reihe 

anderer  Einrichtungen  empfohlen,  die  fast  aUe  später  für  die  Construction 
von  Photometern  massgebend  gewesen  sind,   von  ihm  selbst  aber  nur  in 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  i/. 
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und   zur  Verg-leichuiig 

ganz  wenigen  Fällen  zu  wirklichen  Beobachtungeu  am  Himmel  benutzt 
worden  sind.  Er  hat  zuerst  auf  die  Wichtigkeit  der  Doppelbrechung  im 

Kalkspath  und  liergkrystall  für  die  Photometrie  hingewiesen  und  unter 

Anderem  das  Roehou'sche  Prismenfernrohr  (ein  gewöhnliches  astronomisches 
Fernrohr,  bei  welchem  durch  ein  in  der  Nähe  des  Brennpunktes  in  den 

Strahleugang  eingesetztes  Rochon'sches  Doppelprisma  zwei  Bilder  eines 
Objectes  hervorgerufen  werden,  deren  Helligkeiten  durch  ein  vor  das 

Ocular  gesetztes  Nicolprisma  beliebig  verändert  werden  können)  zur  Ver- 
gleicliung  der  centralen  Partien   der  Souneuscheibe  mit  den  Randtheilen 

des  aschfarbenen    Mondlichtes    mit  dem  übrigen 
Mondlichte  empfoh- 

len. Von  ihm  rührt 

auch  der  Vorschlag 

her,  das  Licht  der 
Sterne  mit  einem 

ganz  ähnlichen  Ap- 
parate in  der  Weise 

zu  messen,  dass  man 

bei  jedem  Stern  die- 
jenige Stellung  des 

Mcols  bestimmt,  bei 
welcher  das  eine 
Bild  verschwindet. 

DieArago'schen 
Vorschläge  sind 

ohne  Zweifel  für  die 

Photometer  von  B  e  r- 

nard')  und  Babi- 
net^)  vorbildlich  ge- 

wesen. Diese  Instru- 
mente sind  zwar  in 

erster  Linie  zu  tech- 

nischen Zwecken  bestimmt  worden;  ihre  Verwendung  bei  gewissen  Auf- 
gaben der  Himmelsphotometrie  scheint  aber  keineswegs  ausgeschlossen. 

Ber'nard  hat  sein  Photometer  insbesondere  zu  Absorptionsuntersuchuugen 
benutzt.     Die  Einrichtung  desselben  ist  aus  Figur  55  ersichtlich. 

Die  beiden  Röhren  Ä  und  B,  welche  an  dem  einen  Ende  durch 

Diaphragmen  verschlossen  sind,  werden  auf  die  zu  vergleichenden  Licht- 
quellen oder  beleuchteten  Flächen  gerichtet.     Im  Innern   dieser  Röhren 

1)  Annales  de  chimie  et  de  physique.   S6rie  3,  tome  35,  p.  385. 
2)  Comptes  Rendus.  Tome  37,  p.  7  74. 

Fig.  55. 
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suul   bei  (i  und  b  zwei  Nicolprismen  fest  einj-esetzt,   zwei  andere  Nicol- 
prisinen  sind   bei  r  und  d  bewejrlieli  an{,'ebracht,   die  Dreliuu}?wi  künueii 
an   zwei   ̂ 'etheilten   Halbkreisen   (i  und   //  ab^-elesen   werden.      In    dem 
Kasten  M  sitzen  zwei  total   refleetirende  Prismen,   welche   da^s  von  den 
kleinen  I>iaphra{,-menötrnun<-en   herkommende  Licht  nebeneinander  in  ein 
gemeinsehaftliehcs  Oeular  werfen.     Dureh  Drehun-   eines  der  beiden  lu- 
wegliehen   l'rismen  oder  auch  beider  lässt  sich  Intensitäts-leichheit  her- 

stellen,   und  durch  ̂ 'ertauschen  der  beiden  Lieht»iuellen   lassen  sieh  die etwai-en   Unterschiede    der   beiden    optischen  Systeme  elimiuiren.     Das Cosiuusquadrat^esetz  ermö^^licht  dann  die  Be- 
rechnung des  Intensitätsverhältnisses.     Wenn 

man    die  Diaphragmen    an   den   Enden    der 
Köhren  durch  Ferurohrobjective  von  gleicher 
Grösse  ersetzte  und   vor  denselben   drehbar 
totiilretlectirende  Prismen  anbrächte,  so  Hesse 

sich  das  Bernard'sche  Instrument,  falls  noch die    Femrohre    in    die  Richhmg  Ost— West 
gestellt  würden,  in  ähnlicher  Weise,  wie  wir 
es  später  bei  dem  Pickering'scheu  Instrumente 
sehen    werden,    als   Meridianphotometer   am 
Himmel  benutzen.    Im  Principe  ganz  ähnlich 
dem  Bernard'schen  Photometer  sind  die  von 
Beer")  und  Becquerel2)   construirten,   auf 
die  hier  nicht  näher  eingegangen  werden  soll. 

Wesentlich  anders  ist  das  Babinet'sche, 
welches  in  erster  Linie  zur  Vergleichung  der 
Helligkeit   von    Gasflammen    bestimmt    war. 
Dasselbe   (Fig.  56)   besteht  aus  einer  Röhre 
AB,  in  welche  seitlich  unter  einem  Winkel 
von   etwa  60°  eine  zweite  Röhre    CD  eiu- 
mliudet.     Beide  Röhren  sind  durch   mattge- 
schliflFene  Glas])latteu  oder  durch  Diaphragmen 
mit  messbar  veränderliehen  Öffnungen  verschlossen.     Bei  E  ist  im  Innern 
der  Rohre  AB  ein  Glasplatteusatz  M  eingesetzt,  welcher  den  Winkel  der 
beiden  Röhren  halbirt.    Die  zu  vergleichenden  Lichtquellen  befinden  sich 
vor  den  Öffnungen  A  und  C.     Das  bei  C  eindringende  LichtbUndel  wird 
nahe  unter  dem  Polarisationswinkel  von  der  Glassäule  reflectirt  und  ist 
daher  bemahe  vollständig  in  der  Einfallsebene  polarisirt;  dagegen  besteht das  durch  die  Glassäule  hindurchgegangene,   von  A  herkommende  Licht- 

1)  Pogg.  Annalen.   Bd.  86,  p.  78. 
2)  Annales  de  chimie  et  de  physiqne.    Sörie  3,  tome  62,  p.  n. 
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blmdel  zum  Theil  aus  uatürlichem  Liebte,  /um  Theil  aus  solehem,  welches 

iu  einer  zur  Einfallsebeue  senkrechten  Ebene  polarisirt  ist.  Sind  die 

beiden  Lichtciuellen  gleich  intensiv,  so  enthalten  nach  dem  früher  erwähnten 

Satze  von  Arago  das  reflectirte  und  das  durchgelassene  Lichtbündel 

o-leiche  Quantitäten  von  entgegengesetzt  polarisirtem  Lichte,  und  das  aus 

beiden  zusammengesetzte  Doppellichtbündel  EB  verhält  sich  ganz  wie 

natürliches  Licht.  Sind  aber  die  Lichtquellen  ungleich  intensiv,  so  bleibt 

dieses  Doppellichtbüudel  partiell  polarisirt.  In  das  Eohrende  B  ist  ein 

Soleil'sches  Tolariskop  eingeschoben,  bestehend  aus  dem  analysirenden 
Xicol  N  und  einer  davor  befindlichen  Doppelquarzplatte  P,  die  aus  zwei 

aneinander  gekitteten  Hälften  zusammengesetzt  ist,  von  denen  die  eine 

rechtsdrehend,  die  andere  liuksdreheud  ist.  Wenn  auf  ein  solches  Polari- 

skop  partiell  oder  vollständig  polarisirtes  Licht  auffällt,  so  erscheinen  die 
beiden  Hälften  des  Bildes  verschieden  gefärbt,  dagegen  sind  sie  gleich 

gefärbt,  falls  das  auffallende  Licht  natürliches  ist.  Bei  Benutzung  des 

Babinet'schen  Photometers  stellt  man  entweder  durch  Veränderung  der 
Distanzen  der  Lichtquellen  von  der  Eintrittsfläche  oder  durch  Variirung 

der  Diaphragmeuöffuungen  die  gleiche  Färbung  der  beiden  Hälften  im 

Polariskop  her  und  kann  daraus  das  Helligkeitsverhältniss  der  beiden 
Lichtquellen  ermitteln. 

b.    Die  Zöllner'schen  Photometer. 

Von  den  beiden  Instrumenten,  welche  Zöllner  in  die  Photometrie  ein- 

geführt hat,  stammt  das  eine  aus  dem  Jahre  1857'),  das  zweite,  das  be- 
kannte Astrophotometer,  ist  zuerst  in  einer  im  Jahre  1861  erschienenen 

Abhandlung'-)  beschrieben  worden,  die  ursprünglich  als  Bewerbungsschrift 
für  eine  von  der  Akademie  der  Wissenschaften  in  Wien  ausgeschriebene 

Preisaufgabe  eingereicht  war.  Beide  Instrumente  sind  dann  nach  wesent- 
lichen Modificationen  und  Verbesserungen  ausführlich  in  Zöllners  »Photo- 

metrischen Untersuchungen«  behandelt  worden  mit  Berücksichtigung  der- 
jenigen Formen,  die  nachher  im  Grossen  und  Ganzen  massgebend  ge- 
blieben sind. 

Das  erste  Instrument  war  ausser  zu  technischen  Zwecken  nur  für  die 

Beobachtung  der  allerhellsten  Himmelskörper  bestimmt  und  ist  von  Zöllner 
selbst  zu  seinen  Lichtmessuugen  von  Sonne  und  Mond  verwendet  worden. 
Es  kommt  dabei  auf  die  Vergleichung  der  Helligkeit  zweier  unmittelbar 

aneinander  grenzenden  Flächen  an,  und  es  wird  die  durch  Reflex  her- 
vorgerufene Polarisation  verwerthet. 

1)  Pogg.  Annalen.    Bd.  100,  p.  381. 
2j  Zöllner,  Grundzüge  einer  allgemeinen  Photometrie  des  Himmels.  Berlin,  1861. 
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In  einem  Stativ  L  Fig.  57;  ist  der  iluupttheil  des  Ajipanite«  um  die 

iiorizoutale  Axe  A II  drehbar  und  kann  in  jeder  Zenitlidistanz  testp*- 

klemmt  werden.  Eine  Petroleumlampe  /*'  ist  auf  eiutin  starken  .\rm«' 
befestif^t  und  dreht  sich  im  Azimuth  zujrleioh  mit  dem  j;anzen  Apparate 

um  eine  vertieah'  Axe.  Das  Lieht  der  Fhimme  a  fallt  dureh  ein 

Diaphrj^rma  r  auf  die  Convexlinse  b,  tritt  aus  dieser  parallel  aus,  {re- 

langt auf  den  kleinen  Silberspiegcl  c.  von  diesem  auf  den  l'olarisations- 
spiegel  f  aus  schwarzem 
(»läse,  dessen  Normale  mit  „ 
der  Axe  UF^  den  Polarisa- 

tionswinkel fiir  Glas  eiu- 

sehliesst,  und  tritt  endlich 

dureh  die  Convexlinse  g 

un<l  das  Nicolprisma  h  in 
das  Auge  bei  o.  Der 

Spiegel  f  steht  so,  dass 
die  scharfe  Kante  das 

kreisförmige  Gesichtsfeld 
halbirt.  und  wenn  die 

Linse  g  auf  diese  Kaute 

eingestellt  ist,  so  erblickt 
man  die  eine  Hälfte  des 

Feldes  durch  das  in  der 

Ebene  der  Zeichnung  po- 
larisirte  Licht  der  Flamme 
a  beleuchtet.  An  dem 

Ende  des  Hauptrohres  ist 
der  ebenfalls  aus  schwar- 

zem (ilase  gefertigte  Pola- 

risatiousspiegel  d  ange- 
bracht, und  zwar  so,  dass 

seine  Ebene  senkrecht  liegt 

zu  einer  durch  DE  normal  zur  Zeichnungsfläche  stehenden  Ebene,  und  dass 

ausserdem  die  Normale  zu  diesem  Spiegel  mit  der  Axe  DE  den  Polari- 
sationswiukel  bildet.  Das  von  d  reflectirte  Licht  einer  Lichtquelle  geht 

bei  /'  vorbei  und  beleuchtet  die  zweite  Hälfte  des  Gesichtsfeldes.  Das 
Licht  ist  senkrecht  zur  Ebene  der  Zeichnung  polarisirt  und  kann  daher 

durch  Drehung  des  Nicols  h  dem  Lichte  der  Vergleichsflamme  gleich 
gemacht  werden.  Die  Berührung  der  beiden  Hälften  des  Gesichtsfeldes 

ist  so  vollkommen,  dass  bei  eintretender  Gleichheit  der  Intensität  das 

Gi^sichtsfeld  als  eine  einzige  leuchtende  Scheibe  erscheint.     Das  Quadrat 

Fig.  57. 
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der  Taugeute  des  Drehuugswiukels  des  Nicols,  welcher  an  dem  Kreise  i 

abgeleseu  wird,  giebt  danu  das  Verhältniss  der  Helligkeit  der  beobach- 
teten Licht(iuelle  zum  Vergleichslichte.  Um  noch  die  bei  den  meisten 

Beobachtungen  störende  röthlichgelbe  Färbung  der  von  der  Lampe  er- 
leuchteten Hälfte  zu  beseitigen,  wird  in  den  Blechcylinder  der  Lampe  ein 

Stuck  blauen  Kobaltglases  eingesetzt,  welches  der  Flamme  einen  gelblich- 

weissen  Farbenton  giebt.  Handelt  es  sich  um  die  Messung  des  Sonnen- 

lichtes, so  wird  vor  dem  Spiegel  d  noch  eine  mattgeschliifene  Glasplatte 

angebracht,  um  eine  gleichförmige  Erleuchtung  zu  erzielen;  auch  können 

bei  e  zur  Schwächung  des  allzu  intensiven  Sonnenlichtes  Blendgläser  in 

den  Strahlengang  eingesetzt  werden.  Die  Genauigkeit  der  Messungen 

ist  bei  diesem  Apparate  ausserordentlich  gross.  Nach  Zöllner  beträgt 

der  wahrscheinliche  Fehler  einer  einzelnen  Vergleichung  zweier  Licht- 

«luelleu  nur  etwa  2 — 3  Procent  des  Helligkeitsverhältnisses.  Sehr  sorg- 
fältig ist  darauf  zu  achten,  dass  die  zu  untersuchenden  Lichtquellen  kein 

polarisirtes  Licht  enthalten,  da  sonst  die  Eesultate  erheblich  verfälscht 
werden  könnten. 

In  dieser  Beziehung  ist  jede  Gefahr  ausgeschlossen  bei  dem  zweiten 

Zöllner'scheu  Photometer,  welches  ausschliesslich  zu  Himmelsbeobachtungen 
bestimmt  ist,  und  bei  welchem  die  polarisirenden  Medien  nur  zur  Ver- 

änderung der  Helligkeit  der  Vergleichsflamme  benutzt  werden.  Die  Form, 
welche  Zöllner  nach  manchen  Änderungen  diesem  Instrumente  gegeben 
hat,  ist  durch  Figur  58  illustrirt. 

Die  Fernrohraxe  AB  wird  durch  Bewegung  in  Höhe  und  durch 

Drehung  des  ganzen  Apparates  im  Azimuth  auf  das  zu  messende  Him- 
melsobject  gerichtet,  und  das  in  der  Brennebene  bei  h  entstehende  Stern- 

bild wird  mit  zwei  in  derselben  Ebene  durch  die  Petroleumlampe  F  ent- 
worfenen künstlichen  Sternen  gg  verglichen.  Zur  Erzeugung  der  künst- 

lichen Sterne  dienen  die  verschiedenen  in  der  seitlichen  Axe  CD 

angebrachten  Medien.  Bei  o'  ist  eine  feine  Ofinung  (in  den  neueren 
Instrumenten  befindet  sich  an  dieser  Stelle  eine  drehbare  Scheibe  mit 

verschieden  grossen  Öffnungen,  um  den  künstlichen  Sternen  beliebige 
Grösse  geben  zu  können) ;  durch  diese  Öffnung  fällt  das  Licht  der  Lampe 

auf  die  Biconcavlinse  m,  welche  die  Bestimmung  hat,  das  Bild  der  Öff- 

nung zu  verkleinem.  Das  Licht  passirt  dann  das  Nicolprisma  ̂ *,  die  senk- 
recht zur  Axe  geschliffene  Bergkrystallplatte  Z,  femer  die  beiden  Xicol- 

prismen  i  und  h  und  Avird  dann  durch  die  Sammellinse  f  auf  die  plan- 

parallele Glasplatte  ee'  geworfen  und  endlich  zu  zwei  punktförmigen  Bildern 
(durch  Eeflex  an  der  vorderen  und  hinteren  Glasfläche)  gg  vereinigt.  Die 
Bilder  werden  mit  dem  schwach  vergrössernden  Oculare  o  betrachtet. 
Um  gleichzeitig  die  wirklichen  und  die  künstlichen  Sterne  scharf  einstellen 
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/M  köuuen,  war  bei  deu  älteren  Formen  des  Zöllner' seilen  riintonieters 
die  Convexliuse  f  verschiebbar;  diese  Verseliiebuu^C  gestattete  die  l'ointi- 

iiin^  iiut'  die  künstlichen  Sterne,  nachdem  der  wirkliche  Stern  mittelst 
des  0<*ulares  o  einf^estellt  war.  liei  den  neneren  Formen  des  Apparates 
wird  meistens  das  Öbjectiv  O  durch  Trieb  verstellbar  einj^erichtet  und 
die  Convexlinse  f  bleibt  unverändert.  Das  letzte  Nicolprisma  //  sitzt  in 
dem  seitlichen  Hohre  fest,    und  da  das  austretende  polarisirte  Licht  von 

Fig.  58. 

der  Glasplatte  zurückgeworfen  wird,  so  ist  zur  Erzielung  des  grössten 
Lichteßectes  erforderlich,  dass  der  liauptschnitt  dieses  Prismas  in  der 
durch  die  Figur  repräsentirten  Schnittebenc  liegt,  eine  Vorschrift,  die 
nicht  immer  genügend  beachtet  wird.  Die  beiden  Nicolprismeu  i  und  k 
mit  der  zwischen  ihnen  befiudlichen  Bergkrystallplatte  sind  gegen  das 

feste  Prisma  h  drehbar,  und  die  Drehung  kann  an  zwei  Nonien  n  und  n' 
abgelesen  werden.  Der  mitgehende  getheilte  Kreis,  der  Intensitäts- 

kreis,  wird  am  besten  in  jedem  der  vier  Quadranten  von  0"  bis   90° 



24 «i  II-   Die  photometrischen  Apparate. 

getheilt,  und  die  Stelliiug  von  i  wird  so  regulirt,  dass  bei  der  Ablesung 

0"  gar  kein  Liclit  auf  die  Glasplatte  fällt;  dann  wird  bei  irgend  einer 
anderen  Ablesung  die  Helligkeit  des  künstlichen  Sternes  nach  dem  Malus- 
sclien  Gesetze  jjroportional  dem  Quadrate  des  Sinus  des  abgelesenen 
Winkels.  In  der  Figur  ist  die  Biconcavlinse  m  auf  einer  besonderen 

Säule  niontirt  und  bleibt  sowolil  bei  Bewegung  des  ganzen  oberen  In- 
strumentthciles  mit  dem  Fernrohre  AB,  als  auch  bei  der  Drehung  des 
Inteusitätskreises  fest  vor  der  Lampenüffnung  stehen.  Bei  den  meisten 

neueren  Apparaten  bleibt  die  Säule  weg;  die  Linse,  sowie  die  Diaphragmen- 
scheibe sitzen  in  dem  seitlielien  Eohre  und  nehmen  an  der  Drehung  des 

Intensitätskreises  Theil.  Die  Bergkrystallplatte  /  und  das  Xicolprisma  /.■ 
haben  den  Zweck,  den  künstlichen  Sternen  eine  beliebige  Färbung  zu  geben. 

Das  Prisma  k  ist  nämlich  für  sich  (gewöhnlich  zusammen  mit  m  und  o') 
gegen  die  anderen  polarisirenden  Medien  drehbar,  und  der  Winkel,  den 
der  Han])tschnitt  von  k  mit  demjenigen  von  /  bildet,  kann  mittelst  der 

Indices  c  und  c'  an  einem  getheilteu  Kreise,  dem  Colorimeterkreise, 
abgelesen  werden.  Ist  dieser  Winkel  bekannt,  und  nimmt  mau  eine  be- 

stimmte Dicke  der  Bergkrystallplatte  an  (man  wählt  gewöhnlich  5  mm), 

so  ist  die  Farbe  des  Sternes  unzweideutig  charakterisirt.  Die  ganze  Ein- 
richtung dient  in  erster  Linie  dazu,  die  Farbe  der  künstlichen  Sterne 

möglichst  der  der  wirklichen  Sterne  gleich  zu  machen,  sie  kann  aber 
auch  zu  directen  Farbeumessuugen  der  Gestirne  benutzt  werden.  Will 

man  auf  den  letzteren  Zweck  von  vornherein  verzichten,  so  wäre  es  ein- 
facher, l  und  k  ganz  fortzulassen  und  dafür  ein  geeignetes  blaues  Glas 

in  den  Gang  der  von  der  Lampe  kommenden  Strahlen  einzuschalten, 
welches  den  künstlichen  Sternen  eine  mittlere  Sternfarbe  giebt.  Die 

mechanische  Ausführung  des  Apparates  würde  dadurch  erheblich  ver- 
einfacht werden. 

Es  ist  übrigens  merkwürdig,  dass  ausser  Zöllner  Niemand  ernstlich 
versucht  hat,  das  Colorimeter  zu  umfangreicheren  Farbenmessungen  am 

Himmel  zu  verwenden.  Die  hervorgebrachten  Farben  sind  zwar  eigent- 
thümliche  Mischfarben;  sie  gehen  von  röthlich  Violett  schnell  in  Blau  über, 
dann  etwas  langsamer  durch  grünliche  Xüancen  nach  Hellgelb  und  dann 
sehr  allmählich  durch  die  verschiedenen  Stufen  des  Gelb  nach  Orange 
und  Purpurroth.  Die  Farbe  der  am  Himmel  am  meisten  verbreiteten 

weisslichen  und  gelblichweissen  Sterne  lässt  sich  überhaupt  nicht  voll- 
ständig herstellen;  dagegen  finden  sich  für  alle  gelblichen,  gelben  und 

röthlichen  Sterne  entsprechende  Farben  am  Colorimeter,  und  es  würde 
zweifellos  eine  höchst  verdienstliche  und  lohnende  Arbeit  sein,  an  solchen 
Sternen,  zu  denen  auch  die  meisten  Veränderlichen  gehören,  ausgedehnte 

Farbenmessungen   mit    dem    Zöllner'scheu   Colorimeter    anzustellen.      Das 





Müller,  Photometrie  der  Ges
tirne. 

Seite  249. 

Fig.  &9. 
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Colorimetcr  kann  uocli  /u  einer  intorossimteii  Untersuchuujr  UIkt  die  lie- 
urtheilun^  der  Gleichheit  versehieden  j!:efär])ter  Sterne  benutzt  werden. 

Miiu  richtet  das  Femrolir  auf  irf^end  einen  Stern  am  Himmel,  peht  den 
klluHtlicheu  Sternen  durch  Einstellen  auf  bestimmte  Striche  des  Colori- 

meterkreises  verschiedene  Farben  und  stellt  die  Gleichheit  am  Intensitäts- 

kreise her.  Durch  ̂ 'er};leichuu^  der  von  verschiedenen  Beobachtern  auf 
diese  Weise  erhaltenen  80<fenannten  Intensitätstabellen  ist  es  mög:li(li. 
ein  Urtheil  tiber  die  Farbenauffassunj;  derselben  zu  gewinnen.  Wie  eine 

von  mir  <;efrebene  Zusammenstellung:')  zei^t  kommen,  mit  Ausnahme  bei 
den  allerextremsten  Farben,  keine  sehr  merklichen  Auffassunp:suntcr- 
schiede  vor. 

Zur  Vervollständij^unfr  der  Besciircibun','  der  alten  Form  des  Zöllner- 
sehen Photometers  ist  noch  zu  l>emerken,  dass  der  obere  Theil  des  Fern- 

rohrs bei  D  abj^esch raubt  und  nach  Bedarf  durch  Objective  von  län«:;erer 
oder  kürzerer  Brennweite  ersetzt  werden  kann.  Ferner  muss  vor  das 

Ocular  o  bei  den  meisten  Beobachtuni^eu ,  um  die  unbequeme  Lage  des 

Kopfes  zu  vermeiden,  ein  total  reflectirendes  Prisma  gesetzt  werden,  was 

leider  die  Sicherheit  der  Messungen  ein  wenig  beeinträchtigt. 

Figur  59  stellt  ein  auf  der  Potsdamer  Sternwarte  befindliches  Zöllner- 
sches  Photometer  dar,  bei  welchem  der  zuletzt  erwähnte  Übelstand  ver- 

mieden ist.  Dasselbe  hat  die  Form  eines  Passageninstrumentes;  der 

Beobachter  Idickt  daher  stets  in  horizontaler  Kichtung  in  das  Fernrohr. 

Die  Lampe  befindet  sich  nicht  unmittelbar  vor  der  Diaphragmenöflnung, 

sondern  steht  dem  Ocular  gegenüber  auf  dem  festen  im  Azimuth  dreh- 

baren l'ntcrgestclle  B.  Das  Licht  gelaugt  durch  Peflex  an  den  total 
redectirenden  Prismen  /  und  /.•  in  den  seitlichen  Theil  G  des  Photometers, 
welcher  die  drei  Nicolprismen  mit  der  Bergkry stallplatte  enthält.  Zwei 

Linsen  l  und  w,  welche  in  den  Gang  der  Lichtstrahlen  eingefügt  sind, 

sammeln  das  Licht  und  entwerfen  auf  der  Diaj)hragraenscheibe  n  ein 

scharfes  rundes  Liditbildchen.  Was  die  Handhabung  dieses  Apparates 
noch  mehr  erleichtert,  ist  der  Umstand,  dass  alle  Kreise  von  der 

Photometerlampc  selbst  mit  Hülfe  des  total  reflectirendeu  Prismas  t 

und  der  Spiegel  u^  v  und  w  beleuchtet  werden,  so  dass  die  Ein- 
stellungen und  Ablesungen  ohne  Bcol)achtungslampe  ausgeführt  werden 

können.  Das  grosse  Objectiv  von  67  mm  Otinung  und  700  mm  Brenn- 
weite lässt  sich  mit  zwei  kleineren  (30.5  mm  Öffnung  und  350  mm 

Brennweite,  resp,  21.5  mm  Öffnung  und  137  mm  Brennweite)  ver- 
tauschen, die  an  den  in  der  Figur  mit  .r  und  ij  bezeichneten  Stellen 

eingesetzt  werden  können.     Auf  diese  Weise   ist  es  möglich,   mit  dem 

1)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  3,  p.  245. 



250  II-   Die  photometrischen  Apparate. 

Apparate  Sterne  von  der  siebenten  Grösse  bis  zu  den  allerbellsten  zu  beob- 
achten und  auch  die  grossen  Planeten  in  den  Messuugsbereich  zu  ziehen, 

da  diese  mit  dem  kleinsten  Objective  durchaus  punktförmig  erscheinen'). 
Um  auch  die  schwächsten  Sterne  beobachten  zu  können,  hatte  bereits 

Zöllner  eine  Einrichtung  getrotfen,  die  gestattete,  sein  Photometer  mit 

jedem  beliebigen  Refractor  in  Verbindung  zu  bringen.  Eine  dafür  sehr 

,reci"-nete  handliche  Form  des  Apparates,  welche  in  Potsdam  benutzt 

wird,  ist  in  Figur  60  dargestellt. 

In  dem  Ivinge  A,  welcher  an  Stelle  des  Oculars  an  den  Refractor  an- 

geschraubt wird,  dreht  sich  das  Photometer  frei,  so  dass  die  Axe  CD  bei 

Fig.  60. 

jeder  Stellung  des  Fernrohrs  horizontal  bleiben  und  die  bewegliche  Lampe 
genau  vertical  hängen  kann.  Auch  hier  ist  es  so  eingerichtet,  dass  das 

Licht  der  Flamme  zur  Beleuchtung  des  lutensitätskreises  benutzt  wird,  in- 
dem dasselbe  mittelst  des  Prismas  D  und  der  Spiegel  m  und  n  auf  die 

Theilung  geworfen  wird;  die  Ablesung  geschieht  mit  Hülfe  der  schwach 

vergrösseradeu  Lupe  /. 

Beachtenswerth  ist  ein  Vorschlag,  den  Ceraski^)  gemacht  hat,  um 
ohne  Vertauschen  der  Objective  sowohl  schwache  als  auch  sehr  helle 

Sterne  beobachten  zu  können.    Geras ki  bringt  in  der  Axe  CD  (Figur  58) 

1)  Eine  ausführliche  Beschreibung  des  Apparates  findet  sich  in  den  Publ.  des 
Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam,  Bd.  8,  p.  17. 

2)  Annales  de  Tobs.  de  Moscoii.  Serie  2.  Vol.  I,  livr.  2.  p.  13.  —  Siehe  auch 
Astr.  Nachr.  Bd.  12u,  Nr.  2870. 
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;iu  dem  der  Lampe  eut^ej^en^resetztcii  Ende  unj,'ct"Ulir  bei  o"  ein  zweites 
(►eiiltir  an,  mit  welelieiii  der  kUuätliehe  Stern  direet  j;e»eiieu  werden  kann, 

während  die  wirklielien  Sterne  von  der  Glasplatte  ee'  in  das  Oeular  retiec- 
tirt  werden.  Da  der  Lielitverlust  bei  der  lietiexion  unter, 45"  etwa  3 
bis  1  Grüssenelassen  beträft,  so  kann  man  mit  Hülfe  des  doppelten 

(•(•ulars  ein  sehr  betrUehtliehes  Ilelli^'keitsintervall  durchmessen. 

Über  den  Gebrauch  des  ZöUucr'schen  Photometers  und  die  mit  dem- 
selben zu  eiTcichende  Genaui{;^keit  mögen  noch  einige  Hemerkungen  Platz 

linden.  Gewisse  Vornrtheile  haben  dem  Instniniente  nicht  diejenige  Ver- 
breitung versehatVt,  welche  es  ohne  Zweifel  verdient.  Man  macht  ihm 

hauptsilchlieh  die  Benutzung  des  künstlichen  Vergleichslichtes  zum  Vor- 
wurfe. Zöllner  hatte  sich  anfangs  bemüht,  den  künstlichen  Sternen  durch 

Coustruction  einer  besonderen  Gaslampe  coustaute  Helligkeit  zu  geben, 
um  so  zu  verschiedenen  Zeiten  und  an  verschiedeneu  Orten  angestellte 

Messungen  direet  miteinander  vergleichbar  zu  machen.  Die  Einrichtung 

orNvies  sich  jedoch  als  viel  zu  complicirt,  und  Zöllner  führte  daher  eine 

einfache  Petroleumlampe  ein,  deren  Flamme  auf  eine  durch  ein  Diopter 

Itestimmte  Höhe  eingestellt  wurde.  Auch  heute  bedient  man  sich  noch 
ausschliesslich  dieses  Hülfsmittels.  Man  kann  freilich  nicht  erwarten, 

dass  auf  diese  AVeise  die  künstlichen  Sterne  lange  Zeit  hindurch  con- 
stiinte  Helligkeit  besitzen.  Dies  wird,  abgesehen  von  anderen  Umständen, 

dadurch  unmöglich  gemacht,  dass  sich  an  der  die  Cyliuderöffuung  ab- 

schliessenden Glasplatte  Eusstheilchen  und  an  den  Otiuungen  der  Dia- 

phnigmenscheibe  Staubpartikelchen  ansetzen,  welche  allmählich  die  Hellig- 

keit verringern.  Zöllner  hat  zwar  bei  seinen  Vergleichungen  von  Souijeu- 
uud  Mondlicht  viele  Wochen  hindurch  die  unveränderte  Intensität  der 

Lam])e  zu  constatiren  vermocht  und  infolge  dessen  die  Messungen  un- 
bedenklich auf  die  Lampenhelligkeit  als  Einheit  bezogen.  Indessen  dürfte 

dieses  Beispiel  doch  nicht  nachahmenswerth  sein,  und  mau  sollte  es  sich 

zur  strengen  Regel  machen,  die  künstlichen  Sterne  stets  nur  als  Ver- 
bindungsglied zu  benutzen  und  lediglich  Dittereuzmessungen  am  Himmel 

anzustellen.  Alle  Beobachter,  die  sich  eingehend  mit  dem  Zollner'schen 
Photometer  beschäftigt  haben,  stimmen  darin  überein,  dass  an  ein  und 

demselben  Beobachtungsabcude  die  Lampe  stundenlang  vollkommen  gleich- 

massig  brennt,  namentlich  wenn  man  die  nöthigen  Vorsichtsraassregeln 

nicht  ausser  Acht  lässt,  nämlich  erstens  Flachbrenner  (nicht  Rundbrenner) 

benutzt,  zweitens  für  sorgfältige  Reinhaltung  des  Dochtes  sorgt  und  end- 

lich nur  das  beste  Petroleum  verwendet.  Ceraski'j  hat  ausführliche 

Untersuchungen    über    diesen    Gegenstand    angestellt,    insbesondere   den 

1    Annales  de  l'obs.  de  Moscou.  Serie  2,  Vol.  I,  livr.  2,  p.  13. 
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wirksamsten  Theil  der  Flamme  bestimmt  und  Einrichtungen  zur  genauen 

Einstellung  auf  denselben  empfohlen;  er  findet,  dass  bei  gehöriger  Vor- 
sicht die  Flamme  1 0  Stunden  lang  constant  bleibt.  Nach  meinen  eigenen 

Erfahrungen  halte  ich  es,  auch  wenn  man  nicht  besondere  Vorsicht  an- 

wendet, für  durchaus  unbedenklich,  sich  ein  bis  zwei  Stunden  lang  auf 

die  Constanz  der  Lampe  zu  verlassen.  Längere  Zeit  wird  bei  zweckmässiger 

Anordnung  der  Beobachtungen  kaum  erforderlich  sein.  Empfehlenswerth 

ist  es,  vor  Beginn  der  Beobachtungen  die  Lampe  erst  einige  Zeit  (viel- 
leicht 10  bis  15  Min.)  brennen  zu  lassen,  weil  sich  die  Helligkeit  bald 

nach  dem  Anzünden  gewöhnlich  etwas  ändert.  Eine  grosse  Gefahr  ist 

das  durch  Wind  und  Luftzug  hervorgebrachte  Flackern  der  Flamme, 
welches  namentlich  das  Beobachten  im  Freien  wesentlich  erschwert.  Man 

kann  sich  zwar  durch  zweckmässige  Construction  der  Blechcj^linder,  wie 
es  bei  den  Potsdamer  Photometern  geschehen  ist,  theihveise  dagegen 
schützen,  es  würde  aber  eine  wesentliche  Verbesserung  des  Apparates 
erzielt  werden  können,  wenn  es  gelänge,  anstatt  der  Petroleumlampe  das 
elektrische  Licht  nutzbar  zu  machen.  Bei  der  gegenwärtig  erreichten 

grossen  Vervollkommnung  der  elektrischen  Beleuchtungseinrichtungen  und 

nach  den  Erfahrungen,  die  z.  B.  in  jüngster  Zeit  in  Bezug  auf  die  con- 
stante  Helligkeit  der  Glühlampen  in  der  technischen  Reichsanstalt  in 

Charlottenburg  gemacht  worden  sind^),  erscheint  die  Sache  keineswegs 
aussichtslos,  und  es  kann  nicht  dringend  genug  zu  Versuchen  in  dieser 
Richtung  aufgefordert  werden. 

Ein  zweiter  Einwurf  gegen  die  Benutzung  der  künstlichen  Sterne 

beim  Zöllner'schen  Photometer,  der  viel  schwieriger  als  der  Vorwurf  nicht 
genügend  gleichmässiger  Lichtintensität  zurückzuweisen  ist,  bezieht  sich 
auf  das  nicht  vollkommen  gleichartige  Aussehen  der  wirklichen  und  der 
künstlichen  Sterne.  Hier  liegt  wirklich  ein  Mangel  vor.  Denn  die  Bilder 
der  künstlichen  Sterne  sind  kleine  scharf  begrenzte  runde  Scheibehen 

von  etwas  mattem  Aussehen,  die  sich  von  den  strahlenförmigen  Stern- 
bildern auf  den  ersten  Blick  unterscheiden,  besonders  auffallend  dann, 

wenn  die  letzteren  durch  starke  Luftunruhe  in  wallende  Bewegung  ver- 
setzt werden.  Es  gehört  eine  ziemlich  lange  Übung  dazu,  bevor  das 

Auge  sich  au  das  verschiedene  Aussehen  gewöhnt  und  das  Gefühl  der 
Unsicherheit  verloren  hat,  und  die  Gefahr  ist  niemals  ganz  ausgeschlossen, 
dass  bei  directer  Vergleichung  sehr  heller  und  sehr  schwacher  Sterne 
Auffassungsfehler  ins  Spiel  kommen.  Von  der  grössten  AVichtigkeit  ist 
daher  die  Wahl  der  Diaphragmenötfnung,  die  sich  stets  nach  der  speciellen 
Aufgabe,   die  man  im  Auge  hat,   richten  sollte.     Man  wird  am  Besten 

1)  Zeitschr.  f.  Instrumentenkunde.    Jahrg.  10  [1890),  p.  119. 
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eine  solche  ( >thiun<;  benutzen,  das»  die  Bildgrrösse  der  kUnntliehen  Sterne 
etwa  in  der  Mitte  liefert  zwisclien  den  Hildj^rösseu  der  hellsten  und  der 
schwächsten  Sterne,  die  man  beobachten  will.  Je  grösser  die  zu  messende 
Helli{;keitsditlerenz  ist,  desto  mehr  wird  sich  die  Verscliiedcnheit  des 

Aussehens  geltend  machen,  und  es  ist  bedauerlich,  dass  der  dadurch  her- 
beigeführte Fehler  die  Resultate  stets  in  einem  bestimmten  Sinne  beein- 

fiusst.  Man  misst  die  schwachen  Sterne  verhältnissmässig  zu  hell  und 
die  hellen  verhältnissmässig  zu  schwach,  und  die  Folge  davon  ist,  dass 

man  im  Allgemeinen  ein  bestimmtes  Helligkeitsintervall  mit  dem  Züllner- 
schen  Photometer  zu  klein  findet.  Um  diesem  Maugel  nach  Möglichkeit 
abzuhelfen,  ist  es  streng  zu  vermeiden,  grosse  Helligkeitsditterenzen  direct 
zu  messen.  In  dieser  Beziehung  ist  etwa  ein  Helligkeitsintervall  von 
drei  Grössenclassen  als  Grenze  anzusehen,  und  es  sollte  als  Regel  gelten, 

wenn  es  irgend  angeht,  nur  Ablesungen  zwischen  lü"  und  40"  am  Inten- 
sitätskreise zu  benutzen.  Wenn  es  erforderlich  ist,  grössere  Unterschiede 

zu  messen,  so  ist  es  entschieden  rathsam,  d«as  Intervall  zu  theilen  und 

verschiedene  Objective  und  Dia))hragmenöttnungen,  eventuell  auch  Blend- 
gläser, zu  verwenden  und  zur  Übertragung  Sterne  von  mittlerer  Hellig- 

keit zu  benutzen.  Bei  einiger  Übung  lernt  man  sehr  bald  die  ge- 
eignetsten Vorsichtsmassregeln  kennen,  um  den  gefährlichen  Einfluss  des 

verschiedenartigen  Aussehens,  wenn  nicht  ganz  zu  beseitigen,  so  doch 
auf  ein  Minimum  zu  beschränken. 

Infolge  der  Reflexion  von  der  Vorder-  und  Rückfläche  der  Glas- 

platte sieht  man,  wie  schon  erwähnt,  im  Zöllner'schen  Photometer  zwei 
künstliche  Sterne,  deren  Distanz  von  der  Dicke  der  Glasplatte  abhängt, 
und  von  denen  der  eine  etwas  schwächer  als  der  andere  ist.  Da  sie 

nicht  gleichzeitig  scharf  erscheinen,  so  benutzt  man  zur  Vergleichung 
gewöhnlich  nur  den  helleren  und  betrachtet  den  anderen  nur  nebenbei 
zur  Controle.  Die  meisten  Beobachter  bringen  den  wirklichen  Stern  in 
eine  bestimmte  Stellung  zu  dem  künstlichen,  und  zwar  möglichst  nahe 
an  denselben  heran.  Es  ist  aber  vielleicht  besser,  die  beiden  Bilder  in 
verschiedenen  Positionswinkeln  zu  vergleichen,  damit  nicht  stets  dieselben 
Stellen  auf  der  Netzhaut  von  ihnen  eingenommen  werden.  Bei  der 

photometrischen  Durchmusterung  in  Potsdam  wird  so  beobachtet,  dass 
der  wirkliche  Stern  der  Reihe  nach  links,  oben,  rechts  und  unten  neben 

den  künstlichen  gebracht  und  gleichzeitig  auch  mit  den  vier  Quadranten 

des  Intensitätskreises  abgewechselt  wird.  Letzteres  Verfahren  ist  des- 

wegen erwünscht,  weil  auf  diese  Weise  der  Indexfehler  des  lutensitäts- 
kreises  und  der  Excentricitätsfehler  der  Nicolprismen  eliminirt  wird. 

Was  die  Sicherheit  der  Messungen  mit  dem  Zöllner'schen  Photo- 
meter anbetrifft,  so  ist  zunächst  klar,  da  die  Helligkeit  sich  proportional 
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dein  Quadrate   des  Sinus  des  Dreliungswinkels  der  Mcolprismen  ändert, 

dass  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  einzelnen  Einstellung,  in  Winkel- 

werth  ausgedrückt,   bei    kleinen  Ablesungen    des  Intensitätskreises   viel 

geringer  sein  muss  als  bei  grossen.     Wenn  man  aber  den  wahrschein- 
lichen Fehler  in  Helligkeitslogarithmen  oder  in  Grössenclassen  ausdrückt, 

so    zeigt   sich,    dass    die  Genauigkeit  der   Einstellung   bei    den  meisten 
Beobachter n  fast  über  die  ganze  Ausdehnung  des  Intensitätskreises  von 

etwa  5°  bis  50°  nahezu  dieselbe  ist;  nur  Lindemann^)  kommt  zu  dem 
Resultate,  dass  bei  grösseren  Einstellungen  am  Intensitätskreise,  also  im 

Allgemeinen  bei  Beobachtung  hellerer  Sterne,  die  Messungen  am  sichersten 

sind.    Als  wahrscheinlichen  Fehler  einer  einzelnen  Einstellung  am  Photo- 
meter  findet  man  im  Durchschnitt  bei  einer  grossen  Zahl  von  geübten 
Beobachtern  ±  0.092  Grössenclassen  und  mithin  für  einen  Mittelwerth 

aus  vier  Einstellungen  ±  0.046  Grössenclassen.     Berechnet  man  aber  für 
eine    an    verschiedenen   Abenden   gemessene    Helligkeitsdifferenz   zweier 

Sterne  den  wahrscheinliclien  Fehler  eines  Abends,   so  findet  man,  aller- 
dings nur  in  besonders  günstigen  Fällen,  wenn  z.  B.  die  Sterne  nahe  bei 

einander  stehen  und   in  Farbe    nicht   wesentlich  verschieden  sind,   den 

Werth  =b  0.06  Grössenclassen    oder   etwa   6  Procent   des   Helligkeitsver- 
hältnisses.   Diese  Genauigkeitsgrenze  ist  bisher  mit  keinem  anderen  Stern- 
photometer   überschritten    worden    und    wird   wohl    auch   schwerlich   bei 

Messungen  am  Himmel  übertroffen  werden  können,  weil  die  von  Tag  zu 

Tage,  ja  von  Stunde  zu  Stunde  schwankenden  Durchsichtigkeitsverhält- 
nisse  der  Atmosphäre   und   die  Unsicherheit   der  Extinctionscorrectionen 

unüberwindliche  Hindernisse  in  den  Weg  stellen,  die  um  so  stärker  ein- 
wirken, je  weiter  die  zu  vergleichenden  Sterne  am  Himmel  voneinander 

entfernt  sind. 

c.    Die  Wild'schen  Photometer. 

Man  rühmt  den  von  Wild  zu  Helligkeitsmessungen  construirten  Ap- 
paraten allgemein  eine  Empfindlichkeit  nach,  wie  sie  bei  keinem  anderen 

Photometer  erreicht  worden  ist,  und  es  dürfte  schon  aus  diesem  Grunde 

gerechtfertigt  erscheinen,  dieselben  hier  zu  erwähnen,  obgleich  sie  bisher 
in  der  Astrophotometrie  nicht  benutzt  worden  sind  und  auch  künftig 
höchstens  zu  Messungen  der  allerhellsten  Himmelsobjecte  Verwendung 
finden  könnten.  Eine  kurze  Beschreibung  möge  hier  genügen.  In  Be- 

treff der  ausführlichen,  etwas  complicirten  Theorie  muss  auf  die  Abhand- 

1)  Observations  de  Poulkova.    Supplement  II,  p.  118. 
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luu^tu  von  Wild'  und  dio  neuoreii  Arhoitru  \«>ii  Möllor-')  verwit'öcn 
werden,  welcher  auch  einige  Al)änderunfreu  an  den  Apparaten  vorpe- 

>:<"hlag:eu  hat. 
Von  den  beiden  verschiedenen  Formen  des  Wild  wehen  rjiotoineters 

beruht  die  erste  (Fifj.  61)  auf  einer  Idee  von  Neumann-')  und  ähnelt  im 

l*rineipe  dem  oben  beschriebenen  liabinet'scheu  Thotometcr. 
Die  zu  vergleichenden  Liehttiuellen  senden  ihr  Licht  durch  die 

kurzen  IWhren  A  und  J».  Die  von  A  kommenden  Strahlen  fallen  unter 

dem  l'olarisationswinkel  auf  eine  in  dem  IJahmen  C  befindliche,  senk- 
recht stehende  plauparallele  Glasplatte,  werden  von  dort  auf  eine  im 

Kahmen  D  sitzende  mit  C  parallele  Glasplatteusäule  retlectirt  mid  von 

dort  in  die  Beobachtungsrühre  /''  zurückgeworfen.  Diese  Strahlen  sind 
vollständig  in  der  llorizoutalebene  polarisirt.  Die  aus  B  kommenden  Strahlen 

gehen  zunächst  durch  einen  im  Knlimen  i*^  befestigten  Glassatz,  dann  durch 
die  Glasplattensäule 
in  D  und  treten  zu- 

gleich mit  den  re- 
Hectirten  in  E  ein. 

Ein  Theil  des  durch- 

gehenden Lichtes 

bleibt  unpolarisirt, 
ein  Theil  ist  in  der 

Verticalebene  pola- 
risirt, und  die  In- 

tensität des  letzteren 

ändert  sich  mit  dem 

Winkel,  den  der  Glassatz  in  F  mit  der  Horizontalebene  bildet  und  der 

an  einer  Kreistheilung  auf  der  Scheibe  G  abgelesen  werden  kann.  In 

der  Beobachtungsröhre  E  ist  ein  Polariskop,  bestehend  aus  einer  senk- 

recht zur  Axe  geschliffenen  Kalkspathplatte  und  einem  Turmalin,  ange- 
bracht. Wenn  nun  die  Quantitäten  entgegengesetzt  polarisirten  Lichtes 

in  den  beiden  sich  vermischenden  Strahlenbüudcln  gleich  sind,  so  erblickt 

das  Auge  in  o  Nichts  von  der  sonst  sichtbaren  Interferenzerscheinung. 

Man  kann  aber  durch  Drehung  des  Rahmens  F  stets  erreichen,  dass  die 

Interferenzfarben  verschwinden,  und  da  mit  Hülfe  der  Neumann'schen 
Formeln  für  jede  Stellung  von  F  die  Menge  des  in  E  eintretenden,  in  der 

Verticalebene  polarisirten  Lichtes  in  Theilen  der  ursprünglichen  von  B 

Fig.  61. 

1)  Pogg.  Annalen.   Bd.  99,  p.  235  und  Bd.  US,  p.  193.  —  Ausserdem  Bull,  de 
l'Acad.  Imp.  des  sciences  de  St.  Pötersb.  Vol.  28,  p.  392. 

2)  Wiedem.  Annalen.   Bd.  24,  p.  2(>fj  und  p.  446. 
3)  Neumann.  Vorles.  über  theor.  Optik:  herausg.  von  Dorn.  Leipzig,  1885,  p.  152. 
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herkomincndcii  Lichtraenge  ausgedrückt  werden  kann,  ebenso  ein  für 

alle  Male  die  Menge  des  von  A  kommenden  in  der  Horizontalebene  polari- 

sirten  Lichtes,  so  lässt  sieb  das  ursprüngliche  Helligkeitsverhältniss  der 

beiden  Lieht(|uellcn  berechnen. 

Die  Comitlicirtheit  der  zur  Berechnung  erforderlichen  Formeln  und 

der  Umstand,  dass  wegen  des  erheblicheu  Lichtverlustes  bei  der  zwei- 

maligen liettexion  nur  die  Vergleichuug  von  verhältnissmässig  intensiven 

Licht(iuellen  möglich  war,  veranlasste  Wild  zur  Construction  seines  zweiten 

riiotometers,  bei  welchem  die  Doppell)rechung  zur  Benutzung  kommt.  Die 

Anordnung  des  Apparates  geht  aus  der  schematischen  Zeichnung  (Fig.  62) 
hervor. 

J,  und  A„   sind  zwei   total   reflectirende   Prismen,   auf  welche   das 
Licht  der  zu  vergleichenden  Lichtquellen  auffällt.     Die  aus  der  Nähe  der 

Trennuugslinie  der  Prismen  herkommen- 
-^  den  beiden  Strahlenbüudel  werden  zu- 

nächst durch  das  Nicolprisma  P  polari- 
sirt  und  fallen  dann  senkrecht  auf  die 

vordere  Begrenzungsfläche  eines  Kalk- 
spathrhomboeders.  An  der  Austrittsfläche 
dieses  Ehomboeders  ist  ein  Diaphragma  0 

angebracht  von  solchen  Dimensionen,  dass 

vom  Prisma  A^  nur  die  ordentlich  ge- 
brochenen, vom  Prisma  A^  nur  die  ausser- 

ordentlich gebrochenen  Strahlen  austreten 
können.  Das  vereinigte  Strahlenbündel 

geht  dann  durch  ein  Savart'sches  Polari- 
skop,  bestehend  aus  einer  Krystallplatte 
K  und  einem  analysirenden  Nicol  N. 
Die  Interferenzstreifen  verschwinden, 
wenn  das  aus  0  austretende  vereinigte 
Strahleubündel  gleich  grosse  Mengen 

senkrecht  zu  einander  polarisirten  Lichtes 

enthält.    Nach  dem  Malus'scheu  Gesetze  ist  dies  aber  der  Fall,  wenn  man 
für  die  ursprünglichen  Lichtiuteusitäten  J^  und  J^  die  Kelation  hat: 

-r=  C  tang^  (p  , 

wo  (p  der  Winkel  ist,  den  der  Hauptschnitt  von  P  mit  dem  Hauptschnitte 

des  Kalkspathrhomboeders  bildet.  Die  Grösse  C,  welche  nach  der  Neu- 
mann'schen  Theorie  berechnet  werden  kann  und  bei  strenger  Gültigkeit 

des  Malus'schen  Gesetzes  gleich  1  sein  sollte,  lässt  sich  experimentell 
durch  Vergleichung  zweier  gleich  intensiven  Lichtquellen  bestimmen. 

rig.  62. 
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Möller  hat  den  Ajjparat  in  der  Weifte  ab^rändort,  dass  erdaürola- 

riskop  fort^'elassen  und  den  Oanj::  der  Strahlen  so  einj^^eriehtct  hat,  dang 
die  beiden  aus  dem  Kalkspathrhomboöder  au8tretend(>u  LiehtbUndel  nieht 
zusammenfallen,  sondern  in  einer  scharfen  Treunun{;sliuie  umeinander 

grenzen.  Anstatt  des  l'olariskops  wird  ein  kleines  Fernrohr  benutzt, 
welches  in  der  Brennebene  mit  einem  Diaphragma  versehen  ist,  um  das 
Gesichtsfeld  bis  auf  die  beiden  erleuchteten  Felder  abzublenden.  Die 

Gleichheit  der  Hellij^keit  dieser  Felder  wird  dann  durch  Drehung  des 

Prismas  P  hergestellt,  und  das  Quadrat  der  Tangente  des  Drehungs- 
winkels giebt  das  gesuchte  Intensitätsverhältuiss. 

d.    Das  Chacornac'sche  Sternphotometcr. 

Im  Jahre  1861  hat  Chacornac*)  der  Pariser  Akademie  eine  Methode 
zur  llelligkeitsvergleichmig  zweier  Sterne  vorgeschlagen,  die,  wenn  auch 
umständlich  und  nicht  sehr  genau,  doch  von  einigem  Interesse  ist.  Ein 
parallaktisch  montirtes  Femrohr  wird  auf  den  einen  der  zu  vergleichenden 

Sterne  gerichtet,  und  der  zweite  Stern  wird,  ähnlich  wie  bei  dem  Ilorn- 

stein'schen  Zonenphotometer,  mit  Hülfe  eines  Spiegels  in  das  Gesichts- 
feld gebracht,  der  in  einer  Kingfassung  um  den  Objectivrand  drehbar  ist 

und  ausserdem  beliebig  gegen  die  Ebene  des  Objectivs  geneigt  werden 
kann.  Die  eine  Hälfte  desselben  erhält  Licht  von  dem  reflectirten,  die 
andere  von  dem  direct  eingestellten  Stern.  Durch  die  Dimensionen  des 
Spiegels  ist  der  Anwendungsbereich  des  Apparates  etwas  eingeschränkt. 

Bei  dem  Chacornac'schen  Arrangement  konnten  nur  Sterne  miteinander 
verglichen  werden,  deren  AVinkeldistanz  am  Himmel  zwischen  20"  und 
160°  betrug.  Das  Licht  beider  Sterne  geht  durch  ein  in  der  Nähe  des 
Oculars  befindliches  doppeltbrechendes  Prisma  und  wird  mit  Hülfe  eines 
zwischen  Ocular  und  Auge  drehbar  angebrachten  Nicols  analysirt.  Bildet 
der  Hauptschnitt  des  Nicols  mit  dem  Hauptschnitt  des  doppcltbrecheuden 
Prismas  den  Winkel  rp ,  und  ist  J^  die  Intensität  des  direct  gesehenen 

Sternes,  so  werden  die  beiden  Bilder  desselben  nach  dem  Malus'schen 
Gesetze  die  Helligkeiten  haben: 

j  J[  =  |xJ,  sin'r/) , 
(^)  l  J';  =  |x j;  cosV/) , 
wo  X  den  Schwächuugscoefficieuteu  beim  Durchgange  des  Lichtes  durch 
beide  polarisirenden  Prismen  repräsentirt. 

Für  den  reflectirten  Stern  ist  die  Berechnung  der  Helligkeiten  etwas 
schwieriger,  weil  bei  der  Reflexion  ein  Theil  des  Lichtes  polarisirt  wird. 

1)  Comptes  Eendus.    Tome  58,  p.  657, 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne. 
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Die  ursprüngliche  Lichtstärke  des  zweiten  Sternes  sei  J^.  Ein  gewisser 
Proceutsatz  Licht  geht  von  vornherein  bei. der  Zurückwerfung  verloren. 
Bezeichnen  wir  den  Reflexionscoefficienten  des  Spiegels  mit  k,  so  gelangt 
auf  das  doi)peltbrechende  Prisma  von  dem  zweiten  Stern  die  Lichtmenge 
kJ^.  Dieselbe  setzt  sich  aus  zwei  Theilen  zusammen,  einer  Quantität  in 
der  Einfallsebene  polarisirten  Lichtes,  die  wir  kL^_  nennen  wollen,  und 

einer  Quantität  natürlichen  Lichtes,  die  demnach  gleich  k[J^  —  LJ  ist. 
Es  bilde  zunächst  die  Einfallsebene  mit  dem  Hauptschnitte  des  doppelt- 
brechenden  Prismas  den  Winkel  lo ;  dann  erhält  man  für  die  beiden  im 
Gesichtsfelde  sichtbaren  Bilder  des  reflectirten  Sternes  die  Intensitäten: 

J,'  =  -//,•  \\[J^  —  L^)  +  L^  cos^w]  sin*(jp  , 

J"=  y.k\^[J^  —  L^]  +  L^_  sin^w]  cos^^  . 
Zur  Vereinfachung  kann  mau  das  doppeltbrechende  Prisma  so  drehen, 
dass  sein  Hauptschnitt  mit  der  Eiufallsebene  zusammenfällt.  Dann  ist 
w  =  0,  und  man  hat,  wenn  der  Winkel  zwischen  den  Hauptschnitten 
des  doppeltbrechenden  Prismas  und  des  Mcols  wieder  cp  heisst,  für  die 
beiden  Bilder  die  Intensitäten: 

(  Jl  =  |xA-(^/,  +  L^]  sin>, 
(^)  l  J;'=  \y.k[J^  —  LJ  cos^/). 
Durch  Drehung  des  analysirenden  Kicols  lässt  sich,  wenn  man  die  zu 
vergleichenden  Bilder  der  beiden  Sterne  nahe  aneinander  gebracht  hat, 

die  Gleichheit  von  J[  und  J'^  herstellen.  Ist  der  betreffende  Drehungs- 
winkel (yPj,  so  hat  man: 

Jj  sinV/),  =  k[J^^  —  LJ  cos^r/),. 

Ebenso  kann  mau  die  beiden  Bilder  des  reflectirten  Sternes  durch  Drehung 

des  Nicols  gleich  machen.  Heisst  der  hierbei  abgelesene  Drehungs- 
winkel a^,  so  ergiebt  sich: 

(Jj  +  -^2)  sin^cf,  =  [J.,  —  LJ  cos^a, . 
Aus  den  beiden  letzten  Formeln  erhält  man  durch  Elimination  von  L^ 
die  Gleichung: 

(3)  ^=  2/.sin-a,  cotV/),  . 

Hieraus  würde  man  unmittelbar  das  gesuchte  Helligkeitsverhältuiss  der 

beiden  Sterne  erhalten,  wenn  der  Eeflexiouscoefficient  des  Spiegels  be- 
kannt wäre.  Ist  dies  nicht  der  Fall,  so  kann  man  k  dadurch  elimiuiren, 

dass  man  zAvei  weitere  Beobachtimgen  ausführt,  indem  man  die  Sterne 
miteinander  vertauscht,  d.  h.  den  vorher  reflectirt  gesehenen  Stern  direct 
betrachtet  und  den  anderen  vom  Spiegel  reflectiren  lässt.     Man   erhält 
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dann  statt  der  obig^en  Formeln  (1)  und  (2)  vier  andere,  die  »ich  von  den 

ersteren  nur  dadurch  unterscheiden,  dass  die  unteren  Indices  I  und  2  mit- 
einander vertauscht  sind.  SelhstverstJlndlich  ist  dal)ei  die  Voraussetzung;:, 

dass  auch  hier  wieder  der  Ilauptschnitt  des  doppeltbrechenden  Prismas 
zu  der  Eintallsebene  des  reflectirten  Stenies  parallel  gestellt  ist.  Macht 
man  dann  wieder  durch  Drehunji:  des  Nicols  das  erste  Bild  des  direct 
gesehenen  Sternes  und  das  zweite  des  reflectirt  gesehenen  einander  gleich, 
ebenso  die  beiden  Bilder  des  reflectirt  gesehenen  Sternes  untereinander 
gleich,  80  ergiebt  sich,  wenn  die  betreffenden  Drehungswinkel  </,  und  a^ 
heissen,  entsj)rechend  der  Formel  (3)  die  Gleichung: 

(4)  -^  =  2/.-  8in*a,  cot'f/», . 

\iia  ̂ ni  und  (4)  folgt  dann  endlich: 

J^         sina,      .       , 

Wie  man  sieht,  ist  das  ganze  Beobachtungsverfahren  äusserst  um- 
ständlich. Denn  es  sind  nicht  nur  vier  getrennte  Messungen  zur  Be- 

stimmung der  Winkel  (f^,  a^,  (p^,  a,  erforderlich,  sondern  es  muss  auch 
noch  zweimal  der  Hauptschuitt  des  doppeltbrechendeu  Prismas  zu  der 
Einfallsebene  des  vom  Spiegel  reflectirten  Sternes  parallel  gestellt  werden, 

übrigens  ist  die  Eudformel  nur  dann  streng  richtig,  wenn  der  Ileflexions- 
coeffieient  des  Spiegels  fUr  die  beiden  in  Betracht  kommenden  Einfalls- 

winkel als  gleich  angenommen  werden  darf,  was  keineswegs  immer 
statthaft  ist.  Die  ganze  Methode  ist  schon  aus  diesem  Grunde  wenig  zu 

empfehlen.  Chacornac  scheint  sie  auch  selbst  nicht  in  grösserem  Um- 
fange angewendet  zu  haben,  wenigstens  sind  von  ihm  ausser  einer 

Helligkeitsvergleichung  von  Sirius  und  Arctur  keine  weiteren  Bestim- 
mungen bekannt  geworden. 

e.    Die  Pickering'schen  Photometer. 
Das  Verdienst,  welches  sich  Pickering  um  die  Himmelsphotometrie 

durch  seine  alle  Gebiete  derselben  umfassenden  Arbeiten  erworben  hat, 
wird  noch  dadurch  erhöht,  dass  er  eine  Anzahl  von  Apparaten  construirt 
hat,  die  zwar  im  Princip  nichts  wesentlich  Neues  enthalten,  bei  denen 
aber  ältere  Vorschläge  in  so  zweckentsprechender  Weise  verwerthet  sind, 
dass  sie  genug  des  Lehrreichen  und  Nachahmenswerthen  bieten.  Je  nach 
der  Aufgabe,  deren  Lösung  Pickering  im  Auge  hatte,  unterscheiden 
sich  die  verschiedenen  Formen  dieser  Instrumente  voneinander.  Der  eine 

Typus  umfasst  alle   diejenigen  Apparate,    welche  speciell  zur  Messung 

17* 
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nahe  bei  einander  stehender  Himmelsobjecte,  insbesondere  der  Doppel- 

sterne, bestimmt  waren;  ein  zweiter  Typus  repräsentirt  alle  Instrumente, 

mit  denen  die  schwächsten  Objecte  am  Himmel,  vornehmlich  die  Planeten- 

trabanten, gemessen  werden  sollten.  Den  hervorragendsten  Platz  unter 

allen  aber  nimmt  das  Meridianphotometer  ein,  mit  welchem  Picke- 

ring seine  grossen  Helligkeitscataloge,  die  umfangreichsten,  die  wir  bis- 

her besitzen,"  hergestellt  hat.  Mit  Recht  wird  dieses  Instrument  in  gleicher 
Linie  mit  dem  Pritchard'schen  Keilphotometer  und  dem  Zöllner'schen 
Photometer  zu  den  besten  modernen  Hülfsmitteln  der  Astrophotometrie 

gerechnet. 

Als  Hauptvertreter  des  ersten  Typus  ist  das  in  Figur  63  abgebildete 

Instrument  zu  erwähnen.  Dasselbe  gleicht  vollkommen  dem  unter  dem 

Namen  Rochon'sches  Fernrohr  bekannten  Mikrometer,  welches  zu 

Messungen  kleiner  Distanzen  am  Himmel  vielfach  Verwendung  findet. 
Die  Röhre  E  wird  an  dem  Ocularende  eines  parallaktisch  montirten 

Fernrohrs  eingeschoben.   In  derselben  kann  ein  Rochon'sches  Bergkrystall- 
prisma  F  mittelst  eines 
Schnurlaufes  G  dem  Ob- 

jectiv  des  Fernrohrs  ge- 
nähert oder  von  demselben 

entfernt  werden.  Vor  dem 

Ocular  B,  dessen  Gesichts- 
feld durch  ein  geeignetes 

Diaphragma  etwas  abge- 
blendet ist,  befindet  sich 

ein  Nicolprisma  A,  welches 

zugleich  mit  dem  getheilten 
Kreise  C  drehbar  ist;  die 

jedesmalige  Stellung  des  Kreises  wird  an  den  Indices  D  abgelesen. 

Von  zwei  nahe  stehenden  Objecten  werden  durch  das  Rochon'sche  Prisma 

je  zwei  Bilder  hervorgebracht,  deren  Distanzen  durch  Nähern  oder  Ent- 
fernen des  Prismas  innerhalb  gewisser  Grenzen  nach  Belieben  verändert 

werden  können.  Man  bringt  durch  Drehung  des  Nicols  das  ordentliche 

Bild  des  einen  und  das  ausserordentliche  Bild  des  anderen  Objects  auf 

gleiche  Intensität.  Ist  cf^  die  Ablesung,  bei  welcher  das  eine  Bild  ganz 

verschwindet,  dagegen  cp   die  Ablesung,  bei  welcher  die   beiden  Bilder 

einander  gleich  sind,  so  erhält  man  das  gesuchte  Helligkeitsverhältniss  -J- 
der  beiden  verglichenen  Objecte  aus  der  Gleichung: 

Fig.  63. 

-^  =  tang {ff  —  ffo)- 
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Die  Gleichheit  der  Bilder  kann  in  allen  vier  (Quadranten  des  Kreises  C" 
hergestellt  werden;  dadurch  eliniinirt  man  einerseits  einen  etwai}::eu 
Fehler  in  der  Stellung  der  Axe  des  Nicols,  andererseits  macht  man  die 

Bestimmung  der  Nulllage  (p^  überflüssig.  Für  den  8i)eeielleu  Zweck,  zu 
welchem  der  Ajiparat  bestimmt  ist,  erweist  er  sich  ausserordentlich  wcrth- 
voll.  Ein  Nachtheil  ist  nur  der  erhebliche  Lichtverlust,  der  durch  die 
Trennung  in  zwei  Bilder  i>cdingt  wird,  und  ferner  die  Beschränkung  auf 
die  Messung  verhältnissmässig  sehr  kleiner  Distanzen.  In  Verbindung 

mit  einem  Fernrohr  von  38  cm  On'nung  und  683  cm  Brennweite  Hessen 
sich  nur  Objecto  messen,  die  weniger  als  64"  voneinander  entfernt  waren, 
und  mit  Anwendung  eines  Fernrohrs  von  12.7  cm  (Mfuung  und  231  cm 

Brennweite  betrug  die  grüsste  verwendbare  Distanz  etwa  H)0".  Um  dem 
letzteren  Übelstandc  abzuhelfen,  hat  I'ickering')  in  allerneuester  Zeit 
eine  Moditication  dieses  Photometers  vorgeschlagen.  Er  befestigt  das 
doppeltbrecheude  Trisma  in  der  Nähe  des  Brennpunktes  und  bringt 
zwischen  Focus  und  Objectiv  nebeneinander  zwei  achromatische  Prismen 
von  kleinem  Winkel  an,  die  sich  längs  des  Rohres  im  Innern  mittelst 

Triebwerkes  hin  und  her  bewegen  lassen.  Die  Winkel  des  doppelt- 
brechenden Prismas  und  der  achromatischen  Prismen  sind  so  gewählt, 

dass  bei  der  Verbindung  dieses  Photometers  mit  dem  ersten  der  oben 

genannten  IJefractoren  noch  die  Bilder  von  zwei  Sternen,  die  35'  aus- 
einander stehen,  zusammengebracht  werden  können;  dabei  haben  die 

achromatischen  Prismen  den  grüsstmöglichen  Abstand  (40  cm)  von  der 
Focalebene.  Sind  die  Prismen  aber  in  unmittelbarer  Nähe  der  Brenn- 

ebene, so  fallen  die  Bilder  von  zwei  Sternen  zusammen,  die  nur  eine 

Distanz  von  3'  haben.  Man  kann  auf  diese  Weise  durch  Bewegung  der 
Prismen  Sternpaare  mit  Distanzen  zwischen  3'  und  35'  photometrisch 
messen. 

Der  Nachtheil  des  Lichtverlustes  durch  die  Trennung  in  zwei  Bilder 
ist  von  Pickering  bei  der  zweiten  Classe  von  Photometern  vermieden 

worden,  welche  speciell  zur  Beobachtung  der  lichtschwächsten  Objecto 
am  Himmel  bestimmt  sind.  Figur  64  (Seite  262)  stellt  eins  dieser  Instru- 

mente dar.  Der  schwache  Stern  wird  direct  in  dem  grossen  Fernrohre  durch 
das  Ocular  A  in  der  einen  Hälfte  des  Gesichtsfeldes  betrachtet,  während  das 
Bild  eines  hellen  zur  Vergleichung  dienenden  Sternes  durch  das  Prisma  B 
in  das  seitliche  Hülfsferurohr  mit  dem  Objectiv  D  reflectirt  und  nach  dem 
Austritt  aus  demselben  durch  das  Prisma  F  in  die  andere  Hälfte  des 

Gesichtsfeldes  gebracht  wird.  Das  Prisma  B  ist  um  die  Axe  des  Hülfs- 
fernrohrs  drehbar,  und  das  ganze  Photometer  kann  endlich  noch  um  die 

i;  The  Astrophysical  Journal.  Vol.  2,  p.  89. 
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Axe  des  Hauptiiistnimentes  gedreht  werden,  so  dass  es  möglich  ist,  jeden 

beliebigen  Stern  zur  Vergleichung  zu  benutzen. 

In  dem  seitlichen  Rohre  sitzen  die  beiden  Nicolprismen  C  und  E\ 

das  letztere  ist  zusammen   mit  dem  Kreise  G  drehbar,   und  der  Betrag 

der  Drehung  wird  an  dem  Index  H  abge- 
lesen. Durch  Bewegung  von  E  wird  der 

Vergleichstem  so  weit  abgeschwächt,  bis 
er  dem  direct  gesehenen  an  Helligkeit 

gleichkommt.  Die  Einrichtung  hat  drei  be- 
denkliche Übelstände.  Erstens  erscheinen 

die  beiden  verglichenen  Sterne  auf  ver- 
schiedenem Himmelsgrunde,  zweitens  wird 

das  Bild  des  Vergleichsternes  durch  die 
Nicolprismen  merklich  verschlechtert,  so  dass 
sein  Aussehen  von  dem  des  direct  gesehenen 
etwas  verschieden  ist,  und  drittens  ist  die 

Constante  des  Photometers,  d.  h.  das  Ver- 
hältniss  eines  im  Hülfsferurohr  bei  parallel 
gestellten  Nicols  gesehenen  Sternes  zu  seinem 
Bilde  im  Hauptferurohre,  durch  besondere 
Versuche  zu  ermitteln.  Der  erste  Übelstand 

kann,  wie  schon  Picke  ring  selbst  bemerkt 
hat,  dadurch  beseitigt  werden,  dass  das 

Prisma  F,  ebenso  wie  beim  Zöllner'schen  Photometer,  durch  eine  plan- 
parallele  Glasplatte  ersetzt  wird,  dem  zAveiten  Nachtheil  hat  Pickering 
später  dadurch  zu  begegnen  versucht,  dass  er  an  Stelle  der  Nicolprismen 

eine  Abblendungseinrichtung  vor  dem  Objectiv  D  angewandt  hat.  Da- 
durch ist  aber  keine  Verbesserung  erzielt,  vielmehr  können  durch  die  be- 

kannten Mängel  der  Abblendungsmethode  unter  Umständen  merkliche 
Fehler  verursacht  werden.  Der  dritte  Übelstand  ist  überhaupt  nicht  zu 
beseitigen,  und  da  die  Bestimmung  der  Constante  des  Photometers,  für 

welche  Pickering  verschiedene  Methoden  in  Vorschlag  gebracht  hat'), 
ziemlich  schwierig  ist,  so  steht  die  hier  besprochene  Form  von  Photo- 

metern an  Genauigkeit  hinter  dem  ersten  Tj^pus  zurück. 

y^^ix  kommen  nun  zu  dem  wichtigsten  der  Pickering'schen  Apparate, 
dem  Meridianphotometer,  welches  dazu  bestimmt  ist,  die  Sterne  beim 
Durchgange  durch  den  Meridian  zu  messen.  Pickering  hat  zwei  solcher 
Instrumente  construirt;  Figur  65  stellt  das  grössere  derselben  dar. 

Fig.  64. 

1)  Annale  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  11,  part  II,  p.  195. 
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Ein  Holzkasteii  ist  in  der  Kiehtuug  Ost-West  auf  Pfeilern  fest  niontirt. 
An  dem  östlichen  Ende  des  Kastens  sind  zwei  Itöhren  A  und  B  ange- 

setzt, welche  zwei  gleich  grosse  Objeetivc  von  KKT)  cm  Ortnuug  enthalten. 

Vor  diesen  Ohjeetiven  sitzen,  unter  45°  gegen  dieselben  geneigt,  die  ver- 
silberten Glasspiegel  C  und  D,  welche  mit  ihren  Fassungen  vennittelst 

der  langen  Triebstangen  E  und  F  um  die  optischen  Axen  der  Objeetivc 
gedreht  werden  können.  An  zwei  Kreistheiluugen  lassen  sich  bei  richtiger 
.lustirung  des  Apparates  unmittelbar  die  Declinationen  der  Sterne  ein- 

stellen. Das  südliche  Objectiv  (im  liohre  A)  hat  eine  etwas  längere 
Ureunweite  (lodern)  als  das  nördliche  (145  cm);  es  ragt  nach  Osten  zu 
um  21  cm  über  das  uördliche  hinaus,  und  für  den  Spiegel  C  ist  daher 
die  ganze  Meridiauebene  frei.  Vermittelst  der  Schraube  S  kaim  mau  die 

Neigung  des  Spiegels  C  gegen  das  Objectiv  innerhalb  kleiner  Grenzen 
variireu,  um  während  der  Beobachtung  den  eingestellten  Stern  an  der- 

selben Stelle  im  Gesichtsfelde  zu  halten.  Die  Schraube  *S'  wird  durch 
einen  über  mehrere  Rollen  geführten  Schuurlauf  vom  Ocular  aus  mittelst 

des  Griffes  G  bewegt,  und  au  einer  auf  der  Längsseite  des  Kastens  an- 
gebrachten Scala  //  kann  die  jedesmalige  Stellung  des  Spiegels  (die 

Collimation  desselben)  abgelesen  werden.  Eine  ähnliche  Bewcgungs- 
einrichtuug  für  den  Spiegel  D  befindet  sich  auf  der  entgegengesetzten 
Seite  des  Apparates.  Dieser  zweite  Spiegel  ist  dazu  bestimmt,  das  Bild 

eines  Polsternes  (Pickering  hat  A  Ursae  minoris  gewählt)  in  das  Gesichts- 
feld zu  bringen.  Mit  diesem  constanteu  Vergleichsobject  werden  die  in  C 

eiugestellten  Sterne  beim  Passiren  des  Meridians  verglichen.  In  dem 
Ocularausatze  an  dem  westlichen  Ende  des  Instrumentes  sitzt  in  der  Nähe 

der  Brennebene  ein  doppeltbrecheudes  achromatisirtcs  Kalkspathprisma. 
Zwischen  Ocular  und  Auge  befindet  sich  endlieh  noch  ein  drehbares 
Nicolprisma,  dessen  Stellung  gegen  das  feste  doppeltbrcchcudc  Prisma 
au  einem  getheilten  Kreise  abgelesen  wird.  Die  Winkel  der  beiden 
Theile  des  doppeltbrechcndcn  Prismas,  von  denen  der  eine  aus  Glas,  der 
andere  aus  Kalkspath  besteht,  sind  so  gewählt,  dass  das  ordentliche  Bild 
eines  mit  C  betrachteten  Sternes  genau  coincidirt  mit  dem  ausserordent- 

lichen Bilde  eines  mit  Hülfe  von  D  gesehenen  Sternes.  Dadurch,  dass 
das  doppeltbrechende  Prisma  in  der  Nähe  des  Focus  steht,  wird  der  Vor- 
theil  erreicht,  dass  die  Bilder  sehr  wenig  gefärbt  erscheinen,  und  dass 
ausserdem  ordentliches  und  ausserordentliches  Bild  desselben  Objectivs 
möglichst  weit  voneinander  getrennt  sind.  Die  beiden  nicht  zur  Beob- 

achtung benutzten  Bilder  sind  durch  den  Augendeckel  des  Oculars  vom 
Gesichtsfelde  ausgeschlossen.  Ist  J  die  Helligkeit  des  Meridiansternes,  Jo 
diejenige  des  Polsternes,  ist  ferner  (p  der  am  Kreise  abgelesene  Winkel, 
wenn   die  in  Betracht  kommenden  Bilder  der  beiden  Sterne  gleich  hell 
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erscheinen,  und  endlich  cp^  die  Ablesung  am  Kreise,   wenn  das  Bild  des 

Polstemes  verschwindet,  so  hat  man: 

-j-  =  taug'  [cp  —  (fo) . 

Es  versteht  sich  von  selbst,  dass  die  Einstellungen  in  sämmtlichen 

Quadranten  des  Intensitiitskreises  ausgeführt  werden  müssen,  wenn  man 

den  Indexfehler  desselben,  sowie  eine  etwaige  schiefe  Stellung  der  Axe 

des  Nicols  elimiuireu  will;  auch  empfiehlt  es  sich,  wie  bei  den  Beobach- 

tungen mit  dem  Zöllner'schen  Photometer,  die  Vergleichungen  bei  ver- 
schiedenen Stellungen  der  beiden  Bilder  zu  einander  anzustellen,  um  von 

Auffassungsfehlern  möglichst  frei  zu  sein.  Nicht  ganz  unbedenklich  ist 

die  Benutzung  der  Spiegel  vor  den  Objectiven,  weil  bei  der  Reflexion 

eine  partielle  Polarisation  des. Lichtes  stattfindet,  und  der  Winkel,  den 
die  Einfallsebcne  mit  dem  Hauptschnitte  des  doppeltbrechenden  Prismas 

bildet,  je  nach  der  Meridianhöhe  des  Gestirns  verschieden  ist.  In  dieser 

Hinsicht  ist  bei  dem  kleineren,  von  Pickering  zuerst  construirten  Meri- 

diauphotometeri),  dessen  Objective  nur  Öffnungen  von  4  cm  und  Brenn- 
weiten von  80  cm  besitzen,  und  bei  welchem  a  Urs.  min.  an  Stelle  von 

l  Urs.  min.  als  Vergleichstern  dient,  jedes  Bedenken  ausgeschlossen, 

weil  statt  der  Spiegel  total  reflectirende  Prismen  zur  Anwendung  ge- 
kommen sind.  Bei  grösseren  Dimensionen  können  freilich  solche  Prismen 

wegen  der  Schwierigkeit  und  Kostspieligkeit  ihrer  Herstellung  nicht  in 
Frage  kommen. 

Da  bei  dem  Meridianphotometer  die  beiden  zu  vergleichenden  Sterne 

durch  verschiedene  Objective  abgebildet  werden,  so  ist  bei  jedem  In- 
strumente die  Bestimmung  einer  Constante  erforderlich,  welche  das  Hellig- 

keitsverhältniss  der  beiden  Objective  zu  einander  angiebt.  Diese  Con- 
stante wird  sehr  einfach  dadurch  ermittelt,  dass  ein  und  derselbe  Stem 

in  beiden  Objectiven  eingestellt  und  mit  sich  selbst  verglichen  wird,  und 
da  diese  Constante  durch  äussere  Einflüsse,  wie  Staub  etc.,  sich  von 

Tag  zu  Tag  verändern  kann,  so  empfiehlt  es  sich,  nach  dem  Vorgange 

Picke  ring' s,  dieselbe  am  Anfange  und  am  Ende  jeder  grösseren  Beob- 
achtungsreihe zu  bestimmen. 

Aus  der  vorangehenden  Beschreibung  des  Pickering'schen  Meridian- 
photometers geht  hervor,  dass  der  Hauptvorzug  desselben  vor  vielen 

anderen  Photometern  darin  zu  sehen  ist,  dass  direct  zwei  Sterne  am 
Himmel  miteinander  zur  Vergleichung  kommen,  deren  Bilder,  mit  fast 
gleichen  Objectiven   und   mit    demselben  Ocular  betrachtet,   ein  absolut 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.  Vol.  14,  part  I,  p.  1. 
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gleiches  Aussehen  haben,  abgesehen  natUrlicli  von  den  Unterschieden  der 
Färbung.     Diesem   sehr  hoch   zu  schützenden   Vortheilc   stehen    freilich 

einige  Mängel  gegenüber.    Durch  die  feste  Aufstellung  des  Apparates  wird 
zunächst  der  Anwendungsbereich  desselben  wesentlich  beschränkt.  Man  kann 
nicht  jederzeit  beliebige  Stenie  am  Himmel  miteinander  vergleichen,  und 
die  mehrmalige  Beobachtung  eines  Sternes  an  ein  und  demselben  Abend 

ist  unmöglich.    Der  Umstiuul,  dass  ein  Polstern  als  constautes  ]\nttelglied 
benutzt  wird,  bringt  den  Xachthcil  mit  sich,  dass  die  beiden  verglichenen 

Objecte    unter  Umständen  weit   am   Himmel  voneinander    entfernt  sind, 
und   dass  infolge   dessen  Verschiedenheiten  in   der  Durchsichtigkeit  der 
Atmosphäre  schädlichen  Eintluss  auf  die  Messungen  haben  können.     Au 

lieobachtuugsorten  in  niedrigen  lireiten  ist  von  der  Benutzung  des  Photo- 
meters ganz  abzurathen,   weil   infolge  der  geringen  Höhe   der  Polsteme 

lil)er  dem  Horizonte  die  Extinction   eine  allzu  bedenkliche  Polle  sj)ielt. 
Ferner  ist  es  ein  emj)tiudlicher  Ul)clstand,    dass  durch  die  Anwendung 
des  doppoltbrecheuden   Prismas    eine    starke    Lichtvennindening   herbei- 

geführt wird,  und  dass  das  Instrument  daher,  wenn  es  flir  die  Beobach- 
tung schwächerer  Stenie  dienen  soll,  verhältnissmässig  grosse  Dimensionen 

haben  muss.     Die  Theilung  in   ordentliches  imd  ausserordentliches  Bild 
reducirt  schon  die  ursprüngliche  Lichtmenge  auf  die  Hälfte,  und  da  noch 

eine   weitere   Verminderung  bei  der  Gleichmachung  mit  dem  Vergleich- 
steme  stattfinden  muss,  auch  etwas  Licht  durch  Ab8or])tiou  uud  Pefiexion 
verloren    geht,    so    wird    man    nur    solche    Sterne    in    den    Bereich    der 
Messungen  ziehen  dürfen,  die  mindestens  1^  bis  2  Grössenclasseu  heller 
sind  als  die   schwächsten,   welche  man  mit   dem  betreffenden  Objective 

ohne    polarisirende  Medien   gerade   noch    wahrnehmen    kann.     Die   Be- 
nutzung des  Intensitätskreises  bei  sehr  kleinen  Winkeln  ist  ebenso  wenig 

Tathsam  als  beim  Zöllncr'schen  Photometer,  weil  schon  ganz  geringfügige 
Ablesungsfehler  einen   grossen  Einfluss  ausüben.     Macht  man  bei  einer 

Einstellung  von  4"  einen  Ablesefehler  von  0?1,  so  ändert  dies  schon  die 
berechnete  Helligkeit,  da  das  Quadrat  der  Tangente  in  Frage  kommt,   um 
0.05  Grössenclasseu,   ein  Betrag,   der  als  unzulässig  zu  bezeichnen  ist. 
Will  man  daher  solche   oder  noch  kleinere  Winkel  benutzen,  so  mUsste 

die  Theilung  genauer  als  bis  auf  0?1  abzulesen  sein,  und  auch  die  Be- 
wegung des  Kreises  müsste  feiner  bewirkt  werden  können,  als  es  bei  der 

Drehung  mit  der  Hand  möglich  ist.     Grössere  Helligkeitsunterschiede  als 

etwa  vier  Grössenclassen  direct  zu  messen  scheint  daher  beim  Pickering- 

•schen  Meridianphotometer  kaum  statthaft.  Pickering  ist  mit  dem  kleineren 
seiner  beiden  Instrumente  nicht  viel  über  die  6.  Grössenclasse,  mit  dem 

■grösseren  nicht  weit  über  die  9.  Grössenclasse  hinausgegangen,  und  es 
fragt  sich,   ob  er  nicht  damit  bereits  die  zulässige  Grenze  überschritten 
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hat.  Wollte  man  gar  noch  ganz  schwache  Sterne  in  den  Messungsbereich 

des  Meridianphotometers  ziehen,  so  müssten  die  Dimensionen  noch  er- 

heblich gesteigert  werden,  und  damit  würden  die  Kosten  der  Herstellung 

unverhältuissmässig  wachsen.  In  dieser  Hinsicht  steht  das  Meridiau- 

photometer  jedem  anderen  Photometer,  welches  sich  mit  einem  beliebigen 

Kefriictor  in  Verbindung  bringen  lässt,  entschieden  nach. 

Capitel  III. 

Die  Spectralphotometer. 

1.    Die  3Iethodeii   von   Fraunhofer,    Yierordt,    Draper,    Crova,    Abuey 
zur  Bestimmung  der  Helligkeitsvertheilung  im  Soniieuspectrum. 

Wenn  man  das  von  verschiedenen  Lichtquellen  ausgesaudte  Licht  mit 
Hülfe  eines  Prismas  in  die  einzelnen  Strahlengattungen  zerlegt  und  auf 
irgend  eine  Weise  die  Gleichheit  der  Intensität  in  einem  bestimmten 

Farbenbezirke  bei  sämmtlichen  Spectren  herstellt,  so  sieht  man,  dass 
an  anderen  Stellen  diese  CTleichheit  nicht  mehr  besteht.  Bei  einzelnen 

Lichtquellen  überwiegen  die  weniger  brechbaren,  bei  anderen  die  brech- 
bareren Strahlen.  Die  Lichtvertheilung  im  Spectrum  ist  durchaus  charakte- 
ristisch für  jede  Lichtquelle;  sie  wird  im  Allgemeinen  bedingt  durch  die 

Temperatur  und  die  damit  im  Zusammenhang  stehende  Färbung  derselbem 
Je  höher  die  Temperatur  einer  Lichtquelle  und  je  weisser  infolge  dessen 
gewöhnlich  auch  ihre  Färbung  ist,  desto  reicher  ist  ihr  Spectrum  an 
blauen  und  violetten  Strahlen.  Umgekehrt  macht  sich  eine  niedrigere 
Temperatur  durch  das  stärkere  Hervortreten  der  rothen  Strahlengattungen 
bemerkbar.  Es  geht  hieraus  hervor,  wie  wuchtig  die  Kenntniss  der 
Lichtcurve  des  Spectrums  für  die  Beurtheilung  einer  Lichtquelle  ist,  es 
ist  aber  auch  unmittelbar  klar,  dass  die  Bestimmung  dieser  Curve,  da  es 

sich  um  die  Vergleichung  verschiedener  Farben  handelt,  aus  physio- 
logischen Gründen  grosse  Schwierigkeit  bereitet. 

Der  Erste,  welcher  den  Versuch  gemacht  hat,  verschiedene  Par- 
tien   des    Sonnenspectrams    in    Bezug    auf    Helligkeit    miteinander    zu 
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verorlcicheii,   war  Fraunhofer').     Er  bediente  sioli  (lal)ei  der  folfccnden 
Methode. 

Vor  dem  Ohjectiv  A  eines  Fernrohr«  (Fij?.  ()(>)  wurde  ein  Trisma  F 

aut";jj:e8tellt  und  das  entstehende  Sonnenspeetrum  durch  das  O.cuhir  B  he- 
traehtet.  Im  Innern  des  Kohrs  ist  ein  kleiner,  unter  einem  Winkel  von  45" 
»regen  die  optische  Axe  j^eneigter  Metallspicgel  s  angebracht,  auf  dessen 

-iharfe,  bis  in  die  Mitte  des 
Kohrs  reichende  Kante  das 

Ocular  B  eingestellt  wird.  In 

der  vom  Spiegel  nicht  ver- 
deckten Hälfte  des  Gesichts- 

feldes, welches  durch  ein  Dia- 
phragma beschränkt  ist,  erblickt 

man  ein  Stück  des  j)rismatischcn 

Spectrums.  Vom  Spiegel  .<f 
wird  das  Lieht  einer  kleinen 

Lampe  L  reflectirt,  aus  deren 
Flamme  durch  die  Blende  b  ein 

kleiner  Theil  herausgeblendet 

ist,  und  die  in  einem  seitlichen, 
oben  und  unten  durchbrochenen  Kohre  messbar  verschoben  werden  kann. 

Die  Intensität  der  von  diesem  Vergleichslichtc  ausgehenden  Beleuchtung 

ändert  sich  umgekehrt  proportional  dem  Quadrate  des  Abstandes  der 

Lampe  vom  Spiegel.  Man  verschiebt  nun  die  Lampe  jedesmal  so  weit, 
bis  die  von  ihr  beleuchtete  Hälfte  des  Gesichtsfeldes  und  der  in  der  an- 

deren Hälfte  sichtbare  Theil  des  Spectrums  gleich  hell  erscheinen.  Einer 

sehr  grossen  Genauigkeit  ist  diese  Beobachtungsmethode,  welche  Fraun- 
hofer auf  acht  verschiedene  Bezirke  des  Sonnensjjectrums  augewandt 

hat,  nicht  fähig,  weil  die  Vergleichung  verschieden  gefärbter  Flächen 

ungemein  schwierig  ist.  Die  einzelnen  Messungsreihen  von  Fraunhofer 

zeigen  daher  auch  grosse  Abweichungen  untereinander,  und  noch 
stärkere  Unterschiede  würden  zwischen  verschiedenen  Beobachtern  zu 
erwarten  sein. 

Die  Frannhofer'schen  Versuche  zur  Vergleichung  verschiedener  Spec- 

tralbezirke  sind  erst  ein  halbes  Jahrhundert  später  von  Vierordt'-^)  wieder 
aufgenommen  worden,   und    zwar  nach  einer  gänzlich  anderen  Methode. 

Fig.  66. 

1)  Denkschriften  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.  Math.-phys.  Classe,  Bd.  5  (1817), 
p.  193.  —  Siehe  auch  Gilberts  Annalen,  Bd.  56,  p.  2M. 

2)  Vierordt,  Die  Anwendung  des  Spectralapparates  zur  Messung  und  Ver- 
gleichung der  Stärke  des  farbigen  Lichtes.  Tübingen,  1871.  —  Siehe  auch  Pogg- 

Annalen,  Bd.  137,  p.  200. 
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In  dem  Scalenrolire  eines  gewöhnlichen  Spectralapparates  wird  an  Stelle 

der  Scala  ein  horizontaler  Spalt  angebracht,  welcher  durch  eine  Petroleum- 

lampe beleuchtet  wird.  Durch  ein  vorgesetztes  blaues  Glas  kann  die 

Farbe  der  Flamme  in  Weiss  verwandelt  werden.  Das  Bild  des  Spaltes 

<-elan'>-t  durch  lleflex  an  der  letzten  Frismenfläche  in  das  Beobachtungs- 

ferurolir  und  projicirt  sich  als  weisser  Streifen  auf  das  Spectrum.  Die 

Höhe  des  Spaltes  ist  so  bemessen,  dass  das  Spectrum  ober-  und  unter- 
halb des  Streifens  sichtbar  bleibt.  Das  Licht  der  Lampe  kann  dann 

durch  vorgesetzte  Bleudgläser  von  verschiedener  Absorptionsfähigkeit  so 

weit  geschwächt  werden,  bis  der  weisse  Streifen  in  den  einzelnen  Farben- 
bezirken, die  durch  geeignete  Ocularschieber  herausgeblendet  werden 

können,  verschwindet.  Sind  die  Absorptionscoefficienten  der  Blendgläser 

durch  besondere  Untersuchungen  bekannt,  so  lässt  sich  aus  den  Quanti- 

täten des  zugemischten  weissen  Lichtes  das  gesuchte  Helligkeitsverhält- 

niss  der  betreffenden  Spectralbezirke  berechnen.  Um  nicht  allzu  viele  ver- 

schiedene Blendgläser  nöthig  zu  haben  und  um  die  Messungen  noch  mehr 

zu  verfeinern,  hat  Vi  er  or  dt  den  Vorschlag  gemacht,  eine  Abschwächung 

der  Vergleichstiamme  innerhalb  kleiner  Grenzen  durch  Verengung  des 

Hülfsspaltes  zu  erreichen.  Die  Vierordt'sche  Methode  leidet  ebenso  wie 
die  Fraunhofer'sche  au  dem  Mangel,  dass  die  Emptindlichkeit  des  Auges 
sich  für  die  verschiedenen  Farben  ändert  und  auch  mit  der  absoluten  Inten- 

sität des  Spectrums  variirt.  Fast  in  noch  stärkerem  Grade  trifft  dies  eine 

von  W.  Draper  1)  empfohlene  Methode,  welcher  das  Spectrum  auf  eine  von 
weissem  Licht  beleuchtete  Fläche  projicirt  und  untersucht,  bei  welchen 
Intensitäten  des  weissen  Lichtes  die  einzelnen  Spectralbezirke  nicht  mehr 
von  der  erleuchteten  Fläche  unterschieden  werden  können.  Zu  erwähnen 

ist  noch,  dass  Vierordt  der  Erste  gewesen  ist,  welcher  sein  Verfahren 

auch  für  die  Untersuchung  der  Sternspectren  in  Vorschlag  gebracht  hat  2). 
Ein  wesentlich  anderer  Weg  ist  von  Crova  und  Lagarde-^)  ein- 

geschlagen worden.  Diese  bringen  vor  den  Spalt  eines  gewöhnlichen 

Spectralapparates  eine  Glasplatte,  auf  welcher  eine  Anzahl  feiner  Stiiche 
eingeritzt  sind.  Letztere  projiciren  sich  als  schwarze  Querstreifen  auf 
das  Spectrum,  und  indem  das  Licht  desselben  durch  polarisirende  Medien 
geändert  wird,  lässt  es  sich  erreichen,  dass  die  Striche  in  den  einzelnen 

Farbenregionen  verschwinden.  Die  Sehschärfe  des  menschlichen  Auges 
ist  also  hierbei  der  entscheidende  Factor,  und  es  unterliegt  keinem  Zweifel, 

dass  die  Methode  einer  etwas  grösseren  Genauigkeit  fähig  ist,  als  die  vor- 
her besprochenen. 

1)  Philos.  Mag.    Ser.  5,  Vol.  8  (1879),  p.  75. 
2)  Astr.  Nachr.    Bd.  78,  No.  1863. 
3)  Comptes  Rendus.    T.  93  (1881),  p.  959. 
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Eines   ähnlichen  Verfahrens   haben  sich   anch  Mace   de  Lepinay 
und  Nicjiti')  bedient. 

Besondere  Beachtung  j^ebUlirt  endlich  nueli  der  Methode,  welche  in 

neuerer  Zeit  von  Abney  und  Festiuj?"^)  bei  ihren  farbeuphoto- 
metrischen  Untersuchungen  angewendet  worden  ist.  Die  von  einem 

Heliostat  konimeudeu  Sonnenstrahlen  RE  (Fig.  67)  werden  durch  die 

Linse  L^  zu  einem  Bilde  auf  dem  Spalt  »S,  des  Colliniators  vereinigt. 
Nach  dem  Austritt  aus  dem  Colliraatorobjectiv  L,  gehen  die  Strahlen 

durch  die  Prismen  P^  und  P,,  fallen  auf  die  Linse  L,  und  bilden  auf 

dem  schräg  zu  ihrer  Rich- 
tung stehenden  Schirme  JJ 

ein  reines  Sonnenspectruni. 
Der  Schirm  D  enthält  eine 

8i)altformige  Öffnung iS',  und 
lässt  sich  parallel  mit  sich 

selbst  verschieben,  so  dasS' 
iS,  auf  jede  beliebige  Stelle 
des  Spectrums  eingestellt 
werden  kann.  Man  erhält 

dann  mit  Hülfe  der  Linse  L^ 
auf  einem  weissen  Schirme 

ein  monochromatisches  Bild 

F  von  der  Austrittsötfuung 
des  zweiten  Prismas;  die 
Farbe  desselben  kann  durch 

Verschieben  von  D  beliebig 

geändert  werden.  Als  Ver- 
gleichslicht kommt  keine 

Lampe  zur  Verwendung, 
sondern  es  werden  dazu 

die  von  der  ersten  Prismen- 

fläche reflectirten  Sonnensti-ahlen  benutzt.  Dieselben  fallen  auf  einen 
versilberten  Glasspicgel  G,  werden  durch  die  Linse  L^  gesammelt  und 
bilden  bei  F  ein  weisses  Bild  der  freien  Prismenfläche.  Vor  dem  auf- 

fangenden Schirme  bei  F  steht  ein  dünner  senkrechter  Stab,  und  es  kommt, 

genau  so  wie  beim  Kumford'schen  Photometer,  auf  die  Beurtheilung  der 
von  diesem  Stabe  hervorgebrachten  Schatten  au.  In  den  Gang  der  von 
G  kommenden  Strahlen  ist  bei  M  noch  ein  kleiner  elektrischer  Motor 

_J1 

=-^ 

Fig.  67. 

1)  Annales  de  chimie  et  de  physique.    Sörie  5,  t.  24  (1881),  p.  289  und  t.  30 
(1883),  p.  145. 

2)  Phil.  Trans,  of  the  R.  See.  of  London.    1886,  part  II,  p.  455. 



„-Q  II.  Die  photometrisclien  Apparate. 

eiu«-cfUgt,  welcher  eine  mit  sectorförmigen  Ausschnitten  versehene  Scheibe 

in  schnd'le  Dotation  versetzt.  Durch  Vergrösserung  oder  Verkleinerung 
der  Ausschnitte  lässt  sich  die  Gleichheit  der  Schatten  auf  dem  Schirme 

herstellen.  Die  Methode  hat  den  Vortheil,  dass  Spectrum  und  Vergleichs- 

licht von  derselben  Lichtquelle  herstammen,  und  dass  infolge  dessen  kleine 

Schwankungen  des  Sonnenlichtes  während  der  Messungen  die  Resultate 

nicht  schädlich  beeinflussen  können.  — 
Die  Lichtcurve  des  Sonnenspectrums,  die  man  mit  Hülfe  einer  der 

im  Vorangehenden  beschriebenen  Methoden  findet,  hängt  ganz  und  gar 

von  der  Dispersion  des  benutzten  Spectralapparates  ab.  Um  allgemein 

vero-leichbare  Werthe  für  die  Lichtvertheilung  zu  erhalten,  muss  man  die 

gefundenen  Intensitäten  auf  das  sogenannte  Normalspectrum  reduciren, 

d.  h.  auf  dasjenige  Spectrum,  welches  durch  Difiractionsgitter  hervor- 

gebracht wird.  Diese  Eeductionen  bestimmt  man  auf  folgende  Weise. 

Hat  man  in  irgend  einem  prismatischen  Spectrum  für  einen  gewissen 

Bezirk,  der  zwischen  den  Wellenlängen  l  und  l -\-  dl  enthalten  ist,  und 
dessen  lineare  Ausdehnung  dx  sein  möge,  die  mittlere  Flächenhelligkeit  i 

nach  einer  der  obigen  Methoden  gefunden,  so  ist  die  Gesammtlichtmenge 

des  betreffenden  Spectralstreifens  proportional  dem  Werthe  idx.  In  dem 

Normalspectrum  würde  der  entsprechende  Bezirk  eine  lineare  Ausdeh- 

nung haben,  die  direct  dem  Wellenlängeniutervall  dl  proportional  ist. 

Nennt  man  daher  die  Flächenintensität  an  dieser  Stelle  des  Normal- 

spectrums J,  so  hat  man: 
Jdl  =  Cidx , 

wo  C  eine  Constante  bedeutet.     Daraus  ergiebt  sich: 

dl 
Rechnet  man  die  Abstände  x  im  prismatischen  Spectrum  von  irgend 
einem  Anfangspunkte  aus,  so  lässt  sich  nach  den  Dispersionsgesetzen  x 
augenähert  ausdrücken  durch  die  Formel: 

_       ,     h        ̂  

WO  a,  b,  c  Constanten  sind,  die  von  der  Beschaffenheit  des  Prismas  u.  s.  w. 
abhängen.     Man  hat  also: 

und  folglich: 

wo  eine  neue  Constante  K  statt  —  2  C  eingeführt  ist. 



Die  Methoden  von  Fraunhofer,  Vicronlt,  Draper.  Crova,  Abney.  271 

Bezieht  nuui  alle  Inicnsitaun  auf  eine  bestimmte  Stelle  des  Spec- 
iiuras,  HO  ergeben  sich  die  Werthe  von  J  aus  den  entrt|)reehenden  lieol>- 

achteten  Werthen  von  i  durch  Multiplieation  mit  dem  Ausdrucke  .    H   , 
-  /'        /' 

der  fllr  jeden  Spectralai»i)arat  zu  ermitteln  ist.     Man  kann  die  gesuehtcu 

Reductionen  anstatt  durch  Rechnung   auch   durch   einfaches  graj)his('hes 
Verfahren  bestimmen. 

Das  Maximum  der  Lichtintensität  liegt  im  Normalspectrum  etwa  in  der 
Mitte  zwischen  den  Spectrallinien  D  und  /%  also  ungefähr  bei  der  Wellenlänge 
558  «//,  dagegen  im  prismatischen  Spectrum  ungefähr  in  der  Gegend  von  D. 

Aus  der  beobachteten  Lichtcurve  eines  Spectrums  ergiebt  sich  noch 
die  gesammte  Intensität  L  der  untersuchten  Lichtquelle  mittelst  der 
Formel: 

L  =  /.  fjdl , 

wo  h  eine  Constante  bedeutet,  und  l^  und  X^  diejenigen  Wellenlängen  au 
den  beiden  Enden  des  Spectrums  sind,  wo  jede  Lichtwirkung  aufhört. 
Hat  man  den  Zusammenhang  zwischen  J  und  A  an  hinreichend  vielen 
Stellen  durch  Messungen  ermittelt,  so  kann  man  L  durch  mechanische 
Quadratur  bestimmen. 

Alle  Versuche,  die  verschiedenen  Partien  eines  und  desselben  Si)ec- 
trums  in  Bezug  auf  ihre  Helligkeit  miteinander  zu  vergleichen,  haben 
hauptsächlich  wegen  der  Schwierigkeiten,  die  sich  in  physiologischer 
Hinsicht  entgegenstellen,  nur  wenig  befriedigende  Resultate  ergeben. 
Weit  fruchtbarer  hat  sich  der  Gedanke  erwiesen,  die  Spectra  zweier 
Lichtquellen  nebeneinander  zu  bringen  und  die  verschiedenen  Partien 
des  einen  mit  den  gleichgcfärbten  Partien  des  anderen  zu  vergleichen. 
Durch  dieses  Verfahren  erhält  man  nicht  nur  sehr  zuverlässige  Werthe 
für  das  Helligkeitsverhältniss  der  in  beiden  Lichtquellen  enthaltenen 
Strahlengattungen,  woraus  sich  dann  auch  leicht  das  Verhältniss  ihrer 
Gesammtintensitäten  finden  lässt,  sondern  man  gewinnt  gleichzeitig  auch 
eine  ungefähre  Vorstellung  von  dem  Temperaturvcrhältniss  derselben.  Wenn 
nämlich  die  Spectra  zweier  Lichtquellen  in  den  mittleren  Partien  gleiche 

Intensität  haben,  dagegen  an  dem  brechbaren  Ende  starke  lutensitäts- 
unterschiede  zeigen,  so  weiss  man,  dass  diejenige  Lichtquelle,  deren 
Helligkeit  im  Blau  tiberwiegt,  die  höhere  Temperatur  besitzt,  und  wenn 
man  Flammen  von  bekannter  Temperatur  zur  Vergleichung  benutzt,  so 

kann  mau  auf  rein  optischem  Wege  eine  Art  Temperaturbestimmung  aus- 
führen. Das  Spectrum  einer  Petroleumflamme  sieht  neben  dem  Sonnen- 

spectrum,  wenn  die  Gleichheit  in  den  grünen  Theilen  hergestellt  ist,   in 
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den  blauen  und  violetten  Partien  vollkommen  dunkel  aus,  und  das  Spec- 
trum des  elektrischen  Lichtes  tibertrifft  dasjenige  einer  Gasflamme  durch 

einen  Überschuss  an  brechbaren  Strahlen. 

Die  Bedeutung  der  spectralphotometrischen  Methode  für  die  Technik, 

bei  der  die  Frage  nach  der  Ausnutzung  einer  Leuchtkraft  im  Vorder- 

grunde des  Interesses  steht,  liegt  auf  der  Hand;  sie  ist  für  dieselbe  von 

unschätzbarem  AVerthe  geworden.  Aber  auch  für  die  Himmelsphotometrie 
ist  diese  Methode  zweifellos  von  der  allergrössten  Wichtigkeit.  Die 

Vergleichung  verschiedener  Sternspectren  giebt  einen  Begriff  von  den 

Temperaturverhältnissen  der  betreffenden  Himmelsobjecte  und  erlaubt  in 

Verbindung  mit  spectralanalytischen  Forschungen  einen  Schluss  auf  das 

Eutwicklungsstadium,  in  welchem  sich  dieselben  befinden.  Bei  sehr  ver- 
schieden gefärbten  Sternen,  wo  die  directe  photometrische  Vergleichung 

mit  Schwierigkeiten  verknüpft  ist,  darf  man  von  spectralphotometrischen 
Messungen  bessere  Eesultate  erwarten.  Von  allerhöchstem  Interesse  sind 
solche  Untersuchungen  in  Bezug  anf  den  Lichtwechsel  der  veränderlichen 
Sterne.  Leider  ist  eine  erfolgreiche  Anwendung  der  Methode  auf  alle 
Probleme  der  Himmelsphotometrie  wegen  der  verhältnissmässig  geringen 

Lichtstärke  der  meisten  Gestirne  nur  mit  Benutzung  der  mächtigsten  In- 
strumente möglich. 

Die  Zahl  der  bisher  speciell  zu  spectralphotometrischen  Beobach- 
tungen construirteu  Apparate,  der  sogenannten  Spectrophotometer 

oder  Spectralphotometer,  ist  bereits  ausserordentlich  gross.  Fast 
alle  in  den  vorangehenden  Capiteln  erörterten  Verfahren  kommen  dabei 
zur  Anwendung,  am  häufigsten  die  Polarisatiousmethode.  Im  Folgenden 

sollen  nur  die  wichtigsten  derselben  einer  etwas  eingehenderen  Be- 
sprechung unterworfen  werden. 

2.    Das  Govi'sche  Spectralphotometer. 

Das  erste  Spectralphotometer  rührt  von  Govi^)  her,  welcher  sich 
bereits  im  Jahre  1850  mit  dem  Plane  zu  diesem  Instrumente  beschäftigt 
hatte,  aber  erst  im  Jahre  1860  eine  Mittheilung  darüber  an  die  Pariser 
Akademie  gelangen  liess.  Sein  Apparat  hat  grosse  Ähnlichkeit  mit  dem 

Eitchie'schen  Photometer.  Ein  länglicher  viereckiger  Holzkasten  hat  an 
den  beiden  Enden  zwei  vollkommen  gleiche  verticale  Spalte,  auf  welche 
das  Licht  der  zu  untersuchenden  Lichtquellen  fällt.  Im  Innern  des 
Kastens,  ungefähr  in  der  Mitte,  sind  zwei  total  reflectireude  Prismen  so 
angebracht,  dass  sie  das  von  den  Spalten  herkommende  Licht  auf  eine 

1)  Comptes  Rendus.  T.  50  (18G0),  p.  156. 
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in  der  oberen  Seite  des  Kaatens  befindliche  Öffnung  werfen  \  ur  dieser 
Offnun-  sitzt  eine  ;u-hromutische  Linse,  welche  das  aus  beiden  Prismen austretende  Licht  parallel  macht.  Die  Strahlen  fallen  dann  auf  ein grosses  Flintghi.sprisnia,  dessen  Kaute  der  Längsrichtung  des  Kastens parallel  ist,  und  welches  auf  das  Minimum  der  Ablenkung  für  mittlere 
>trahlen  eingestellt  ist;  die  beiden  entstehenden  Spectra  werden  -uif einer  matten  Glasscheibe  aufgetangen.  Durch  eine  verschiebbare  Platte mit  schmalem  Ausschnitt  kann  ein  kleines  Stück  aus  ihnen  heraus- 
-eblcndet  werden.  Die  gleiche  Helligkeit  der  beiden  Spectralstreifen wird  dann  durch  Verschiebung  der  einen  oder  beider  Lichtquellen  her- gestellt; etwaige  Unterschiede  in  den  Spectralspaltcn  und  den  reflecti- 
renden  Prismen  können  dadurch  unschädlich  gemacht  werden,  dass  der 
Kanze  Apparat  um  ISO"  gedreht  wird  oder,  was  dasselbe  ist,  die  Licht- quellen miteinander  vertauscht  werden. 

Es  ist  von  mehreren  Seiten,  besonders  von  VierordtM,  versucht 
worden  Govi  die  Priorität  der  Erfindung  des  Spectralphotometers  streitig zu  machen.  Jedenfalls  mit  Unrecht.  Denn  wenn  sich  Govi  auch  nicht 
der  ganzen  Bedeutung  und  vollen  Anwendungsfähigkeit  seines  Apparates den  er  selbst  »photometre  analyseur .  nennt,  bewusst  gewesen  ist,  so entspricht  derselbe,  mit  geringen  Modificationen,  so  vollkommen  allen 
Anfordeningen,  die  man  heute  an  ein  Spectralphotometer  stellt,  dass  er unbedingt  als  Vorbild  für  diese  Classe  von  Instrumenten  anerkannt 
werden  muss,  wenn  auch  bei  den  späteren  Apparaten  dieser  Gattung  eine wesentlich  andere  Form  und  ein  anderes  Beobachtungsverfahren  gewählt worden  ist. 

3.    Das  Vierordt'sche  Spectralphotometer 2). 

Dasselbe  ist  ein  gewöhnlicher  Spectralapparat ,  dessen  Spalt  durch emen  besonders  constniirten  Doppelspalt  ersetzt  ist.  Die  eine  Schneide 
desselben  ist  fest,  während  die  andere  in  zwei  Hälften  getheilt  ist  von 
denen  jede  für  sich  mittelst  einer  feinen  Mikrometerschraube  hin  und 
her  bewegt  werden  kann.  Die  beiden  Spalthälften  entwerfen  im  Beob- 

achtungsfernrohre von  einer  Lichtquelle  zwei  scharf  aneinander  grenzende 
bpectra,  welche  gleich  lichtstark  sind,  sobald  die  Spalthälften  gleich- weit  geöffnet  sind.  Um  einen  beliebig  grossen  Spectralbezirk  benutzen 
zu  können  und  nicht  von  den  angrenzenden  Theilen  bceinflusst  zu  werden 
kann   man  in  der  Brennebene  des  Oculars  durch   zwei   gegeneinander 

1)  Wiedem.  Annalen.    Bd.  3,  p.  375. 
2)  Pogg.  Annalen.    Bd.  140,  p.  172. 

Mftller,   Photometrie  der  Gestirne. IS 
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verschiebbare   Metallplatten   einen   Ocularsp
alt  von  willkürlicher  Breite 

herstellen.    Gewöhnlich  wird  der  Apparat  d
irect  auf  die  zu  untersuchende 

Lichtquelle  gerichtet,  während  die   andere  S
palthälfte   durch  em  davor 

besetztes  total  reflectirendes  Prisma  Licht  von  ei
ner  Vergleichsflamme  (einer 

Petroleumlampe  etc.)  erhält.    Die  Gleichheit  de
r  Helligkeit  m  den  beiden 

Spectren  wird  durch   Veränderung  der  Spaltbr
eiten  bewirkt.     Erweiter 

rn-in  den  Spalt,   so   wächst  die  Lichtstärke  des 
  Spectrums  proportional 

der  Breite  desselben.     Denn  man  kann  sich  den 
 Spalt  in  lauter  neben- 

einander betindliche   Spalte  getheilt  denken,   von  denen  jed
er  für  sich 

ein  Spectrum  entwirft,  und  da  die  einzelnen  Sp
ectra  sich  überemander 

la-ern    so  nimmt  die  Helligkeit  direct  proportional  der  Sp
altbreite  zu.    Je 

breiter  der  Spalt  ist,  desto  mehr  Elementarspectra 
 legen  sich  übereinander, 

desto    unreiner    werden    aber    auch    die    Farben    in    de
m    entstehenden 

Gesammtspectrum,   weil  die   einzelnen  Farben  sich 
 nicht  genau  decken. 

Man  darf  also,  um  diesen  Nachtheil  zu  vermeiden,  den 
 Spalt  nicht  über 

eine  gewisse  Grenze  hinaus  öffnen.     Andererseits  ist  es
  aber  auch  nicht 

rathsam,  den  Spalt  allzu  sehr  zu  verengen.    Denn  in  die
sem  Falle  können 

UnvoUkommenheiten  der  Spaltbacken,  anhaftende  Staubparti
kelchen  u.  s.  w. 

sehr  leicht  die  Proportionalität  zwischen  Öffnung  und  Int
ensität  stören. 

Unter  allen  Umständen  wird  man  demnach  mit  dem  Vierord
t'schen  Doppel- 

spalt  nicht   sehr    grosse  Intensitätsunterschiede    direct   messen 
  dürfen. 

Vierordt  hat    diesen  Mangel   schon    selbst   erkannt   und  dahe
r  vorge- 

schlagen, die  stärkere  der  zu  vergleichenden  Lichtquellen  durch  vorge-
 

setzte^ Blendgläser  zu  schwächen;  da  es  aber  schwierig,  wenn  nicht  ganz 

unmöglich  ist,  Blendgläser  zu  erhalten,  welche  alle  Farben  ganz 
 gleich- 

massig  absorbiren,  so  bleibt  es  bei  Anwendung  solcher  Gläser  eine 
 sehr 

lästige  aber  unumgängliche  Forderung,  die  Absorptionscoef
ficienten  der- 

selben   für    möglichst   viele   verschiedenen  Farben  zu  bestimmen.      Der 

Vierordt'sche  Doppelspalt  hat  in  neuerer  Zeit  noch  eine  wesentliche
  Ver- 

besserung erfahren.    Ursprünglich  war  die  eine  Spaltschneide  fest.    Wenn 

daher    die   beiden  Hälften   verschieden   weit   geöffnet    werden  mussten, 

dann  fielen  ihre  Mitten  nicht  zusammen,  und  die  Folge  davon  war,  dass 

die   beiden   entstehenden   Spectra  ein  wenig    gegeneinander  verschoben 

waren,   und  nicht  vollkommen  gleiche  Farbenbezirke  verglichen  werden 

konnten.    Diesem  Übelstande  ist  vonKrüss  abgeholfen  worden,  welcher 

die  beiden  Spalthälften  so  eingerichtet  hat,  dass  bei  jeder  beide  Backen 

sich  symmetrisch  bewegen,   so  dass  die  Mitten  der  beiden  Hälften  stets 
zusammenfallen. 

Vierordt  hat  seinen  Apparat  hauptsächlich  zu  Untersuchungen  der 

Absorptiousspectren  benutzt,  er  hat  aber  auch  auf  seine  Verwendbarkeit 

für  Messungen  an  den  Himmelskörpern  hingewiesen  und  bereits  betont, 
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das«  die  Kcnntniss  der  llellijrkeitt'n  der  Einzelfurhen  in  den  SternHpectreD 
ebenso  wichtig?,  wenn  nicht  wiehtijjer  sei,  als  die  der  (iesanimthellij?- 
keiten.  Meine«  Wissens  sind  Versuche  in  dieser  Itiehtunj;  niemals  au- 

gestellt worden,  alter  ohne  Zweifel  eifiniet  sich  j^erade  das  Vierordt'sche 
Spectralphotometer  sehr  gut  zu  Heohaehtuugen  an  Sternspeetren,  schon 
deshalb,  weil  bei  ihm  die  erste  Bedingung,  die  volle  Ausnutzung  des 
vorhandenen  Lichtes,  viel  besser  erfüllt  ist,  als  bei  den  meisten  anderen 

Spectralphotometern.  Als  ein  Vorzug  der  Vierordt'schen  Methode  ist 
die  grosse  Genauigkeit  anzusehen,  die  sich  mittelst  derselben  erreichen 
Ijlsst,  sowie  der  Umstand,  dass  diese  Genauigkeit  fUr  alle  Grade  der 
Intensität,  bei  welchen  die  Vergleichungen  ausgeführt  werden,  dieselbe 

bleibt,  was  z.  B.  bei  den  auf  dem  Polarisations])rincipe  beruhenden  Spectral- 
photometern nicht  der  Fall  ist.  Aus  einer  grösseren  Keilie  von  Messungen 

mit  einem  Vierordt'schen  Apparate  habe  ich  als  wahrscheinlichen  Fehler 
einer  Helligkeitsvergleichung  in  den  grünen  Theileu  des  Spectrums 

0.61  Procent,  in  den  blauen  Theilen  0.75  Procent  des  gemessenen  Intensi- 
tätsverhältnisses gefunden. 

4.    Das  Glaii -Yogersche  Spectralphotometer. 

Dasjenige  Spectralphotometer,  welches  am  meisten  verbreitet  ist  und 
bisher  allein  von  allen  ausgedehntere  Verwendung  in  der  Astrophotometrie 

gefunden  hat,  ist  das  unter  dem  Namen  des  Glan-Vogel'schen  bekannte. 
Das  Princip  und  die  allgemeine  Einrichtung  rührt  von  Glan')  her,  während 
Vogel 2)  dem  Apparate  diejenige  Form  gegeben  hat,  in  welcher  er  heute 
gewöhnlich  benutzt  wird,  und  die  sich  am  besten  zu  Untersuchungen  am 
Himmel  bewährt  hat;  auch  sind  von  Vogel  die  eingehendsten  Studien 
an  diesem  Instrumente  angestellt  worden.  Der  folgenden  Beschreibung 
ist  dasjenige  Photometer  zu  Grunde  gelegt,  welches  für  das  Potsdamer 
Observatorium  von  Schmidt  und  Hänsch  in  Berlin  angefertigt  worden 

ist.  Der  Apparat  (Fig.  68,  Seite  276)  kann  entweder  auf  ein  festes  Holz- 
stativ aufgelegt  werden  oder  er  wird  mittelst  des  Rohrendes  0  in  den 

Ocularstutzen  eines  grösseren  Refractors  so  weit  eingeschoben,  dass  der 
Spalt  in  die  Brennebene  fällt. 

Der  im  Innern  des  Rohres  liegende  Spalt,  welcher  durch  die  Schraube  s 
symmetrisch  zur  Mitte  geöffnet  oder  geschlossen  werden  kann,  wird  durch 

1)  Wiedem.  Annalen.    Bd.  1,  p.  351. 
2)  Monatsber.  der  K.  Preuss.  Akad.  der  Wiss.  1877,  p.  104.  —  Eine  ausführ- 
liche Kritik  des  Glan'schen  Photometers  findet  sich  in  einem  Aufsätze  von  Ketteier 

und  Pulfrich  in  Wiedem.  Annalen,  Bd.  15,  p.  337. 

18* 
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einen  etwa  2  mm  breiten  Metallsteg-  in  zwei  Hälften  getheilt.  Die  eine 

Hälfte  empfängt  direct  von  0  her  das  Licht  der  zu  untersuchenden 

Lichtquelle,  während  die  andere  Hälfte  durch  eine  zur  Vergleichung 

dienende  Petroleumlampe  l  beleuchtet  wird.  Diese  Lampe,  durch  ein 

Gegengewicht  O  ausbalancirt,  ist  in  den  Gabeln  gg  beweglich,  ausserdem 

noch  um  eine  andere  Axe  drehbar,  so  dass  sie  bei  allen  Lagen  des  Ap- 

parates eine  senkrechte  Stellung  behalten  kann;  eine  Wasserwage  w 

dient  zur  Controle  der  richtigen  Lage.  Das  Licht  der  Lampe  fällt  zu- 
nächst auf  das  total  reflectirende  Prisma  ])  und  gelangt  von  diesem  auf 

ein  zweites  unmittelbar  vor   dem  Spalt   sitzendes  Prisma   (in  der  Figur 

Fig.  68. 

nicht  sichtbar),  welches  sich  durch  eine  einfache  Vorrichtung  nach  Be- 
lieben vor  die  eine  oder  andere  Hälfte  des  Spaltes  oder  auch  ganz  bei 

Seite  schieben  lässt.  Das  Vergleichslicht  kann  auf  diese  Weise  sowohl 

durch  die  eine  als  durch  die  andere  Spalthälfte  in  das  Photometer  ge- 
leitet werden  oder  auch  ganz  davon  ausgeschlossen  bleiben.  Für  die 

Justirung  des  Apparates  ist  dies  von  Vortheil.  Die  von  den  beiden 
Spalthälften  kommenden  Lichtstrahlen  werden  durch  eine  Collimatorlinse, 
welche  mit  Hülfe  des  Triebes  t  bewegt  werden  kann,  parallel  gemacht 
und  gelangen  dann  auf  ein  doppeltbrechendes  Bergkrystallprisma  P, 
dessen  Hauptschnitt  der  Spaltrichtung  parallel  ist.  Das  Ende  des  Haupt- 

rohres nimmt  ein  Nicolprisma  als  Analysator  ein,  welches  mittelst  des 
Handgriffes  h  gedreht  werden  kann;  mit  demselben  fest  verbunden  ist 

eine  Kreistheilung  A-,   die  an  zwei   einander  gegenüberliegenden  Nonien 
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ab^olcHen   wird.      Aul"   ih-m    ruiHlcn    toller;» rtij^^cu   r>tuik   l   ist   eiu   Btark 
zerstreut'iuios  Flint^hisprisiiui  betestij^  und  zwar  in  der  Weise,  das»  seine 
breehendc  Kante  der  Spaltrirhtunfr  i)arallel  int,  und  da88  es  tllr  Strahlen 

von    mittlerer    lireehharkeit    im    Minimum    der    Ahlenkunj;:   ntelit.      Das 

Heobachtun^sfernrohr  F  ist  wie  bei   den  Vierordt'schen  Ai)i)araten   mit 
Schiebervorrichtuugen  in  der  Brennebene  versehen,  welche  gestatten,  eine 
rechteckige  Otinung:  von  beliebiger  Breite  und  Höhe  herzustellen.    Durch 

die  Wirkung  des  doppeltbrechenden  Prismas  P  und  des  Flintglasj)ri8mas 

entstehen  im  Heobachtungsfernrohre  vier  Spectra,  zwei  von  jeder  S]>alt- 
hillfte,   von  denen  je  zwei  senkrecht  zu  einander  polarisirtes  Licht  ent- 

halten.    Die  Breite  des  vor  der  Mitte   des  Spaltes  sitzenden  Steges  ist 

80  bemessen,  dass  zwei  S])ectra  unmittelbar  aneinander  grenzen,  während 
die  beiden  anderen  durcii  die  Schieber]>latten  verdeckt  werden.     Mittelst 

der  anderen  Scliiei)er  lässt  sich  noch  ein  beliebig  schmaler  »Streifen  aus 

den    Spectren    herausblenden,    und    durch    Drehung    des    analysireuden 

Nicols   kann   die  Helligkeit  beider  gleich   gemacht  werden.     Das  Inten- 
sitätsverhältniss  der  untersuchten  Lichtquelle   zu  der  Petroleumlampe  au 

der  betrertenden  Stelle  des  Spectrums  wird  dann  bei  richtiger  Justirung 

der  einzelnen  Theile  durch  das  Quadrat  der  Taugente  des  an  der  Kreis- 

theiluug  /.•  abgelesenen  Winkels  gegeben.     Natürlich  ist  es  rathsam,   be- 
hufs P^limination   des    Index-   und   Excentricitätsfehlers,    wie  bei  jedem 

Polarisationsjjhotometer,   die  Einstellungen   in   allen  vier  Quadranten  zu 
macheu.     Das  Fernrohr  F  lässt   sich  noch  mittelst  der  Sehraube  7n  um 

eine  durcli  die  Mitte  des  Flintglasprismas,  parallel  zu  seiner  brechenden 
Kante  gehende  Axe  bewegen,   und  diese  Drehung  kann  mit  Hülfe  des 

Nonius  71  an   der  Kreistheilung   v   abgelesen   werden.      Man   ist    so    im 

Stande,  jeden  beliebigen  Tlieil  des  Spectrums  in  die  Mitte  des  Gesichts- 
feldes zu  bringen.     Um  die  Wellenlänge  der  untersuchten  Stelle  aus  den 

Ablesungen  au  v  angenähert   augeben  zu  können,    muss  für  jeden  Ap- 
parat auf  graphischem  Wege  eine  Tabelle  hergeleitet   werden,   welche 

den  Zusammenhang  zwischen  Wellenlänge   und   Einstellung  am  Kreise 

angiebt.    Zu  diesem  Zwecke  wird  am  Besten  das  Sonnenspectrum  benutzt. 

Man  bringt  die  bekanntesten  Frauuhofer'schen  Linien  der  Reihe  nach  in 
die   Mitte    des    schmalen   Ocularspaltes ,    notirt   die   entsprechenden  Ab- 

lesungen am  Gradbogen  v  und  leitet  daraus  graphisch  eine  Einstellungs- 
tabelle ab.     Da  der  Ocularspalt  öfter  mit  oder  ohne  Absicht  verändert 

wird,  so  muss  man  sich  vor  jeder  Beobachtungsreihe  überzeugen,  ob  die 

Tabelle  noch  Gültigkeit  hat;   mau  stellt  zu  diesem  Zwecke  den  Kreis  v 

auf  diejenige  Ablesung,  welche  nach  der  Tabelle  einer  bestimmten  Spectral- 
linie,  z.  B.  der  i>-Linie,  entspricht,  und  verändert  eventuell  die  Stellung 
der  Ocularschieber,  bis  die  Linie  genau  in  der  Mitte  des  Spaltes  erscheint. 
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Es  empfiehlt  sich  im  Allgemeinen  nicht,  diesen  Ocularspalt  zu  breit  zu 

wählen,  weil  dann,  namentlich  in  den  ziemlich  dicht  zusammengedrängten 

weniger  brechbaren  Theilen  des  Spectrums,  ein  viel  zu  grosser  Wellen- 

längeubezirk  mit  einem  Male  übersehen  wird;  andererseits  darf  aber  der 

Ocularspalt  auch  nicht  zu  eng  gemacht  werden,  weil  dann  die  Sicherheit 

der  Beobachtungen  leidet.  Grossen  Vortheil  würde  die  Verwendung  von 

Keflexgittern  anstatt  der  Dispersionsprismen  bieten,  denn  in  diesem  Falle 

Avürde  man  au  allen  Stellen  des  Spectrums  ein  gleich  grosses  Wellen- 

längeuintervall  übersehen,  und  die  Einstellungen  an  dem  Gradbogen  v 
wären  unmittelbar  den  Wellenlängen  proportional.  Die  directe  Benutzung 

des  Normalspectrimis  hat  freilich  auch  den  Nachtheil,  dass  das  Spectrum 

noch  lichtschwächer  ist,  auch  wird  man  meistens  nur  das  Spectrum  erster 

oder  höchstens  zweiter  Ordnung  benutzen  dürfen,  weil  sonst  Übereinander- 

lageruugeu  störend  wären. 

Ein  grosser  Vorzug  des  Glan-Vogel'schen  Spectralphotometers  vor 
dem  Vierordt'schen  besteht  darin,  dass  viel  grössere  Helligkeitsunterschiede 
direct  ohne  Zuhülfeuahme  von  Blendgläsern  gemessen  werden  können, 
und  dass  die  Spectralfarben  im  Allgemeinen  viel  reiner  sind,  weil  der 

Spectralspalt  nicht  weiter  geöffnet  zu  werden  braucht,  als  gerade  nöthig 

ist,  damit  die  störenden  Frauuhofer'schen  Linien  verschwinden.  Ein 
Nachtheil  ist  dagegen  der  Lichtverlust,  welcher  durch  die  Trennung  in 

zwei  Lichtbündel  bedingt  wird;  derselbe  erschwert  insbesondere  die  Aus- 
führung der  Messungen  in  den  brechbareren  Theilen  des  Spectrums.  AVas 

die  Genauigkeit  anbetrifft,  welche  bei  den  Messungen  zu  erreichen  ist, 

so  scheint  im  Grossen  und  Ganzen  der  Vierordt'sche  Apparat  überlegen 
zu  sein.  Während  meine  Messungen  mit  diesem  für  den  wahrschein- 

lichen Fehler  einer  Beobachtung  Werthe  zwischen  0.61  und  0.75  Procent 

ergaben,  erhielt  ich  aus  Messungen  an  dem  Glan-Vogel'schen  Instrumente 
Werthe  zwischen  1.2  und  2.8  Procent.  Die  meisten  Beobachter  finden 

eine  verhältnissmässig  grössere  Genauigkeit  in  den  mittleren  Theilen  des 

Spectrums,  als  im  äussersten  Roth  und  Violett;  auch  von  der  absoluten 
Intensität,  bei  welcher  die  Gleichheit  in  beiden  Spectren  stattfindet,  scheint 

der  Genauigkeitsgrad  abhängig,  und  zwar  in  der  Weise,  dass  die  Sicher- 
heit bei  mittleren  Helligkeitsgraden  am  grössten  ist,  bei  sehr  heller  Be- 

leuchtung am  kleinsten.  Bei  Ablesungen  des  Intensitätskreises  k  in  der 

Nähe  von  0°  oder  90°  wäre  es  ebenso  wie  bei  dem  Pickering'schen 
Meridianphotometer  erwünscht,  das  Nicolprisma  feiner  als  aus  freier  Hand 
drehen  zu  können  und  den  Kreis  selbst  genauer  als  bis  auf  Zehntel 
Grade  abzulesen,  weil  das  Resultat  schon  durch  sehr  geringe  Fehler  in 
dieser  Beziehung  merklich  beeinflusst  wird. 

Ein  Hauptmangel,   der  dem  Glan-Vogel'schen  Instrumente   zur  Last 



Das  Glan  - Vogersche  Spcctralphotometer.  279 

gelegt  wird,  bezieht  sich  djirauf,  djws  die  beideu  zu  verjcleicheuden  Spectra 
nicht  der  j^anzen  Lüu^e  nach  in  einer  Bcharfeu  Linie  aneinander  stoßueu. 

Es  rührt  dies  von  der  Wirkung  des  doppeltbrecheuden  Prismas  her, 
welches  für  violettes  Licht  das  ordentliche  und  ausserordentliche  Bild 

etwas  weiter  auseinander  bringt,  als  für  rothes  Lieht.  Da  dies  nun  für 

die  Bilder  beider  Spaltliälften  gilt,  so  müssen  die  beiden  {ineinander 

grenzenden,  entgegengesetzt  polarisirten  Speetra,  falls  sie  sich  jui  einer 
bestimmten  Stelle,  z.  B.  im  Grün  genau  berühren,  in  den  violetten  Partien 

etwas  übereinander  liegen,  djvgegen  im  IJoth  durch  einen  dunklen  Zwischen- 
raum getrennt  sein.  Um  diesen  Übelstaud,  welcher  die  Sicherheit  der 

Messungen  beeinträchtigt,  zu  beseitigen,  kann  man  nach  Olans  Vorgange 
das  Collimatorobjectiv  mit  Hülfe  des  Triebes  t  dem  Spalt  nähern  oder  von 
ihm  entfernen.  Eine  derartige  Verschiebung  bringt  eine  Änderung  in  dem 

Gange  der  Strahlen  hervor  und  bewirkt,  dass  ordentliches  und  ausser- 
ordentliches Bild  derseli)en  Spaltliälfte  weiter  auseinaudcrfallen  oder  näher 

zusammenrücken.  Auf  diese  Weise  lassen  sich  die  beiden  Spectra  in 

jedem  beliebigen  Farbenbezirke  zum  Contact  bringen;  freilich  ist  dabei 

auch  jedesmal  eine  entsprechende  Verstellung  des  Femrohroculares  er- 
forderlich, damit  die  Linie,  in  welcher  sich  die  Spectra  berühren,  scharf 

erscheint.  Crova')  hat  ein  einfaches  Mittel  vorgeschlagen,  um  die  lästige 
und  nicht  ganz  unbedenkliche  Verschiebung  von  Collimatorobjectiv  und 
Fernrohrocular  zu  vermeiden.  Dasselbe  besteht  darin,  dass  man  als 

Trennungssteg  einen  Metallstreifen  benutzt,  dessen  Kändcr  nicht  parallel 
sind,  sondern  einen  kleinen  Winkel  miteinander  bilden,  und  der  vermittelst 

einer  Schraube  in  der  Kichtung  senkrecht  zur  Spaltlänge  verschoben 

werden  kann.  Dadurch  ist  ein  Steg  von  variabler  Breite  hergestellt, 

imd  die  genaue  Berührung  der  Spectren  lässt  sich  an  jeder  beliebigen 
Stelle  erreichen. 

Zu  erwähnen  ist  noch,  dass  durch  innere  Keflexe  an  den  verschie- 
denen Linsen  und  Prismenflächen  sehr  leicht  diffuses  Licht  erzeugt  wird, 

welches  sich  wie  ein  dünner  Nebel  über  das  ganze  Spectrum  verbreitet 

und  die  Messungen  erschwert.  Es  wird  dies  namentlich  dann  fühlbar, 

wenn  die  untersuchte  Lichtquelle  im  Vergleich  zur  Petroleumlampe  sehr 

intensiv  ist;  denn  in  diesem  Falle  Avird  die  nicht  aus  dem  Nicol  aus- 
tretende ordentliche  Componente  im  Innern  desselben  mehrfache  Reflexion 

erleiden  und  einen  Lichtschimmer  auch  auf  das  Spectrum  der  anderen 

Spalthülfte  werfen.  Man  sieht  daher  häufig,  auch  wenn  das  Licht  der 

Petroleumlampe  ganz  abgeblendet  wird,  diejenige  Stelle  im  Gesichtsfelde, 

wo  das  Spectrum  derselben  hinfällt,  nicht  vollkommen  dunkel.    Am  Auf- 

1)  Annales  de  chimie  et  de  physique.    Serie  5,  t.  10,  p.  495. 
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fallendsten  und  Störendsten  treten  diese  Nebenlichtwirkuugen  in  den  brech- 
bareren Partien  des  Spectrums  hervor.  Bis  zu  einem  gewissen  Grade 

lässt  sich  durch  sorgfältige  Schwärzung  der  inneren  Tbeile  des  Apparates 
Abhülfe  Schäften. 

5.    Das  Crova'sche  Spectralphotometer. 

In  mancher  Hinsicht  verdient  das  von  Crova')  construirte  Spectral- 

I)hotometer  den  Vorzug  vor  dem  Glan -Vogel' sehen.  Bei  demselben  können 
entweder  einfache  Prismen  oder  Prismensätze  ä  vision  directe  zur  Ver- 

wendung kommen ;  die  letzteren  haben  den  Nachtheil,  dass  die  Absorption 
im  Blau  und  Violett  sehr  bedeutend  ist,  und  dass  ausserdem  die  Kittung 
der  einzelnen  Theile  Veränderungen  unterworfen  ist  und  die  Bilder  daher 

mit  der  Zeit  leicht  trübe  werden.  Crova 

benutzte  einen  Satz  von  fünf  Prismen,  von 
denen  das  mittelste  ohne  Ablenkung  von 
den  Strahlen  mittlerer  Brechbarkeit  durch- 

laufen wurde,  während  die  anderen  paar- 
Aveise  symmetrisch  dazu  standen.  Die 
Stellung  des  Beobachtungsfernrohrs  lässt 
sich,  wie  bei  den  meisten  Spectroskopen 

51  vision  directe,  an  einem  Gradbogen  ab- 
lesen, und  mit  Hülfe  einer  Tabelle  kann 

man  jeden  beliebigen  Theil  des  Spectrums 
in  die  Mitte  des  Gesichtsfeldes  einstellen. 

Das  Ocular  ist  mit  der  üblichen  Schieber- 
einrichtung versehen.  Vor  der  einen 

Hälfte  des  gewöhnlichen  Spectroskopspaltes 
sitzt  ein  Prisma  mit  doppelter  totaler  Reflexion,  welches  die  aus  Fig.  69 
ersichtliche  Gestalt  hat. 

Dasselbe  besteht  aus  zwei  rechtwinkligen  Prismen,  von  denen  das 
eine  so  vor  der  Spaltplatte  befestigt  ist,  dass  die  scharfe  Kante  ah 
senkrecht  zur  Spaltrichtung  ist.  Das  zweite  Prisma  sitzt  auf  dem  ersten, 
und  zwar  in  der  Weise,  dass  die  eine  Kathetenfläche  nach  unten,  die 
andere  nach  der  Seite  gekehrt  ist.  Eine  seitlich  aufgestellte,  oder 

ähnlich  wie  beim  Glan-Vogel'schen  Photometer  beweglich  aufgehängte 
Vergleichslampe  sendet  dann  ihr  Licht  auf  dem  in  der  Figur  durch  Pfeile 
angedeuteten  Wege  in  die  eine  Spalthälfte,  während  die  andere  von  der 
zu  untersuchenden  Lichtquelle  beleuchtet  wird.    Das  Arrangement  hat  den 

Fig.  69. 

1)  Annales  de  chimie  et  de  physique.    Serie  5,  t.  29,  p.  556. 
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\ Ortheil,  tlass  die  beidou  Spectni  der  ganzen  Länge  nach  in  einer  feinen 

Linie  zusamnienstosi^cu ,  was  selten  vollkonunen  zu  erreichen  ist,  wenn 
man  nur  ein  gewöhnliche»  totalrefleetirendes  Prisma  anwendet.  In  einem 

kurzen  seitliehen  Kohre,  durch  welches  die  VergleicliHtlamme .  ihr  Licht 

sendet,  befindet  sich  ein  Nieol,  dessen  Drehung  an  einem  Theilkreise  al)- 

gelesen  wird;  dasselbe  dient  als  l'olarisator.  Ein  zweites  festes  Nieol- 

prisraa  ist  ebenfalls  in  dem  seitlichen  L'olire  unmittelbar  hinter  dem  ersten, 
also  vor  dem  total  retlectirenden  Prisma  angebracht.  Ist  J  die  Intensität 

der  direct  beobachteten  Licht(|uelle,  J'  diejenige  der  Vergleichstiamme, 
und  ist  a  der  am  beweglichen  Nicol  abgelesene  Winkel  flir  den  Fall, 

dass  an  irgend  einer  Stelle  die  Gleichheit  der  Öpectren  hergestellt  ist, 
80  findet  man  das  Ilelligkeitsverhältniss  der  beiden  Lichtciuellen  für  die 

betreffende  Sjjectralfarbe  ausgedrückt  durch  die  Formel: 

—  =  ̂   /,•  sin-«, 

WO  /.•  eine  Constaute  ist,  die  von  der  Absorption  des  Lichtes  in  den  Prismen 
abhängt.  Dabei  ist  die  Stellung  des  festen  Nicols  so  regulirt,  dass  am 
Kreise  der  Winkel  0  abgelesen  wird,  wenn  gar  kein  Licht  durch  die 

beiden  Nicols  hindurch  gelaugt.  AVie  man  sofort  sieht,  hat  das  Crova'sche 
Spectrali)hotometer  den  grossen  Vorzug,  dass  die  zu  untersuchende  Licht- 

quelle nicht,  wie  beim  Glau'scheu,  durch  Doppelbrechung  geschwächt 
wird,  und  dass  auch  ein  etwaiges  Vorhandensein  von  polarisirtem  Lichte 

keinen  Fehler  in  die  Messung  bringt.  Das  Crova'sche  Instrument  eignet 
sich  daher  mehr  zur  Untersuchung  schwächerer  Lichtquellen,  und  es 

emi)fiehlt  sich,  dasselbe  flir  die  Sternspectren  in  Anwendung  zu  bringen. 

I  )a  nur  die  seitliche  Vergleichsflamme  geschwächt  werden  kann,  so  muss 
dieselbe  stets  heller  und  zwar  mindestens  zweimal  so  hell  sein,  als  die 

zu  untersuchende  Lichtquelle.  Wenn  dies  nicht  der  Fall  ist,  so  muss 

man  die  direct  gesehene  Lichtquelle  durch  Blendgläser  oder  irgend  ein 
anderes  Verfahren  abschwächen.  Es  ist  dies  ein  Nachtheil  des  Crova- 

schen  Apparates. 

Eine  ganze  Anzahl  von  Spectralphotometeru,  bei  denen  ebenfalls  die 

Polarisation  des  Lichtes  zur  Verw^endung  kommt,  sind  dem  Crova' sehen 
ähnlich.  Unter  ihnen  sind  besonders  hervorzuheben  die  Photometer  von 

Gouy^)  und  Glazebrook^),  welche  sich  dadurch  von  den  bisher  er- 
wähnten unterscheiden,  dass  für  die  beiden  zu  vergleichenden  Licht- 

quellen zwei  besondere  Collimatoreu  benutzt  werden,  was  für  manche 
Untersuchungen  von  Vortheil  ist. 

Ij  Annales  de  chimie  et  de  pliysique.    Serie  5,  t.  18,  p.  1. 
2)  Proc.  of  the  Cambridge  Philos.  Soc.  T.  4,  p.  304. 
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().    Das  Interferenz -Spectralpliotometer  von  Tranniii. 

Kurze  Erwähumig  verdient  noch  eine  Classe  von  Specti-alpliotometern, 
bei  denen  das  Verschwinden  von  luterferenzstreifen  beobachtet  wird.  Das 

bekannteste  dieser  Instrumente,  welches  noch  älter  als  die  Photometer 

von  Glan  und  Crova  ist,  rührt  von  Trannin')  her.  Die  beiden  zu 

verdeichenden  Lichtquellen  werfen  ihr  Licht  von  entgegengesetzten  Seiten 

auf  zwei  total  reflectirende  Prismen,  welche  die  obere  und  die  untere 

Spalthälfte  eines  Spoctralapparates  bedecken.  Beim  Austritt  aus  dem 

Collimator  werden  die  Strahlen  durch  irgend  einen  Polarisator  (Nicol'sches 

oder  Foucault'sches  Prisma),  dessen  Hauptschnitt  der  Spaltrichtung  parallel 

ist,  polarisirt,  passiren  dann  eine  senkrecht  zur  Axe  geschnittene  Quarz- 

platte von  etwa  1  om.  Dicke,  deren  Hauptschnitt  einen  Winkel  von  45° 

mit  dem  des  Polarisators  bildet,  gehen  ferner  durch  ein  Eochon'sches  oder 
Wollaston'sches  Prisma,  dessen  Hauptschnitt  wieder  parallel  dem  des 
Polarisators  ist,  und  werden  dann  erst  durch  die  Prismen  des  Spectral- 

apparates  in  die  einzelnen  Farben  zerlegt.  Im  Beobachtungsfernrohre 
erblickt  mau  vier  Spectra,  von  denen  je  zwei  entgegengesetzt  zu  einander 

polarisirt  sind,  und  von  denen  die  beiden  mittleren  (den  beiden  Licht- 
quellen zugehörig)  zum  Theil  übereinander  liegen.  Durch  die  Quarzplatte 

werden  in  allen  vier'  Spectren  Interferenzstreifen  hervorgebracht,  und  zwar 
Avechselu  in  den  senkrecht  zu  einander  polarisirteu  Spectren  die  dunklen 
imd  hellen  Streifen  .  miteinander  ab.  In  dem  Theile,  wo  die  Spectra 

übereinander  liegen,  und  der  allein  beobachtet  wird,  verschwinden  die 

Streifen  vollständig,  sobald  das  Licht  beider  Lichtquellen  in  dem  be- 
treöenden  SpectralbCzirke  gleich  ist.  Man  stellt  diese  Gleichheit  dadurch 
her,  dass  man  eine  der  beiden  Lichtquellen  oder  auch  beide  verschiebt; 
das  Yerhältniss  der  Quadrate  der  Distanzen  von  dem  Spalt  giebt  dann 
das  gesuchte  Helligkeitsverhältniss.  Dabei  ist  Rücksicht  zu  nehmen  auf 
die  ungleiche  Durchlässigkeit  der  Dispersionsprismen  für  die  senkrecht 
zu  einander  polarisirteu  Strahlensysteme,  was  dadurch  erreicht  werden 
kann,  dass  man  während  der  Beobachtungen  das  doppeltbrechende  Prisma 

um  180°  dreht.  Das  Verfahren  wird  noch  exacter,  wenn  man  stets  eine 
dritte  constante  Lichtquelle,  die  unveränderlich  mit  dem  Apparate  in  Ver- 
l)induug  gebracht  werden  kann,  als  Vergleichsobject  benutzt,  und  diese 
mit  jeder  der  zu  untersuchenden  Lichtquellen  vergleicht.  Die  Veränderung 
der  Intensitäten  kann  natürlich  anstatt  durch  Variation  der  Distanzen  auch 

durch  irgend  eine  andere  Methode  bewirkt  werden,  z.  B.  durch  Drehung 
eines  iiicolprismas  zwischen  Ocular  und  Auge. 

1)  Comiites  RendHs.    T.  77  (1873),  p.  1495.     Siehe  auch   Journal  de  physique, 
T.  5  (1876),  p.  2\)1. 
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Auf  panz  ähnlichen  rrinoipicn  wiu  das  TriMimu  sehe  i'h<tt()nieter 

beruhen  die  Apparate  vonOouy'),  Kreeh-j  und  Violle '\  Auch  WihH) 
hat  «ein  zweites  Photonieter  in  ein  Spectralphotometer  uin}::ewandclt. 

Sännntliehe  Iut*trumeute  gestatten  eine  grosse  Genauigkeit  der  Messunjren, 
leiden  aber  au  dem  ̂ gemeinsamen  llbelstandc,  djisH  ein  betrilchtlieher 

Theil  des  Lichtes  absorbirt  wird,  und  dass  sie  daher  nur  zur  Messung 

sehr  intensiver  Ötrahlung:en  {^eeijrnet  sind.  Für  die  Sternidiotometrie  dürften 
sie  kaum  verwendbar  sein. 

7.    Spectralphotometer  mit  Ahsoi'ptiouskeil. 

Zu  Untersuchungen  über  die  Helligkcitsvertlieilung  im  Hpectrum  der 
Sonne  und  des  Mondes  ist  in  neuester  Zeit  für  das  Potsdamer  Obser- 

vatorium nach  meinen  Angaben  von  Töpfer  ein  Apparat  construirt  worden, 

bei  welchem  das  Auslöschuugs})rincip  zur  Anwendung  kommt.  Der  äusse- 

ren Form  nach  ist  das  Instrument  (Fig.  70,  Seite  28  1)  vollkommen  ähn- 
lich dem  grossen  Potsdamer  Keilpliotometer  (Seite  192);  es  ist  parallaktiseh 

montirt,  und  das  Beobachtuugsfernrohr  F  ist  nach  dem  Pol  gericbtet. 
Der  Collimator  C  ist  seitlieh  in  den  Würfel  iv  eingeschraubt,  und 

der  Sjjalt  wird  durch  die  Schraube  s  symmetrisch  zur  Mitte  verbreitert 

oder  verengt.  Vor  dem  Spalte  sitzt  in  dem  Kohre  R  ein  total  retlectiren- 
des  rechtwinkliges  Prisma.  Das  Kohr  ist  um  die  Axe  des  Collimators 

drehbar,  und  an  der  Kreistheilung  k  lässt  sich  die  Dedinatiou  des  be- 
trachteten Himmelsobjectes  einstellen.  Eine  kleine  Linse  /  am  Plnde  des 

Hohres  entwirft  auf  der  Scheibe  m  ein  punktförmiges  Bild  der  Sonne 

oder  des  Mondes,  und  die  Justirung  der  einzelnen  Theile  ist  so  ange- 
ordnet, dass  das  Bildchen  sich  auf  die  Mitte  dieser  Scheibe  projicirt, 

wenn  das  Licht  genau  auf  die  Mitte  des  Spaltes  fällt.  Während  der 

Beobachtung  hat  ein  GehUlfe  durch  langsames  Drehen  an  der  Feinbe- 
wegung f  des  Stundeukreises  dafür  zu  sorgen,  dass  das  Sonnenbildchen 

beständig  auf  der  Scheibeumitte  bleibt.  Im  Innern  des  Würfels  w  ist 

ein  Bow^land'sches  Ditfractiousgitter  angebracht,  dessen  Striche  der  Spalt- 
richtung parallel  sind.     Dieses  Gitter  kann  mittelst  des  Knopfes  n  um 

1)  Comptes  Rendus.  T.  83  (1876),  p.  269  und  Annales  de  cliimie  et  de  physique, 
Serie  5.  t.  18,  p.  15. 

2  Krech,  Photometrische  Untersuclmngen.  (Wissensch.  Beilage  zum  Programm 
des  Lnisenstädtischen  Gymnasiums  zu  Berlin,  1883. J 

3)  Annales  de  chimie  et  de  physique.   Serie  6,  t.  3,  p.  391. 

4)  Bull,  de  l'acad.  Imp.  des  sciences  de  St.  P6tersbourg.  T.  28,  p.  392.  —  Siehe 
auch  Wiedem.  Annalen,  Bd.  20,  p.  452. 
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grössere  Beträge,  mittelst  der  Feinbewegung  i  um  minimale  Strecken  ge- 
dreht werden,  und  die  Drehung  wird  an  dem  Gradbogen  v  mit  Hülfe 

von  Nonius  und  Lupe  abgelesen.  Auf  diese  Weise  wird  jeder  beliebige 

Theil  des  Spectrums  in  die  Mitte  des  Gesichtsfeldes  gebracht.  An  dem 

Ocularende  des  Beobachtungsfernrohrs  ist  das  auf  Seite  184  beschriebene 

Kcilpliotometer  ungesetzt;  au  Stelle  des  dort  erwähnten  Steges  wird 

durch  den  Knopf  r  ein  Schieber  unmittelbar  vor  den  Keil  eingeführt, 

welcher  das  ganze  Gesichtsfeld  bis  auf  eine  schmale  spaltförmige  Öff- 
nung,  die  genau  parallel  den  Spectrallinien    zu  stellen   ist,    abblendet. 

Fig.  70. 

Man  bringt  nun  durch  Drehung  des  Gitters  die  einzelnen  Spectralbezirke 
in  diesen  Ocularspalt  und  löscht  dieselben  mit  Hülfe  des  Keiles  aus.  Es 
versteht  sich  ganz  von  selbst,  dass  der  Beobachter  durch  Bedecken  mit 
einem  dunklen  Tuche  vor  jedem  äusseren  Lichte  geschützt  sein  muss. 

Die  früher  erwähnten  Ubelstände  des  Keilphotometers  machen  sich  natür- 
lich im  vollen  Grade  fühlbar,  und  ganz  l)esonders  bedenklich  ist  hier  der 

Umstand,  dass  die  dunklen  Glassorten,  aus  denen  die  Keile  gefertigt 
werden,  selten  alle  Farben  gleichmässig  absorbiren.  Eine  sorgfältige 

Untersuchung   der  benutzten  Keile  in  dieser  Beziehung  ist  durchaus  er- 
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forderlich,  iiiul  o^<  ist  nithsHiu,  rtlr  alle  diejeuifj^en  Spectralf^o^'enden,  in 
denen  mau  Messunjjen  vornehincu  will,  die  Keilconstunte  besonders  /u 
bestimmen. 

Im  (Jrossen  und  (ianzen  bietet  die  Auölösehungsniethod^^  in  der 

Speetralpliotometrie  manche  Vortheile  und  dürfte  sich  vielleicht,  mit  ent- 

sprechenden Modiricationen,  auch  zur  Beobachtung'  der  Sternspeetren 
eigrnen. 

Capitel  IV. 

Einiges  über  Lichtmessungsverfahren,  bei  denen  nicht  das  Urtheil 
des  Auges  zur  Anwendung  kommt. 

In  den  vorangehenden  Capiteln  sind  nur  solche  lichtmessenden  Appa- 
rate besprochen  worden,  bei  denen  es  in  letzter  Instanz  auf  das  Urtheil 

des  Auges  ankommt,  sei  es,  um  das  Verschwinden  eines  Lichteindruckes 

auf  der  Netzhaut  zu  coustatireu,  sei  es,  um  die  Gleichheit  zweier  ver- 
schiedenen Lichteindrlicke  zu  beurtheilen.  Wenn  wir  die  Definitionen 

Lichtstärke,  Helligkeit  u.  s.  w.  ausschliesslich  auf  diejenige  Wirkung 

der  Atherbeweguug  beziehen,  welche  in  unserem  Auge  eine  Gesichts- 
empfindung hervorruft,  so  ist  damit  das  Gebiet  der  Photometrie  streng 

abgegrenzt,  und  unsere  messenden  Hülfsmittel  sind  mit  den  bisher  auf- 
gezählten nahezu  erschöpft.  Gleichzeitig  ist  damit  auch  die  Genauig- 

keitsgrenze, die  bei  photometrischen  Messungen  überhaupt  erreichbar  ist, 

festgelegt;  sie  hängt  ganz  und  gar  von  der  Empfindlichkeit  der  Netz- 
haut ab,  und  da  wir  wissen,  dass  diese  von  Person  zu  Person  verschieden 

ist,  und  selbst  bei  demselben  Beobachter  im  Laufe  der  Zeit  merklichen 
Schwankungen  unterworfen  sein  kann,  so  sind  wir  gezwungen,  uns  mit 

einem  Grade  der  Sicherheit  zu  begnügen,  den  wir  durch  keine  Ver- 
feinerung unserer  instrumeutellen  Hülfsmittel  erhöhen  können.  Der  be- 

rechtigte Wunsch,  diese  Grenze,  wenn  irgend  möglich,  noch  zu  über- 
schreiten, hat  immer  wieder  den  Gedanken  angeregt,  bei  den  Helligkeits- 

messungen das  unvollkommene  Sehorgan  ganz  entbehrlich  zu  machen  und 
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die  physiologische  Wirkung  durch  irgend  eine  andere  weniger  subjective 
zu  ersetzen.  Insbesondere  hat  man  versucht,  die  von  jeder  Lichtquelle 

ausgehende  Wärmewirkung  und  die  von  ihr  hervorgerufenen  chemischen 
Processe  als  Mass  der  Helligkeit  zu  verwerthen.  Die  Berechtigung  zu 
diesen  Versuchen  bedarf  keiner  Vertheidigung,  und  da  jede  Veränderung 

der  Lichtstärke  (in  dem  gewöhnlichen  Sinne)  auch  von  einer  Veränderung 
der  Wärme  und  der  chemischen  Wirkung  begleitet  ist,  so  kann  man  mit 

gewissem  Fug  und  Eecht  Apparate,  welche  zur  Messung  dieser  Wirkungen 
dienen,  auch  Photometer  nennen;  nur  darf  man  nicht  vergessen,  dass 

photographische,  optische  und  thermische  Photometrie,  wenn  man  sie  so 
nennen  will,  wesentlich  voneinander  verschieden  sind,  und  dass  ein 
directer  Zusammenhang  zwischen  ihnen,  wenn  überhaupt,  jedenfalls  nur 
mit  grossen  Schwierigkeiten  ermittelt  werden  kann.  Man  nimmt  zwar 
nicht  mehr  an,  wie  es  früher  häufig  geschah,  dass  allein  die  am  Wenigsten 
brechbaren  Strahlen  eine  Wärme  Wirkung,  die  brechbarsten  lediglich  eine 

chemische  Wirkung  ausüben,  während  die  mittleren  die  Gesichtsempfin- 
dung hervorrufen;  man  weiss  jetzt,  dass  innerhalb  des  ganzen  sichtbaren 

Spectrums  sowohl  eine  erwärmende  als  eine  chemische  Wirkung  der 

Strahlen  vorhanden  ist,  und  dass  nur  das  Maximum  derselben  sich  ver- 
schiebt, je  nach  der  Beschaifenheit  derjenigen  Körper,  welche  dem  Lichte 

ausgesetzt  sind.  Das  Maximum  der  Wärmewirkung  im  Spectrum  bei 
Verwendung  von  gewöhnlichen  Glasprismen  liegt  im  Eoth,  dagegen  bei 
Benutzung  eines  Wasserprismas  im  Gelb;  ebenso  kann  das  Maximum 
der  photographischen  Wirkung  aus  dem  Violett  nach  jedem  anderen 
Theile  des  sichtbaren  Spectrums  rücken,  je  nach  den  Substanzen,  mit 
denen  man  die  empfindlichen  Platten  imprägnirt.  Die  Frage,  ob  es 
möglich  ist,  aus  der  Stärke  der  einen  Wirkung  unmittelbar  auf  die  der 
anderen  zu  schliessen,  und  ob  mau  daher  berechtigt  ist,  die  verschiedenen 
Wirkungen  nach  Gefallen  durch  einander  zu  ersetzen,  ist  im  Princip 
durchaus  zu  verneinen.  Eine  Proportionalität  findet  unter  gewissen 

Bedingungen  allerdings  statt.  Handelt  es  sich  z.  B.  um  zwei  Licht- 
quellen, welche  nur  Strahlen  von  ein  und  derselben  bestimmten  Wellen- 

länge aussenden,  so  wird  man  finden,  dass,  wenn  die  eine  doppelt  so 
hell  erscheint  als  die  andere,  dann  auch  die  thermische  und  chemische 

Wirkung  der  ersten  doppelt  so  stark  ist  als  diejenige  der  zweiten.  Etwas 
Ahnliches  wird  sich  ergeben,  wenn  es  sich  nicht  um  homogenes  Licht 
handelt,  sondern  um  zusammengesetztes  Licht  von  solcher  Beschaffenheit, 
dass  die  einzelnen  Strahleugattungen  bei  beiden  Lichtquellen  in  gleichem 
Verhältnisse  vorkommen.  Hat  mau  z.  B.  zwei  Sterne  von  genau  gleichem 
Spectraltypus,  so  wird  man  für  ihr  Energieverhältniss  dieselben  Werthe 
erwarten  können,  sei  es,  dass  man  sie  mit  Hülfe  der  Thermosäule  oder 
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t-mi-s  unserer  optischen  rhoiniiKiri  iMler  auf  photof^raidiisfln-ni  W  e;;e  mit- 
einander verj::leieht.  Handelt  es  sich  jedoch  um  Lieht  von  pinz  ver- 

geh iedener  Zusammensetziiujr.  so  hört  jede  ProportionalitJlt  zwischen  den 
drei  fraglichen  Wirkungen  auf,  und  man  kann  nicht  unmittelbar  von  der 
einen  auf  die  andere  schliessen.  Bestimmt  man  r.  H.  die  Extinctions- 

curve  in  der  Krdatmosphäre  durch  thermische,  optisdie  und  photogra- 
phisehe  Messungen,  so  ist  der  Verlauf  dersell)en  in  allen  drei  Fällen 
ein  absolut  anderer,  weil  die  seleetive  Absorption  der  Atmosj)häre  die 
Zusammensetzung  des  Spectrums  beständig  verändert.  Aus  dem  Gesagten 
dürfte  bereits  zur  Genüge  hervorgehen,  dass  A]>parate,  welche  speciell 
zur  Messung  der  thermischen  und  chemischen  Wirkung  des  Lichtes  be- 

stimmt sind,  nur  in  sehr  beschränktem  Masse  die  physiologischen  Photo- 
meter zu  ergänzen  oder  gar  zu  ersetzen  vermögen.  Es  wäre  daher  in 

einem  Lehrbuche  der  Astrophotometrie ,  welches  in  erster  Linie  die 

])hysiologische  Wirkung  des  Lichtes  behandeln  will,  ohne  Zweifel  er- 

laubt, von  diesen  A])pa raten  ganz  abzusehen  und  in  Betreff"  derselben 
auf  die  ausführlichen  Schriften  über  Actinometrie  und  Photographie  zu 
verweisen.  Vielleicht  wird  aber  doch  ein  kurzer  Überblick  über  die 

wichtigsten  Hülfsmittel  und  Messungsverfahren  auf  diesen  Gebieten  nicht 
unerwünscht  sein.  Insbesondere  dürfte  ein  Hinweis  auf  die  Anwendung 
der  Photographie  vollauf  berechtigt  erscheinen,  schon  aus  dem  Grunde, 
weil  heute  die  photographischeu  Helligkeiten  der  Fixsterne  neben  den 

optischen  bereits  Bedeutung  erlangt  haben.  Ich  möchte  aber  ausdrück- 
lich hervorheben,  dass  dieses  Kapitel  weder  auf  Vollständigkeit  noch  auf 

besondere  Gründlichkeit  Anspruch  macht. 

l.    Apparate  zur  Messung  der  tliermischen  Wirkungen  des  Lichtes. 

a.    Die   wichtigsten  Actinometer. 

In  seiner  >Photometria«  (§  8S6)  erwähnt  Lambert  die  Versuche, 
die  er  zur  Bestimmung  der  Extinction  des  Sonnenlichtes  in  der  Erd- 

atmosphäre angestellt  hat.  Diese  Versuche  sind  nicht  mit  eigentlichen 
Photometeru  ausgeführt  worden,  vielmehr  hat  sieh  Lambert  dabei  der 
thermischen  Methode  bedient,  indem  er  ein  gewöhnliches  Thermometer 
den  directen  Souneustrahleu  aussetzte,  dasselbe  mit  einem  zweiten,  im 
Schatten  liegenden  Thermometer  verglich  und  die  Diiferenz  der  Ablesungen 
als  Mass  für  die  Stärke  der  Sonnenstrahlung  betrachtete.  Dass  Lambert 

diese  Messungen  ganz  gleichbedeutend  mit  irgend  welchen  anderen  Licht- 
messungeu  auffasste,  geht  aus  seinen  Worten  unzweideutig  hervor;  man 
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wird  8ich  aber  wohl  mit  Rücksicht  auf  die  grundverschiedenen  Ver- 

fahren kaum  wundern  dürfen,  dass  die  Lambert'scheu  Extinctionsresultate 

sehr  erheblich  von  allen  anderen,  auf  rein  photometrischem  Wege  ab- 

geleiteten abweichen. 
Nach  Lamberts  Vorgänge  ist  noch  häufig  die  Differenz  der  Angaben 

zweier  Thermometer  zu  Strahlungsmessungen  benutzt  worden,  und  um 

die  Empfindlichkeit  zu  erhöhen,  hat  man  Thermometer  mit  geschwärzten 

oder  versilberten  Kugeln  benutzt.  Von  den  älteren  Apparaten  dieser 

Art  sind  besonders  das  Heliothermometer  von  de  Saussure i),  das 

Ditierentialthermometer  von  Leslie^),  dem  der  Erfinder  selbst  den 

Namen  Photometer  beigelegt  hat,  das  Rumford'sche^)  Thermoskop  und 

das  Eitchie'sche^)  Photometer,  welches  eine  Modification  des  Leslie'schen 
Instrumentes  ist,  zu  erwähnen.  Die  drei  letzten  Apparate  sind  Luft- 

thermometer mit  zwei  gleich  grossen  Glaskugeln,  die  durch  eine  gebogene 

Röhre  miteinander  verbunden  sind;  in  der  Röhre  ist  irgend  eine  Flüssig- 
keit enthalten.  Wird  die  eine  Kugel  von  einer  Lichtquelle  bestrahlt, 

während  die  andere  durch  einen  Schirm  vor  Bestrahlung  geschützt  ist, 

so  bewegt  sich  die  Flüssigkeit,  sobald  die  Luft  in  den  beiden  Gefässen 

sich  ungleich  ausdehnt.  Die  eine  Kugel  ist  gewöhnlich  geschwärzt.  Die 

Genauigkeit  der  Differentialthermometer  wird  nicht  unwesentlich  beein- 
trächtigt durch  den  Umstand,  dass  die  Strahlung  erst  das  Glas  zu  passiren 

hat,  ehe  sie  auf  die  Luft  einwirken  kann,  und  ferner  noch  mehr  da- 
durch, dass  sich  in  der  benutzten  Flüssigkeit  Dämpfe  entwickeln,  deren 

Expansion  die  Bewegung  der  Flüssigkeit  mit  beeinflusst  und  daher  die 
Angaben  des  Instrumentes  verfälscht. 

Bei  den  meisten  der  vorher  erwähnten  Apparate  kommt  es  darauf 
an,  zu  constatiren,  wann  der  Überschuss  der  Temperatur  der  bestrahlten 
über  die  unbestrahlte  Thermometerkugel  den  Höhepunkt  erreicht  hat. 

Man  nennt  diese  Methode  die  statische.  Häufig  wird  an  Stelle  der- 
selben die  dynamische  Methode  angewandt,  welche  darin  besteht,  die 

Verschiebung  der  Flüssigkeit  in  den  Thermometern  während  eines  be- 
stimmten Zeitintervalles,  abwechselnd  bei  Bestrahlung  und  Nichtbestrahlung, 

zu  messen.  Das  erste  Instrument  dieser  Art  ist  das  Actinometer  von 

J.  Herschel^),  welches  aus  einem  sehr  empfindlichen  Thermometer  mit 
grosser  Kugel  und  einer  dunkel  gefärbten  Flüssigkeit  besteht.  Man 
wendet  dasselbe  in  der  Weise  an,   dass  man  es  eine  Minute  lang  der 

1)  De  Saussure,  Voyage  dans  les  Alpes.  Bd.  2,  p.  294. 
2)  Leslie,  Inqniry  into  the  nature  and  propagation  of  heat.    London,  1804. 
3)  Phil.  Trans,  of  the  E.  Soc.  of  London.    1804,  p.  77. 
4)  Phil.  Trans,  of  the  E.  Soc.  of  London.   1825,  p.  141. 
5)  The  Edinburgh  Journal  of  science.  Vol.  3  (1825),  p.  107. 
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Strahluu^  uusset/t  und  das  Anwachsen  der  'iVuiperatur  während  dieser 
Zeit  beobachtet,  dann  das  Instrument  eine  Minute  liuv^  vor  den  directen 
Strahlen  durch  einen  Schirm  schützt  und  das  weitere  Anwachsen  oder  Ab- 

uehmen  der  Temperatur  während  dieser  Zeit  beobachtet.  Kin  Anwachsen 

im  Schatten  deutet  darauf  hin,  dass  das  Steiiren  während  der  Hestrahluii"- 
uiciit  dem  Einflüsse  derselben  allein  zuzuschreiben  war,  sondern  zum  Theil 

von  indirecter  Wärmezufuhr  (z.  ß.  durch  die  umjrebenden  Gegenstände 

oder  die  Theile  des  Apparates  u.  s.  w.)  herrllhrt.  L'm  den  reinen  Kinfluss 
der  Strahlung  und  somit  ein  Mass  für  ihre  Intensität  zu  erhalten,  hat 
man  also  in  diesem  Falle  die  Zunahme  im  Schatten  von  der  Zunahme 

während  der  Bestrahlung  zu  subtrahiren.  Im  anderen  Falle,  wenn  eine 

Abnahme  im  Schatten  eintritt,  muss  der  Uetrag  derselben  zu  dem  An- 
wachsen während  der  Bestrahlung  liinzuaddirt  werden. 

Noch  brauchbarer  als  das  llerschelsche  Actinometer  hat  sich  das 

Pouillet'sche  Pyrheliometer')  erwiesen,  welches  im  Wesentlichen 
aus  einem  tlachen,  cyliudrischen,  mit  Wasser  gefüllten  Gefässe  besteht, 
dessen  vordere  geschwärzte  Fläche  die  Sonnenstrahlen  senkrecht  auf- 

fängt. In  das  Gefäss  taucht  ein  Thermometer  ein.  Da  die  Quantität 

des  Wassers  bekannt  ist,  so  kann  man  aus  dem  Steigen  des  Thermo- 
meters während  eines  bestimmten  Zeitraums  (nach  Pouillet  5  Min.)  die 

Strahluugsmenge  bestimmen,  welche  die  geschw^ärzte  Oberfläche  in  dieser 
Zeit  von  der  Sonne  emj) fängt.  Um  den  durch  Ausstrahlung  in  die  Um- 

gebung bewirkten  Verlust  zu  berücksichtigen,  beobachtet  man  während 
weiterer  5  Minuten  das  Sinken  des  Thermometers  im  Schatten  und  addirt 

diesen  Betnig  zu  der  vorher  erhalteneu  Strahluugsmenge  hinzu.  Als 

Masseinheit  für  die  Strahlung  betrachtet  mau  diejenige  Wärmemenge, 

welche  erforderlich  ist,  um  1  kg  Wasser  um  1°{C.)  zu  erhöhen. 
Aus  neuerer  Zeit  stammen  eine  grosse  Anzahl  von  Actinometern, 

bei  denen  zum  Theil  die  im  Vorangehenden  erwähnten  Methoden  mit 

wichtigen  Verbesserungen  zur  Anwendung  kommen,  zum  Theil  noch 

empfindlichere  Hülfsmittel,  insbesondere  die  Thermosäule  in  Verbindung 

mit  dem  Galvanometer,  benutzt  werden.  Die  wichtigsten  dieser  Instni- 

mente,  auf  die  hier  nicht  näher  eingegangen  werden  kann,  sind  die  Actino- 

meter von  Secchi'^),  Violle '],  Crova^)  und  Ericsson^). 

1)  Comptes  Rendus.  Tome  ',  p.  24. 
2)  Bollettino  delFosserv.  del  Collegio  Romano.    1863,  p.  19. 
3)  Comptes  Rendua.   Tome  78,  p.  1425;  t.  82,  p.  729  tmd  896. 
4)  Crova,  Mesures  de  lintenaite  calorifique  des  radiations  solaires  et  de  leur 

absorption  par  Tatmosphere  terrestre  M6m.  de  l'acad.  des  sciences  et  lettres  de 
Montpellier.    Paris  187t). 

5j  Nature.    Vol.  4,  p.  204  u.  449:  Vol.  5,  p.  287,  344,  505;  Vol.  12,  p.  517. 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  19 
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b.    Das  Langley'sche  Bolometer. 

Die  vorliergenanuten  Ap])arate  zur  Messung-  der  Lichtstrahlung  werden 

an  Empfindlichkeit  wesentlich  durch  das  von  Langleyi)  erfundene  Bolo- 
meter libertroffen ,  welches  die  allergeringsten  Strahlungsänderungen  an- 

zeif^t  und  daher  vielleicht  auch  für  die  lichtschwachen  Himmelsobjecte 

nutzbar  zu  werden  versi)richt.  Das  Bolometer  beruht  auf  der  bekannten 

Thatsache,  dass  sich  der  elektrische  Widerstand  in  dünnen  Metallstreifeu 
unter  dem  Einflüsse  einer  Bestrahlung  ändert.  Es  besteht  aus  einer 

Wheatstone'schen  Brücke,  in  deren  beide  Zweige  je  ein  System  von 
dünnen  Eisen-  oder  Platinstreifen  eingeschaltet  ist.  Das  eine  dieser 
Systeme  wird  der  zu  untersuchenden  Strahlung  ausgesetzt.  Hierdurch 
vermehrt  sich  der  elektrische  Leitungswiderstand  im  entsprechenden 

Stromzweige,  und  das  Gleichgewicht  in  der  Wheatstone'schen  Brücke  wird 
gestört.  Das  in  diese  Brücke  eingeschaltete  Galvanometer,  welches  sich 
bei  gleicher  Temperatur  der  beiden  Streifensysteme  in  Euhe  befindet, 
wird  nun  bei  Verschiedenheit  des  Leitungswiderstandes  einen  Ausschlag 

zeigen,  und  die  Grösse  dieses  Ausschlages  ist  ein  Mass  für  die  Intensität 

der  ausgeübten  Strahlungswirkung.  Langley  hat  mit  diesem  empfind- 
lichen Instrumente  seine  epochemachenden  Untersuchungen  über  die  Ver- 

theiluug  der  Energie  im  Diffractionsspectrum  der  Sonne  ausgeführt,  und 
es  ist  ihm  gelungen,  die  Strahlungswirkungen  nicht  nur  in  allen  Theilen 

des  sichtbaren  Spectrums,  sondern  auch  bis  weit  über  die  Grenzen  des- 
selben hinaus  zu  bestimmen.  Das  kleine  Instrument,  dessen  Behandlung 

allerdings  wegen  verschiedener  Fehlerquellen  die  alleräusserste  Vorsicht 

erfordert,  ist  in  jüngster  Zeit  noch  in  mancher  Hinsicht  verfeinert  worden'-". 

c.    Das  Boj^s'sche  Eadiomikrometer. 

Von  Boys=^)  ist  zur  Messung  sehr  schwacher  Strahlungen  ein  Instru- 
ment construirt  worden,  bei  welchem  ein  empfindliches  Thermoelement 

zur  Verwendung  kommt.  Dieses  Element  besteht  im  Wesentlichen  aus 
einem  Eahmen,  gebildet  von  sehr  schmalen  Lamellen  aus  Antimon  und 
Wismuth,  die  mit  ihren  unteren  Enden  an  ein  dünnes  Kupferscheibchen 

gelöthet  sind,  während  die  oberen  Enden  durch  einen  gekrümmten  Kupfer- 
draht miteinander  verbunden  sind.    Der  Rahmen  hängt  au  einem  dünnen 

1)  Proc.  of  the  Amer.  Acad.  of  arts  und  sciences.    Vol.  16  (1880—81),  p.  342. 
2)  Wiedem.  Annalen.    Bd.  4(),  p.  20-4. 
3)  Proc.  of  the  E.  Soe.  of  London.    Vol.  42,  p.  189.    Ausserdem  Phil.  Trans,  of 

the  R.  Soc.  of  London.    1889  A,  p.  159. 
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Quarzfjulen  zwischen  den  Polen  eines  krät'tij::en  Miipieten.  Wird  die  Liitli- 
stelle  von  einer  Strahlun}?  j^etroften,  so  tritt  der  erzeujcte  ThennoHtroni 

mit  dem  niatrnetirtclien  Felde  in  Wechselwirkung?,  und  der  Hahnicn  er- 

hält daher  eine  Ahlenkun;;  aus  der  Kuhela^e,  welche  der  Strahlun^rs- 

intensität  proportional  ist.  VAi\q  einfache  Spiejrehiltlcsun<?  mit  Scala  ̂ 'iel>t 

den  lietraj::  der  Drehunj;  an.  Das  Instrument  hat  neben  hoher  Pimptind- 
liehkcit  noch  den  Vortheil,  dass  es  von  den  störenden  Einwirkungen  der 

äusseren  Temperatur  und  des  äusseren  Magnetismus  unabhängig  ist.  Boys 
hat  dasselbe  zu  Versuchen  Über  die  vom  Monde,  von  Planeten  und  hellen 

Fixstenien  ausgehende  Strahlungsintensität  benutzt')  und  ist  dabei  im 
Gegensatze  zu  anderen  lieobachtern  zu  dem  Kesultate  gekommen,  dass 
sich  eine  Sternenstrahlung  nicht  mit  Sicherheit  nachweisen  lässt. 

d.    Das  Crookes'sche  Radiometer  und  das  ZöUner'sche 
Scalenphotometer. 

Ein  gewisses  Aufsehen  hat  das  von  Crookes^)  erfundene  Radiometer 
erregt,  bei  welchem  die  von  einer  Lichtquelle  ausgesandte  Strahlung  direct 

in  Bewegung  umgesetzt  wird.  Ein  vierarmigcs  Kreuz  aus  Aluminium- 
draht ruht  mittelst  eines  Glashütehens  auf  einer  feinen  Spitze.  An  jedem 

Arme  ist  ein  Blättchen  aus  Glimmer  befestigt,  welches  auf  der  einen  Seite 

mit  Russ  Überzogen  ist;  die  schwarzen  Seiten  aller  vier  Blättchen  sind 

nach  derselben  Drehungsrichtung  hingewandt.  Die  ganze  Vorrichtung  be- 
findet sich  innerhalb  einer  Glaskugel,  in  welcher  die  Luft  ausserordentlich 

verdünnt  worden  ist.  l'nter  der  Einwirkung  einer  Lichtstrahlung  beginnt 
das  Kreuz  zu  rotiren  und  zwar  stets  in  solchem  Sinne,  dass  die  nicht 

berussten  Flächen  vorangehen.  Die  Bewegung  ist  um  so  schneller,  je 
stärker  die  Strahlung  ist,  und  durch  die  verschiedenartigsten  Versuche 

ist  nachgewiesen,  dass  die  Rotationsgeschwindigkeit  direct  der  Strahlungs- 

intensität proportional  ist.  Zöllner^)  hat  nach  dem  Crookes'schen  Princij) 
ein  sehr  compeudiöses  Instrument  construirt,  dem  er  den  Namen  Scalen- 

photometer gegeben  hat,  und  bei  dem  das  Radiometerkreuz  wie  bei 
einer  Drehwage  an  einem  Coconfadeu  aufgehängt  ist.  Massgebend  für 

die  Schnelligkeit  der  Drehung  ist  der  Grad  der  Verdünnung  der  in  dem 

Glasrecipienten  enthaltenen  Luft;  im  Allgemeinen  steigert  sich  die  Em- 
pfindlichkeit   mit    zunehmender    Verdünnung,    jedoch    nur   bis    zu    einer 

1)  Proc.  of  the  R.  Soc.  of  London.    Vol.  47,  p.  48ti. 
2)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1873,  p.  277. 
3)  Zöllner,   Das  Scalen-Photometer,   ein  neues  Instrument  zur  mechanischen 

Messung  des  Lichtes  etc.    Leipzig,  1879. 

19* 



2()2  II.   Die  photometrischen  Apparate. 

gewissen  Grenze.  Ferner  wird  die  Beweglichkeit  um  so  grösser,  je  un- 
gleichartiger die  beiden  Seiten  der  RadiometerflUgel  in  Betreff  ihres 

Straliluugsvermögens  sind.  Lampenmss  und  Versilberung  sind  die  wirk- 
samsten Contraste ;  bei  gleicher  Beschaffenheit  der  Seiten  findet  überhaupt 

keine  Drehung  statt. 

Lässt  man  nur  Strahlen  von  bestimmter  Brechbarkeit  auf  das  Radio- 

meter einwirken,  so  findet  man,  dass  die  Bewegungsgeschwindigkeit  um 

so  grösser  wird,  je  weniger  brechbar  die  Strahlen  sind,  ein  Beweis,  dass 

die  thermischen  Wirkungen  den  hauptsächlichsten  Eiufluss  auf  die  Vor- 

gänge ausüben.  Meistens  nimmt  man  zur  Erklärung  der  Erscheinungen 
die  kinetische  Gastheorie  zur  Hülfe,  nach  welcher  die  einzelnen  Moleküle 

eines  Gases  in  rascher  Bewegung  nach  allen  Richtungen  begriffen  sind 

und  daher  tlieils  gegeneinander,  theils  gegen  die  umgebenden  Gefäss- 
wäude  imd  andere  Hindernisse  anprallen  und  zurückgestossen  werden. 

Au  den  höher  erwärmten  geschw^ärzten  Flächen  werden  die  Moleküle 
häufiger  zurückgeworfen  als  an  den  nicht  geschwärzten,  und  dadurch 
wird  die  Ileaction  auf  die  beweglichen  Blättchen  bestimmt.  Obgleich 

diese  Hypothese  nicht  alle  Einzelheiten  der  Erscheinung  erklärt,  so  ver- 
dient sie  doch  vor  vielen  anderen  weit  complicirteren  Hypothesen  den 

Vorzug. 

2.    Apparate  zur  Messung  der  chemischen  Wirkungen  des  Lichtes. 

a.    Das  chemische  Photometer  von  Bunsen  und  Roscoe. 

Von  der  schon  früher  bekannten  Fähigkeit  des  Lichtes,  chemische 
Veränderungen  hervorzubringen,  ist  mehrfach  zu  Strahlungsmessungen 

Gebrauch  gemacht  worden.  Nachdem  im  Jahre  1843  Drap  er  einen  Ap- 
parat construirt  hatte,  bei  welchem  die  Strahlungsintensität  aus  der  Wirkung 

des  Lichtes  auf  ein  Gemenge  von  Chlor  und  Wasserstoff  bestimmt  wurde, 

ist  diese  Methode  von  Bunsen  und  Roscoe')  weiter  ausgebildet  und 
vervollkommnet  worden.  Das  von  ihnen  construirte  chemische  Photometer 

ist  eine  thermometerartige  Vorrichtung,  bestehend  aus  einem  kleinen  zum 
Auffangen  der  Strahlung  bestimmten  Gefässe,  einem  dünnen  mit  Scala 
versehenen  Iiohre  und  einem  grösseren  Behältnisse  am  anderen  Ende.  Dieses 
Behältuiss  und  ein  Theil  des  kleinen  Gefässes  sind  mit  Wasser  gefüllt. 
Durch  das  Ganze  wird  mittelst  eines  besonderen  Verfahrens  ein  Gemenge 

1)  Pogg.  Annalen.  Bd.  96,  p.  373;  Bd.  100,  p.  43  u.  481;  Bd.  101,  p.  235;  Bd.  108, 
p.  193;  Bd.  117,  p.  529. 
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voi»  grleicheu  Voluiiitheilen  Chlor  und  Wasserstoft"  8o  lan^'f  liindurcli- 
geleitet,  bis  die  Flüssifjrkoiton  vollt^tändij?  jcesätti^  wind  und  der  ül)ri;::e 

Itauin  damit  crfHllt  ist.  Wird  nun  das  Insolationsfiferäss  allein  dem  Lielite 

exponirt,  so  verbindet  sieh  unter  der  Eiinwirkunj;  desselben  der  Wasser- 

stotl"  mit  dem  Chlor  zu  Salzsäure,  und  da  diese  von  dem  Wasser  im  (ie- 

t"Us8e  absorbirt  wird,  so  bewirkt  die  Volumverminderun^  des  Gasg:emen^es 
ein  Vorrtlcken  der  FlUssifjkeit  aus  dem  grösseren  Behälter  in  das  Scalen- 
rohr.  Aus  der  Grösse  der  Versehiebun;;  lässt  sich  die  Stärke  der  Licht- 
wirkunp:  bestimmen,  und  zwar  foljj^t  aus  zahlreichen  Versuchen,  dass  die 

chemische  Wirkung  d.  h.  die  Volumveränderung  des  Gases)  direct  der 

Intensität  der  Strahlung  proportional  ist.  Dabei  sind  freilich  eine  Menge 
von  Nebenumständen  zu  beachten,  insbesondere  ist  darauf  IfUcksicht  zu 

uelimen.  dass  der  Beginn  des  Processes  eine  gewisse  Zeit  verlangt,  die 

von  der  Lichtstärke  abhängt,  und  dass  ebenso  wieder  von  dem  Beginn  der 

chemischen  Wirkung  bis  zur  Erreichung  des  Maximums  eine  Zeit  vergeht, 
deren  Dauer  mit  der  Intensität  der  Strahlung  variirt.  Auf  diese  und 

andere  damit  zusammenhängende  Fragen  kann  hier  nicht  näher  einge- 
gangen werden. 

b.    Das  Selenphotometer. 

Das  krystallinische  Selen  besitzt  die  merkwürdige  Eigenschaft,  unter 

Einwirkung  des  Lichtes  die  Elektricität  besser  zu  leiten  als  im  Dunklen. 

Dieses  Verhalten  des  Selens  ist  zuerst  von  Säle'),  dann  besonders  ein- 

gehend von  Siemens^)  studirt  worden,  und  es  sind  mehrfach  Versuche 

gemacht  worden ,  dasselbe  zur  Construction  von  Photometern  zu  ver- 
werthen.  Ein  vollständiger  Erfolg  ist  bisher  nicht  zu  erzielen  gewesen, 

hauptsächlich  wegen  der  Unbeständigkeit  der  Erscheinungen.  Eine  längere 

Dauer  der  Belichtung  hat  nämlich  eine  Abnahme  der  Wirkung,  eine  »Er- 
müdung« der  Substanz  zur  Folge,  und  ein  ähnlicher  Etfect  wird  durch 

allzu  intensive  Lichtstrahlungen  hervorgebracht,  femer  wird  durch  die  ge- 

ringste Verunreinigung  des  Selens  mit  anderen  Metallen  die  Lichtempfind- 
lichkeit vermindert.  Nach  den  Untersuchungen  von  Siemens  nimmt  die 

Leituugsfähigkeit  nicht  proportional  der  Lichtstärke  selbst  zu,  sondeni 

nahezu  proportional  der  Quadratwurzel  aus  derselben.  Die  Wirkung  geht 

hauptsächlich  von  den  sichtbaren  Strahlen  des  Spectrums  aus;  sie  beginnt 

mit  dem  Violett,  steigt  von  da  ziemlich  gleichmässig  bis  zum  Roth,  ist 
noch    im  Ultraroth    zu    constatiren,    verschwindet    aber    darüber    hinaus. 

1)  Proc.  of  the  R.  See.  of  London.    Vol.  21,  p.  283. 
2)  Monatsb.  der  K.  Preuss.  Akad.  der  Wiss.  1875,  p.  280;  1876,  p.  95;  1877,  p.  299. 
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Siemens  erklärt  die  Erscheinungen  dadurch,  dass  die  Lichtstrahlen  direct 

eine  Molekuhirveränderung  des  Selens  hervorbringen,  indem  sie  das 

krystalliuisclic  Selen  zu  metallischem,  viel  besser  leitendem  reduciren; 
nach  Aufhüren  der  Beleuchtung  bildet  sich  die  metallische  Selenoberfläche 

wieder  in  krystallinisches  Selen  zurück. 
Siemens  hat  noch  auf  eine  andere  eigentliümliche  Eigenschaft  des 

Selens  im  Verhalten  gegen  die  Lichtstrahlen  aufmerksam  gemacht').  Er 
hat  nämlich  gefunden,  dass  manche  Selenplatten  bei  der  Beleuchtung 
nicht  besser  leitend  werden,  dagegen  selbst  elektromotorisch  wirken,  als 

ob  die  Energie  des  Lichtes  unmittelbar  in  elektrische  Energie  umgewandelt 

würde.  Die  auffallende  Erscheinung  ist  in  neuerer  Zeit  von  Minchin-) 
Aveiter  verfolgt  worden.  Derselbe  hat  photoelektrische  Elemente,  ähnlich 

den  galvanischen  Elementen,  coustruirt,  bestehend  aus  Selen,  Aluminium 
und  einer  Flüssigkeit.  Im  Dunklen  zeigen  dieselben  keinerlei  Wirkungen, 

dagegen  entwickeln  sie  bei  Belichtung  des  Selens  eine  elektromotorische 
Kraft,  die  mittelst  eines  empfindlichen  Elektrometers  gemessen  werden 

kann.  Die  einwirkende  Lichtquantität  ist  direct  dem  Quadrate  der  beob- 
achteten elektromotorischen  Kraft  proportional.  Minchin  hat  in  aller- 

jüugster  Zeit  3)  solche  photoelektrischen  Elemente  in  einem  grossen  Tele- 
skop an  Stelle  des  Oculares  angebracht  und  versucht,  mittelst  derselben 

die  von  den  Sternen  ausgehende  Energie  zu  bestimmen.  Bei  der  Yer- 
gleichung  gleich  geförbter  Sterne  zeigen  seine  Resultate  eine  vollkommene 
Übereinstimmimg  mit  den  Ergebnissen  der  photometrischen  Messungen. 

Eine  weitere  Ausbildung  der  im  hohen  Grade  beachtenswerthen  photo- 
elektrischen Methode  könnte  für  die  ganze  Photometrie  des  Fixsternhimmels 

bedeutungsvoll  werden. 

c.    Die  Photographie  als  photometrisches  Hülfsmittel. 

Bald  nachdem  durch  die  epochemachende  Entdeckung  Daguerres 
(im  Jahre  1839)  die  Möglichkeit  gegeben  war,  das  auf  einer  jodirten 

Silberplatte  unter  Einwirkung  des  Lichtes  erzeugte  latente  Bild  durch  Be- 
handlung mit  Quecksilberdämpfen  hervorzurufen  und  dauernd  auf  der  Platte 

zu  erhalten,  tauchte  der  Gedanke  auf,  das  neue  Verfahren  auch  zu  quanti- 
tativen Lichtmessungen  nutzbar  zu  machen.  Arago  ist  wohl  der  Erste 

gewesen,  Avelcher  auf  die  Bedeutung  der  Photographie  für  Lichtmessungen 
hingewiesen  hat,  und  auf  seineu  Eiufluss  sind  auch  die  ersten  gründlichen 

1)  Sitzungsber.  der  K.  Preuss.  Akad.  der  "Wiss.  1885,  p.  147. 
2)  Philos.  Mag.  Ser.  5,  Vol.  31,  p.  207. 

:i)  Nature.    Vol.  49,  p.  27U;  Vol.  52,  p.  246.   —    Ausserdem  Proc.  of  tlie  R.  Soc. 
of  London.    Vol.  58,  p.  142. 



m jy'  ''•' 

Die  Photographie  als  phototnetrlBches  HUIfsmittel.  205 

l  iiterHuchunjjen  auf  diesem  (»ebiete  ziirUck/ufllhrou,  iVw  im  .Ijilire  1844 

von  Fizfjiu  und  Foucuult')  jinj^'stellt  worden  sind.  Diese  j^in^en  von 
dem  dureliaus  plausibel  erseheinenden  (Irundsatze  aus,  duss  die  von  einer 
Licht(juelle  auf  einer  emptindliehen  Platte  geleistete  Arbeit,  die  sich  in 

der  Zersetzung  der  Schicht  bemerkbar  macht,  direct  proportional  sein 

müsse  der  ursprlln^'lichen  Intensität  der  Lichtciucllc  und  ferner  der  Zeit- 
dauer der  ndichtunjr.  Hat  mau  also  verschiedene  Lichtquellen,  welche 

mit  den  Intensitäten  /,,  /,,  t,  .  .  .  auf  eine  Platte  einwirken,  und  bei  den 

Expositionszeiten  t^,  ̂ ,  (3  .  .  .  dieselbe  Arbeit  auf  der  emi»tindlichcn 
Schicht  ausüben,  so  ist  nach  dem  obigen  Grundsatze: 

/,  t^  =  i^t^  =  i^t^  z=  .  .  .  :      ali^'cmein:  //  =  const. 

Man  findet  also   ttlr  zwei  zu   untersuchende  Licht(|uellcn  das  Intensitäts- 

verhältniss  -^ ,    nachdem  die  Expositiouszeiten   /,   und   (.,   bcstinnnt    sind, 

bei  denen  von  ihnen  der  gleiche  Etiect  auf  der  Platte  hervorgebracht 
wird,  aus  der  Gleichung: 

h_  —  h 

Um  ein  für  alle  Male  einen  bestimmten  Grad  der  Veränderung  in  den 

benutzten  Jodsilberplatten  als  Fixpunkt  für  die  Lichtvergleiehungeu  zu 
norrairen,  wählten  Fizeau  und  Foucault  denjenigen  Moment,  wo  die 

emi)findliche  Schicht  die  Quecksilberdämpfe  gerade  zu  verdichten  beginnt, 

wo  also  das  photographische  Tiild  zu  entstehen  anfängt.  Ihre  Licht- 

messungen geschahen  in  der  Weise,  dass  sie  das  in  einer  Camera  ent- 
worfene Bild  einer  Lichtquelle  nacheinander  auf  verschiedene  Stellen  der- 

selben Platte  einwirken  Hessen,  wobei  sie  jedesmal  die  Expositionszeit 
um  kleine  Beträge  veränderten.  Ebenso  vcrfuliren  sie  mit  einer  zweiten 

Lichtquelle,  und  indem  sie  nun  in  beiden  lieihen  von  Aufnahmen  den- 
jenigen Punkt  bestimmten,  wo  bei  der  Entwicklung  das  Bild  gerade  zu 

entstehen  begann,  erhielten  sie  aus  dem  Verhältnisse  der  zugehörigen  Ex- 
positionszeiten nach  der  obigen  Gleichung  das  Intensitätsverhältuiss  der 

beiden  Lichtquellen.  Die  Untersuchungen  von  Fizeau  und  Foucault 
erstreckten  sich  auf  das  Licht  der  Sonne,  auf  das  elektrische  Kohleulicht 

und  auf  das  Kalklicht  und  lieferten  unter  Anderem  das  interessante  Re- 

sultat, dass  für  diese  Lichtquellen  die  chemischen  Intensitäten  den  op- 
tischen gleich  seien.  Bei  den  Mängeln,  die  den  Daguerreotypieplatten 

anhaften,  sind  die  Lichtmessungen  von  Fizeau  und  Foucault  nur  als 

erste  Versuche  in  dieser  Richtung  zu  betrachten,  die  auf  grosse  Genauig- 

1)  Comptes  Rendus.    Tome  18,  p.  746  u.  860. 
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keit  keinen  Anspnicb  machen  können.  Es  ist  übrigens  von  grossem  In- 

teresse, dass  die  beiden  französischen  Gelehrten  in  der  citirten  Abhand- 

lung bereits  durch  besondere  Versuche  nachgewiesen  haben,  dass  das  von 

ihnen  benutzte  Gesetz  von  dem  reeiproken  Verhältniss  der  Expositions- 

zeiten und  Intensitäten  zweier  Lichtquellen  bei  gleicher  chemischen  Wir- 

kung nur  innerhalb  beschränkter  Grenzen  Gültigkeit  hat,  und  zwar  dass 

A])weic]iungeu  von  diesem  Gesetze  schon  bemerkbar  werden,  wenn  das  Ver- 
hältniss der  Intensitäten  oder  Expositionszeiten  das  Zehnfache  übersteigt. 

Anstatt  der  jodirten  Silberplatten  versuchte  man  unmittelbar  nach  der 

Entdeckung  der  Daguerreotypie  auch  das  billiger  herzustellende  Chlor- 
8ilberpai)ier  zu  Messungen  der  chemischen  Lichtstärke  zu  benutzen.  Es 

sind  Untersuclnmgen  von  Jordan,  Hunt,  Herschel  und  Anderen  in 
dieser  Richtung  bekannt,  die  aber  zu  keinen  befriedigenden  Eesultaten 
führten,  weil  es  nicht  gelang,  ein  photographisches  Papier  von  vollkommen 

gleich  bleibender  Empfindlichkeit  herzustellen,  sowie  eine  gesetzmässige 

Abhängigkeit  der  Schwärzung  des  Papiers  von  der  Intensität  und  Ex- 

positionsdauer aufzufinden.  Erst  Bunsen  und  Roscoe')  haben  die  Methode 
so  weit  vervollkommnet,  dass  sie  zu  exacten  Messungen  brauchbar  ge- 

worden ist.  Durch  zahlreiche  sehr  sorgfältige  Versuche  haben  sie  zunächst 

den  Satz  bewiesen,  »dass  innerhalb  sehr  weiter  Grenzen  (Änderung  der 
Intensität  um  das  25  fache)  gleichen  Produeten  aus  Lichtintensität  und 
Belichtungsdauer  gleiche  Schwärzimgen  auf  Chlorsilberpapier  von  gleicher 
Sensibilität  entsprechen«.  Die  Einschränkungen,  welchen  dieses  Gesetz 

nach  den  Untersuchungen  von  Fizeau  und  Foucault  bei  den  Daguerreo- 
typieplatten  unterworfen  ist,  und  welche  nach  den  neuesten  Untersuchungen 
auch  für  die  photographischen  Trockenplatten  gültig  sind,  kommen  also 
bei  den  lichtempfindlichen  mit  Chlorsilber  getränkten  Papieren  in  Wegfall. 
Besonderen  Fleiss  haben  Bunsen  und  Roscoe  auf  die  Herstellung  eines 
unveränderlichen  photographischen  Normalpapieres  verwandt,  und  ihre 
Versuche  zeigen,  dass  es  in  der  That  möglich  ist,  ein  solches  Papier  von 
hinlänglich  constant  bleibender  Lichtempfiudlichkeit  zu  bereiten.  Um 

ferner  bei  der  Beurtheiluug  des  Schwärzungsgrades  einen  bestimmten  un- 
veränderlichen Farbenton  als  Ausgangspunkt  benutzen  zu  können,  der 

jederzeit  auch  leicht  wieder  hergestellt  werden  kann,  bereiteten  sie  eine 
Mischung  von  1000  Theilen  Zinkoxyd  und  1  Theil  reinen  Lampenruss, 
die  auf  Papier  aufgetragen  sich  als  eine  Normalschwärze  von  gleicher 
und  unveränderlicher  Beschaffenheit  erwies.  Als  willkürliche  Masseinheit 

für  alle  ihre  photometrischen  Bestimmungen  legten  Bunsen  und  Roscoe 

1}  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.     1863,    p.   139.    —    Pogg.   Annalen. 
Bd.  117,  p.  529. 
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diejeiiijrf  Lichtintensität  zu  (Jnindc.  welche  in  einer  Sccunde  auf  dem 

Norniiilpjipier  die  Normalschwürze  liervorbrin^'t. 
Funsen  und  Ko8coe  haben  ihre  ])hotometrische  Methode,  die  einer 

beträchtlichen  Genani«::keit  tahi^  ist,  liauiitsächlich  zu  Mesaiinji^en  der 
cheniisciien  Intensität  des  Taf^eslichtes  an  verschiedenen  IJeohachtuujrs- 

orten  und  zur  Aufsuchung'  der  Heziehnug  zwischen  Sonnenhöhe  und  Ta;;es- 

licht  anjrewandt,  ausserdem  hat  Hoscoe')  nach  dieser  Methode  He- 
stinimungen  der  chemischen  Hellijrkeit  an  verschiedenen  Stellen  der 

SonnenoberHäche  ausn:efiilirt.  Dass  das  \  erfahren  in  der  Astronomie 
keine  weitere  Verbreituufr  gefunden  hat,  liegt  wohl,  abgesehen  von  der 

Umstäudliihkeit,  die  mit  der  Herstellung  des  photogra])hisohen  Nonnal- 

papieres  verbunden  ist,  l)«'S(>nder8  daran,  dass  bei  sehr  schwachen  Licht- 
eindrllcken  die  Kmpfindlichkeit  nicht  ausreichend  ist,  um  genaue  Be- 

stimmungen zu  ermöglichen.  Für  die  technische  Photographie  sind  dagegen 
die  Intersuehungeu  von  Huusen  und  IJoscoe  von  der  grössten  Bedeutung 
gewesen,  weil  ihr  Verfahren  vorl)ildlich  geworden  ist  fUr  die  Constructiou 

einer  ganzen  Keihe  von  sogenannten  chemischen  Photometem  und  Sensi- 
tometeni. 

Während  Fizeau  und  Foucault,  ebenso  Bunsen  imd  lloscoe  von 

den  Himmelskörpern  nur  die  Sonne  in  den  Bereich  ihrer  Untersuchungen 

zogen,  wandten  Boud^)  und  nach  ihm  Warren  de  la  Kue'')  bereits 
in  den  fünfziger  Jahren  die  Photogra])hie  auch  zu  quantitativen  Bestim- 

mungen am  Monde  und  au  den  helleren  Planeten  an.  Sie  machten  anfangs 

auf  Daguerreot\})ie-,  dann  auf  Collodiumplatten  die  ersten  gelungenen 
Aufnahmen  von  diesen  Himmelskör])eni  und  schlössen  aus  den  Expositions- 

zeiten, die  erforderlich  waren,  um  fertige  Negative  zu  erlangen,  auf  die 
chemischen  Inteusitätsverhältnisse  dieser  Gestirne.  So  erhielt  Bond  die 

ersten,  wenn  auch  nicht  sehr  zuverlässigen  Werthe  für  das  i)hotographi8che 
Helligkeitsverhältuiss  von  Sonne  zu  Mond  und  von  Mond  zu  Venus,  Jui)iter 

und  Saturn  und  fand  unter  Anderem  in  Übereinstimmung  mit  Warren 

de  la  Rue  das  bemerkeuswerthe  Resultat,  dass  Ju])iter  von  einer  be- 
stimmten Menge  auffallenden  Sonnenlichtes  einen  viel  grösseren  Theil  der 

chemischen  Strahlen  retlectirt  als  der  Mond.  Ferner  ergaben  sich  aus 

diesen  Photographien  interessante  Aufschlüsse  über  die  Vertheilung  der 

Helligkeit  auf  den  sichtbaren  Scheiben  dieser  Himmelskörper;  so  zeigte 

sich  Jupiter  im  Centrum  der  Scheibe  beträchtlich  heller  als  am  Rande, 
während  beim  Mond  eine  Zunahme  der  Helligkeit  von  der  Mitte  nach 

dem  Rande  hin  angedeutet  war.    Es  ist  merkwürdig,  dass  die  Boud'schen 

1)  Proc.  of  the  R.  See  of  London.    Vol.  12.  p.  648. 
2    Memoirs  of  the  American  Acad.  New  rieries.    Vol.  S,  p.  221. 

'6)  Monthly  Notices.    Vol.  18,  p.  54. 
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Versuche  iu  dieser  Eiclitimg  später  nicht  weiter  verfolgt  und  zu  ge- 

naueren Messungen  der  Helligkeitsvertheilung  auf  Planetenscheiben  aus- 

gebildet worden  sind;  gerade  auf  diesem  Gebiete  könnte  die  Photographie 

ein  sehr  werthvolles  HUlfsmittel  für  die  Photometrie  werden. 

Der  Gedanke,  auch  die  Helligkeiten  der  Fixsterne  auf  pliotogra- 

phischem  Wege  zu  ermitteln,  ist  ebenfalls  von  Bond')  zuerst  angeregt 
worden.  Er  fand,  dass  die  Durchmesser  der  iu  der  Focalebene  eines 

Fernrohrs  auf  einer  photographischen  Platte  erzeugten  Öternscheibchen 

je  nach  der  Exi)Ositionszeit  verschieden  gross  waren,  und  folgerte  daraus, 

dass  Durchmesserbestimmungen  verschiedener  Sterne  auf  derselben  Platte 

ein  Mass  für  ihre  relativen  Helligkeiten  liefern  mUssten.  Die  wich- 

tigsten Eesultate,  zu  denen  Bond  durch  die  Discussion  einer  grossen 

Zahl  von  Sternaufnahmen  geführt  wurde,  gipfeln  in  den  folgenden  Sätzen : 

1 )  » Das  erste  Bild  eines  Sternes  entsteht  auf  der  photographischen  Platte 

ganz  plötzlich,  und  dieser  Moment  kann  mit  grosser  Genauigkeit  fest- 

gestellt werden.«  2)  »Der  Flächeninhalt  eines  Sternscheibchens  nimmt 

direct  proportional  der  Expositionszeit  zu.«  3)  »Für  jeden  Stern  und 

jede  Platte  gilt  die  empirische  Gleichung:  Pt -\-  Q-=if^  wo  ij  der  zur 
Expositionszeit  t  gehörige  Durchmesser  des  photographischen  Scheibchens 
ist  und  Q  eine  Constante  bedeutet.  Wendet  mau  diese  Gleichung  auf 
Sterne  von  verschiedener  Helligkeit  an,  so  können  die  daraus  abgeleiteten 
Werthe  von  P  ein  Mass  für  die  photographische  Intensität  derselben 

abgeben. « 
Bond  hat  durch  seine  wichtigen  Untersuchungen  zweifellos  den 

Grund  zu  einer  exacten  photographischen  Photometrie  der  Fixsterne  ge- 
legt, und  es  ist  fast  unbegreiflich,  dass  seine  Vorschläge  bis  in  die  Neu- 

zeit gänzlich  unbeachtet  geblieben  sind,  ja  so  vollständig  in  Vergessen- 
heit gerathen  konnten,  dass  die  meisten  Ergebnisse,  zu  denen  er  bereits 

iu  den  Jahren  1857  und  1858  gelangt  war,  ganz  von  Neuem  hergeleitet 
werden  mussten. 

Der  Erste,  der  nach  Bond  das  Problem  der  photographischen  Fix- 
sternhelligkeiten,  und  zwar  auf  einem  ganz  anderen  Wege,  in  Angrift 

nahm,  war  Janssen'-).  Er  hatte  dabei  das  specielle  Ziel  im  Auge, das  Intensitätsverhältniss  der  Sonne  zu  den  helleren  Fixsternen  zu 

ermitteln,  und  construirte  zu  diesem  Zwecke  ein  Instrument,  welches 

er  photographisches  Photometer  nannte,  und  welches  dazu  be- 
stimmt war,  die  Beziehungen  festzulegen  zwischen  der  Intensität  der 

Strahlung  und  dem  Dichtigkeitsgrade  des  Silberniederschlages,   den  die- 

1)  Astron.  Nachr.    Bd.  47,  Nr.  1105;  Bd.  48,  Nr.  1129;  Bd.  49,  Nr.  115S— 115it. 
2j  Comptes  Rendus.    Tome  92,  p.  821. 
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selbe  Hilf  der  Platte  liervorbrinj^.  Dieses  l'hotoiueter  besteht  im  Wehriit- 
liehen  aus  eiuer  Ciissette,  welche  die  empfindliche  i'latte  enthält.  V«)r  der- 

selben wird  mit  Hülfe  eines  Uhrwerks,  oder  wenn  eine  sehr  jcnmse 
Sehnelli{;keit  erwtinscht  ist,  mit  ilUlfe  von  starken  Federn  ein. undurch- 

sichtiger mit  einer  Öllnun^  versehener  Schieber  mit  cunstanter  Geschwindig- 
keit vorbeif;efllhrt.  Hat  die  (»rtnuiij;  die  Fonn  eines  Rechtecks,  so  wird 

die  I'latte  überall  die  gleiche  Schwärzung  annehmen;  ist  die  (MVnung 
aber  ein  Dreieck,  welches  parallel  zu  der  einen  Seite  über  die  Platte 
hinwegbewegt  wird,  so  erscheint  dieselbe  an  demjenigen  P^nde,  welches 

dieser  Seite  des  Dreiecks  entspricht,  dunkler  als  an  dem  entgegenge- 
setzten Ende,  wo  die  Spitze  des  Dreiecks  vorbeigeht,  und  da  die  Be- 
wegung gleichturmig  ist,  so  wird  man  unter  Berücksichtigung  der  Dimen- 

sionen des  Dreiecks  für  jede  Stelle  der  Platte  den  Zusammenhang 
zwischen  Schwärzung  imd  Intensität  finden.  Janssen  hat  mit  diesem 
Apparate  das  bereits  von  Fizeau  und  Foucault  nachgewiesene  Resultat 
bestätigt,  wonach  die  Zunahme  der  Schwärzung  nicht  streng  proportional 
bleibt  der  Zunahme  der  Lichtintensität,  sobald  dieselbe  sehr  beträchtlich 
ist,  und  er  hat  daher,  um  diesen  Fehler  zu  corrigiren,  den  Seiten  der 

Schieberöffnung  eine  Curvenforra  gegeben,  welche  die  gefundenen  Ab- 
weichungen berücksichtigt.  Mit  einem  solchen  corrigirten  Instrumente  hat 

Janssen  zahlreiche  Aufnahmen  der  Sonne  gemacht  und  auf  diese  Weise 
eine  Reihe  von  Sonnenscalen  erhalten.  Zur  Vergleichung  der  Fixsterne 
mit  der  Sonne  em])fiehlt  er,  die  ersteren  in  einiger  Entfernung  von  der 

Focalebene  aufzunehmen,  die  so  erhaltenen  Scheibcheu  mit  den  Sonnen- 
realen  zu  vergleichen  und  auf  denselben  den  Punkt  der  gleichen  Schwär- 
nmg  aufzusuchen.  Aus  den  zugehörigen  Zeiten  lässt  sich  dann  das 
photographische  Intensitätsverhältuiss  der  betreffenden  Himmelskörper 

ermitteln,  wenn  noch  gebührende  Rücksicht  auf  den  Abstand  der  photo- 
graphischen Platte  von  der  Brennebene  bei  den  Fixstemaufnahmen  ge- 

nonmien  wird.  Eine  praktische  Anwendung  dieser  Methode  in  grösserem 
Umfange  scheint  weder  von  Janssen  noch  von  Anderen  versucht  worden 

zu  sein;  auch  ist  sehr  zweifelhaft,  ob  dieselbe  eine  hinreichende  Genauig- 
keit gestattet. 
Die  Frage  nach  den  photographischen  Fixstemhelligkeiten  trat  erst 

dauernd  in  den  Vordergrund  des  Interesses  bei  Gelegenheit  der  Vor- 
bereitungen und  der  ersten  Arbeiten  für  die  inteniationale  Himmelskarte, 

und  ist  auch  heute  noch  lange  nicht  als  abgeschlossen  zu  betrachten. 
Ganz  allgemein  wurde  bald  die  Methode  der  Durchmesserbestimmung  als 
die  bei  Weitem  beste  anerkannt.  Die  Vorbedingungen  für  die  Anwendung 
dieser  Methode  sind  heutzutage  viel  günstiger  als  zu  der  Zeit,  wo  Bond 
sie    zuerst   in  Vorschlag    brachte.      Durch    die    Constniction    besonderer 
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])hotographischer  Objcctive,  welche  speciell  für  die  chemiscli  wirksameu 

Strahlen  achromatisirt  sind,  gelingt  es,  den  Sternbildchen  auf  der  Platte 

vollkommen  scharf  begrenzte  regelmässige  Form  zu  geben.  In  dieser 

Beziehung  dürfte  der  Ausbildung  der  photographischen  Photometrie  kaum 
noch  ein  ernstes  Hinderniss  im  Wege  stehen,  zumal  wenn  man  gewisse 

Vorsichtsmassregeln  nicht  ausser  Acht  lässt  und  namentlich  nicht  in  zu 

grossen  Abständen  von  der  optischen  Axe  auf  der  Platte  Messungen  aus- 
flihrt.  Dass  die  Sternscheibchen  am  Kande  der  Platte  etwas  anders  aus- 

sehen, als  in  der  Mitte,  beruht,  abgesehen  von  unvermeidlichen  kleineu 

Mängeln  des  Objectivs,  schon  darauf,  dass  die  exacte  Abbildung  der 

Sterne  auf  einer  Kugelfläche  erfolgt,  während  die  Platte  eben  ist.  Man 

hat  zwar,  um  diesem  Übelstande  zu  begegnen,  die  Benutzung  von  ge- 
krümmten Platten  vorgeschlagen;  indess  dürfte  dies  in  der  Praxis  aus 

verschiedenen  Gründen  schwer  ausführbar  sein.  Gewöhnlich  haben  die 

Bilder  am  Bande  der  Platte  eine  elliptische,  in  der  Bichtung  nach  dem 

Centrum  der  Platte  zu  verlängerte  Form.  Es  empfiehlt  sich  daher,  wenn 

man  die  Baudbilder  nicht  ganz  von  den  Helligkeitsbestimmungen  aus- 
schliessen  will,  die  Durchmesser  sowohl  in  der  radialen  als  in  der  dazu 

senkrechten  Bichtung  zu  messen  und  die  Mittelwerthe  aus  beiden  Be- 
stimmungen zu  benutzen.  Bei  guten  photographischen  Objectiven  ist 

übrigens  der  Unterschied  in  der  Form  der  Sternscheibchen  bis  zu  nicht  un- 
beträchtlicher Entfernung  von  der  Mitte  der  Platte  kaum  merklich.  Im 

Allgemeinen  erhält  man  aus  Messungen  am  Bande  der  Platte  die  Hellig- 
keiten der  Sterne  etwas  zu  gross. 

Voraussetzung  ist  natürlich  bei  allen  photographisch-photometrischeu 

Bestimmungen,  dass  die  Sternbilder  richtig  ausexponirt  sind.  Ist  die  Ex- 
positiouszeit  verhältnissmässig  sehr  gross,  so  werden  die  hellsten  Sterne 

Uberexponirt,  und  die  Begrenzung  der  Scheibchen  wird  dann  durch  ver- 
schiedene Ursachen,  insbesondere  durch  Beflexe  von  der  Bückseite  der  Platte, 

unscharf  und  verwaschen.  Dagegen  wird  bei  sehr  schwachen  unterexponirten 

Sternen  infolge  der  kleinen  Mängel  des  Objectivs,  ferner  infolge  der  nicht 

in  aller  Strenge  erreichbaren  exacten  Focussirung  und  anderer  Ursachen 

der  erste  Bildeiudruck  auf  der  Platte  verliältnissmässig  einen  zu  grossen 

Durchmesser  haben,  jedoch  nicht  vollständig  schwarz  erscheinen.  Es  ist 
daher  nicht  gerathen,  die  Helligkeiten  der  schwächsten  sowohl  als  der 
hellsten  Sterne  auf  einer  Platte  aus  den  Durchmesserbestimmungen  zu 

ermitteln,  und  man  wird  sich  am  Besten  auf  ein  gewisses  Helligkeits- 

intervall, über  dessen  Grenzen  bei  jedem  Objective  die  Erfahnmg  ent- 
scheiden muss,  beschränken. 

Während  Bond  bei  seinen  Helligkeitsmessungen  im  hohen  Grade 

von  den  Mängeln  der  damaligen  photographischen  Verfahren,  insbesondere 



Die  Photographie  ala  photometrittches  llillUuiittol.  3(M 

auch  vou  den  UuvoUkoiumeulieiteu  der  Daguerreotypieplattcn  \iud  der  Collo- 

diuuiplatteii  abliäupg  war,  ist  heute  in  dieser  Heziehunfi:  bei  den  ausser- 
ordentlichen Fortschritten  der  photographischen  Technik  so  ̂ it  wie  keine 

Gefahr  mehr  zu  hi'filrchten.  Die  trockenen  Hromsilher-Gehitliujilattrn 
werden  in  den  verschiedenen  renoniniirten  Faliriken,  sowohl  was  (ileich- 

mässi;^keit  der  eujpHndlicheu  Schicht  als  deren  Feinheit  anhctriftt,  in 

solcher  (iUte  hcrjrestellt,  dass  man  ao'^nT  Autnahnicn  auf  verschiedenen 
Platten  derselben  Emulsion  unbedenklich  zu  vergleichenden  Helligkeits- 

bestimmungen benutzen  kann,  wenn  man  nicht  gerade  die  lüichsten  An- 
forderungen an  Genauigkeit  stellt.  Selbstverständlich  muss  die  Ent- 

wickelung  S(»lcher  Autnahmen  unter  genau  gleichen  licdingungcn  erfolgen, 
und  die  Aufnahmen  dürfen  zeitlich  nicht  allzu  weit  auseinander  liegen, 

weil  erfahrungsmässig  die  Emptindlichkeit  der  Platten  bei  längerer  Auf- 
bewahrung sieh  allmählich  etwas  verändert.  Da  man  in  neuerer  Zeit 

photographischc  Platten  hergestellt  hat,  die  nicht  nur  fUr  die  violetten 
und  ultravioletten,  sondern  auch  für  andere  Strahlen  des  Spectrunis 

emptindlich  sind,  so  liegt  der  Gedanke  nahe,  solche  Platten  zur  photo- 

graphischen Photometrie  zu  verwenden.  Wenn  es  gelänge,  einen  Sensi- 
bilisator  zu  finden,  der  die  Platten  gerade  nur  für  die  im  Auge  wirk- 

samen Strahlen  empfänglich  macht,  so  würde  die  Platte  unmittelbar  das 

menschliche  Auge  vertreten,  und  die  photographischen  Helligkeiten  wären 

direct  mit  den  optischen  vergleichbar.  Vorläufig  ist  dieses  Ziel  noch 

nicht  erreicht,  und  es  bereitet  insbesondere  Schwierigkeit,  orthochroma- 
tische Platten  von  vollkommen  gleichartiger  BeschaÜeulieit  herzustellen, 

aber  es  unterliegt  wohl  keinem  Zweifel,  dass  die  Überwindung  dieser 

Schwierigkeit  nur  eine  Frage  der  Zeit  ist. 

Bedenklicher  für  die  ganze  photographische  Photometrie  ist  ein  Übel- 

stand,  gegen  den  sich  voraussichtlich  überhaupt  keine  vollständige  Ab- 
hülfe tretfen  lässt.  Es  ist  dies  der  enorme  EiuHuss  der  Luftunruhe  auf 

die  Durchmesser  der  photographischen  Sternscheibchen.  Bei  unruhiger 

Luft  werden  die  Bilder  grösser  als  bei  ruhiger  Luft,  und  demnach  werden 

im  ersten  Falle  die  Helligkeiten  zu  gross  gefunden.  Nach  Untersuchungen 
von  Schein  er  kann  der  Fehler  bis  zu  einer  halben  Grössenclasse  und 

darüber  anwachsen.  Es  folgt  daraus,  dass,  wenn  es  sich  um  Erreichung 

der  höchsten  Genauigkeit  handelt,  die  Helligkeitsvergleichuugen  nur  auf 

Messungen  an  ein  und  derselben  Aufnahme  beschränkt  bleiben  sollten, 

wo  die  Durchmesser  aller  Sterne  im  gleichen  Sinne  durch  die  Luftunruhe 

beeinflusst  worden  sind.  Die  besten  Resultate  wird  man  daher  bei  der 

Ausmessung  von  dicht  gedrängten  Sterngruppen,  sowie  bei  der  Ver- 

gleichuug  von  Veränderlichen  mit  nahestehenden  Vergleichsternen  erwarten 

können.    Am  Günstigsten  liegen  in  dieser  Beziehung  die  Bedingimgen  an 
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hochgelegeueii   Bcobachtungsstationeu ,   wo   im  Allgememen  die  Ruhe  der 

I.uft  gleichmässiger  zu  sein  pflegt. 
Auch  in  Betreff  der  Extinction  des  Lichtes  in  der  Erdatmosphäre  ist 

bei  den  photographischen  Helligkeitsbestimmungen  viel  grössere  Vorsicht 

geboten  als  bei  den  photometrischen  Messungen.  Die  chemisch  wirksamen 
Strahlen  werden  durch  die  Atmosphäre  am  Stärksten  absorbirt,  und  es  ist 

daher  zur  Keduction  der  photographischen  Helligkeiten  eine  besondere 

Extinctioustabelle  erforderlich.  Da  aber  die  Bestimmung  einer  solchen 

Tabelle  namentlich  für  die  grösseren  Zenithdistanzen  mit  grossen  Schwierig- 
keiten verbunden  ist  (bisher  existiren  über  diesen  Gesenstand  nur  zwei 

keineswegs  ausreichende  Untersuchungen  von  Schäberle^)  und  Picke- 

ring "^j),  so  ist  es  dringend  gerathen,  sich  bei  der  photographischen  Photo- 
metrie nur  auf  Beobachtungen  in  kleinen  Zenithdistanzen  zu  beschränken. 

Um  aus  den  Durchmesserbestimmungen  der  photographischen  Stem- 
scheibcheu  die  Helligkeiten  abzuleiten,  ist  es  nöthig,  eine  gewisse  Mass- 
eiuheit  für  dieselben  zu  Grunde  zu  legen.  Man  könnte  eine  solche  natürlich 
ganz  willkürlich  wählen,  doch  drängt  sich  von  selbst  der  Gedanke  auf, 
die  photographische  Helligkeitsscala  in  möglichste  Übereinstimmung  mit  der 

übliclien  optischen  Sterngrössenscala  zu  bringen  und  demnach  die  Inten- 
sitätsdifferenz zweier  Sterne,  deren  Helligkeiten  sich  zu  einander  wie 

1  :  2.51 2  verhalten,  als  eine  Grössenclasse  zu  definiren.  Es  handelt  sich 
dann  darum,  die  Beziehungen  zwischen  optischen  Stemgrössen  und  den 
photographischeu  Durchmessern  zu  ermitteln.  Über  diesen  Gegenstand 

sind  im  letzten  Jahrzehnt  eine  ganze  Reihe  von  Untersuchungen,  ins- 

besondere von  Scheiner  ^),  Charlier^),  Schäberle"^),  Wolf'')  angestellt 
worden,  auch  in  dem  »Bulletin  du  comite  international  pour  l'execution 
photographi(iue  de  la  carte  du  ciel «  finden  sich  zahlreiche  wichtige  Notizen 

von  Seiten  verschiedener  Astronomen.  Am  Gründlichsten  und  Erschöpfend- 
sten ist  die  Frage  bisher  von  Charlier  und  Scheiner  behandelt  worden. 

Ersterer  findet  für  die  Relation  zwischen  dem  Durchmesser  D  und  der 
Stemgrösse  m  den  Ausdruck: ■'s' 

m  =  a  —  b  log  D , 

worin  a  und  b  Grössen  sind,    die  für  jede  Aufnahme  bestimmte  Werthe 
haben.     Die  Grösse  a  hängt  ausser  von    der  Empfindlichkeit   der  Platte 
und    dem     Luftzustande    hauptsächlich    von    der    Expositionszeit    t    ab, 

1)  Schäberle,  Terrestrial  atmospheric  absorption  of  the  Photographie  rays  of 
light.      Contributions  from  the  Lick  rVbservatory.  No.  3),  Sacramento  1893. 

2)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  19,  part  II,  p.  247. 
31  Astr.  Nachr.   Bd.  121,  Nr.  28S4:  Bd.  124,  Nr.  2969;  Bd.  128,  Nr.  3054. 
4*  Publ.  der  Astr.  Gesellschaft,  Nr.  XIX. 
5)  Publ.  of  the  Astr.  Soc.  of  the  Pacific.    Vol.  I,  p.  51. 
6)  Astr.  Nachr.   Bd.  126.  Nr.  3006. 
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il:i:;r-in  kann  h  fUr  ein  hostiuiuiUr^  rnstninaui  und  für  ciui-  licstiuuuic 

l'ljittensorte  innerhalb  ^rowisser  Cireuzon  uIh  i-oustant  hrtrachtot  werden. 

V^erjfleieht  man  /unäelist  nur  Sterne  auf  derselben  Aufnahme  miteinander, 
so  ist  aueli  a  als  eoustant  auzusehen,  und  man  erhält  für  die.  (Jrüssen- 

ditfereuz  zweier  Sterne  die  Gleiehun{[j:: 

m^  —  m^  =  b  {\o>^  I)^  —  loj,'  7),) . 
Seheiner  hat  jjcfunden,  dass,  wenn  man  nielit  allzu  j^rosse  Helli^- 

keitsditfereuzeu   in  Hetraeht  zieht,    die  Zunahme  der  Stern^rüsseu   direet 

der  Zunahme  der  Durehmesser  proportional  gesetzt  werden  kann,  so  dass 
also  die  noeh  einfaehere  lielation  besteht: 

m^  —  w,  =  k  (Z>,  —  D^ 

lieide  Formeln,  ebenso  wie  alle  and<n*en  bisher  auf<;eHtellten,  sind 

nur  als  Interi)olationsformeln  aufzufassen  und  haben  keine  ])hvsikalis('he 
Hedeutunfi;.  Mit  Hülfe  derselben  kann  man  auf  jeder  Aufnahme  für  alle 

ausexi)onirten  Sterne  die  photof:;rai)hische  (irösse  ermitteln,  nachdem  aus 
einer  Anzahl  von  Sternen  derselben  Aufnahme,  deren  optische  Grösseu 

genau  bekannt  sind,  di'e  Constanten  der  Formel  abgeleitet  worden  sind. 
Diese  Anhaltsteme  sind  am  Besten  aus  ein  und  derselben  Spectralclasse 

und  zwar  der  ersten  (weisse  Sterne),  welche  am  Meisten  am  llinnnel  ver- 
breitet ist,  auszuwählen.  Für  diese  Spectralclasse  wird  so  ein  enger 

Anschluss  der  photograi)hischen  und  optischen  Grössen  erreicht,  während 

natürlich  für  Sterne  anderer  Spectralclasseu  sehr  erhebliche  Unterschiede 
zwischen  den  beiden  Systemen  bestehen  können. 

Etwas  weniger  zuverlässige  photograpliische  Grössen  lassen  sich  in 

Ermanglung  einer  genügenden  Anzahl  von  photometrisch  gut  bestimmten 
Anhaltsternen  auf  folgende  Weise  erlangen.  Man  benutzt  bei  jeder 

Ilimmelsaufnahme  nur  einen  gewissen  Thcil  der  Platte,  z.  B.  die  Hälfte, 

und  nimmt  jedesmal  unmittelbar  vor-  oder  nachher  auf  dem  anderen  Theile 

der  Platte  mit  Beibehaltung  der  betreffenden  Expositionszeit  eine  be- 

stimmte Region  des  Himmels  auf,  welche  eine  Menge  sorgfältig  photo- 
metrisch gemessener  Sterne  aller  möglichen  Grössen  enthält;  diese  Sterne 

dienen  dann  zur  Berechnung  der  Constanten  für  die  Platte.  Da  die 

beiden  Aufnahmen  nicht  absolut  gleichzeitig  gemacht  sind,  so  wirken  bei 
diesem  Verfahren  kleine  Schwankungen  in  der  Luftbeschaffenheit  störend 

ein;  auch  ist  man  nicht  immer  von  der  Yerpfliclitung  befreit,  die  Extinction 

des  Lichtes  in  der  Atmosphäre  in  Rechnung  zu  ziehen.  Immerhin  ge- 

stattet auch  dieses  Verfahren  bei  einiger  Vorsicht  in  der  Wahl  der  Beob- 
achtuugstage  eine  recht  befriedigende  Genauigkeit,  zumal  wenn  man  sich 
nicht  nur  auf  eine  einzige  Gruppe  von  Anhaltsteracn  beschränkt,  sondern 
mehrere  an  verschiedenen  Stellen  des  Himmels  auswählt  und  in  jedem 

gegebenen  Falle  die  günstigste  benutzt. 
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Ein  drittes  Verfahren,   welches  jedoch  nur  beschränkte  Genauigkeit 

giebt,  besteht  darin,  die  photographischen  Sternscheibchen  mit  ein
er  festen 

Scala  zu  vergleichen.     Eine  solche   Scala  kann  man  sich  dadurch  
 ver- 

schatfen,   dass   man  von  einem   Sterne   bekannter  Helligkeit,   etwa   dem 

Polarstern,  auf  derselben  Platte  nebeneinander  eine  Anzahl  von  Aufnahme
n 

bei  gleicher  Exi)Ositiou8zcit  macht,   indem  man  jedes  Mal  durch  irgend 

eine  Methode,   sei  es   durch  Abbleudung  des  Objectivs,  sei  es  durch  die 

einwurfsfreiere  Verwendung   von  rotirenden  Scheiben,   die  Helligkeit  um 

einen  bestimmten  Betrag,  etwa  eine  ganze  Grössenclasse,  verändert.     Man 

erhält  dann    eine    Reihe  von   Scheibcheu,    welche    Helligkeitsdiöerenzen 

von  je  einer  Grössenclasse  entsprechen,  und  wenn  man  diese  feste  Scala 

mit  den  zu  untersuchenden  Aufnahmen  vergleicht,  so  kann  man  für  jeden 

Stern  derselben  die  Stellung  innerhalb   dieser  Scala  angeben   und  durch 

Schätzung  die  Helligkeit  bis  auf  Zehntel  Grössenclassen   ermitteln.     Ab- 

gesehen davon,  dass  hier  in  letzter  Linie  alles  auf  eine  Beurtheilung  des 

Auges  ankommt,   wirken  Veränderungen   in  der  Luftbeschaffenheit,   Ex- 

tinction  u.  s.  w.  ebenso  störend  wie  bei  der  zweiten  Methode,  und  ausser- 

dem kommt  noch  die  verschiedene  Empfindlichkeit  der  Platten  in  Betracht. 

Die  Methode  kann  daher  nur  als  ein  Näheruugsverfahren  augesehen  werden. 

Pickering  1)  hat  sich    einer  ähnlichen  Methode   bei    seinen   zahlreichen 

photographisch-phütometrischen  Untersuchungen  bedient;    er  hat  aber  in 

den  meisten  Fällen  nicht  die  Durchmesser  der  Sterne  in  Betracht  gezogen, 

sondern  die  Spuren,    welche  dieselben  auf  der  Platte  einzeichnen,   wenn 

man    während    der    Exposition    das    Uhrwerk    des    Fernrohrs    entweder 

ganz  ausser  Thätigkeit  setzt  oder  demselben  eine  geringere  Geschwindig- 

keit giebt,  als  der  täglichen  Bewegung  der  Sterne   entspricht.  Das  Aus- 
sehen dieser  Striche  wird  ebenfalls    durch    Schätzung    mit   einer    festen 

Scala  verglichen,   die  durch  Aufnahmen   der  Spuren  eines  oder  mehrerer 

bekannter  Sterne  bei  messbar  veränderter   Helligkeit  derselben  erhalten 

ist.    Da  der  Schwärzungsgrad  der  Striche  wegen  der  verschieden  grossen 

linearen  Bewegung  der  Sterne  von  der  Declination  derselben  abhängt,  so 
ist  bei  dieser  Methode   noch   eine  besondere  Correction   erforderlich,   und 

die  Pickeriug'schen  photographischen  Steruhelligkeiten  können  schon  aus 
diesem  Grunde  kaum  einen  höheren  Wertli  beanspruchen,  als  er  z.  B.  blossen 

Helligkeitsschätzungeu  zukommt. 

1)  Memoirs  of   the  American  Acad.    Vol.  11,   p.  179.      Ausserdem    Annals  of 
the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  18,  p.  119;  Vol.  26,  part.  I;  Vol.  32,  part.  L 
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Müller,  Photometrie  der  GeBtirne.  20 





Capitel  I. 

Die  Sonne. 

Der  rentralk()rpor  unseres  Plauetensysteins,  von  welchem  alle  Glieder 
lesselben  Licht  und  Wärme  empfongen,  nimmt  bekanntlieh  als  Steni 
inter  den  übrigen  Stenien  keineswegs  einen  hervorragenden  Platz  ein. 
Wie  gewaltig  auch  die  Lichtfülle  ist,  die  bei  der  verhältnissmässig  geringen 
Entfernung  der  Erde  von  der  Sonne  unser  Auge  trifft,  so  würde  doch 
ron  einem  der  nächsten  Fixsterne  aus  betrachtet  die  Sonne  nur  als  ein 

Licht] »unkt  von  bescheidenem  Glänze  erscheinen.  Wenn  es  gelingt,  das 
Helligkeitsverhältniss  der  Sonne  zu  anderen  Himmelskörpern  mit  grosser 
Grenauigkeit  zu  bestimmen,  so  wird  uns  dadurch  nicht  nur  Aufschluss 
gegeben,  welche  Stellung  dem  Sonnensystem  unter  den  übrigen  Welten 

zukommt,  sondern  wir  gewinnen  auch  ein  einigermassen  sicheres  Funda- 
ment zu  weiteren  Speculationen  über  die  Dimensionen  der  anderen  Welt- 

körper, sowie  über  die  ganze  Anordnung  des  Weltalls.  Aber  auch  aus 

anderen  Gründen  ist  eine  genaue  Kenntniss  der  Intensität  des  Sonnen- 
lichtes erwünscht.  Wir  haben  bereits  im  ersten  Abschnitte  bei  Berechnung 

des  von  einem  Planeten  reflectirten  Sonnenlichtes  gesehen,  dass  eine 
sichere  Bestimmung  der  Albedo  des  Planeten  nur  dann  möglich  ist,  wenn 
das  Helligkeitsverhältniss  desselben  zur  Sonne  bekannt  ist;  wir  können 

also  nur  auf  diesem  W^ege  Aufschlüsse  über  die  physische  Beschaffenheit 
unserer  Nachbarplaneten  zu  erlangen  hoffen.  Auch  die  immer  wieder 
auftauchende  Frage,  ob  die  Sonne  ein  veränderlicher  Stern  ist,  lässt  sich 
nur  durch  die  sorgfältigsten  photoraetrischen  Messungen  beantworten. 
Bei  den  gewaltigen  Veränderungen,  die  sich  beständig  vor  unseren  Augen 
auf  der  Sonnenoberfläche  abspielen,  ist  die  Annahme  durchaus  berechtigt, 
dass  auch  Licht  und  Wärme  Schwankungen  unterworfen  sind,  deren 
Kenntniss  schon  im  Hinblipk   auf  den  bedeutenden  Einfluss,   den  diese 

20* 



308  m-   Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

Factoren  auf  alles  organische  Leben  an  der  Erdoberfläche  ausüben,  von 

allerhöchstem  Interesse  sein  muss.  Leider  ist  die  Erforschung  der  Licht- 

verhältnisse des  Sonnenkörpers  bisher  so  mangelhaft  geblieben,  dass  auch 

nicht  im  Entferntesten  daran  zu  denken  ist,  auf  Grund  derselben  Fragen 

wie  die  eben  angeführten  zu  entscheiden.  Mit  einem  gev^issen  Wider- 
streben haben  sich  otfenbar  die  Astronomen  aller  Zeiten  an  dieses  Problem 

"•ewagt,  und  das  bisher  vorhandene  Beobachtungsmaterial,  welches  in  den 

folgenden  Paragraphen  in  möglichster  Vollständigkeit  zusammengestellt 

und  kritisch  besprochen  werden  soll,  giebt  zunächst  nur  einen  keineswegs 

ZUN  erlässigen  Werth  für  eine  der  wichtigsten  Constanten  der  Astrophoto- 
metrie,  welcher  dringend  der  Verbesserung  bedarf.  Der  Gnind,  weshalb 
das  Studium  der  Sonnenintensität  bisher  so  sehr  vernachlässigt  worden 

ist,  liegt  wohl  hauptsächlich  darin,  dass  eine  directe  Vergieichung  der 

Sonne  sowohl  mit  irdischen  Lichtquellen  als  auch  mit  anderen  Himmels- 

körpern wegen  der  enormen  Helligkeitsunterschiede  schwer  ausführbar  ist. 

Um  mit  unseren  bisherigen  instrumenteilen  Hülfsmitteln  derartige  Inten- 
sitätsdifferenzen zu  bestimmen,  muss  das  Sonnenlicht  zuvor  in  messbarem 

Grade  erheblich  abgeschwächt  werden,  und  gerade  die  dazu  erforderlichen 

Zwischenoperationen  sind  es,  welche  die  Genauigkeit  der  Resultate  be- 
trächtlich verringern.  Nur  durch  zahlreiche,  immer  wieder  abgeänderte 

Versuche  und  durch  Verbesserung  der  photometrischen  Methoden  lässt 
sich  in  Zukunft  ein  Fortschritt  auf  diesem  Gebiete  erwarten.  Jedenfalls 

bleibt  hier  für  den  Astrophysiker  noch  ein  reiches  und  lohnendes  Feld 
der  Thätigkeit  offen. 

1.    Das  Licht  der  Sonne  verglichen  mit  anderen  Lichtquellen. 

a.    Sonne  und  künstliches  Licht. 

Der  erste  Versuch,  das  Licht  der  Sonne  mit  dem  einer  Kerze  zu 

vergleichen,  ist  meines  Wissens  von  Bouguer^)  im  Jahre  1725  gemacht 
worden.  Bouguer  liess  das  Sonnenlicht  durch  eine  kleine  Öffnung,  welche 
mit  einer  Concavlinse  von  2.25  mm  Durchmesser  verschlossen  war,  in 
ein  dunkles  Zimmer  fallen  und  fing  dasselbe  in  einer  Entfernung  von 
etwa  180  cm  auf  einem  weissen  Schirme  auf.  Da  das  Licht  sich  auf  dem 

Schirme  über  einen  Kreis  von  ungefähr  24.3  cm  Durchmesser  ausbreitete, 
so  ergab  sich  die  Dichtigkeit  der  Beleuchtung  auf  dem  Schirme  116ö4mal 
geringer,  als  die  Dichtigkeit  der  Beleuchtung  beim  Auffallen  auf  die  Linse. 
Eine  Wachskerze  in  der  Entfernung  von  43.3  cm  beleuchtete  den  Schirm 

1)  Traite  d'optique,  p.  85. 
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etwa  ebenso  hell,  wie  die  Sonne  dnrch  die  Linse.  Um  aber  eine  1 1664  mal 

stärkere  Beleuchtung  hervorzubrinjcen ,  niUsste  die  Kerze  dem  S<'liirnie 
Itis  auf  eine  Distanz  von  I.Ol  mm  nahe  gebracht  werden.  Es  folgt  also 
daraus  leicht,  dass  in  der  Entfernung  von  1  Meter  rund  ()2()(1()  Kerzen 

aufgestellt  werden  mUssteu,  um  den  gleichen  lieleuchtungsetlect  wie  die 
Sonne  zu  erzielen. 

Hei  diesem  Versuche  hatte  die  Sonne  eine  Höhe  von  :il"  Über  dem 
Horizonte.  Berücksichtigt  man  die  Extinction  in  der  Erdatmosjdiärc,  so 
findet  man,  dass  die  Sonne,  im  Zenith  gedacht,  eine  FUlche  senkrecht 
ebensf»  stark  beleuchten  wUrde,  wie  rund  75<)0()  Kerzen  in  der  Eutfeniung 

von  1  Meter.  Da  bei  dieser  Berechnung  auf  die  Absor|)ti<»n  des  Sonnen- 
lichtes in  der  Linse  gar  keine  lUlcksicht  genommen  ist,  und  da  ferner 

die  Vergleichung  wegen  der  Verschiedenheit  der  Farben  von  Sonnen-  und 

Kerzenlicht  nothgedruugeu  sehr  schwierig  sein  musste,  so  kann  das  ab- 
geleitete Resultat  nur  als  ein  erster  Nälierungswerth   betrachtet  werden. 

Nicht  viel  besser  steht  es  mit  dem  liesultate,  zu  welchem  Wollastou') 

im  .lahre  1799  gelangt  ist.  Derselbe  bediente  sich  der  Kumford'schen 
Sehattenmethode,  indem  er  das  Sonnenlicht  durch  eine  kleine  Öffnung 

•bne  Linse)  in  ein  dunkles  Zimmer  eindringen  Hess,  in  gewisser  Ent- 
fernung von  der  Öffnung  einen  dünnen  cylindrischen  Stab  und  unmittelbar 

dahinter  eine  weisse  Fläche  aufstellte  und  eine  Kerzentlamme  so  lauge 
verschob,  bis  die  beiden  auf  dem  Schirme  entstellenden  Schatten  gleich 

intensiv  erschienen.  Ist  e  die  Entfernung  der  Kerze  vom  Auffangschirme 

in  Metern,  und  ist  d'  die  Lichtf[uantität,  welche  auf  die  Flächeneinheit 
in  der  Entfernung  von  1  Meter  senkrecht  auffällt,  so  erhält  der  Sonnen- 

schatten    von    der  Kerze    die  Beleuchtung  -^  •     Ist   femer  <1  die    Licht- 

Quantität,  welche  von  der  Sonne  auf  die  Flächeneinheit  senkrecht  auf- 
fällt, so  wird  infolge  der  kleinen  Öffnung  auf  die  Flächeneinheit  des 

Schirmes  nur  ein  Theil  gelangen  können,  der  sich  zu  d  selbst  verhält 

wie  der  vom  Schirme  aus  durch  die  kleine  Öffnung  hindurch  sichtbare 

Theil  der  Sonne  zu  der  ganzen  scheinbaren  Sonnenscheibe.  Dieses  Ver- 
hältniss  ist  aber  gleich  dem  Verhältnisse  der  Quadrate  der  Tangenten  der 

scheinbaren  Halbmesser  von  Öffnung  (vom  Schirme  aus  gesehen)  und 
Sonne.  Ist  also  D  der  wirkliche  Durchmesser  der  kleinen  Öffnung  in 

Metern,  E  die  Entfernung  derselben  vom  Schirme,  und  S  endlich  der 
scheinbare  Sonnenradius,  so  erhält  der  Kerzenschatteu  auf  dem  Schirme 

dxD^ 
von  der  Sonne  die  Beleuchtun": 

^   4£'*tani?*iS' ö 

1    Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.   1S29,  p.  19. 
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Da  nuu  die  Kerze  bei  den  Versuchen  so  weit  verschoben  wird,  bis 

die  Beleiichtuuf^en  der  beiden  Schatten  einander  gleich  erscheinen,  so 
hat  man: 

e'  ~'4Ji;-Mang-Ä' 
und  mithin: 

d'  ~~        eW- 

Aus  den  zwölf  einzebien  Messungen,  welche  Wo  Ha  s  ton  angestellt  hat,  er- 

giebt  sich  im  Mittel  -^  =  59881,  d.  h.  die  Sonne  beleuchtet  die  Flächen- et 

ehilieit  ebenso  stark  Avie   59881  Kerzen  in  der  Entfernung  von   1  Meter. 

Was  die  Sicherheit  der  Messungen  und  die  angewandte  Methode  be- 

trifft, so  würde  der  Wollaston'sche  Werth  entschieden  den  Vorzug  vor  dem 
Bouguer'schen  verdienen;  leider  verliert  derselbe  aber  dadurch  an  Be- 

deutung, dass  die  Sonnenhöhen,  bei  denen  die  Beobachtungen  angestellt 
wurden,  nicht  angegeben  sind,  und  daher  der  Einfluss  der  Extinction 
nicht  bestimmt  werden  kann.  Nimmt  man  an,  dass  die  Messungen  stets 

gegen  Mittag  ausgeführt  wurden,  so  würde  die  durchschnittliche  Sonnen- 

höhe, da  die  Beobachtungen  Anfang  Juni  stattfanden,  etwa  60°  betragen 
haben,  und  es  würde  daraus  folgen,  dass  die  Beleuchtung  durch  die  Sonne 
im  Zenith  der  Beleuchtung  durch  61446  Kerzen  in  der  Entfernung  von 
1  Meter  gleichkommt.  Dieser  Werth  ist  als  Minimal  werth  anzusehen;  er 

würde  sich,  falls  die  Beobachtungen  in  grösseren  Entfernungen  vom  Meri- 

dian angestellt  wären,  noch  mehr  dem  Bouguer'schen  nähern. 
Aus  neuerer  Zeit  sind  noch  zwei  weitere  Bestimmungen  des  Hellig- 

keitsverhältnisses von  Sonnen-  und  Kerzenlicht  bekannt  geworden,  und 
zwar  von  Thomson')  und  Exner^).  Ersterer  hat  seine  Beobachtungen 

ebenso  wie  Wollaston  nach  der  Rumford'schen  Schattenmethode  ange- 
stellt. Aus  den  mitgetheilten  Zahlen  ergiebt  sich,  mit  Berücksichtigung 

der  Extinction  in  der  Atmosphäre,  für  die  Lichtwirkuug  der  Sonne  im 
Zenith  der  Werth  36104  Meterkerzen,  der  beträchtlich  kleiner  als  die 
Werthe  von  Bouguer  und  Wollaston  ist.  Da  die  Beobachtungen  an 

einem  Wintertage  bei  einer  Sonnenhöhe  von  nur  9"  ausgeführt  worden 
sind,  so  ist  wegen  der  Unsicherheit  der  Extiuctionsreduction  eine  stärkere 

Abweichung  leicht  erklärlich.  Man  wird  daher  dem  Thomson'schen  Werthe 
kein  sehr  grosses  Gewicht  geben  dürfen. 

1  Nature.    Vol.  27,  p.  277. 
2  Sitzungsb.  der  K.  Akad.  der  Wiss.  zn  Wien.     Math.-naturw.  Classe.  Bd.  94 

(1886),  p.  345. 
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Exner  hat  «ich  bei  sciuou  Messuufijon  cinort  Jütchiescheii  rhotoineters 

bedicut,  in  welrhein  die  Spiepcl  durch  ein  reclitwinkli^^cs  i'risniii  au« 
<  Jyps  ersetzt  waren,  so  dass  nur  diftuse  Hetiexion  statttinden  konnte.  iJas 
Sonnenlicht  wurde,  ehe  es  auf  das  Prisma  fiel,  durch  rotircndc  Scheiben 

mit  verstellbaren  sectortormij^en  Ausschnitten  in  messbarem  (Jrade  ge- 
schwilcht,  und  die  letzte  feine  Vergleichunj;  mit  dem  Lichte  der  benutzten 

Normalkerze  wurde  durch  die  Drehung  des  Prismas  um  i'ine  zu  der  Kante 

desselben  parallele  Axe  ausjrcfllhrt,  wodurch  der  Incidcnzwinkel  der  Sonnen- 
strahlen verändert  wurde.  Die  Aljhänp^^keit  der  Intensität  von  dem  In- 

cidcnzwinkel wurde  empirisch  durcii  l)Csondere  Versuche  bestimmt.  Die 

Messunj^a'n  selbst  geschahen  bei  Einschaltung  von  farbigen  Medien  (Gläser 
und  Flüssigkeiten)  zwischen  Prisma  und  Auge  in  drei  verschiedenen 
Farben,  Koth,  Grün  und  Blau.  Zieht  man  nur  die  durch  das  grllne  Glas 

hiudurchgelassenen  Strahlcngattuugen,  welche  etwa  das  Spectralgebiet 

zwischen  D  und  F  umfassen,  in  Betracht,  so  folgt  im  Mittel  aus  allen 

linzeinen  Bestimmungen  mit  Berücksichtigung  der  Extinction  fUr  die  von 

der  Sonne  im  Zenith  ausgehende  Beleuchtung  der  Werth  H)  ir>()  Meter- 
kerzen. 

Mit  Rücksicht  darauf,  dass  die  Intensität  einer  Kerzenflamme  kein 

absolut  constantes  llelligkeitsmass')  ist,  und  dass  z.  B.  schwerlich  voll- 
kommene Gleichheit  zwischen  der  von  Bouguer  und  der  von  Exner 

benutzten  Kerze  vorausgesetzt  werden  kann,  wird  man  von  vornherein 

starke  Differenzen  zwischen  verschiedeneu  Bestimmungen  erwarten  können, 

wenn  auch  nicht  so  grosse,  wie  sie  in  den  angeführten  Zahlen  zu  Tage 

treten.  Am  meisten  Vertrauen  verdient  der  Exner'sche  Werth,  der  sich 
aber  nur  auf  die  grünen  Strahlen  bezieht.  Man  wird  jedenfalls  auf  Grund 

der  bisherigen  Untersuchungen  nicht  mehr  sagen  dürfen,  als  dass  die 

Sonne  in  mittlerer  Entfernung  (im  Zenith)  eine  ebenso  starke 
Beleuchtung  hervorbringt,  wie  etwa  50000  Normalkerzen  in  der 

Entfernung  von  1  Meter.  Diese  Zahl  würde  noch  um  ungefähr 

20  Procent  zu  vergrössem,  also  durch  OOOOO  zu  ersetzen  sein,  wenn  mau 
die  Gesammtabsorption  unserer  Erdatmosphäre  in  Hechnung  bringen  und 

die  Lichtwirkung  der  Sonne  au8serhaU>  der  Atmosphäre  betrachten  wollte. 

l)  Unter  Normalkerze  versteht  man  gewöhnlich  die  enj^lische  Wallrathkerze, 
welche  eine  Flammenhühe  von  44.5  mm  hat  nnd  in  der  Stunde  7.77  g  ver- 

braucht. Ausser  dieser  Kerze  wird  als  Lichteinheit  häufig  noch  die  französische 
Stearinkerze  und  die  deutsche  Vereinskerze  benutzt,  deren  Lichtstärken  sich  zu  der- 

jenigen der  englischen  Normalkerze  nach  Bestimmungen  von  Vi  olle  wie  1.15  resp. 
1.13  zu  1  verhalten.  Die  von  VioUe  vorgeschlagene  riatinlichteinheit  entspricht 
in  ihrer  Wirkung  etwa  18.5  englischen  Normalkerzen,  und  die  besonders  in  Frank- 

reich gebräuchliche  Carcellampe  kommt  etwa  9  solcher  Kerzen  gleich.  —  Näheres 
über  diese  und  andere  irdische  Normallichtquellen  findet  man  in  dem  Buche  von 
H.  ELrüss  »Die  elektrotechnische  Photometrie.    Wien,  Pest,  Leipzig,  1886«. 
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Denkt  man  sich  endlich  Kerzen  in  einer  Entfernung  von  der  Erde, 

die  gleich  der  Sounenentfernung  ist,  aufgestellt,  so  würde  eine  Anzahl 

von  etwa  134  X  10*^  ertordcrlicli  sein,  um  die  gesammte  Lichtwirkung 
der  Sonne  zu  ersetzen. 

Wir  haben  bisher  nur  von  der  Beleuchtung  gesprochen,  welche 

das  gesammte  von  der  Sonne  ausgestrahlte  Licht  hervorbringt.  Wesent- 
lich verschieden  davon  ist  die  mittlere  scheinbare  Helligkeit  der 

Sonueuoberfläche.  Wollen  wir  diese  im  Verhältnisse  zu  anderen  Licht- 

quellen ausdrücken,  so  müssen  wir  die  scheinbaren  Grössen  der  aus- 
strahlenden Flächen  berücksichtigen.  Die  Fläche  einer  Kerzenflamme 

beträgt  etwa  3  D  cm ;  sie  erscheint  daher,  als  Kreis  gedacht,  in  der  Ent- 

fernung von  Im  unter  einem  Winkel  von  1°7'11".  Mit  Zugrundelegung 
des  obigen  Werthes  von  5()0()0  Kerzen  für  die  Sonnenbeleuchtung  findet 

mau  daher,  dass  die  scheinbare  Helligkeit  der  Sonnenober- 
fläche ungefähr  220420 mal  so  stark  ist,  wie  die  scheinbare 

Helligkeit  einer  englischen  Normalkerze. 

Vereinzelt  sind  Versuche  gemacht  worden,  das  Sonnenlicht  auch  mit 
intensiveren  irdischen  Lichtquellen  als  dem  Kerzenlichte  zu  vergleichen. 
So  haben  Fizeau  und  Foucault  auf  photographischem  Wege  festgestellt, 
dass  die  mittlere  scheinbare  Helligkeit  der  Souuenoberfläche  146  mal  so 

hell  ist  Avie  das  Drummond'sche  Kalklicht  und  ungefähr  3  mal  so  hell 
wie  der  elektrische  Flammenbogeu.  Ferner  bat  Langley  das  von  ge- 

schmolzenem Eisen  ausgestrahlte  Licht  mit  der  Sonne  verglichen  und 

gefunden,  dass  die  scheinbare  Helligkeit  desselben  etwa  5300 mal  ge- 
ringer ist  als  die  der  Sonne. 

b.    Sonne  und  Vollmond. 

Unter  allen  Himmelskörpern  kommt  der  Mond  an  Helligkeit  der 

Sonne  am  nächsten,  und  es  ist  daher  begreiflich,  dass  man  der  Bestim- 
mung des  Inteusitätsverhältnisses  dieser  beiden  Gestirne  besonderes  Inter- 

esse gewidmet  hat.  Da  eine  gleichzeitige  Beobachtung  derselben  nicht 

möglich  ist,  so  ist  man  leider  gezwungen,  als  Mittelglied  bei  ihrer  Ver- 
gleichung  künstliches  Licht  zu  benutzen,  und  dadurch  wird  die  Sicherheit 
der  Resultate  nicht  unwesentlich  beeinträchtiirt.  Dazu  kommt,  dass  die 

Helligkeit  des  Mondes  mit  der  Phase  variirt,  und  dass,  wenn  man  die 
Beobachtungen  nicht  zu  der  genauen  Zeit  des  Vollmondes  austeilen  kann, 
Eeductionen  erforderlich  sind,  die  ein  weiteres  Element  der  Unsicherheit 
bilden.  Es  ist  daher  nicht  zu  verwundern,  dass  die  bisherigen  Angaben 
sehr  erhebliche  Schwankungen  zeigen,  und  dass  der  Endwerth,  den  man 



w 
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au«  den  besten  Bestiiiimun<riMi  ableiten  kann,  niindestrns  noch  uni  <r(li< 

I'roceut  unsicher  ist. 

lii«  vor  \veni":en  .lahr/ehnten  waren  nur  Äwei  Werthe  tllr  das  Helli''^- 
keitsverhältniss  von  Sonne  und  Vollmond  bekannt,  die  sieh  aueji  in  allen 

astronomischen  Lehrbüchern  finden,  obfrleieh  sie  miteinander  irilnzlich  un- 

»Tcinbar  sind.  Houj^uer')  friebt  die  Zahl  :UMMM>()  und  Wollaston"^)  den 
Werth  SOI 072  an.  H(Mip:uer  hat  sowohl  Sonne  als  Mond  nach  seiner  im 

^'oranJrehenden  erwähnten  Methode  mit  dem  Lichte  einer  Kerze  verfrlichen, 
und  da  er  nur  Vollmondnächte  im  Oanzen  vier)  benutzt,  ausserdem  beide 

^lestirne  stets  nahe  in  j,'leichen  Höhen  über  dem  Horizonte  gemessen  hat, 

.>()  würde  man  von  vondiereiu  <,'eneip:t  sein,  dem  von  ihm  an^'c^ebenen 
Mittelwerthe  ein  gewisses  Vertrauen  zu  schenken,  wenn  er  nic^ht  selbst  die 

<ienauigkeit  desselben  durch  die  Bemerkung  in  Zweifel  f^estellt  hätte: 

>le8  grandes  diftieultes  qu'il  y  a  a  determiner  un  semblable  raiJport,  fönt 
que  je  n'ose  pas  le  regarder  comme  exaet«.  Otfenbar  ist  sein  Knd werth 
beträchtlich  zu  klein. 

Was  den  Wollastou'schen  Werth  betrifft,  so  ist  derselbe  entschieden 
zu  verwerfen,  obgleich  die  Messungen  selbst  (Vergleiehung  von  Sonne  und 

Mond  mit  Kerzenlicht  nach  der  Humford'schcu  Schatteumethode)  den 

Bouguer'scheu  Messungen  überlegen  sind.  Die  Verwerfung  ist  aus  dem 
Grunde  geboten,  weil  es  zweifelhaft  bleibt,  ob  die  Extiuction  bei  den 

Wollaston'schen  Beobachtungen  berücksichtigt  worden  ist.  Die  Höhen 
der  beiden  Gestirne  und  die  Beobachtungszeiten  sind  voii  Wollastou 

nicht  augegeben;  da  aber  der  Mond  au  den  beiden  Beobachtungstagen 
eine  sehr  grosse  südliche  Declination  besass,  so  dass  er  nicht  höher  als 

etwa  1 1"  über  dem  Horizonte  von  London  gestanden  haben  kann,  so  ist 
die  WoUastousche  Zahl  nur  dann  zu  acceptiren,  wenn  auch  die  Sonnen- 

messungen bei  demselben  tiefen  Stande  gemacht  sind.  Darüber  findet 

sich  keine  Angabe,  die  Voraussetzung  ist  aber  deshalb  kaum  zulässig, 

weil  sich  dann  ein  übermässig  grosser  «Werth  für  das  Hclligkeitsverhältniss 

von  Sonnen-  und  Kerzenlicht  ergeben  würde.  Welchen  Eiufiuss  aber 
die  Vernachlässigung  der  Extiuction  auf  das  Endresultat  haben  kann, 

geht  daraus  hervor,  dass  mau  unter  der  Annahme,  Sonne  und  Mond 
wären  beide  in  der  Nähe  des  Meridians  beobachtet  worden,  statt 

801072  den  Werth  372450  finden  würde,  also  eine  Zahl,  die  der 

Bouguer'schen  nahe  käme.  Die  Unklarheit,  welche  über  diesen  wich- 
tigen Punkt  herrscht,  bedingt  jedenfalls  ein  gänzliches  Ausschliessen  des 

W^ollaston'schen  Werthes. 

1)  Trait6  d'optique,  p.  87. 
2!  PhU.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1S29,  p.  27. 
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Die  zuverlässigsten  Bestimmungen  des  Helligkeitsverhältnisses  von 

Sonne  und  Vollmond  verdanken  wir  den  Untersuchungen  von  Bondi) 

aus  dem  Jahre  1860  und  von  Zöllner^)  aus  dem  Jahre  1864.  Ersterer 

hat  bei  seinen  Beobachtungen  versilberte  Glaskugeln  benutzt.  Eine  solche 

Ku^el  wurde  den  Sonnenstrahlen  ausgesetzt,  das  durch  Eeflex  entstehende 

Bildchen  von  einer  zweiten  kleineren  Kugel  aufgefangen  und  zugleich 

mit  dem  Bilde  einer  künstlichen  Lichtquelle  betrachtet,  welches  ebenfalls 

von  dieser  zweiten  Kugel  entworfen  wurde.  Durch  Verstellen  der  Kugeln 

o-e"-encinander  und  durch  Verschieben  des  Vergleichslichtes  Hess  sich  die 

gleiche  Helligkeit  der  Bilder  herstellen,  und  aus  den  Dimensionen  der 

ku"-eln,  sowie  aus  den  gemessenen  Entfernungen  ergab  sich  nach  den 
bekannten  Formeln  (siehe  Seite  229)  das  Intensitätsverhältniss  von  Sonne 

und  Vergleichslicht.  In  derselben  Weise  geschahen  die  Messungen  am 

Monde.  Als  Vergleichslicht  diente  das  Licht  von  bengalischen  Flammen 

(Bengola  lights).  Mit  Berücksichtigung  aller  Eeductionsgrössen  findet 
Bond  für  das  Verhältniss  von  Sonne  zu  Vollmond,  beide  Himmelskörper 

in  mittleren  Entfernungen  von  der  Erde  gedacht,  den  Werth  470980. 

Trotz  der  geringen  Zahl  von  Messungen,  auf  denen  dieser  Werth  beruht, 
erscheint  er  durchaus  vertrauenswürdig.  Bedenklich  dürfte  höchstens  die 

Anwendung  des  von  Bond  gewählten  Vergleichslichtes  sein,  über  dessen 

Constanz  jegliche  näheren  Angaben  fehlen. 

Zöllner  hat  bei  seinen  Vergleichungen  von  Sonne  und  Mond  die 

beiden  von  ihm  construirten  Photometer  benutzt;  seine  Resultate  be- 
ruhen daher  auf  zwei  ganz  verschiedenen  Beobachtuugsmethodeu,  da  bei 

dem  ersten  Zöllner'schen  Photometer  Flächen,  bei  dem  zweiten  Punkte 
miteinander  verglichen  werden.  Als  Zwischenglied  diente  bei  beiden 
Methoden  die  mit  dem  Photometer  verbundene  Petroleumlampe.  Das 

Sonnenlicht  wurde  durch  eine  Combination  von  Blendgläsern,  deren  Ab- 
sorptionscoefficienten  genau  bestimmt  waren,  abgeschwächt.  Bei  dem 

zweiten  Photometer  kam  an  Stelle  des  gewöhnlichen  Objectivs  eine  be- 
sondere Linsencombination  zur  Verwendung,  welche  punktartige  Bilder 

von  Sonne  und  Mond  lieferte.  Die  Mondbeobachtuugen  wurden  endlich 
mit  Hülfe  der  von  Zöllner  abgeleiteten  Phasencurve  (siehe  nächstes 

Capitel)  auf  Vollmondhelligkeit  reducirt.  G-egen  das  Zöllner'sche  Ver- 
fahren ist  der  Einwurf  zu  erheben,  dass  die  Petroleumlampe  nicht  während 

längerer  Zeiträume  als  genügend  constantes  Vergleichslicht  betrachtet 

werden  kann.    Bei  geeigneten  Vorsichtsmassregeln  wird  zwar  eine  gleich- 

1)  Memoirs  of  the  American  Acad.    New  series,  Vol.  S,  p.  287. 

2,  Zöllner,  Photometrische  Untersuchungen  etc.    Leipzig,  1865,  p.  73—117. 
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iuUH(<ifce  Ilellifrkcit  iiiuerhalb  vid<'r  Stuiulen  erzielt  werden  köunen,  aber 
die  Annahme,  dasH  die  llellijrkeit  während  mehrerer  Monate,  wie  es  bei 

den  ZoUncr'schen  Heobaehtungen  gefordert  wnrde,  imverändert  bleibt,  ist 

iiaeh  den  Krt'ahrungen  Aller,  die  sieh  mit  photometrischen  Messuufiren  be- 

>('häftij;^  haben,  durehann  un/ulässi}^.  Wenn  die  Zöllner'sehen  Me»rtun;;:en 
trotzdem  pinz  ausg^ezeiehnet  miteinander  Ul)ereinstimmen,  »o  kann  dies 

nur  einem  glücklichen  Zufalle  zugesehrieben  werden.  Bei  einer  Wieder- 

hidung  der  ZöUner'schen  Versuche,  die  sehr  wUnsehenswerth  ist,  wird 
man  gut  thun,  nur  solche  Beobachtungen  von  Sonne  und  Mond  zu  com- 
biniren,  die  einige  Stunden  auseinander  liegen,  so  dass  merkliche  Ände- 

rungen der  Lampenhclligkeit  nicht  zu  bcflirchten  sind. 

Die  Werthe,  welche  Zöllner  aus  seinen  sämmtlichen  Messungen  fUr 

1       /i     *•     *  Sonne  (in  mittl.  Eutf.)  ^  -.  .  u  4.     •    i  cioiuwv        u 
den   Quotienten  vt-tt   tt-   .,„    ,,   /..,  abgeleitet  hat,  sind  61S0<M>  nach 

Vollmond  (in  inittl.  Lntt.)      "^ 
tler  einen  und  G19G00  nach  der  anderen  Methode. 

Trotz  der  vortrefflichen  Übereinstimmung  dieser  beiden  Werthe  ist 

den  ZöUner'schen  Zahlen  doch  schwerlich  grössere  Bedeutung  einzuräumen 

als  dem  Bond'schen  Werthe,  schon  deshalb  nicht,  Aveil  der  absolute  Betnig 
bei  Zöllner  ganz  und  gar  von  den  angenommenen  Absorptionscoefficienten 

iler  benutzten  Blendgläser  abhängt,  deren  sichere  Bestimmung  mit  Schwierig- 
keiten verbunden  ist.  Bis  bessere  Bestimmungen  vorhanden  sind,  dürfte 

CS  sich  empfehlen,  das  Mittel  aus  den  beiden  ZöUner'schen  Werthen  und 

dem  Bond'schen  zu  benutzen  und  daher  abgerundet  zu  setzen: 
Sonne  -ca-Aik 

Vollmond 

Der  wahrscheinliche  Fehler  dieses  Werthes  dürfte  schwerlich  uuter 

()  Procent  betragen. 

Da  die  beiden  Himmelsköqier  nahezu  dieselbe  scheinbare  Grösse 

besitzen,  so  giebt  die  obige  Zahl  auch  gleichzeitig  das  Verhältniss  ihrer 

mittleren  scheinbaren  Helligkeiten  an. 

Will  man  den  Intensitätsimterschied  zwischen  Sonne  und  Mond,  wie 

es  jetzt  in  der  Astronomie  allgemein  üblich  ist,  in  Sterngrössenclassen 
ausdrücken,  so  folgt  aus  dem  obigen  Werthe,  dass  die  Sonne  um  rund 
14.4  Grössenclasscn  heller  ist  als  der  Mond.  Es  ist  dies  ungefähr  derselbe 

Betrag,  um  welchen  der  Planet  Mars  seine  Trabanten  an  Lichtstärke 
übertriflt. 
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c.    Sonne  und  Fixsterne. 

Die  bisherij^en  Versuche,  das  Helligkeitsverhältniss  der  Sonne  zu 

einem  Fixsterne  direct  zu  bestimmen,  sind  sehr  spärlich  und  haben 

zu  stark  voneinander  abweichenden  Resultaten  geführt,  was  bei  der 

Seliwierii»:keit  derartiger  Vergleichungen  kaum  in  Verwunderung  setzen 

kann.  Die  erste  Bestimmung  rührt,  soweit  bekannt  ist,  vonHuvghensM 

her,  welcher  eine  Helligkeitsvergleichung  zwischen  Sonne  und  Sirius  in 
seinem  » Kosmotheoros «  ausführlich  beschreibt.  Bei  der  Ungenauigkeit 

seiner  Beobachtuugsmethode ,  die  darin  bestand,  dass  er  das  Sonnenbild 

durch  winzige  Ötfnungen  so  weit  verkleinerte,  bis  es  ihm  der  Erinnerung 
nach  ebenso  hell  zu  sein  schien,  wie  der  Sirius  bei  Nacht,  kann  das 

Huyghens'sche  Resultat,  welches  die  Helligkeit  der  Sonne  765  Millionen 
mal  grösser  giebt  als  die  Helligkeit  des  Sirius,  nur  ein  historisches 

Interesse  beanspruchen.     Der  Werth  ist  zweifellos  viel  zu  klein. 

Ausser  der  Huyghens'scheu  Bestimmung  sind  nur  noch  zwei  Versuche 
zur  directen  Vcrgleichung  von  Sonnen-  und  Fixsternlicht  bekannt  ge- 

worden, und  zwar  von  Wollaston^)  aus  dem  Jahre  1827  und  von 
Zöllner^)  aus  dem  Jahre  1864.  WoUaston  hat  die  Sonne  ebenfalls 
mit  Sirius  verglichen  und  zwar  vermittelst  einer  Kerze  als  Zwischenglied. 

Er  beobachtete  das  von  einer  kleinen  Thermometerkugel  reflectirte  Sonnen- 
bild durch  ein  Teleskop  und  verglich  es  mit  dem  durch  eine  Linse  von 

kurzer  Brennweite  betrachteten  Bilde  einer  Kerze,  welclies  von  einer 
anderen  Kugel  reflectirt  wurde.  Die  gleiche  Helligkeit  der  Bilder  wurde 
durch  Veräudenmg  der  Entfernung  der  Kerze  hergestellt.  In  ähnlicher 
Weise  wurde  der  im  Teleskop  eingestellte  Sirius  mit  dem  reflectirten 
Kerzenbildchen  verglichen.  Mit  Berücksichtigung  der  Distanzen  der 
Kerze  imd  der  Durchmesser  der  Kugeln  erhielt  Wollaston  aus  sieben 
verschiedenen  Versuchen  für  das  Helligkeitsverhältuiss  von  Sonne  zu  Sirius 

im  Mittel  den  Werth  1Ü8809"-.  Dabei  ist  der  Lichtverlust  nicht  berück- 
sichtigt, den  die  Sonne  bei  der  Reflexion  von  der  Thermometerkugel  er- 

fahren hat.  Indem  Wollaston  ganz  willkürlich  dafür  ungefähr  50  Procent 
annahm,  leitete  er  den  Endwerth  ab: 

1?^  =  20000  Millionen. 

Diese  Zahl  ist  wahrscheinlich  zu  gross,  weil  nach  den  Erfahrungen 
anderer  Beobachter  eine  Quecksilberkugel  beträchtlich  mehr  als  die  Hälfte 

1)  Christiani  Hugenii  opera  varia.    Herausg.  von  G.  J.  s'Gravesande.    Lugduni 
Batavorum,  1724.    Tomus  tertius,  p.  717. 

2,1  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1829.  p.  19. 
3)  Zöllner,  Photometrische  Untersuchungen  etc.,  p.  120 — 125. 

I 
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dcH  auftallcndeu  Liolites  /urltckwirft.  Der  Werth  I500(t  Millionen  wUrde 

vermuthlich  der  Wuhrlu'it  näher  kommen.  Leider  wird  dunh  die  L'u- 
^ieherheit  dieses  IveduetionselemeuteH  die  Bedeutung  der  im  (brisen  dureh- 

au8  Vertrauens wUrdi;;eu  Wolluston'schen  Hestimmunj;  etwas  beeintrüehti^jt. 
Zöllner  hat  das  Inteusitätsverhältniss  der  Sonne  zu  «  Auripie  ver- 

mittelst seines  Astrophotometers  bestimmt,  indem  er  durch  eine  Linseu- 

•  •mbination  ein  punktartij^es  Bild  der  Sonne  herstellte  und  dasselbe  mit 

dem  kUnstUelien  Pliotometerstem  verglieh,  während  er  mit  dem  gewöhn- 

lichen Objectiv  des  Instrumentes  die  Hellij;keit  von  u  Auripie  im  Ver- 
hältniss  zum  künstlichen  Steni  ermittelte.  Durch  l)esonderc  Messungen 
musste  das  Verhältniss  der  bei  der  Sonne  angewandten  Liusencombination 

zu  dem  gewöhnlichen  Objectiv  bestimmt  werden,  und  zur  Abschwüchung 

des  Sonnenlichtes  waren  ausserdem  Blendgläser  erforderlich.  Zöllner 
findet: 

Sonne  -r-r/.,.  th-h- 
—  ^  _    _    __  o5760  Millionen; a  Aungae 

er  schreibt  diesem  Werthe,  nach  der  inneren  Übereinstimmung  der 

einzelnen  Messungen,  einen  wahrscheinlichen  Fehler  von  5  Procent  zu. 

Die  Unsicherheit  des  aljsoluten  Betrages  ist  aber  jedenfalls  aus  denselben 

Gründen,  wie  bei  dem  Hclligkeitsverhältnisse  von  Soune  und  Vollmond, 
\iel  grösser. 

Interessant  ist  noch  eine  Vcrgleichung  des  Zölluerscheu  Werthes 

mit  derjenigen  Zahl,  zu  der  man  auf  indirectem  Wege  gelangt,  wenn  mau 

das  Helligkeitsverhältniss  von  Sonne  zu  Vollmond  mit  dem  anderweitig 
bestimmten  Helligkeitsverhältniss  von  Mond  zu  Fixsternen  (siehe  nächstes 

Capitel)  combinirt.     Es  ergiebt  sich  dann: 

^^°°^     =37165  Millionen, a  Aurigae 

also  ein  Werth,  der  von  dem  Zölluer'schen  um  mehr  als  30  Procent  des 
letzteren  verschieden  ist. 

Will  man  die  Helligkeit  der  Sonne  in  Sterngrössen  ausdrücken  (wobei 

man  natürlich  auf  negative  Grössen  kommt),  so  ergiebt  sich,  da  a  Aurigae 
nach  den  neuesten  Messungen  die  Grösse  0.27  besitzt,  dass  die  Sonne  ein 

Stern  ist  von  der  Grösse  —  26.60  (nach  Zöllner)  oder  —  26.16  (nach 
der  indirecten  Methode). 

Unter  der  Voraussetzung  endlich,  dass  «  Aurigae  eine  jährliche  Parall- 

axe von  O'.'ll  hat,  folgt  noch  aus  den  obigen  Bestimmungen,  dass  uns 
die  Sonne  in  derselben  Entfernung  wie  a  Aurigae  als  ein  Stern  von  der 

Grösse  6.5  erscheinen  würde.    Demnach  müsste,  da  sich  nach  den  spectral- 



318  ni.  Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

analytischen  Untersuchungen  die  beiden  Gestirne  höchstwahrscheinlich  in 

demselben  Entwicklungsstadium,  also  aucb  in  gleichem  Glühzustande 

befinden,  die  Sonne  ein  viel  kleinerer  Weltkörper  sein  als  a  Aurigae. 

2.    Die  Vertheiluiig  der  Helligkeit  auf  der  Sonnenscheibe. 

Es  ist  in  den  vorangehenden  Abschnitten  schon  mehrfach  darauf 

hingewiesen  worden,  dass  die  Sonnenscheibe  uns  nicht  als  eine  gleich- 
massig  leuchtende  Fläche  erscheint,  sondern  dass  die  Helligkeit  am  Rande 
merklich  geringer  ist  als  in  der  Mitte.  Diese  heut  allgemein  anerkannte 
Thatsache  ist  früher  ein  vielumstrittener  Punkt  gewesen.  Galilei  und 

später  Huygheus  hielten  die  Sonne  an  allen  Punkten  für  gleich  hell. 
Der  Jesuitenpater  Seh  ein  er  scheint  der  Erste  gewesen  zu  sein,  der  dieser 

Ansicht  entgegengetreten  ist,  ohne  dass  jedoch  sein  Widerspruch  die  ver- 
diente Beachtung  gefunden  hat.  Zwei  um  die  Photometrie  so  hoch  ver- 
diente Männer  wie  Bouguer  und  Lambert  wichen  noch  um  die  Mitte 

des  vorigen  Jahrhunderts  in  dieser  Frage,  wie  schon  früher  betont  wurde, 
durchaus  voneinander  ab.  Während  Lambert  in  seiner  »Photometria« 

(§  73)  ausdrücklich  sagt,  dass  wohl  Niemand  leugnen  wird,  dass  das 

Auge  die  Oberfläche  der  Sonne  überall  gleich  hell  erblickt,  hat  Bouguer^) 
nicht  nur  die  entgegengesetzte  Meinung  vertreten,  sondern  er  hat  auch 

die  ersten  Versuche  zur  quantitativen  Bestimmung  der  Helligkeits- 
abuahme  von  der  Mitte  der  Sonnenscheibe  nach  dem  Rande  hin  an- 

gestellt. Sein  Resultat  gipfelt  darin,  dass  die  Lichtintensität  im  Centrum 

sich  zur  Intensität  einer  um  -|  des  Radius  vom  Centrum  entfernten  Stelle 
wie  48  zu  35  verhält.  Es  ist  bemerkenswerth,  dass  diese  Angabe  des 
ausgezeichneten  französischen  Physikers,  dessen  Beobachtungsergebnisse 
auf  fast  allen  Gebieten  der  Photometrie  auch  heute  noch  die  höchste 

Beachtung  verdienen,  sehr  gut  mit  den  besten  neueren  Bestimmungen 

harmonirt.  Das  Bouguer'sche  Resultat  ist  später  noch  mehrfach  angezweifelt 
w^orden,  unter  Anderen  sogar  von  einer  Autorität  wie  Arago,  der  zwar 
eine  Helligkeitsabnahme  nach  dem  Rande  hin  nicht  gänzlich  in  Abrede 
stellte,  aber  auf  Grund  seiner  Versuche  zu  dem  Schlüsse  kam,  dass  der 
Unterschied  zwischen  der  Intensität  am  Rande  und  der  in  der  Mitte  nicht 

mehr  als  etwa  j\  betragen  könnte.  Man  kann  diese  mit  zuverlässigen 
Messungen  durchaus  unvereinbare  Zahlenangabe  wohl  kaum  anders  er- 

klären als  durch  die  Unzulänglichkeit  der  von  Arago  benutzten  Hülfs- 
mittel,  insbesondere  durch  die  Kleinheit  der  Sonnenbilder,  mit  denen  er 

1)  Traite  d'optique,  p.  90. 
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uperirt  hat.  iJurcli  eine  Air/:ilil  von  wichtijriMi  Untersuchunfrcn  ist  Hcit- 

(lein  die  Vrrtlieiluu^  der  llelli^'keit  auf  der  Souiiensflioibe  so  sorfifftUtif; 

Btudirt  worden,  das«  die  {gewonnenen  Hesnltate  bereits  als  wertlivolleiürund- 

Uij;e  zu  weiteren  lietrachtun^^en  Über  die  Ausdehnunf;  und  HesoJiaftenheit 

der  SonnenatUKfsphäre,  welche  diese  Intensitätsversehiedenlieiten  bedingt, 
dienen  können. 

Kine  der  ersten  neueren  Me8sunp:sreihen ,  die  wenif?  bekannt  /u 

»ein  seheint,  rührt  von  Chacornac')  her.  Derselbe  blendete  in  einem 
grösseren  Fernrohre  aus  dem  Hrenn])unktsiMl(le  der  Sonne  mittelst  zweier 

in  einem  undurehsiehtip'n  Schirme  an^^ebraehtcn  kleinen  <  MVnunj^eu 

zwei  Partien  heraus,  eine  in  der  Mitte,  die  andere  in  bestimmter  Ent- 

fernun^'  vom  liande,  brachte  dann  durch  ein  doppeltbreehendes  Trisma 
das  ordentliche  liild  des  einen  Lichtscheibehens  neben  das  ausserordent- 

liche des  anderen  und  stellte  endlich  die  «gleiche  llcllij;kcit  dieser  beiden 

Bilder  mit  Hülfe  eines  drehbaren  Nicolprismas  her.  Die  Kesultate,  zu 

denen  er  <::elan<rte,  sind  die  folgenden,  wenn  der  IJadius  der  Sonnenscheibe 
mit   1   und  die  Intensität  in  der  Mitte  mit  H)U  bezeichnet  wird. 

Abstand  von  t«*«.™«;*-:*. 
j      o  ...„         Intensität der  Sonnenmitte 

0.000  100 
0.292  100 

0.52:{  92 

Für  Punkte  in  der  Nähe  des  Eaudes  fand  Chacornac  die  Inten- 

sität höchstens  halb  so  gross  wie  diejenige  des  Centrums.  Er  hat  ausser- 
dem auf  die  verschiedene  Färbung  von  Mitte  und  Kaud  aufmerksam 

gemacht,  welche  solche  Messungen  wesentlich  erschwert,  und  schon  damals 
auf  die  Wichtigkeit  spectrophotometrischer  Beobachtungen  hingewiesen, 

die  erst  viele  Jahre  später  von  Vogel  zur  praktischen  Ausführung  ge- 
bracht worden  sind. 

Eine  sehr  umfangreiche  Untersuchung  über  die  fragliche  Helligkeits- 

vertheilung  ist  im  Jahre  1859  von  Liais'-)  angestellt  worden,  deren 
Ergebnisse  jedoch  wegen  der  Uuzuverlässigkeit  der  angewandten  Me- 

thode kein  sehr  grosses  Vertrauen  verdienen.  Liais  brachte  in  der 

,  Focalebene  seines  Fernrohrs  einen  beweglichen  Schirm  an,  mittelst 

dessen  er  einen  beliebig  grossen  Theil  der  Sonnenseheibe  verdecken 

konnte.  Das  abgeblendete  Bild  wurde  durch  Ausziehen  des  Oculars  in 

vergrössertem  Massstabe  auf  einen  weissen  Schirm  projicirt,  der  durch 

die  direct  auf  ihn  fallenden  Sonnenstrahlen  gleichmässig  beleuchtet  war. 

1)  Comptes  Eendus.   T.  49,  p.  806. 
2)  Memoires  de  la  soeiet6  des  sciences  de  Cherbourg.    Vol.  12  (1866),  p.  277. 
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Durch  die  bewegliche  Blende  wurden  dann  nacheinander  verschiedene 
Partien  der  Sonnenscheibe  herausgeblendet,  und  in  jedem  Falle  wurde  das 

Ocular  so  weit  verschoben,  bis  das  projicirte  Bild  auf  dem  Schirme  nicht 

mehr  vom  Untergrunde  unterschieden  werden  konnte.  Die  Grösse  der 

Verschiebimg  des  Oculars  gab  ein  Mass  für  das  Intensitätsverhältniss  der 

untersuchten  Stellen.  Es  unterliegt  keinem  Zweifel,  dass  diese  Yer- 
schwindungsmethode  gerade  bei  der  grossen  Lichtfülle  der  Sonne  wenig 

geeignet  ist.  Die  Liais'schen  Zahlen  ergeben  die  Intensitätsabnahme  von 
der  Mitte  nach  dem  Eande  hin  offenbar  zu  gering. 

Zuverlässiger  sind  die  Resultate,  welche  Pickering  und  Strange') 
im  Jahre  1874  nach  einem  etwas  ähnlichen  Verfahren  erhalten  haben. 

Sie  projicirten  in  einem  dunklen  Räume  vermittelst  eines  kleinen  Fern- 
rohrs ein  Sonnenbild  von  etwa  40  cm  Durchmesser  auf  einen  Schirm,  in 

welchem  eine  Öffnung  von  1.9  cm  Durchmesser  angebracht  war.  Das  durch 

diese  Öffnung  hindurchgehende  Licht  traf  auf  ein  Bunsen"sches  Photometer 
und  wurde  mit  dem  Lichte  einer  Normalkerze  verglichen.  Auf  diese  Weise 
konnte  das  Helligkeitsverhältuiss  beliebiger  Stellen  der  Sonnenscheibe 
mit  ziemlicher  Sicherheit  ermittelt  werden.  Ein  Nachtheil  dieser  Methode 

liegt  in  der  Verwendimg  des  Kerzenlichtes  als  Mittelglied,  weil  etwaige 

•Schwankungen  des  Luftzustandes  während  einer  Messungsreihe  die  Er- 

gebnisse verfälschen  können,  was  bei  der  Liais'schen  Methode  nicht  zu 
befürchten  ist.  Aus  den  von  Pickering  und  Strange  angestellten 

Messungen  lässt  sich  die  folgende  Tabelle  ableiten: 

Abstand Abstand 

von    der Intensität Ton    der Intensität 

Mitte Mitte 

0.00 100.0 0.70 82.3 
0.10 99.2 0.75 

.78.8 
0.20 97.6 0.80 74.5 

0.30 95.7 0.S5 69.2 

0.40 93.8 0.90 
63.2 0.50 91.3 0.95 55.4 

0.60 

87.-1 

1.00 37.4 

Bei  Weitem  die  ausführlichsten  und  zuverlässigsten  Beobachtungen 

über  die  Helligkeitsabnahme  nach  dem  Rande  hin  sind  von  H.  C.  Vogel^) 
im  Jahre  1877  angestellt  worden.  Der  hohe  Werth  dieser  Messungen 
liegt  hauptsächlich  darin,  dass  sie  sich  nicht,  wie  die  frühereu,  auf  das 

1)  Proc.  of  the  American  Acad.  of  arts  and  scienees.  New  Series,  Vol.  II,  p.  428. 
2)  Monatsber.  d.  K.  Preuss.  Akad.  d.  Wiss.  1877,  p.  104. 
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Gcsammtlicht  der  Soime,  »oudern  auf  die  cinzolueii  StriiliU'iipittiiu^'en 
beziehen  und  das  wichtij^e  HesulUit  ergeben,  da««  die  Inten«iUltwibnalmie 
von  der  Souneninitte  nach  dem  liande  hin  fllr  die  violetU-n  Stnihlon 
betrilchtlich  grösser  ist  als  tllr  die  rothen.  Vogel  hat  sich  des  Spectral- 
photoineters  bei  seinen  Heobaclitun-ccn  bedient  und  dadun-h,  dass  er  dax 
Spectrum  der  einzelnen  Partien  der  Sonnenul)crflä<he  stets  mit  dem  Spcc- 
trum  des  Gesanimtlichtes  verglich,  den  bei  dem  l'ickering'scheu  Verfahren 
auftretenden  Ubelstand  vermieden.  Die  Vogcrschen  Werthe  sind  in  der 
folgenden  Tabelle  enthalten,  wobei  durchgängig  die  Helligkeit  in  der 
Sonuenmitte  mit  loO  bezeichnet  ist. 

AbaUnd 
voo  der 

liiten«iUt  fttr  die  Strahl uu  \0D  der  WellenliuKv 

uneamitt« 
1 l|n        II'.  ru, 

W5mm 

668-<66m^ 

0.00 100.0 100.0 100.0 100.0 

■ 
100.0 100.0 

0.10 99.t) !t9.7 99.7 .     99.7 
99.8 

99.9 

0.20 98.5 

'J8.7 
98.8 98.7 

99.2 99.5 
0.30 96.3 06. 8 97.2 96.9 

98.2 
98.9 

0.40 
93.-1 

94.1 94.7 94.3 96.7 
9S.0 

0.50 88.7 
90.2 91.3 90.7 

94.5 96.7 
0.60 82.4 84.9 87.0 86.2 

90.9 94. S 
0.70 74.4 77.8 

80.8 80.0 
84.5 

91.0 
0.75 69.4 73.0 

76.7 

75.9 

80.1 
88.1 

0.80 63.7 67.0 71.7 
70.9 

74.6 84.3 
0.85 56.7 59.6 65.5 64.7 67.7 79.0 

0.90 47.7 50.2 57.6 56.6 59.0 71.0 

0.95 34.7 35.0 45.6 44.0 
46.0 

58.0 1.00 13.0 14.0 
16.0 16.0 

•J5.0 

30.0 

Diese  Tabelle  zeigt  den  erheblichen  Unterschied  in  dem  Verhalten 
der  rothen  und  violetten  Strahlen.  Es  geht  daraus  hervor,  dass  die 
Färbung  der  Sonne  am  Rande  eine  andere  sein  muss  als  in  der  Mitte, 
eine  Thatsache,  die  ausser  von  Chacornac  auch  von  Secchi,  Langley 
und  Anderen  betont  worden  ist,  und  die  mit  dazu  beiträgt,  die  directe 

Vergleichimg  von  Mitte-  und  Randpartieu  zu  erschweren. 

Die  Pickering'schen  Angaben  stimmen  mit  den  Vogel'schen  Werthen 
für  die  gelben  und  rothen  Strahlen  ziemlich  befriedigend  Uberein;  nur 
die  Zahlen  für  die  äussersteu  Randtheile  weichen  merklich  ab,  was  aber 

wohl  darauf  zurückzuführen  ist,  dass  bei  dem  Pickering'schen  Verfahren 
überhaupt  nicht  der  eigentliche  Rand,  sondern  stets  ein  messbarer  Theil 
der  Scheibe  bei  der  Beobachtung  benutzt  wird,  und  daher  im  Allgemeinen 

zu  grosse  Angaben  erwartet  werden  müssen.  In  dieser  Beziehung  ist  die 

spectralphotometrische  Methode,  bei  der  jedesmal  nur  der  winzige  auf  den 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne. 

21 
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Spalt  fallende  Tbeil  des  Sonnenbildes  berücksichtigt  wird,  allen  anderen 
Metboden  überlegen,  und  es  kann  nicht  dringend  genug  empfohlen  werden, 
sich  bei  weiteren  Untersuchungen  über  den  Gegenstand  derselben  aus- 

schliesslich zu  bedienen. 
Eine  allerdings  nur  kurze  Messungsreihe  aus  dem  Jahre  1882  von 

Guv  und  Thollon')  mit  einem  Spectralphotometer  von  Guj^  bestätigt  in 

befriedigender  Weise  die  Vogel'schen  Resultate.  Da  Vogel  seine  Mes- 
sungen zur  Zeit  des  Sonnenfleckenminimums  angestellt  hat,  so  dürfte  es 

von  Interesse  sein,  dieselben  mit  ebensolcher  Genauigkeit  zur  Zeit  des 
Maximums  zu  wiederholen,  wo  möglicher  Weise  die  absorbirende  Wirkung 

der  Sonnenatmosphäre  etwas  anders  sein  kann.  Auch  ist  es  empfehlens- 
werth,  derartige  Untersuchungen  an  der  Sonuenscheibe  nicht  auf  eine 
bestimmte  Richtung,  z.  B.  auf  diejenige  vom  Centrum  nach  den  Polen 
hin,  zu  beschränken,  sondern  dieselben  über  möglichst  viele  verschiedene 
Positionswinkel  auszudehnen,  um  Fragen  nach  etwaigen  Unterschieden 
zwischen  nördlicher  und  südlicher  Hemisphäre  der  Sonne  u.  s.  w.  mit 

Sicherheit  zu  entscheiden.  Alles,  was  in  dieser  Beziehung  bekannt  ge- 
worden ist,  geht  über  die  Bedeutimg  blosser  Muthmassungen  nicht  hinaus 

und  darf  daher  unbedenklich  übergangen  werden. 
Dagegen  ist  es  der  Vollständigkeit  wegen  erforderlich,  wenigstens 

kurz  auf  die  Versuche  hinzuweisen,  die  gemacht  worden  sind,  um  über 
die  Vertheilung  der  Energie  auf  der  Sonnenscheibe  auf  anderem  als  rein 

optischem  Wege,  und  zwar  durch  das  Studium  der  chemischen  und  thermi- 
schen Wirkungen  des  Sonnenlichtes  Aufschluss  zu  erhalten.  In  ersterer 

Hinsicht  liegen  bisher  zwei  Messungsreihen  vor,  eine  von  Roscoe^)  aus 
dem  Jahre  J863  und  eine  von  H.  C.  VogeP)  aus  dem  Jahre  1872,  beide 

nach  der  bekannten  Bunseu-Roscoe'schen  Methode  ausgeführt.  Roscoe 
hat  die  Messungen  ausser  in  der  Mitte  der  Sonnenscheibe  nur  noch  in 

zwei  Entfernungen  vom  Centrum,  allerdings  in  verschiedenen  Positions- 
winkeln, angestellt,  während  Vogel  die  chemische  Intensität  in  sehr  ver- 

schiedenen Abständen  vom  Centrum  bestimmt  hat.  Wie  aus  der  folgenden 
kleinen  Tabelle  hervorgeht,  weichen  die  Werthe  für  die  Randhelligkeit 
bei  Roscoe  und  Vogel  nicht  unerheblich  voneinander  ab;  dagegen  stimmt 

die  VogeFsche  Reihe  recht  gut  mit  den  Resultaten  der  spectralphotometri- 
schen  Untersuchungen  für  die  violetten  und  dunkelblauen  Strahlen  überein. 

1)  Comptes  Eendus.    T.  95,  p.  834. 
2)  Proc.  of  the  R.  Soc.  of  London.    Vol.  12  (1863),   p.  648  und  Pogg.  Annalen. 

Bd.  120,  p.  331.  M 
3i  Ber.  über  die  Verliandl.  d.  K.  Sachs.  Ges.  d.  Wiss.    Bd.  24  (1872),  p.  135  und 

Pogg.  Annalen.   Bd.  148,  p.  161. 
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AbaUnd Chcmiscli*  Intouitii 

TOD    der nach 

MltU 

R  0  K  ' 

u.oo 100.0 100.0 

0.20 — 9S.7 

0. 10 

»4.2 

0.00 
82.9 

0.80 
— 

59.6 
0.85 

50.9 
50.3 

O.ilO 

— 
39.5 

0.95 — 27.1 
1.00 29.7 

13.5 

Was  (leu  Unterscliicd  der  Wiinncwirkmijj:  zwischen  einzelnen  Stellen 

der  Sonnenscheibe  betrifft,  so  ist  das  bisher  j:;esainmelte  Beobachtunp«- 

material  ziemlich  umfanji:r('ifh.  Es  seien  hier  nur  die  Bestiinnmiipcu 

von  Secchi'),  Vogel"^),  Ericsson^),  Lang:ley'),  Cruls*)  und  Frost") 
namhaft  gemacht.  Aus  den  zuverlässigsten  dieser  lieobachtungsreihen 

sind  in  der  folgenden  Tabelle  flir  verschiedene  Stellen  der  Sonnenober- 
fläche einisre  Inteusitütsangaben  zusammengestellt. 

Abstand Wärm  eil itensit&t  der  Sonnenscheibe  nuch : 

Ton    der 
Secchi  Q. 
Vogel 

SonDenmitte Langley Frost Mittel 

0.00 100 100.0 100.0 100 
0.20 99 99.5 

99.4 

99 0.40 98 96.8 96.3 97 

0.60 
94 

92.2 89.8 

92 
0.70 

89 88.4 84.6 
87 Ü.SO 

82 

82.5 77.9 
81 

0.90 
69 

72.6 68.0 
70 

0.96 (57) 61.9 
57.2 

59 0.93 
(47) 

50.1 
50.0 

49 1.00 40 — 
(39) (40) 

1)  Mem.  deir  Oaserv.  del  Collegio  Romano.  1851,  App.  3  und  Astron.  Nachr. 

Bd.  34,  Nr.  806;  Bd.  35,  Nr.  833  und  Mem.  della  Societä  degl.  Spettroc.  Ital.  Vol.  4 
(1875;,  p.  121. 

2)  Monatsber.  d.  K.  Preuss.  Akad.  d.  Wiss.    1877,  p.  135. 

3)  Nature.    Vol.  12,  p.  517;  Vol.  13,  p.  114  und  224. 

4)  Am.  Journal  ofscience.  Ser.:»,  Vol.  lo  (i 8:5',  p.  481t.  Ausserdem ComptesRendus. 

t.  80,  p.  7-16  und  819:  t.  81,  p-  436.  —  NB.  Die  Langley'schen  Resultate  sind  nir- 
gends ausführlich  publicirt;  es  finden  sicli  überaU  nur  kurze  Auszüge  und  Notizen. 

5)  Comptes  Rendus.    T.  88,  p.  ö70. 
6)  Astron.  Nachr.    Bd.  130,  Nr.  3105—3106. 
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Die  ausgezeichnete  Übereinstimmung  der  drei  Messungsreihen  lässt 

die  Mittelwerthe  aus  ihnen  sehr  vertrauenswerth  erscheinen,  und  die  Ver- 

gleichung  dieser  Zahlen  mit  den  spectralphotometrischen  Messungen 

Vogels  zeigt,  dass  die  thermischen  Bestimmungen  sehr  gut  mit  den  Re- 
sultaten für  die  äussersten  sichtbaren  rothen  Strahlen  des  Spectrums 

harmoniren. 

Wie  bereits  mehrfach  betont  worden  ist,  rührt  die  Abnahme  der 

Energie  von  der  Mitte  der  Sonne  nach  dem  Eande  hin  von  der  Absorption 
einer  die  Sonne  umgebenden  Atmosphäre  her,  und  es  ist  von  Interesse 
zu  wissen,  um  wieviel  ims  die  Sonne  heller  resp.  wärmer  erscheinen 
würde,  wenn  diese  Atmosphäre  nicht  vorhanden  wäre.  Laplace  hat 

bereits  auf  Grund  der  oben  erwähnten  Bouguer' sehen  Beobachtungen  diese 
Frage  zu  beantworten  versucht  und  ist  mit  Zugrundelegung  seiner  be- 

kannten Extinctionstheorie  zu  dem  Resultate  gelangt,  dass  die  Sonnen- 
atmosphäre nicht  weniger  als  |-|  des  gesammten  Lichtes  absorbirt.  Dieser 

Werth  ist  aber  unrichtig,  weil  Laplace  für  die  Berechnung  der  von  einer 

selbstleuchtenden  Kugel  ausgehenden  Lichtstrahlung  das  Euler'sche  Gesetz 
angenommen  hat,  wonach  eine  solche  Kugel  ohne  Atmosphäre  am  Rande 
heller  erscheinen  müsste  als  in  der  Mitte,  während  nach  den  neueren 

Forschungen  für  selbstleuchtende  Körper  ausschliesslich  das  Lambert'sche 
Emanationsgesetz  zu  Grunde  gelegt  werden  muss.  Pickering  und  Vogel 

haben  bei  der  Anwendung  der  Laplace'schen  Extinctionstheorie  auf  ihre 
Sonnenbeobachtungen  diesen  Fehler  vermieden  und  finden  daher  für  die 
Absorption  der  Sonnenatmosphäre  erheblich  kleinere  Werthe  als  Laplace. 
Nach  Ersterem  würde  die  beobachtete  Helligkeitsabuahme  hervorgebracht 
werden  können  durch  eine  homogene  Atmosphäre  von  derselben  Höhe 
wie  der  Sonnenradius  und  von  solchem  Absorptionsvermögen,  dass  bei 
senkrechter  Ausstrahlung  etwa  26  Procent  des  Lichtes  hindurchgelassen 
Avürden;  das  Gesammtlicht  der  Sonne  würde  nach  Pickeriug,  wenn  gar 

keine  Atmosphäre  vorhanden  wäre,  4.64 mal  stärker  sein  als  in  Wirk- 
lichkeit. 

Vogel  findet  aus  seinen  Beobachtungen  für  die  Transmissions- 
coefficienten  der  Sonnenatmosphäre  Werthe,  die  von  0.79  im  Roth  bis 

0.48  im  Violett  abnehmen,  und  macht  darauf  aufmerksam,  »dass  die  Ex- 
tinction  in  Anbetracht  der  enormen  Dimensionen  der  Chromosphäre  ausser- 

ordentlich gering  ist«.  Nach  ihm  würde  das  Gesammtlicht  der  Sonne 
ohne  Atmosphäre  für  violettes  Licht  3.01  mal,  für  rothes  Licht  1.49mal 
heller  erscheinen  als  bei  Anwesenheit  der  Atmosphäre. 
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Die  Vorhersehen  Beobaehtunjren  {:i>i;iuru  uurli,  ww  .^celii^erV  >" 

jUnjjster  Zeit  hei  einer  Neubearheituu^'  derselben  j^ezeij^t  hat,  einige 
interessante  Ausblieke  auf  die  HeschalVenheit  der  iSonuenatmoHphilre,  die 
hier  noch  eine  kurze  Erwähnung  verdienen.  Ist  J,  die  lirllij^krit  im 

t'entruni  der  Sonuenseheibe,  J  diejenige  an  irgend  einer  beliebigen  Stelle, 
ist  ferner  x  der  Winkel,  den  der  von  dieser  Stelle  ausgegangene  und  in 
(las  Auge  gelangende  Lichtstrahl  mit  dem  verlängerten  Sonneniadius 

bildet,  und  bedeutet  endlich  (Kefr.)  die  Kefraction,  welche  dieser  Licht- 
strahl in  der  Sonnenatmosphäre  erleidet,  so  giebt  die  Anwendung  der 

La])lace*schen  Extinctionstheorie  (Seite  122)  die  folgende  Gleichung: 

sm  X 

l  lUci  der  Voraussetzung,  dass  die  Kefractiou  auf  der  Sonne  ebenso  wie 

auf  der  Erde  ausgedrückt  werden  kann  durch  «tang^,  wo  der  Verein- 
fachung wegen  zunächst  a  als  constaut  fllr  alle  Werthe  von  x  angennimncn 

wcnlcMi  soll,  crgiebt  sich: 

log  J  =  —  K'  sec  X , 

wo  K'  statt  Ka  gesetzt  ist. 
Femer  ist  für  x  =  O: 

\osJ,  =  -K'. Mithin  wird: 

(1)  log^  =  -  TT' (sec.;  -  1). 

Es  sei  in  Figur  71  (Seite  320)  C  der  Mittelpunkt  der  Sonne.  P  ein 

Punkt  der  Oberfläche.  Der  wahre  Sonnenradius  sei  a,  und  die  Entfernung 

Sonne  — Erde  möge  mit  ̂   bezeichnet  werden.  Die  gekrlimmte  Linie  P^ 

ist  die  Refractiouscurve;  der  Winkel  a  giebt  ein  Mass  für  den  scheinbaren 

Abstand  des  in  Betracht  gezogeneu  Punktes  vom  Centruni  der  Scheibe. 

Nimmt  man  an,  dass  die  Sonnenatmosphäre  coneentrisch  geschichtet  ist, 

80  gilt  für  irgend    einen  Punkt  P'   der  Refractiouscurve    die    bekannte 
Gleichung: 

rf.1  sin  i  =  Const. , 

wobei  /•  die  Entfernung  des  Punktes  P'  vom  Sonnenmittelpunkt,  /*  der 

Brechungsexponent  der  Sonnenatmosphäre  im  Punkte  P'  und  ̂   der 

Winkel  ist,   den  der  Radius  CP'   mit  der  Refractiouscurve  einschliesst. 

1)  Sitzber.  d.  matb.-phys.  Classe  d.  K.  Bayer.  Akad.  d.  Wias.    Bd.  21,  p.  2C4. 
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Für  die  beiden  Punkte  P  und  E  der  Refractionscurve  gelten  die   ent- 

sprechenden Gleichungen: 

af-if^  ms.%  =^  Coust. 
.^  sin  (7  =  Const. , 

wo  noch  /<o   der  Brechungsexponent  an  der  Sonnenoberfläche  ist.     Man 
hat  also: 

a,«o  sin^r  =  //  sin  a. 

Nun  ist  aber  --.  =  sin  q^ ,  wenn  q^  den 

Winkel  bedeutet,  unter  welchem  der 
Sonnenradius  ohne  Vorhandensein  einer 

Sonnenatmosphäre  von  der  Erde  aus  er- 
scheinen würde.     Daher: 

,-.  .  sin  or 
2  sm  X  =   ;    • a,  sm  ̂ 0 

Für  X.  =  90°  berührt  die  Eefractions- 
curve  die  Sonnenoberfläche,  a  geht  dann 

in  den  scheinbaren  Sonnenradius  (Sonne 

-h  Atmosphäre)  über,  der  mit  o  bezeich- 
net werden  soll,  und  man  hat: 

(3) sm  Q  =  j<„  sm  Ofl 

ersetzen. 

(4) 

In  Gleichung  (2)  darf  man  noch  mit  ge- 

nügender Näherung  den  Quotient  —   '^  ^  sm  Q^^ 
durch  den  scheinbaren  Abstand  des  in 

Betracht  gezogenen  Punktes  der  Sonuen- 
scheibe  von  der  Mitte  derselben  (ausge- 

drückt in  Theilen  des  scheinbaren  Badius) 

Nennt  man  diesen  Abstand  d,  so  wird: 

d 

sm  X  = «r 

Für  jeden  auf  der  Sonnenscheibe  gemessenen  Abstand  d  kann  man  hieraus, 
wenn  (.i^  bekannt  ist,  den  Winkel  x  bestimmen  und  dann  mit  Hülfe  von 

Gleichung  (1)  das  Helligkeitsverhältniss  irgend  eines  Punktes  der  Scheibe 
zur  Mitte  derselben  berechnen. 

Die  Gleichung  (1)  kann  natürlich  nur  als  eine  erste  Näherung  be- 
trachtet werden,  weil  die  Refraction  auf  der  Sonne  schwerlich  durch 

a  tang  x  (mit  constantem  a)  ausgedrückt  werden  darf.     Zu  einem   etwas 
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genauorcu  Kesultute  würde  man  g^elanjren,  wcim  iiihii  die  Hefnu'tion  auH- 

pedrUekt  hätte  durch  «  taii«;^  -f-  ,:f  taujr*;.  Die  Fonnel  (1)  wUrde  dann 
über<?eheu  iu: 

loj?   ,   =  —  A     sec  ;  -  1  +  i-    ---      . 
d^  \  a   eo8*  ; ) 

Scelifrer  hat  die  Gleiehnng:en  (1)  und  (4)  auf  die  VojrerHehiii  r^p.  .tral- 
photometriHcheii  lieobaeiituujreu  und  zwar  auf  die  Ilelli^^keitslo^^arithmeu, 

nicht  auf  die  Helliji^keiten  selbst,  angewendet  und  j;e/,t'if;t,  das«,  wenn  u^ 
zunächst  durchweg;  /gleich  1  j^esetzt  wird,  die  Messunj^eu  im  Roth  und 

Gelb  durchaus  jrenUp:end,  da^'ejjen  die  Messungen  in  den  anderen  Farben 
nur  man^^elhaft  dargestellt  werden,  dass  jedoch  eine  beinahe  vcdlkomuK'nc 
Darstellung  der  Beobachtungen  in  allen  Farben  erhalten  werden  kann, 
wenn  man  /<„  für  verschiedene  Wellenlängen  andere  Werthe  anntOimen 

lässt.  Hieraus  würde  der  Schluss  zu  ziehen  sein,  dass  die  Sonnen- 

atmosphäre eine  merkliche  Dispersion  besitzen  müsse.  Für  die  Tnins- 

missionscoefficienten  ergeben  sich  nach  der  Sceliger'schen  Bearbeitung 
die  folgenden  Werthe: 

Wellenlünge TransmiBsioDit- 
co«fBcie&t 

662.«,« 
0.77 579 0.66 

513 0.63 

470 
0.64 

443 
0.57 

409 0.54 

Die  Souuenatmosphärc  absorbirt  also  danach  innerhalb  des  unter- 
suchten Spectralbezirkes  nur  \  bis  ̂   des  ursprünglichen  Lichtes.  Diese 

relativ  geringe  Absorptionsfähigkeit  kann  nur  erklärt  werden,  wenn  die 

Sonnenatmosphäre  entweder  sehr  dünn  oder  sehr  niedrig  angenommen 
wird.  Die  erstere  Annahme  ist  nicht  sehr  wahrscheinlich,  weil  bei  einer 

dünnen  Atmosphäre  keine  starke  Dispersion  stattfinden  könnte,  wie  sie 
durch  die  Verschiedenheit  der  Werthe  von  //„  durch  die  photometrischen 

Beobachtungen  angedeutet  ist.  Man  wird  also  auf  eine  relativ  niedrige 

Sonnenatmospbäre  schliessen  müssen. 

Aus  der  Verschiedenheit  der  VV^erthe  von  /i„  würde  man  noch,  mit 
Berücksichtigung  der  Gleichung  (3),  folgern  müssen,  dass  der  scheinbare 
Sonneudurchmesser  im  rothen  Lichte  merklich  anders  gemessen  werden 
müsste  als  im  violetten.  Bekanntlich  wird  dies  durch  die  Beobachtungen 

vonAuwersi)  nicht  bestätigt;  doch  kann  dieser  scheinbare  Widerspruch, 

1)  ABtron.  Nachr.   Bd.  123,  Nr.  2935. 
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wie  Seeliger  nachgewiesen  hat,  dadurch  erklärt  werden,  dass  bei  einer     i 
niedrigen  und   dichten  Atmosphäre    am   Sonnenrande  totale   Eeflexionen 
auftreten  müssen,   welche  sehr  wohl  eine  Vergrösserung  der  scheinbaren 
Durchmesser  verhindern  können. 

Zum  Schlüsse  dieses  Paragraphen  soll  noch  kurz  auf  die  Versuche 

hingewiesen  werden,  die  gemacht  worden  sind,  um  die  Strahlungsinten- 
sität der  Sonnen  flecke  im  Verhältniss  zu  den  benachbarten  Theilen 

der  Sonnenoberfläche  zu  bestimmen,  obgleich  diese  Versuche  bisher  nur 
sehr  ungenügende,  einander  widersprechende  Eesultate  ergeben  haben. 
Dass  die  Sonnenflecke  keineswegs  so  wenig  Licht  aussenden,  als  man 

geneigt  ist,  nach  dem  blossen  Augenschein  aus  der  Contrastwirkung  an- 
zunehmen, ist  längst  bekannt  gewesen,  und  schon  Schwabe  in  Dessau 

hatte  bei  Glelegenheit  eines  Vorüberganges  des  Mercur  vor  der  Sonnen- 
scheibe auf  den  beträchtlichen  Unterschied  der  Intensität  zwischen  Planet 

und  Sonnenfleck  aufmerksam  gemacht.  Aber  die  Frage,  um  wie  viel 

die  Photosphäre  den  Kern  und  die  Penumbra  eines  Fleckes  au  Hellig- 
keit übertriift,  ist  noch  nicht  als  endgültig  beantwortet  zu  betrachten. 

W.  Herschel')  schätzte  die  Intensität  der  Penumbra  gleich  47,  die  des 
Kernes  gleich  0.7,  wenn  die  mittlere  Flächenintensität  der  Sonnenscheibe 

gleich  100  angenommen  wurde,  Chacornac^)  coustatirte,  dass  die  Penum- 
bra eines  etwa  um  ein  Drittel  des  Radius  von  der  Mitte  entfernten  Sonnen- 

fleckes heller  war  als  ein  gleich  grosses  Stück  der  Scheibe  in  unmittel- 
barer Nähe  des  Randes;  es  würde  daraus  folgen,  dass  die  Intensität  der 

Penumbra  höchstens  halb  so  gross  sein  kann  als  die  Intensität  im  Centrum 

der  Scheibe.  Nach  Liais^)  ist  die  Helligkeit  der  Fleckenkerne  etwa 
10 mal  geringer,  als  die  der  umgebenden  Photosphäre,  und  aus  seinen 
Beobachtungen  folgt  ferner,  dass  die  Intensität  der  Sonnenfackeln  in 

einer  Entfernung  von  1'  vom  Rande  gleich  der  des  Centrums  der  Sonnen- 
scheibe ist.  Die  spectralphotometrischen  Messungen  von  Guy  und 

Thollon*)  endlich  ergaben  für  das  Helligkeitsverhältniss  eines  Kernes  zu 
benachbarten  Stellen  der  Sonnenscheibe  (für  Strahlen  von  der  Wellen- 

länge 680  |t<|i<)  in  Übereinstimmung  mit  Liais  den  Werth  0.1. 

Alle  diese  Angaben,  von  denen  allerdings  keine  ein  besonderes  Ver- 
trauen beanspruchen  kann,  weichen  sehr  stark  von  den  Resultaten  ab, 

die  in  Betrefi"  der  Wärmewirkung   der  Sonnenflecke   gewonnen  worden 

1)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1801,  p.  354. 
2)  Comptes  Rendus.    T.  49,  p.  80ü. 
3)  M6m.  de  la  Soc.  des  sciences  de  Cherbourg.    Vol.  12,  p.  277. 
4)  Comptes  Rendus.    T.  95,  p.  834. 
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siml.  Nachdtui  /.lurst  ileurv  und  Alexander';  m  l'riiirotou  fr  • 
stellt  liJitten,  duss  die  thermiisehe  Wirkung'  einoH  Sonnentlreken  periu^er 
ißt,  als  die  seiner  Uinjj^eluui};,  öiud  derarti^'e  Hcrttinmiunt^eu  inehrfarh 

ereniacht  wordeu,  unter  Anderen  vou  Lanj:ley'^)  und  in  neuester  Zeit 
um  Frost  =»).  Aus  den  Lauj,'ley'sehen  Messun^'en  fol{;t  fUr  die  Wänue- 
ausstrahluug  eines  Sonneutleekenkernö  der  Werth  54,  fllr  diejenij^e  der 
Penumbra  der  Werth  80,  wenn  die  Strahlunj:  der  unmittelbaren  Nach- 
barsehaft  des  Fleckes  mit  100  bezeichnet  ist.  Frost  findet  den  Unter- 

schied zwischen  Fleck  und  Photosphäre  noch  kleiner  alsLangley;  »eine 

Tk'obachtungen  zeigen  ferner,  dass,  wenn  ein  Fleck  sich  auf  der  Mitte 
der  Scheibe  befindet,  der  Wärmeunterschied  zwischen  ihm  und  «Icr  un- 

mittelbaren Umgebung  grösser  ist.  als  wenn  er  sich  in  der  XUhe  des 

Üandes  befindet,  was  darauf  hindeuten  würde,  dass  die  Flecke  eine 

geringere  Absorption  in  der  S(innenatni<»spli;ire  erfahren  als  die  l'hotfH 

sphäre.  Dieses  Resultat,  welclu's  für  die  lieurtlicilung  der  physischen 
Beschatfenheit  der  Sonne  von  hohem  Interesse  sein  würde,  bedarf  freilich 
erst  noch  einer  deHuitiveu  Bestätigung.  Es  sind  hierüber  ausgedehnte 

systematische  Bcobachtuugsreihcn  sowohl  zur  Zeit  des  Sonnenllccken- 
maximums  als  des  Minimums  nicht  nur  mit  der  Thermosäule,  sondern 
auch  mit  dem  Photometer  im  hohen  Grade  erwünscht. 

3.    Die  Helligkeit  der  Sonnencorona. 

Alles  was  wir  bisher  über  die  Helligkeit  der  äusscrsten  Umhüllung 

der  Sonne,  der  Corona,  wissen,  beruht  auf  dem  spärlichen  Heobachtungs- 

material,  welches  bei  einigen  totalen  Sojinenfinstcrnisscn  der  letzten  Jahr- 

zehnte gesammelt  worden  ist.  Es  liegt  auf  der  Mand,  dass  Hcobaclitungeu, 

welche  innerhalb  der  wenigen  Minuten  ehier  solchen  Erscheinung,  meistens 

noch  unter  erschwerenden  äusseren  Umständen,  ausgeführt  werden  müssen, 

von  vornherein  nicht  das  höchste  Vertrauen  beanspruchen  können,  und  es 

darf  daher  auch  kaum  verwundern,  dass  die  bisherigen  Ergebnisse  be- 

trächtliche Abweichungen  untereinander  zeigen.  Trotzdem  wird  man 

die  grossen  Unterschiede  in  den  Kcsultaten  nicht  allein  der  Unsicherheit 

der  Messungen  zuschreiben  dürfen,  vielmehr  kann  es  als  unzweifelhaft 

gelten,  dass,  ebenso  wie  die  Form  und  die  Ausdehnung  der  Corona  von 

Finsterniss    zu    Finsterniss    wechselt,    auch    die    Lichtenergie    derselben 

1)  Philos.  Magazine.    3.  Ser.    1846.  p.  230  und  Pogg.  Annalen.    Bd.  68,  p.  102. 

2j  Monthly  Notices.   Vol.  3",  p.  5. 
3)  Astr.  Nachr.    Bd.  130,  Nr.  3105—3106. 
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starken  Schwankungen  unteiAvorfen  ist.  Ob  diese  Schwankungen  in 
engem  Zusammenhange  stehen  mit  den  beobachteten  Vorgängen  auf  der 
Sonnenoberfläche  und  daher  auch  denselben  periodischen  Verlauf  nehmen 

wie  diese,  darüber  können  erst  länger  fortgesetzte  sorgfältige  Beobach- 
tungen Aufschluss  geben.  Soviel  scheint  schon  jetzt  festzustehen,  dass 

zur  Zeit  des  Maximums  der  Sonuenthätigkeit  auch  die  LichtentAvicklung 
der  Corona  besonders  lebhaft  ist. 

Die  bisherigen  Angaben  über  die  Helligkeit  der  Corona  beruhen  nur 
zum  Theil  auf  directen  photometrischen  Messungen,  zum  grössten  Theile 
sind  sie  aus  photographischen  Aufnahmen  abgeleitet.  Bei  der  ersteren 
Methode  muss  man  sich  hauptsächlich  auf  die  Bestimmung  der  gesammten 
von  der  Corona  ausgestrahlten  Lichtmenge,  der  von  ihr  hervorgebrachten 

Beleuchtung,  beschränken,  da  eingehende  Untersuchungen  über  die  Flächen- 
helligkeit der  Corona  an  möglichst  vielen  Punkten  derselben  während  der 

kurzen  Dauer  einer  totalen  Sonnenfinsterniss  schwer  durchführbar  sind. 

Die  Entscheidung  über  diese  bei  Weitem  interessantere  Frage  muss  daher 
nothgedrungeu  in  erster  Linie  der  photographischen  Methode  überlassen 
werden. 

Bei  den  directen  photometrischen  Messimgen  hat  mau  sich  bis  jetzt 

ausschliesslich  des  Bunsen'scheu  Photometers  bedient,  und  in  der  That 
eignet  sich  dieses  oder  ein  im  Princip  ihm  ähnliches  (etwa  das  Ritchie- 

sche  oder  das  in  neuerer  Zeit  viel  in  Anwendung  gebrachte  Weber'sche) 
vortrefflich  zu  solchen  Bestimmungen.  Ein  im  Inneren  sorgfältig  ge- 

schwärztes Rohr  wird  so  auf  die  verdunkelte  Sonne  gerichtet,  dass  das 
Licht  der  Corona  senkrecht  auf  einen  im  Rohre  angebrachten,  mit  einem 
Fettfleck  versehenen  Papierschirm  fällt,  welcher  von  der  anderen  Seite 
her  durch  eine  verschiebbare  künstliche  Lichtquelle  beleuchtet  wird.  Die 
Länge  des  Rohrs  muss  dabei  so  bemessen  sein,  dass  möglichst  wenig 
Licht  von  den  au  die  Corona  angrenzenden  Partien  des  Himmelsgruudes 
mit  zur  Wirkung  gelaugt,  dass  aber  auch  andererseits  nichts  von  dem 
Coronalichte  abgeschnitten  wird.  Der  wunde  Punkt  bei  diesen  und  allen 
ähnlichen  Helligkeitsbestimmungen  bleibt  immer  die  Benutzung  einer 
irdischen  Vergleichslichtquelle.  So  lauge  wir  noch  keine  einwurfsfreie 
Lichteinheit  besitzen,  welche  während  beliebig  lauger  Zeiträume  als  absolut 
unverändert  gelten  kann,  so  lange  haben  wir  mit  einer  Fehlerquelle  zu 

kämpfen,  welche  die  Vergleiehung  der  bei  verschiedenen  Sonnenfinster- 
nissen erhaltenen  Resultate  erheblich  unsicher  macht. 

Die  folgendeVkleine  Tabelle  giebt  eine  Übersicht  über  die  Resultate 
der  bisherigen  photometrischen  Bestimmungen  der  Leuchtkraft  der  Corona. 
Bei  den  beiden  Finsternissen  von  1870  und  1878  sind  Normalkerzen  zur 

Vergleiehung  benutzt  worden,   während   1SS6    eine  Glühlampe  und  1889 
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Uli  ( 'jircolhrenner  zur  Verwenduii;;  kuim'ii.  In  der  ZuHainiiicnstt'llun;;  i>i 
Alle»  in  Metcrkerzen  uni;re\vantlflt  und  ausserd»Mn  noch  drr  Kinllu>i.H  der 

Extinetion  in  der  Erdatmosphäre  berUekxichtijirt  worden.  Die  Z]ihlen  frela-n 
daher  an,  wie  viel  Normalkeraen  in  der  Entfernung  von  1  Meter  die 

gleiche  lieleuehtung  hervorbriujren,  wie  die  gesummte  Sonnenrorona,  letztere 

im  Zeuith  gedacht.  In  der  letzten  Columne  int  noch  die  Ix-uehtkruft  der 
Corona  in  Einheiten  der  Leuchtkraft  des  mittleren  Vollmondes  angcgehen, 

welche  gleich  0.234  Meterkerzen  zu  setzen  ist.    {Siehe  nächstes  ('apitel.) 

Datum l!...l.,ulll.T Zcnith- 

ZeuithboUigki'it  il>                     iD 

t 

M«terk«rt«D         •>■                 '"'- 

18:oDeceraber22' 

1S78  Juli  iU-'» 
ISSti  Au>?U8t  29^j 
1 8 VJ  Januar  H 

W.  0.  Rosa 
J.  C.  Smith 

A.  Douglas 
A.  0.  LeuBchner 

(i2" 

71 

.i.75 

Ü.K4 

Ü.:J4 0.12 

24.b 
2.7 1.4 0.5 

Die  beträchtlichen  Unterschiede  zwischen  den  einzelnen  Resultaten 

lassen  sich  kaum  durch  die  Unsicherheit  der  Messungen  allein  erklären; 

sie  sind  zum  grossen  Theile  wahrscheinlich  darauf  zurückzuführen,  dass 

die  lieziehungen  der  benutzten  Vergleichslicht(|ucilen  zu  einander  nicht 

genau  genug  bekannt  sind,  theils  deuten  sie  auf  wirkliche  Ilelligkeits- 
änderungen  der  Corona  hin.  Mit  einiger  »Sicherheit  wird  man  daher  aiis 

den  bisherigen  Messungen  nur  folgern  dUrfen,  dass  die  Beleuchtung  durch 

die  Corona  im  Durchschnitt  stärker  ist  als  durch  den  \'(»llmond. 
Will  mau  den  Versuch  machen,  die  Intcnsitätsvertheilung  innerhalb 

der  Corona  i)liotometrisch  zu  bestimmen,  so  empfiehlt  sieh  das  Verfahren, 

welches  von  Lauglcy  im  Jahre  1878  vorgeschlagen  und  bei  Gelegenheit 

der  Augustfinsterniss  1886  von  Thorpe^)  zur  Anwendung  gebracht  wor- 
den ist.  Durch  eine  Linse  von  langer  Brennweite  wird  auf  einem 

Schirme  in  einem  geschwärzten  Photometerkasten  ein  Brennpuiiktsbild 

der  Corona  entworfen.  Auf  dem  Schirme  ist  ein  Kreis  von  der  Grösse 

des  Sonneul)ildes  gezeichnet,  und  während  der  Beobachtung  ist  Sorge 

zu  tragen,  dass  das  Sonnenbild  genau  innerhalb  dieses  Kreises  bleibt. 

In    bestimmten  Abständen    von    der  Peripherie   des  Kreises    sind   kleine 

Ij  U.  S.  Coast  Snrvey  Keport.  1870.  p.  173. 

2)  Washington  Observations.    1876,  Appendix  III.  p.  3SG. 

3)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc  of  London.    1889,  A.  p.  363. 

4    Reports  on  the  observations  of  the  total  eclipse  of  the  Sun  ol  Jan.  1.  18S9, 

publ.  by  the  Lick  Observatory.     Sacraraento  188!),  p.  15. 
51  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    18S9,  A.  p.  363. 
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Öfifhungen  in  dem  Schinne  angebracht,  die  mit  geöltem  Papier  überdeckt 
sind.  Auf  diese  Öffnungen  fallen  nun  verschiedene  Partien  des  Corona- 

bildes,  und  man  kann  nach  der  Bunsen' sehen  Methode  in  verhältniss- 
mässig  kurzer  Zeit  für  eine  ganze  Anzahl  von  Punkten  die  Flächeninten- 

sität ermitteln.  Die  Thorpe'schen  Messungen,  die  allerdings  unter  sehr 
ungünstigen  atmosphärischen  Verhältnissen  ausgeführt  worden  sind,  ergaben, 

dass  die  Helligkeit  der  Corona  in  einem  Abstände  von  etwa  1.5  Sonnen- 
radien vom  Centrum  der  Sonne  ungefähr  dreimal  so  hell  war,  wie  in 

einem  Abstände  von  3.5  Sonnenradien.  Eine  Vergleichung  mit  der  mittleren 

Flächenhelligkeit  des  Vollmondes  führte  zu  dem  Eesultate,  dass  die  Inten- 
sität der  Corona  in  einem  Abstände  von  1.5  Sonnenradien  bei  der  August- 

finstemiss 1886  ungefähr  15  mal  geringer  war  als  die  mittlere  Flächen- 
intensität des  Vollmondes. 

Weit  besser  als  derartige  photometrische  Messungen  eignen  sich ,  wie 
bereits  bemerkt  ist,  zu  Untersuchungen  über  die  Helligkeitsvertheilung 
innerhalb  der  Corona  die  photographischen  Aufnahmen  derselben,  wenn 

sie  uns  auch  nur  Aufschluss  über  die  chemische  Wirkung  des  Corona- 
lichtes  geben.  Ein  von  Abney  empfohlenes  Verfahren,  welches  eben- 

falls bei  der  Augustfinsterniss  1886,  sowie  bei  den  Finsternissen  im  Januar 
und  December  1889  angewandt  wurde,  ist  das  folgende.  Auf  den  zur 
Aufnahme  der  Corona  bestimmten  Platten  werden  vor  der  Finsterniss 

kleine  quadratische  Stücke  in  der  Nähe  des  Eaudes  dem  Lichte  einer 

Vergleichsflamme  ausgesetzt  (während  der  übrige  Theil  der  Platte  ver- 
deckt bleibt),  und  zwar  jedes  derselben  während  einer  verschieden  langen 

Zeitdauer,  z.  B.  1  See,  2  See,  4  See.  u.  s.  w.  Die  exponirten  Stellen 

werden  mit  dunklen  Papierstreifen  überdeckt,  und  erst  nachdem  die  Auf- 
nahme der  Corona  auf  derselben  Platte  erfolgt  ist,  zugleich  mit  dieser 

entwickelt.  Die  Dichtigkeit  des  Silbemiederschlages  an  beliebig  vielen 
Stellen  der  Corona  wird  dann  mit  den  verschiedenen  Quadraten  am  ßande 

der  Platte  verglichen,  und  für  jeden  Punkt  das  an  Intensität  gleiche 
Quadrat  aufgesucht.  Nimmt  man  nun  an,  dass  die  Flächenhelligkeit 
dieser  Quadrate  direct  proportional  ist  der  Expositionsdauer,  so  lassen  sich 
leicht  die  Curven  gleicher  Intensität  auf  der  Corona  bestimmen. 

Das  Verfahren  ist  in  der  soeben  beschriebenen  Form  nicht  nach- 
ahmeuswerth,  weil  nach  den  neuesten  Untersuchungen  die  photographische 
Intensität  keineswegs  proportional  der  Belichtungsdauer  vorausgesetzt 
werden  darf.  Man  wird  daher  besser  so  verfahren,  dass  man  sämmtliche 
Hülfsquadrate  dem  Vergleiehslichte  so  lange  exponirt,  wie  es  für  die 
Coronaaufnahmen  beabsichtigt  ist,  und  die  Helligkeitsabstufungen  in  der 
Weise  hervorbringt,  dass  man  die  Intensität  des  Vergleichslichtes  mittelst 
eines   vorgeschobenen    Keiles    oder   noch    besser  mittelst  der  rotirenden 
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Photoim-terscheihen  von  Quadrat  /.u  i^iuulrai  uui  iH-kauiitc  j.  vi.r  ver- 
Uiulert.  Die  Hemitzun;;  von  voUkoiiinuMi  ^leicharti;^«'!!  i'out,taiiiiu  Ver- 
ploicliölichtquelleu  ist  natürlich  auch  hier  ein  erstes  unerUiHslichcH  Kr- 
tortlerniss},  wenn  mau  die  Kesultiite  verschiedener  Finsteruisüc  uiitciniuider 

vergleichen  will.  Bei  den  oben  er>vilhuten  drei  FinsternisHen  sind  Carcel- 

lampen  von  gleicher  Leuchtkraft  zur  Verwendung  gekommen.  Als  Mass- 

einheit des  Lichtes  galt  die  Dichtigkeit  des  Silherniederschlagt'S  auf  der 
i»hotograi>hisehen  Platte,  welcher  von  dieser  Lampe,  wenn  sie  durch  eine 

Uftuung  von  1  mm  Radius  hindurchschieu,  bei  einem  Abstände  von  1  Meter 
in  einer  Secunde  hervorgebracht  wurde. 

Aus  den  photograi)hi8cheu  llelligk«'itsbcstimmungen  an  verschiedenen 
►'üiellen  der  Corona  kann  man  auch  einen  angenäherten  Wcrth  ftlr  die 
photographische  Intensität  dos  gesammteu  Coronalichtes  ableiten.  Im 
Allgemeinen  wird  die  Flächcnhelligkeit  der  Corona  in  irgend  einem  Punkte 
eine  Function  des  Abstuudes  vom  Sonnenraude  sein  und  ausserdem  von 

dem  Positionswinkel  des  betreffenden  Punktes  in  Bezug  auf  den  Sonncn- 

äfpiator  abhängen.  Nennt  man  //  die  Flächenhelligkeit  an  einer  Stelle, 

deren  scheinbarer  Abstand  vom  Sonnenraude  mit  s  und  deren  Positions- 

winkel mit  V  bezeichnet  werden  soll,  so  ist  allgemein: 

h  =  f{v,s). 

Der  Flächeuiuhalt  eines  kleinen  Elementes  der  Corona  an  der  be- 

trachteten Stelle  ist,  wenn  der  scheinbare  Sonueuradius  /•  genannt  wird, 

ausgedrückt  durch  (r  +  s)  dv  ds.  Mithin  wird  die  Gesauimtlichtmcnge 

L  der  Corona,  falls  dieselbe  in  allen  vier  Quadranten  als  vollkommen 

gleich  angenommen  werden  darf,  gegeben  durch: 

_  n 

•-r
  

8=S 

L  =  if   f{r  +  s)f{v,s)dv 
ds 

wo  der  Grenzwerth  S  der  grössten  Ausdehnung  der  Corona  entsi)richt. 

Wenn  die  Helligkeitsbestimmuugeu  au  verschiedeneu  Stellen  der  Corona 

einen  einfachen  gesetzmässigen  Zusammenhang  zwischen  der  Flächen- 

intensität eines  Punktes  und  den  Coordinateu  desselben  lieferten,  so 

wäre  das  Doppelintegral  unter  Umständen  lösbar,  und  man  erhielte  
einen 

ziemlich  zuverlässigen  Werth  für  das  Gesammtlicht  der  Corona.  A
us 

den  photographischen  Aufnahmen  bei  der  totalen  Sonueuliustern
iss  vom 

29.  Juli  1878  hatte  Harkuessi)  deu  Schluss  gezogen,  dass  die  Hellig-
 

keit irgend  eines  Punktes   der  Corona  umgekehrt   proportional   ist  dem 

1    Washington  Observations.    1&76,  Appendix  III,  p.  57. 
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Quadrate  seines  Abstandes  vom  Sonnenrande,  und  dass  ferner  die  Ab- 
hängigkeit der  Intensität  vom  Positionswinkel  des  betreffenden  Punktes 

ausgedrückt  werden  kann  durch  die  einfache  Relation  a  -{-  b  cos  v,  wo 
a  und  b  Constanten  sind.     Man  würde  also  zu  setzen  haben: 

.,       ,        a  -\-  b  cos  V 
fi^'^^)  =    li    » 

und  unter  dieser  Annahme  Hesse  sich  das  obige  Integral  leicht  berechnen. 
Der  von  Harkness  vorausgesetzte  einfache  Zusammenhang  zwischen 

den  Grössen  h,  v,  s  ist  bei  keiner  späteren  Sonnenfinstemiss  bestätigt  ge- 
funden worden.  Vielmehr  scheint  die  Vertheilung  der  Helligkeit  inner- 

halb der  Corona  ziemlich  ungleichmässig  zu  sein,  und  die  Hoffnung, 
einen  einfachen  Ausdruck  für  die  Function  /j[r,  s)  zu  finden,  ist  äusserst 

gering.  Um  trotzdem  aus  den  photographischeu  Aufnahmen  einen  an- 
genäherten Werth  für  das  Cesammtlicht  der  Corona  abzuleiten,  haben 

Holden  und  Barnard  ein  zwar  etwas  primitives,  aber  ganz  zweck- 
mässiges und  ausreichendes  Verfahren  einireschlao'en.  Sie  zeichneten  auf 

Starkes  Cartonpapier  um  einen  die  Sonnenscheibe  repräsentireuden  Kreis 
in  entsprechenden  Dimensionen  die  aus  den  photograpliischeu  Aufnahmen 
der  Corona  bestimmten  Linien  gleicher  Helligkeit.  Den  Flächeninhalt 
der  einzelnen  auf  diese  Weise  entstandenen  Zonen  der  Corona  ermittelten 

sie  dann  dadurch,  dass  sie  dieselben  herausschnitten,  ihr  Gewicht  genau 
bestimmten  und  dasselbe  mit  dem  Gewichte  des  der  Sonneuscheibe  ent- 

sprechenden Kreises  verglichen.  Für  alle  Punkte  einer  Zone  wurde  als 

Fläehenintensität  der  für  die  begrenzende  Curve  festgestellte  Werth  ange- 
nommen. Durch  Multiplication  mit  dem  betreffenden  Flächeninhalte  ergab 

sich  dann  sofort  das  Gesammtlicht  der  einzelnen  Zonen,  und  die  Summe 
aller  dieser  Werthe  lieferte  endlich  den  gewünschten  Endwerth  für  das 

Gesammtlicht  der  Corona  in  der  bei  den  Messungen  zu  Grunde  gelegten 
Liehteinheit  (Meterkerze,  Carcellampe  u.  s.  w.). 

Die  wichtigsten  Ergebnisse  der  bisherigen  photographischen  HeUig- 
keitsbestimmungen  der  Corona  nach,  der  von  Holden i)  gegebenen  Zu- 

sammenstellung sind  in  der  folgenden  kleinen  Tabelle  enthalten,  wo  Alles 
in  der  oben  definirteu  Lichteinheit  der  Carcellampe  ausgedrückt  ist.  Die 
Extinction  des  Lichtes  in  der  Erdatmosphäre  ist  dabei  nicht  berücksichtigt, 
doch  hat  dies  auf  die  Vergleichbarkeit  der  Resultate  keinen  merklichen 
Einfluss,  weil  bei  den  drei  in  Betracht  kommenden  Finsternissen  die 
Sonnenhöhen  sehr  wenig  verschieden  waren. 

1)  Reports  on  the  observ.  of  the  total  eclipse  of  the  Sun,  Dec.  21 — 22,   1889.^ 
Publ.  by  the  Lick  Observ.    Sacramento,  1891,  p.  14. 
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Nach  den  Bestinuniing:eu  von  W.  II.  Piokeriii}?,  die  allrrdinp»  noch 
weiterer  Bestäti;:un<,'  bedürfen,  erfcicbt  sich  noch  fllr  die  mittlere  jdioto- 
graphische  Fläeiienliellijjkeit  des  Volhnonth's,  aus^^edrllckt  in  derKelhen 
Einheit  wie  die  voranstehenden  Zahh-n,  der  Werth  \M\  und  ferner  fllr 
die  Flächenhelli-rkeit  des  ninin)els«;nm(les  in  einer  Kntfernun^  von  l"  von 
der  Sonne  (ausser  der  Zeit  einer  Finsternisse  der  NVerth  lo.  Die  Kichti"-- 

keit  dieser  Zaiden  voraus«;eset/i  würde  also  fidfren,  dass  eine  kh-inc 
Stelle  des  Vollmondes  im  Mittel  mindestens  eine  20 mal  so  starke  jdioto- 
graphische  Wirkung. ausübt,  als  eine  gleich  grosse  Stelle  aus  den  hrllsten 
Partien  der  Corona.  Ferner  würde  sich  ergel)en,  dass,  selbst  wenn  man 

nur  den  höchsten  der  obigen  Tabellenwerthe  berücksichtigte,  die  FUlchcu- 
hclligkeit  der  lichtstärksten  Stellen  der  Corona  nur  den  r)(M»sten  Theil 

von  der  Helligkeit  der  nächsten  Umgebung  der  Sonne  beträgt,  und  dass 
daher  die  Bemühungen,  directc  Aufnahmen  der  Corona  auch  ausser  der 

Zeiten  einer  totalen  Sonuentinsterniss  zu  erhalten,  von  vornherein  so  gut 

wie  gänzlich  aussichtslos  sind. 

Capitel  II. 

Der  Mond. 

Wenn  dem  Trabanten  der  Erde  getrennt  von  den  übrigen  Gliedern 

unseres  Planetensystems  ein  besonderes  Capitel  in  diesem  Buche  gewidmet 

wird,  so  geschieht  dies  aus  dem  Grunde,  weil  der  Mond  wegen  der  be- 

deutenden Lichtmeuge,  die  er  nach  der  Erde  sendet,  eine  hervorragende 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  CoUege.    Vol.  18,  p.  105. 
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Kolle  in  der  Astrophotometrie  spielt.  Er  bildet,  wie  wir  bereits  gesehen 

haben,  ein  wichtiges,  ja  fast  unentbehrliches  Mittelglied  bei  den  Ver- 
gleichungen  zwischen  dem  Lichte  der  Sonne  und  dem  der  anderen  Ge- 

stirne. Da  er  kein  eigenes  Licht  ausstrahlt,  sondern  nur  das  empfangene 

Sonnenlicht  zurückwirft,  und  da  er  ferner  bei  allen  möglichen  Beleuch- 
tungsphasen, von  der  fast  vollkommen  verdunkelten  Scheibe  bis  zum 

Vollmond,  beobachtet  werden  kann,  so  bietet  er,  wie  kein  anderer  Himmels- 
körper, die  Möglichkeit,  die  Gesetze,  welche  für  die  Zurückwerfung  des 

Lichtes  zerstreut  reflectirender  Körper  aufgestellt  worden  sind,  zu  prüfen. 
Die  verhältnissmässig  grosse  Ausdehnung  der  scheinbaren  Mondoberfläche 
gestattet  ferner  ein  eingehendes  Studium  der  Lichtvertheilung  auf  einer 
beleuchteten  Kugel,  und  es  ist  wohl  nur  der  Unvollkommenheit  unserer 
photometrischen  Hülfsmittel  zuzuschreiben,  dass  die  bisherigen  Ergebnisse 
auf  diesem  Gebiete  noch  lückenhaft  geblieben  sind.  Zweifellos  werden 
auf  diesem  Wege,  wenn  nur  überhaupt  erst  ein  regeres  Interesse  für 
photometrische  Untersuchungen  bei  den  Astronomen  erwacht  sein  wird, 
manche  wichtigen  Aufschlüsse  über  die  physische  Beschaffenheit  unseres 
Trabanten  zu  gewinnen  sein. 

1.    Das  Licht  des  Mondes  verglichen  mit  anderen  Lichtquellen. 

a.    Mond  und  künstliches  Licht. 

Die  bisherigen  Untersuchungen  in  dieser  Richtung  beziehen  sich  fast 
ausschliesslich  auf  Kerzenlicht,  und  es  gilt  daher  von  ihnen  dasselbe, 
was  bei  der  Besprechung  der  Vergleichungen  von  Sonne  und  Kerzenlicht 
gesagt  worden  ist.  Insbesondere  kann  das  Licht  einer  Kerze  nicht  zu 
allen  Zeiten  als  ein  constautes  Helligkeitsmass  angesehen  werden,  und 
ferner  ist  eine  Vereinigung  der  an  verschiedenen  Orten  und  zu  verschiedeneu 
Zeiten  erhaltenen  Resultate  auch  nur  unter  der  weiteren  Voraussetzung 
zulässig,  dass  sich  alle  Angaben  auf  eine  und  dieselbe  Höhe  des  Mondes 
beziehen,  und  dass  die  Mondbeobachtungen  auf  gleiche  Phase  reducirt  sind. 

Die  bekanntesten  Versuche  rühren  von  Bouguer^),  Lambert'^), 
Wollaston^),  Plummer*)  und  Thomson'^)  her;  alle  sind  nahe  zur  Zeit 
des  Vollmondes  angestellt.    Bouguer,  Wollaston  und  Thomson  haben 

1)  Traitö  d'optique,  p.  86. 
2)  Lambert,  Photometria.     Deutsche  Ausgabe  von  Anding,  Heft  3,  §  1075. 
3)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1829,  p.  27. 
4)  Monthly  Notices.    Vol.  36,  p.  354. 
5)  Nature.    Vol.  27,  p.  277. 
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sich  (Jerselbcu  MctlKideii  In-dicnt,  die  sie  bei  den  ll«lliK'koitMim'HMuiip«n 
der  Sonne  Jinge\vend<t  haben,  IMuniincr  hat  Keine  Ueobaehtunp  n  nnrh 

der  Buusen'sehen  Metliode  ausffetlihrt,  und  Lambert  hat  \on  dem  eiu- 
fuehcu  Verfahren  Clebraiuh  jceinacht,  das  er  bei  fast  allen  minen  phot»- 
metrisehen  Unter8uehunfj:en  ausschliesslich  benutzt  hat.  l>asselb«'  int 
dureh  Fi{,'ur  72  illustrirt.  Da«  Licht  den  VoUmondej*,  welcher  zur  Zeit 
der  Beobachtung;  eine  Höhe  von  0:^"  hatte,  fiel  in  der  Itiehtuuj;  LA  auf 
die  horizontale  weisse  Ebene  KP\  In  der  Mitte  derselben  war  eine  dunkle 
Tafel  BCr  so  aufgestellt, 
das8    der    Theil    BD    im  '' 

Schatten  des  Mondes  lag. 
Dieser  Theil  erhielt  nur 

Licht  von  der  Kerze,  wäh- 
rend das  Stück  Ali  vom 

Monde  beleuchtet  wurde. 
Die  Kerze  wurde  dann  in 

eine  solche  Stellung  ge- 
bracht, dass  die  beiden  Theile  gleich  hell  beleuchtet  schienen.  Hei 

dem  Lambert'schen  Versuche  war  Z) /!7  =  97. 15  cm  ,  C/?  =  2I.G«)  cm; 
folglich  ergab  sich  CD  =:  09.83  cm  und  der  Winkel  CDE=  ]T:)2'. 
Ist  nun  d  die  Lichtciuantität,  welche  vom  Vollmonde  im  Zcnitli  auf  die 
Flächeneinheit  senkrecht  ausgestrahlt  wird  (die  Dichtigkeit  der  Beleuch- 

tung), 80  ergiebt  sich  unter  Berücksichtigung  des  Incidi-nzwinkels  die 
vom  Monde  auf  der  horizontalen  Ebene  hervorgebrachte  Beleuchtung  gleich 
0.98U/8in63"  (wenn  der  Factor  (1.981  der  E.\tinction  in  der  Erdatmo- 

sphäre zwischen  Zeuitli  und  Höhe  l')T  entspricht).  Bedeutet  ferner  d'  die 
jichtquantität,  welche  \on  der  Kerze  in  der  Entfernung  v(»n  I  Meter 
luf  die  Flächeneinheit  senkrecht  fällt,  so  wird  die  von  der  Kerze  auf  der 

W  sin  1  ■'"  32' 
lorizoutalen  Ebene  bewirkte  Beleuclitung  ausgedrückt  durch  —,   ^^— r — 

'^        "  (0.99^3J- 
Da  die  beiden  Beleuchtungen  gleich  sein  sollen,  so  findet  man  nun  leicht 

las  gesuchte  Verhältniss  -77-  • 

Die  Resultate  der  verschiedeneu  Beobachter  sind  in  der  folgenden 

iiUsammenstellung  enthalten.  Die  Zahlen  bedeuten  die  Anzahl  der  Kerzen, 

velche  in  der  Entfernung  von  1  Meter  auf  einer  weissen  Fläche  die- 
elbe  Dichtigkeit  der  Beleuchtung  hervorrufen,  wie  der  Vollmond  im 
jcnith.  Die  Keductionen  auf  das  Zenith  sind  nicht  bei  allen  Werthen 

icher,  weil  nicht  durchweg  die  Höhen  des  Mondes  angegeben  sind.  Am 

ledeuklichsten  ist  dies  bei  den  Wollaston'schen  Beoi)achtungen,  bei  denen 
ier  Mond  wegen  sehr  grosser  südlicher  Declination  nicht  sehr  hoch  über 

Haller,  Photometrie  der  GestirDe. 

*)•) 
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dem  Horizont  gestanden  hat;   die  Reduetionen  sind  in  diesem  Falle  unter 
der  Annahme  berechnet,  dass  der  Mond  im  Meridian  beobachtet  worden  ist. 

Anzahl 

Beobachter 
der  Kerzen 

in  Entfernung 

von  1  Meter 

Bouguer 0.2959 
Lambert 0.2491 
WoUaston 0.1650 
Plummer 0.2282 

Thomson 0.2336 

Bildet  man  aus  diesen  Zahlen,  die  verhältnissmässig  starke  Unter- 
schiede aufweisen,  das  Mittel,  so  ergiebt  sich,  dass  »die  Beleuchtung 

einer  Fläche  durch  den  Vollmond  im  Zenith  äquivalent  ist  der 

Beleuchtung-  durch  0.234  Kerzen  in  der  Entfernung  von  1  Meter 
oder,  was  dasselbe  ist,  durch  1  Kerze  in  der  Entfernung  von 
2.07  Meter. 

Daraus  würde  noch  unter  Berücksichtigung  der  scheinbaren  Grössen 
von  Vollmond  und  Kerzenflamme  folgen,  dass  die  mittlere  scheinbare 
Helligkeit  des  Mondes  ungefähr  1.09 mal  grösser  ist  als  diejenige  einer 
Kerzenflamme. 

b.    Mond  verglichen  mit  Planeten  und  Fixsternen. 

Weit  zuverlässiger  als  das  Intensitätsverhältniss  des  Mondes  zu  künst- 
lichem Lichte  ist  dasjenige  zu  den  grossen  Planeten  und  den  hellsten 

Fixsternen  bekannt.  Bereits  Steinheil')  hatte  eine  Vergleichung zwischen 
Vollmond  und  Arctur  versucht,  indem  er  das  Bild  des  Sternes  in  einem 
Fernrohre  durch  Ausziehen  des  Oculars  in  eine  Scheibe  verwandelte,  den 
Mond  aber  bei  normaler  Ocularstellung  in  demselben  Fernrohre  betrachtete 
und  das  Objectiv  soweit  abblendete,  bis  die  Helligkeit  der  Sternscheibe 

der  des  Mondes  vergleichbar  wurde.  Als  Verbindungsglied  diente  künst- 
liches Licht.  Seidel-)  hat  diese  Beobachtungen  neu  bearbeitet  und  macht 

darauf  aufmerksam,  dass  bei  der  Steinbeil' scheu  Methode  zugleich  mit 
dem  Lichte  des  Sternes  auch  das  vom  Himmelsgrunde  reflectirte  Mond- 
licht  in   das  Auge   gelangt;   indem   er   dafür  eine   ziemlich  willkürliche 

1)  Steinheil,  Elemente  der  Helligkeitsmessungen  am  Fixsternhimmel.  München, 
1836,  p.  31. 

2j  Abhandl.  d.  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.    II.  Classe,  Bd.  6,  p.  629. 
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(Jorroction    in   Hechmin«:  brachte     fnnd   «r   fllr  den  QuutUMiton     ''^'"'i"^! Arc'tur 

in  runder  Ziibl  den  W  erth  2i)«h)u,  der  aln-r  we^n  der  f;rog»cn  Unitieher- 
heit  der  IJeduetion  kein  frrosse«  Vertrauen  beanspruehen  kanu. 

.(.  Her!<ehel')  hat  aus  den  phtttometrisehen  Messun^jon,  die  er  im 
Jahre  1S36  mit  seinem  Astrometer  am  Cap  der  }:uten  Hoffnung:  auM^e- 
flihrt  hat,  fUr  das  Holli^rkcitsverliältnisa  von  Wdlmond  /u  «  (Vntauri  im 

Mittel  au8  11  Vero:leiehun^^en  die  Zahl  •2740S  ab;:eleitet.  Diene  Zahl  ist 
aber,  wie  Bond  und  Zöllner  naeh^^e wiesen  haben,  zu  klein,  weil  sieh 
Herschel  zur  Keduetion  der  bei  versehiedenen  Mund|diasen  anffextellten 

Beobaehtnn;;en  der  Euler'sehen  Beleuehtun^^stormel  bedient  hat.  Hond 
tindet,  indem  er  die  Heröchersehen  Messunp-n  mittelst  der  von  ihm  ii\>- 
geleiteten  empirischen  Liehteurve  auf  den  V<dlmon(l  reducirt,  statt  des 

obigen  Werthes  die  Zahl  41400.  Geht  man  noeh  v(»n  «  Ontauri  auf 

einen  hellen  Stern  am  nördlichen  Himmel,  z.  H.  u  Aurigae'),  Ober,  so  folgt 
ans  den  Herseherschen  Beobaehtuniren: 

Mittl.  Vollmond 

a  Auri":ae 
64170. 

Bond^)  hat  im  Jahre  ISOO  den  Mond  mit  den  Planeten  Jupiter  und 
Venus  verglichen  unter  Benutzung  der  von  versilberten  Glaskugeln  retlec- 
tirten  Bilder.     Er  findet: 

Mittl.  Vollmond  ^,.,  . =  d430  , 

Jupiter  in  mittl.  Opp. 

Mittl.  Vollmond 

Venus  in  mittl.  Entf.  beim  Phasenwinkel  (i8?S 
=  1S15. 

Mit  Berücksichtigung  der  aus  den  Potsdamer  Messuii-iii  •,  hciMir- 

gehendeu  Helligkeiten  der  beiden  Planeten  ergeben  sich  fUr  das  Inten- 
sitätsverhältniss  des  mittleren  Vollmondes  zu  «  Aurigae  die  Wertlie  ü4  iso 

resp.  07120.      Die    Verbindung    dieser    beiden    Zahlen    mit    dem   obigen 

1)  J.  F.  W.  Her  8  ch  el,  Outlines  of  astronoray.  llth  editiuu  ,  l.uiHlon.  ISTl, 
p.  595. 

2,1   Aus    den     von    Zöllner    in    seinen     »Photometrischen    Unter.->ii(liiiii>:oii «. 

p.  171  ff.  neu  reducirten  Herscherschen  Messungen  am  Cap  folgt  ftir  das  Helligkeits- 
verhältniss  von  «  Centauri  zu   «  Aquilae   der  Werth  2.927;  ferner  ergiebt  sich  ans 

den  Potsdamer  Messungen    Pub!,  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  H,  p.  2:«.i    fUr 
das    Verhältniss    von    «  Aquilae    zu    u  Aurigae    der    Werth    o.53ü;    mithin    wird 
«  Centauri       ,  .^n 
  :    =  1.550. 
((  Aurigae 

3)  Memoirs  of  the  American  Acad.    New  Seriös.  Vol.  ̂ ,  p.  25S. 

4)  Publ.  d.  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam,    lid.  ̂ .  p.  'M6. 

22* 
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Herschel'schen  Werthe  liefert  endlich  den  als  zuverlässig  zu  betrachtenden 
Endwerth: 

Mittl.  Vollmond         «-n^^v 
  7   :    =  DOiDÜ  , a  Aurigae 

dessen  Unsicherheit  auf  höchstens  1  Procent  zu  schätzen  ist. 

Neuere  Bestimmungen  für  diese  wichtige  Constante  liegen  nicht  vor. 

Eine  von  Plummer')  im  Jahre  1876  nach  der  Rumford'schen  Schatten- 
methode ausgeführte  photometrische  Vergleichung  zv^ischen  Vollmond  und 

Venus  ist  wegen  der  Schwierigkeit,  mit  welcher  der  schwache  und  un- 
deutliche von  der  Venus  entworfene  Schatten  beobachtet  werden  konnte, 

als  durchaus  unzureichend  zu  bezeichnen;  sie  giebt  für  das  gesuchte  Ver- 
hältniss  einen  entschieden  zu  kleinen  Werth. 

Aus  dem  obigen  Mittelwerthe  folgt  noch,  dass  der  Vollmond  in  mittlerer 

Entfernung  an  Helligkeit  einem  Sterne  von  der  Grösse  —  11.77  gleich- 
kommt. Wäre  aber  der  Mond  von  der  Sonne  ebenso  weit  entfernt,  wie 

etwa  der  Planet  Jupiter,  so  würde  er  uns  als  ein  Stern  von  der  Grösse 
7.9  erscheinen. 

2.    Die  Lichtstärke  der  Mondphasen. 

Im  theoretischen  Theile  sind  Formeln  abgeleitet  worden  zur  Be- 
rechnung der  von  den  Phasen  eines  beleuchteten  Himmelskörpers  nach 

der  Erde  reflectirten  Lichtmengen.  Diese  Formeln  basiren  auf  drei  ver- 
schiedenen Beleuchtungsgesetzen,  und  es  ist  daher  von  Interesse,  an  der 

Hand  von  beobachteten  Helligkeitswerthen  zu  prüfen,  welches  dieser  drei 
Gesetze  den  Vorzug  verdient.  Gerade  der  Mond  eignet  sich  am  Besten 

zu  einer  solchen  Untersuchung,  weil  er  infolge  seiner  Stellung  zur  Erde 

in  allen  Phasen  beobachtet  werden  kann.  Merkwürdiger  Weise  ist  aber 

das  vorhandene  Material  so  überaus  spärlich  und  so  wenig  überein- 
stimmend, dass  eine  definitive  Entscheidung  zur  Zeit  noch  nicht  möglich 

ist.  Wir  besitzen  bisher  nur  drei  einigermassen  Vertrauen  verdienende 

Messungsreihen  über  die  Helligkeit  der  Mondphasen,  von  Her  seh  el-), 

Bond^)  und  Zöllner^);    aber  nur   die  Bond'sche  Reihe    erstreckt   sich 

1)  Monthly  Notices.    Vol.  36,  p.  .3.51. 
2)  Herschel.  Results  of  Astr.  Obs.  made  during  1834—1838  at  the  Cape  of 

Good  Hope.    London,  1847,  p.  353. 

3  Memoii's  of  the  American  Acad.    New  Series,  Vol.  8,  p.  250. 
4  Zöllner,  Photometrische  Untersuchungen  etc.    Leipzig,  1865,  p.  102. 

X 
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über  ein  ji^rössercs  PhaseiiwinkelinU'null  'von  «  =  tf*  biM  «  ~  iri:ri. 
wälireiul  die  Beobiiehtuu^en  IlerKcbfU  und  ZnllnerH  b'di^licb  die 
Pbsiseu  zwiscben  Vollmond  und  (.Quadraturen  uinfaMseu.  II  errirbc  1  bat  winr 
Beobaebtun^en  gar  niebt  in  der  Absiebt  untcnioimnen,  einrn  IkitniL-  7iir 
BeHtiinmuuj::  der  Licbteurve  der  Mondpbasen  zu  liefern;  er  hat  vi< 
den  Mond  nur  als  Verj;leicb8«>bjeet  benutzt,  um  die  Helli;;keiten  einer 
Anzabl  von  Sternen  des  südlicben  Himmel»*  zu  ermitteln.  Bei  der  Kcdue- 
tion  seiner  Beobaebtunjren  bat  er,  wie  bereits  erwähnt,  du»  KalerWhe 
Beleuebtun}:rs};esetz  als  riebtig  angenommen;  die  grossen  rntersebiede. 
die  sieb  dabei  in  den  versebiedencn  Tageswertben  einzelner  Sterne  her- 

ausstellten, suebte  er  dureb  den  Hinweis  auf  den  Kiiitiuss  des  versebirden 

bellen  Ilimmelsgrundes  zu  erklären,  während  doch  diese  starken  Ab- 

weichungen nichts  Anderes  aussagen,  als  dass  die  Euler'sebe  Formel  die 
Liebtstärkeu  der  Mondphasen  nicht  darzustellen  vermag.  Man  kann  nun 

aber  umgekehrt  aus  den  llcrscherschen  Messungen,  wenn  man  die  Ih'llig- 
keiten  der  Stcnie  als  eonstant  annimmt  und  die  mehrfach  beobachteten 

Sterne  zur  Verbindung  der  einzelnen  Beobachtungsabende  benutzt,  die 
Licbteurve  des  Mondes  ableiten.  Bond  und  Zöllner  haben  eine  der- 

artige Bearbeitung  der  Herscherschcn  Beobachtungen  durchgefllbrt  und 

die  Brauchbarkeit  derselben  nachgewiesen.  Die  von  ihnen  selbst  ange- 
stellten Liehtmessungen  der  Moud[diasen  verdienen  selbstverständlich  den 

Vorzug  vor  den  Herscherschcn,  schon  deshalb,  weil  sie  planmässiger  aus- 
getllhrt  sind.  Bond  hat  versilberte  (ilaskugeln  zur  Hervorbringung  von 

])unkttormigen  Mondbikleru  benutzt  und  diese  dann  mit  künstlichem  Lichte 

verglichen,  und  Zöllner  hat  dieselben  beiden  Methoden  wie  bei  seinen 

Bestimmungen  der  Sonuenbelligkeit  angewendet. 

In  der  folgenden  Tabelle  sind  die  Ergebnisse  der  drei  Messungs- 
reiben nach  einer  von  mir  vorgenommenen  graphischen  Ausgleichung 

von  U)  zu  10  Grad  Pbasenwinkel  zusammengestellt.  Alle  Werthe  sind 

in  Helligkeitslogaritbmen  angegeben  und  gelten  für  die  mittlere  Ent- 

fernung des  Mondes  von  Sonne  und  Erde.  Sie  sind  bezogen  auf  die  Voll- 

mondhelligkeit als  Einheit  und  daher  direct  vergleichbar  mit  den  Zahlen 

der  im  Anbange  mitgetheilten  Tafel  I,  welche  die  nach  den  verscbicdtMu-n 

Beleuchtungstbeorien  berechneten  rhasenhelligkeitcn  angici)t.  Zur  be- 

quemeren Übersiebt  sind  die  aus  dieser  Tafel  entnommeueu  W.Ttbc  in 

der  Zusammenstellung  mit  aufgeführt. 
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Phasen- 
Beobachtete  Helligkeitslogarithmen Berechnete Helligkeitslogarithmen 

winkel 
J.  Herschel Bond Zöllner Lambert 

Lommel- Seeliger 
Euler 

0" 

0.000 0.000 0.000 0.000 
0.000 0.000 

10 9.903 9.965 9.928 9.994 9.989 9.997 

20 9.805 9.917 9.844 9.975 9.966 
9.987 

30 9.705 9.855 9.748 
9.945 9.934 9.970 

40 
9.6(12 9.778 

9.639 9.903 
9.894 9.946 

50 9.494 9.686 9.516 9.850 9.847 9.915 
60 9.378 9.578 9.377 9.785 9.792 9.875 
70 9.250 9.454 9.220 9.706 9.730 9.827 
80 9.105 9.313 — 9.613 9.658 9.769 90 — 9.155 — 9.503 

9.576 
9.699 

100 — 8.979 — 9.373 9.482 9.616 

110 — 8.783 — 
9.220 9.373 9.517 

120 — 
8.564 

— 9.037 9.246 

9.39s 130 — 8.318 — 
8.815 9.092 

9.252 140 — 8.038 — 8.536 8.903 9.068 
150 — 7.698 — 

8.171 
8.656 8.826 

Aus  dieser  Zusammeustellung  g-eht  zunächst  hervor,  dass  die  bis- 
herigen Beobachtungen  über  die  Lichtstärke  der  Mondphasen  keineswegs 

genügend  untereinander  übereinstimmen,  und  dass  daher  weitere  sorg- 

fältige Messungen  dringend  erwünscht  sind.  Die  Herschel'schen  und 
Zöllner'schen  Zahlen  für  das  Intervall  vom  Vollmond  bis  in  die  Xähe 
der  Quadraturen  harmoniren  allenfalls  noch  leidlich  unter  sich,  sie 

diiferiren  aber  von  den  Boud'schen  AVerthen  um  Beträge  (bis  0.6  Grössen- 
classen),  die  bei  photometrischen  Beobachtungen  durchaus  unzulässig  sind. 
Es  würde  daher  nicht  gerechtfertigt  sein,  auf  Grund  des  vorliegenden 

Materials  schon  jetzt  weitergehende  Schlüsse  auf  die  physische  Beschaffen- 
heit des  Mondes  ziehen  zu  wollen,  doch  dürfte  aus  der  Vergleichuug  der 

beobachteten  und  berechneten  Helligkeiten  mit  grosser  Bestimmtheit  hervor- 
gehen, dass  keine  der  bisher  aufgestellten  Beleuchtimgstheorien  die  wirk- 

lich stattfindenden  Helligkeitsänderungen  darzustellen  vermag.  Die  beob- 
achtete Intensitätsabnahme  ist  grösser,  als  die  theoretisch  berechnete. 

Während  nach  der  Euler'schen  Theorie  die  Helligkeit  des  Mondes  im 

ersten  oder  letzten  Viertel  gleich  -^ ,  nach  der  Lambert'schen  ungefähr 
gleich  l-  der  Vollmondshelligkeit  sein  sollte ,  ist  dieselbe  nach  der  Bond- 
schen  Lichtcurve  nur  etwa  gleich  ̂ . 

Da  alle  Beleuchtungstheorien  einen  gewissen  idealen  Zustand  des 

diffus  reflectirenden  Himmelskörpers  voraussetzen,  vor  Allem  eine  gleich- 
massige  Oberfläche,  so  ist  es  von  vornherein  klar,  dass  gerade  beim  Monde, 
von  dem  wir  wissen,  dass  er  ein  Körper  ohne  merkliche  Atmosphäre  und 
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mit  verh{iltnissniu.ssi;,'  ̂ Tdssni  Krluluin^'t-ii  igt,  eine  vollkominrne  l  Iht- 
einstimmuu^  zwisclieii  den  wirkliche  IiitonHitiUHilndtruiiprn  und  den 
Theorien  pir  nieht  erwartet  werdrn  darf.  l)i»'  «tark  ahfHllrnde  I  '•  rvo 
der  M<>nd|iliaf»en  wird  zweifellos  zum  prriKKten  Theile  dureli  <V- 
Natur  der  MoudoherflUelie  bedinj^t  »ein,  aber  Ihm  der  «iiire;relii:..  _.  .. 

theilunp  der  Krhebunj^eii  dürfte  jede  Hoffiiuiif;  aurt|,'esrlilomMMi  immh,  einen 
thcoretisclied  Ausdruck  für  die  Lieliterselieinuiipen  zu  finden.  Auf  die 

Zöllner'sehen  Hemtthun^en  in  dieser  Kirlitunjr  int  InTeitH  im  ernten  Al>- 
sehnitte  hinjrewiesen  und  gezei^^  worden,  dass  die  von  ZiUlner  abfreleitete 

Formel,  welche  sich  auf  das  Lambert'sclie  Ueleuchtuiifrspsetz  stützt,  eine 
blosse  Interpolationsfonnel  ist,  welche  einen  Theil  der  l.ichtcurvr  zufällig; 

recht  pit  darstellt,  und  dass  jedenfalls  der  von  ZJillner  p-fundene  Werth 
für  die  mittlere  Erhebung:  der  Mondberjre  völli;,'  illusorisch  ist. 

3.    Die  Albedo  des  Mondes  und  die  Vertheilun^  der  Helli;:keit 
auf  der  Mondscheibe. 

Die  Fni^e  nach  der  Albedo  des  Mondes  Hesse  sieh  « r-t  »lami  mit 
einiger  Sicherheit  beantworten,  wenn  der  Nachweis  ;^eliefert  wjlre,  welches 

Beleuchtunjrsgesetz  für  die  Mondobcrflä«'he  anzuwenden  wäre,  da  ja  die 
Detinitiüu  der  Albedo  für  jedes  Gesetz  verschieden  sein  muss.  Mit 

liücksicht  darauf,  dass  von  den  drei  in  diesem  Buche  Itetnichtctcn  Be- 

leuchtuugstheorien  keine  den  wirklich  beobachteten  llelli^'keitcn  des 

Mondes  genügt,  erscheint  es  daher  von  vornherein  unmögli<-h,  auf  Grund 
derselben  einen  brauchbaren  Albedowerth  für  den  Mond  abzuleiten.  Wir 

wollen  trotzdem  die  Zahlenangaben  mittheilen,  welche  sich  mit  Hülfe  der 

im  ersten  Abschnitte  entwickelten  Formeln  berechnen  lassen,  weil  diesrlb<-n 

wenigstens  einen  ungefäliren  Begritf  von  der  Keilexionstahigkeit  des  Mondes 

geben  und  voraussichtlich  als  untere  Grenzwerthe  derselben  zu  betrachten 

sind.  Nimmt  man  für  das  llelligkeitsvcrhältniss  von  Sonne  zu  N  «.limond 

die  früher  mitgetheilte  Zahl  r)G*J5(l(»  an,  so  ergeben  si<li  ,ni<  dm  Fonmln  i\\ 

(Seite  65)  die  Albedo wertlie : 

xl,  =0.129      Lambert'schc  Definition  , 

A^  =  0.172      Seeliger'schc  Definition  . 

Bond  und  Zöllner  haben  mit  Zugrundelegung  des  Lambert'schen 
Gesetzes  noch  etwas  kleinere  Werthe  gefunden,  und  zwar  Ersterer  0.09Ü, 

Letzterer  0.119.  Eine  Yergleichung  dieser  Zahlen  mit  den  von  Zöllner 

für    verschiedene    irdische    Substanzen    ermittelten    Albed(.werthen    zeigt. 
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dass  dieselben  ungefähr  mit  den  Wertlien  für  Quarz  und  Thonmergel 
übereinstimmen.  NatUrlicli  kann  eine  solche  Gegenüberstellung  nur  ein 

ganz  nebensächliches  Interesse  haben.  Denn  die  angeführten  Albedo- 
werthe  beziehen  sich  ja  nur  auf  die  gesammte  von  der  Mondoberfläche 

zurückgestrahlte  Lichtmenge;  sie  geben  also  nur  einen  ungefähren  Begriff 

von  der  mittleren  Reflexionsfähigkeit  des  Mondes,  nicht  aber  von  der  ver- 
schiedenen Wirkungsweise  einzelner  Theile  der  Oberfläche.  Schon  der 

blosse  Anblick  der  Mondscheibe  zeigt  ganz  beträchtliche  Unterschiede  in 

der  Helligkeit  einzelner  Partien,  und  da  zweifellos  damit  eine  stoffliche 
Verschiedenheit  dieser  Stellen  im  Zusammenhange  sein  wird,  so  ist  es 
für  die  Erkenntniss  der  physischen  Beschaffenheit  des  Mondes  von  viel 
grösserem  Interesse,  die  lleflexionsfähigkeit  an  möglichst  vielen  Punkten 
der  Scheibe  und  bei  den  mannigfachsten  Beleuchtungsverhältnissen  zu 

studireu,  als  nur  das  Gesammtlicht  in  Betracht  zu  ziehen.  Das  Brenn- 
punktsbild des  Mondes  ist  bereits  in  mittelstarken  Fernrohren  gross  genug, 

um  eine  photometrische  Untersuchung  bestimmter  einzelner  Partien  zu 
ermöglichen;  aber  die  wenigen  Versuche,  die  bisher  in  dieser  Richtung 
gemacht  worden  sind,  haben  wegen  der  grossen  Schwierigkeiten,  die 

sich  bei  Anwendung  der  gebräuchlichen  Photometer  den  Messungen  ent- 
gegenstellen, noch  zu  keinen  verwerthbaren  Ergebnissen  geführt.  Ausser 

einigen  mehr  allgemeinen  Angaben  über  das  Helligkeitsverhältniss  ver- 
schiedener Stellen  der  Mondoberfläche  von  Bouguer,  Arago  und  Bond 

sind  systematisch  durchgeführte  Beobachtungsreihen  über  die  Helligkeits- 
vertheilung  auf  der  Mondscheibe  nur  von  Pickering  bekannt  geworden, 
und  auch  diese  Messungen  sind  offenbar  noch  viel  zu  unsicher,  um  weitere 

Schlüsse  darauf  zu  gründen.  Nach  Bouguer^)  ist  die  dunkle  Stelle  im 
Grimaldi  fünf-  bis  sechsmal  lichtschwächer,  als  die  Mitte  des  Marc 

humorum.  Arago"^)  fand,  dass  sich  im  Mittel  die  Intensität  des  Mond- 
randes zu  der  Intensität  der  grossen  Flecke  auf  der  Scheibe  verhält 

wie  2.7  zu  1.  Eine  sehr  glänzende  Stelle  des  Randes  übertraf  nach 

seinen  Messungen  einen  dunklen  Fleck  um  das  15|^  fache,  und  ein  isolirter, 
nicht  weit  von  der  Schattengreuze  g.elegener  glänzender  Punkt  soll  nach 

ihm  sogar  108  mal  heller  gewiesen  sein,  als  die  allgemeine  Oberfläche 
des  Monde«.  Bond^)  hat  seine  Messungen  bei  verschiedenen  Phasen  des 

Mondes  angestellt.  In  der  Nähe  des  ersten  Viertels  (a  =  81°)  fand  er, 
wenn  die  Intensität  der  hellsten  Partien  auf  der  Mondscheibe  mit  100 

bezeichnet  ist,  die  folgenden  Werthe: 

1)  Traite  d'optique,  p.  122. 
2)  Aragos  Werke.    Deutsche  Ausgabe  von  Hankel,  Bd.  10,  p.  239. 
3)  Memoirs  of  the  American  Acad.    New  Series,  Vol.  8,  p.  267 — 276. 
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Hellste  StelU'u  auf  dem  Monde   =  my 
Msire    crisiuiii   (Mitte  der  sUdl.    UliWu-  deHselbeu)  =  6(».S 
Marc  traiujuillitatis    dunkelster  Tlifil,      .     .     .     .  =  :.7  0 
Stelle  nahe  der  Mitte  des  Mondes,  etv.n   1  Min.  4 

von  der  Seliatteii<;renze  entlernt   /  ~  ̂"^ 
FläclienstUck,  etwa  ̂   Min.  von  der  Seliatten^rrenze 

entternt   =  7  d 

Eine  zweite  Beobaclitun-^-sreilie  \ou  Hond,  einip:e  IV'e  SjMlter  :in- 
j!:estellt  (a  =  :i9°),  pab  tllr  das  Mare  crisium  die  llellij,'keit  47.."). 

Die  idiotometrischen  Messunp-n  l'ickerings«)  erstreekcn  sieh  auf 
60  verschiedene  Stellen  der  ÄlondobcrfUlehe.  Sie  sind  mit  einem  Photo- 
ineter  aus<reflllirt,  welches  dem  auf  Seite  2ü2  beschriebenen  ähnlich  ist. 
Die  einzelneu  Objccte  wurden  dabei  direet  verg:lichen  mit  einem  i^m/. 
kleinen  Moudbilde,  welches  durch  ein  II  Ulfs  fern  röhr  in  das  (Jesichtsfeld 
des  Hauptteleskopcs  reflectirt  wurde.  Die  Pickeriu^'schen  Zahlen  beruhen 
auf  UH'hrfach  wiederholten  Messungen,  die  fast  sämmtlich  in  der  Nähe 
des  Vollmondes  ausf;efUlirt  sind.  In  der  fol^^euden  Zusainnionstellunp:  sind 
<tatt  der  Pickering  scheu  Grössenclassenaugaben  die  Intensitäten  selbst 

:in';et\ihrt,  und  zwar  ist  die  Intensität  des  hellsten  Objectes  der  Mond- 
^^cheibe,  des  inneren  Walls  und  der  Centralspitze  von  Aristarch.  mit  HM) 
bezeichnet. 

Object Hpllig- 
keit 

Object Heilig- 

V-it 

1.  Centralspitze  des  Aristarchus  . 100.0 16. Wall  d.  Kraterebene  HortensiuB 25.1 
2.  Inneres  von  Aristarchus    .    .    . lOU.O 17. > der  Ringebene  Kant  .   . 

20.9 

3.  Wall der  Kraterebene  Procliis. 75.9 
18. » »             -          (lodin.    . 

20.9 

4.      > des  Kraters  Censorinus   . 69.2 19. 
> »             »       Copernicus 

20.9 

5.       » »          »        Mersenius  C. 63.1 20. > d.  Kraterebene  Theon  jun. 19.1 

6.      » »          >        HipparchusC. 52.5 21. 
A des  Kraters  Wiclnnann  . 

19.1 

7.       -•> »           »        Dionysius.    . 52.5 22. fi der  RingebeneTlieaetetus 17.4 

8. der  Ringebene  Bode.    .   . 
39.8 23. > des  Kraters  Bode  B.  .   . 

17.4 

9.       . des  Kraters  Euclides    .    . 36.3 24. der  Ringebene  Macrobius 
15.8 

10.      . »        Hosting  A.    . 36.3 
25. > »            »          Müsting  . 

14.5 

11. der  Kraterebene  Ukert    . 33.1 
26. »         Flamsteed 

14.5 

12. des  Kraters  Mersenius  B. 30.2 
27. 

Picard  .    . 12.0 

13.       . »          »        Bode  A.    .   . 27.5 

2S, 

» Timocharis II.O 

14.  Berff Tjahirfl   25.1 
2.>.1 

29. 

30. 

Landsberg 

Umgebung  von  Kepler  .... 

11.0 
0              -   

15.  Wall  der  Eingebene  Kepler.   . 
10.0 

1    Die  Pickering'schen  Beobachtungen  sind  in  dem  »Selenographical  Journal 
für  1S82  veröffentlicht,   welches   mir  leider  nicht  zugiinglich  gewesen  ist.     Ich  ver 
danke  die  obigen  Angaben  einer  brieflichen  Mittheilung  von  Herrn  E.  C.  Pickering, 
welcher  mir  eine  Copie  seines  Manuscriptes  gütigst  zur  Verfügung  gestellt  hat. 
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31.  Wall  der  Wallebene  Langrenus 
32.  Inneres  von  Guericke   

33.  Sinus  Medii   

34.  Umgebung  von  Archimedes  .   . 
35.  >  »     Aristillus  .    .    . 
36.  Inneres  von  Ptolemäus  .    .   .   . 

37.  »  j>     Manilius   

38.  Fläche  der  Ringebene  Hansen. 
39.  Wall  der  Ringebene  Arago  .    . 

8.3 
8.3 

8.3 
8.3 7.6 

6.9 
6.3 

5.8 
4.8 

40.  Fläche  von  Mersenius   i  4.4 

41.  Wall  des  Kraters  Bessel    •   •   -j  4.0 
42.  Inneres  von  Theophilus  ....  2.3 
43.  Innere  Fläche  von  Archimedes  2.3 
44.  Inneres  von  Azout    2.1 
45.  »          »     Marius    2.1 

46.  Inneres  von  Mercator   ....  1.9 

47.  Wallebene  Endymion    ....  1.7 
48.  Inneres  von  Pitatus    1.6 

49.  »           »     Hippalus    ....  1.6 
50.  »           »     Taruntius  ....  1.6 

51.  Fläche  der  Ringebene  Fourier  a  1.1 
52.  Inneres  von  Flamsteed.    ...  1.1 
53.  Inneresd.WallebeneJul. Caesar  t.O 
54.  Inneres  von  Vitruvius  ....  1.0 
55.  X.        d.  Wallebene  Grimaldi  0.9 

56.  »        der  Ringebene  Crüger  0.9 
57.  »        von  Zujms    0.8 

58.  »           »     Le  Monnier .    •   •  j  0-8 
59.  y           »     Billy   I  0.8 
60.  »           »     Boscovich    .    .    .1  0.6 

Aus  dieser  Zusammenstellung  geht  hervor,  dass  die  dunkelsten  Stellen 

der  nahezu  voll  beleuchteten  Mondscheibe  um  das  160-  bis  170  fache  an 

Intensität  von  den  allerhellsten  Punkten  übertroöeu  werden.  Piekering 

hat  seine  Messungen  mit  den  Helligkeitsschätzungen  verglichen,  die  von 

zahlreichen  Mondbeobachtern  nach  einer  allgemein  gebräuchlichen  Scala 

ausgeführt  worden  sind.  Diese  Scala  ist  zuerst  von  Schröter  in  seinen 

»Selenotopographischen  Fragmenten«  in  Vorschlag  gebracht,  später  von 
Beer  und  Mä  dl  er  etwas  abgeändert  worden  und  dient  in  dieser  letzteren 

Form  jetzt  allgemein  als  Pichtschnur.  Danach  sind  10  verschiedene  Hellig- 

keitsgrade festgesetzt,  von  denen  die  Grade  1 — 3  als  dunkelgrau  bis  grau, 

4 — 5  als  lichtgrau,  6 — 7  als  weiss  und  8 — 10  als  glänzend  weiss  zu  be- 
zeichnen sind.  Die  Schatten  der  Mondberge  würden  in  dieser  Scala  den 

Helligkeitsgrad  0  haben,  der  Grad  1  wird  den  dunkelsten  Schatten  im 

Innern  von  Eing-  und  Wallebenen  zugeschrieben.  2°  und  3"  ist  die  ge- 
wöhnliche Flächeuhelligkeit  der  Meere,  die  Ränder  der  meisten  Eing- 

gebirge  und  Wallebenen  sind  4°  bis  7°,  und  die  drei  höchsten  Lichtgrade 
kommen  hauptsächlich  bei  Kratern  und  Einggebirgen  vor.  i!sach  den 

Untersuchimgen  Picke  rings  ist  das  photometrisch  bestimmte  Helligkeits- 
verhältniss,  welches  je  zwei  aufeinander  folgenden  Lichtgraden  entspricht, 

als  constant  zu  betrachten  und  zwar  ungefähr  gleich  1.74,  oder  mit 

anderen  Worten :  zwei  aufeinander  folgende  Lichtgrade  unterscheiden  sich 

um  0.24   im   Helligkeitslogarithmus   oder   um  0.6   in  Sterugrössenclassen. 

Alle  Helligkeitsschätzungen  auf  dem  Monde  und  ebenso  die  photo- 
metrischen Messungen  werden  durch  die  Verschiedenheit  der  Färbung 

der  einzelnen  Objecte,  die  schon  auf  den  ersten  Blick  deutlich  erkennbar 
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i.st,  erschwert.  Während  das  Mare  serenitatin  eine  f^rtlnliehe  Fürbiiii^ 
besitzt,  zei^t  das  Mare  inihrium  einen  bräunlich^fllH'u  Furbt-nton.  und  der 
Talus  somuii  hat  einen  j;oldbrUunliehen,  fast  riithlichen  Sehininier.  Für 

die  Keuutuiss  der  physischen  HesehatVcnheit  des  M«>ndes  ist  <»s  zwcifello« 

\<»u  der  grüssten  Wieliti^'keit,  die  rehitive  Albedo  der  ein/.elneu  Objecte 
für  verschiedene  Strahlcn^Mtiunj^eu,  nicht  bloss  fllr  das  /usamnien};eset/.tc 
Licht,  zu  bestimmen.  Es  empfiehlt  sich  daher,  wenn  es  auf  die  jjenaueste 
Ilrforschunj;  der  llellij?keitsvertheilun^  auf  der  Mondscheibe  ankommt, 

spectralphotoinetrische  Messunjren  an/ustcllen.  Hin  dahin  {gehender  Vor- 

schlag,' ist  bereits  im  .lahr«^  1S77  von  J'ctruscheffsky '  gemacht  worden, 
und  vor  länj;erer  Zeit  hal)en  Voj^el  und  i<'h  eine  Kcihc  von  Heobachtnnp*n 
mit  einen  (llau-Vo^erscheu  Spectralpli<»tometer  l)e<:onnen,  die  aber  noch 
nicht  zum  Abschlüsse  gebracht  ist.  Solche  Untersuchungen,  bei  ver- 

schiedenen IJelcuchtuugen  des  Mondes  ausgeführt  und  verglichen  mit  ent- 
gprechenden  Messungen  an  irdischen  Substanzen,  können  am  Khestcn  dazu 
dienen,  unsere  Vorstellungen  von  der  stoinichcn  Zusammensetzung  der 
Mondobertläche  zu  erweitern.  Auch  die  mehrfach  aufgestellte  Vermuthung, 

dass  die  Helligkeit  einzelner  Punkte  der  Mcmdscheibe  veränderlich  ist, 
was  nur  möglich  wäre,  wenn  das  ReHexionsvermögen  der  betrellcndeu 

i;egi<men  Schwankungen  unterworfen  wäre,  lässt  sich  erst  auf  (Irund 
langjähriger  photometrischen  Messungen  mit  Sicherheit  entscheiden. 

Capitel  III. 

Die  Planeten  und  ihre  Trabanten. 

Dass  die  Helligkeitsmessungeu  der  Planeten  und  ilacr  Monde  ein  vor- 
treftliches  Ilülfsmittel  zur  Erforschung  der  physikalischen  lieschaftenheit 

dieser  Himmelskörper  liefern,  unterliegt  wohl  keinem  Zweifel;  nur  muss 

mau  sich  davor  hüten,  die  Bedeutung  dieser  Messungen  zu  überschätzen, 

und,  wie  es  bereits  häufig  geschehen  ist,  allzu  grosse  Erwartungen  an 

dieselben  zu  knüpfen.     Zöllner  geht  offenbar  zu  weit,  wenn  er  in  seinen 

V  Astr.  Nachr.    Bd.  91,  Nr.  2173. 
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»Photoraetrischen  Untersuchungen«  die  Ansicht  ausspricht  »dass  die  An- 
wesenheit einer  Atmosphäre  oder  partiell  spiegelnder  Substanzen  in  den 

Helligkeitsänderungen  der  Phasen  eines  Planeten  ihren  bestimmten  und 

gesetzmässigen  Ausdruck  finden  wird,  so  dass  man  aus  der  besonderen 

Beschaffenheit  dieser  Änderungen  mit  grösserer  Sicherheit  die  ph^^sikalische 

Eigenthümlichkcit  der  Planetenoberflächen  wird  ermitteln  können,  als  dies 

bisher  auf  dem  Wege  directer  Beobachtung  möglich  gewesen  ist«. 
Wie  schwierig  es  ist,  aus  den  blossen  Messungen  des  Gesammtlichtes 

eines  Planeten  auf  seine  wirkliche  Oberflächenbeschaffenheit  zu  schliessen, 

lässt  sich  am  Besten  beurtheilen,  wenn  man  sich  vorstellt,  welchen  An- 

blick unsere  Erde  einem  Beobachter  auf  einem  der  anderen  Planeten  dar- 
bieten würde.  Die  grossen  Wassermengen,  welche  wie  mächtige  Spiegel 

wirken,  die  Schnee-  und  Eismassen,  welche  zum  Theil  immerwährend, 
zum  Theil  nur  in  bestimmten  Zeitepochen  grosse  Strecken  der  Erde  be- 

decken, die  gewaltigen  Flächen  bebauten  und  unbebauten  Landes,  die 
hohen  Gebirgszüge  mit  den  Schatten,  die  sie  bei  verschiedener  Beleuchtung 

werfen,  endlich  die  Atmosphäre  mit  den  beständig  wechselnden  Wolken- 
gebilden —  alle  diese  Factoren,  zu  denen  noch  die  Rotation  des  Erdballes 

hinzukommt,  würden  sich  in  den  Helligkeitserscheinungen  zu  einer  Ge- 
sammtwirkung  vereinigen,  in  welcher  sich  auf  keinen  Fall  der  Einfluss 
der  einzelnen  Ursachen  erkennen  Hesse.  Etwas  anders,  aber  nicht  viel 
besser  verhält  es  sich  mit  denjenigen  Planeten,  welche,  abweichend  von 

der  Erde,  mit  einer  so  dichten  Atmosphäre  umgeben  sind,  dass  die  Sonnen- 
strahlen zum  grossen  Theil  von  derselben  reflectirt  werden  und  kaum  bis 

zu  der  eigentlichen  festen  Oberfläche  gelangen ;  hier  ist  natürlich  gar  keine 
Aussicht  vorhanden,  aus  den  Lichtmessungen  etwas  Näheres  über  die 
physikalische  Beschaffenheit  derselben  zu  erfahren. 

Wenn  es  gelänge,  die  Helligkeit  eines  Planeten  an  jedem  beliebigen 
Punkte  seiner  Scheibe  mit  derselben  Sicherheit  zu  bestimmen,  wie  sein 
Gesammtlicht,  dann  würde  sich  vielleicht  eher  Aufschluss  über  manche 
der  in  Betracht  kommenden  Fragen  finden  lassen.  Solange  dies  aber 
nicht  gelungen  ist,  muss  man  jede  optimistische  Auffassung  bei  Seite 
lassen  und  sich  damit  begnügen,  Analogien  zwischen  den  einzelnen 

Gliedern  des  Sonnensystems  aufzusuchen.  Es  ist  wohl  kaum  zu  be- 
streiten, dass  Himmelskörper,  welche  unter  denselben  Beleuchtungsver- 

hältnissen dieselben  Helligkeitserscheinungen  zeigen,  hinsichtlich  ihrer 
physischen  Beschaffenheit  eine  gewisse  Verwandtschaft  miteinander  haben 

müssen,  die  sich  nicht  nothwendig  bis  in  die  genaueste  stoffliche  Überein- 
stimmung zu  erstrecken  braucht,  die  aber  doch  gerade  für  diese  Körper 

charakteristisch  ist.  Es  liegt  auch  uahe,  festzustellen,  nach  welchen  Ge- 
sichtspunkten eine  Classificirung  der  Planeten  zu  erfolgen  hätte.     Es  wird 
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sich  (laltt'i  liuupiriarlilich  um  ilcii  {^rössrri'n  «»dor  ;;tTinjrfrt'ii  lirad  tk-r 
Dichtij^keit  handeln,  welchen  die  rhinctenatnios))hHrcn  hc?<it/,en.  Hei 

Körpern  mit  sehr  dichter  Atmosphäre  wird  man  voraussichtlich  das  liöchste 

Hettexi<)nsvennö<:;en  finden,  unssenlem  wird  man  die  llellij;ktitscrschri- 

nunj^en  ihrer  l'iiasen  am  Leichtesten  durch  eine  rationeUe  Theorie  durstcUcn 
können.  Bei  denjeni^'en  IManeten.  welche,  wie  unsere  Krde,  von  cimr 
wenig  dichten,  beständigen  Veränderungen  unterworfenen  Atmosphäre  um- 

geben sind,  wird  die  riiasenlichteurve  wahrscheinlich  ganz  unregelmUssig 

verlaufen  und  der  Theorie  wenig  oder  gar  nicht  zugänglich  sein.  Die- 
jenigen Himmelskörper  endlich,  die,  wie  unser  Mond,  s»)  gut  wie  gar  keine 

Atmosphäre  haben,  werden  am  wenigsten  Licht  reflectiren,  und  es  scheint 
bei  ihnen  die  Möglichkeit  nicht  ausgeschlossen,  aus  der  Vergleichung  mit 

dem  Rettexionsvermögen  irdischer  Substanzen  einen  lUW'kschluss  auf  ihre 

Beschaflenheit  zu  ziehen,  wenigstens  in  dem  Sinne,  dass  bcsond«'rs  auf- 

fallende Ei*scheinungen,  wie  sie  z.  B.  eine  ganz  mit  Schnee  und  Kis  be- 
deckte Oberfläche  darbieten  würde,  richtig  gedeutet  werden  könnten. 

Auch  wäre  es  denkbar,  dass  bei  einer  ausserge wohnlichen  Vertheilung 
von  hellen  und  dunklen  Partien  auf  der  Oberfläche  eines  solchen  Planeten 

seine  Rotation  durch  sorgfältige  pliotometrische  Beol)achtungen  mit  einigi-r 
Zuverlässigkeit  bestimmt  werden  könnte. 

Hiennit  ist  das  Gebiet  näher  flxirt,  innerhalb  dessen  in  Bezug  auf 

die  physische  Beschaffenheit  der  Planeten  und  Trabanten  von  der  Photo- 
metrie Erfolge  zu  hoffen  sind.  Es  giebt  aber  noch  eine  Anzahl  von 

Fragen,  die  mit  dem  Problem  der  Planetenbeleuclitung  in  enger  Beziehung 

stehen.  Dazu  gehört  vor  Allem  die  Frage  nach  der  Vcränck'rlichkcit  der 
Sonnenstrahlung.  Es  ist  bereits  im  Früheren  erörtert  worden,  mit  welchen 

Schwierigkeiten  die  Lichtmessungen  der  Sonne  verbunden  sind,  und  wie 

geringe  Aussicht  vorhanden  ist,  etwaige  i)eri(Klische  oder  sjk'ulare  Ver- 
änderungen der  Lichtintensität  durch  directe  Beobaditungen  zu  ermitteln. 

Die  Messungen  der  Planeten  bieten  nun  insofern  einen  gewissen  Ersatz, 

als  sich  in  ihren  Helligkeiten  nothwendig  alle  Schwankungen  des  Sonnen- 

lichtes wiederspiegeln  müssen,  und  da  die  Intensitätsbestimmungen  der 

Planeten  mit  verhältnissmässig  grosser  Sicherheit  ausgeführt  werden  können, 

so  lässt  sich  eine  Entscheidung  darüber,  ob  die  Sonne  ein  veränderlicher 

Stern  ist,  viel  eher  auf  diesem  indirecten  Wege  hoffen,  zumal  der  Umstand 

dabei  ins  Gewicht  fällt,  dass  alle  Planeten  gleichzeitig  denselben  Verlauf 

der  Erscheinung  zeigen  müssen. 

Von  hohem  Interesse  ist  auch  die  Frage  nach  der  Existenz  eines 

lichtabsorbireuden  Mediums  imierlialb  des  von  unserem  Planetensysteme 

eingenommeneu  Weltraumes.  Dass  die  Photometrie  der  Planeten  ein 

werthvolles  Mittel   zur  Entscheidung  dieser  Frage   gel)en  kann,   liegt  auf 
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der  Hand.  Eine  einfache  Betrachtung-  auf  Grund  der  im  Capitel  über 
die  Extinction  des  Lichtes  in  der  Erdatmosphäre  gefundenen  Resultate 
lelirt.  dass  ein  ̂ leichmässig  den  Planetenraum  erfüllendes  Medium,  wenn 
seine  Dichtigkeit  auch  30  Millionen  mal  geringer  wäre  als  diejenige  der 
untersten  atmosphärischen  Schichten,  doch  in  den  Lichtquantitäten,  die  ein 
Planet  einmal  in  seiner  grössten  Erdnähe,  das  andere  Mal  in  seiner  grössten 
Erdferne  uns  zusenden  würde,  einen  Helligkeitsunterschied  von  0.2  bis  0.3 
Grössenclassen  hervorbringen  könnte,  ein  Betrag,  der  durch  sorgfältige 

photometrische  Messungen  noch  mit  vollkommener  Sicherheit  festzu- 
stellen ist. 

Es  verdient  hier  endlich  noch  auf  die  hohe  Bedeutung  hingewiesen 
zu  werden,  welche  die  Lichtmessung  der  kleinen  Planeten  und  der  Satelliten 

für  die  Bestimmung  der  Dimensionen  dieser  Himmelskörper  hat.  Gegen- 
wärtig bietet  noch  bei  der  überwiegenden  Mehrzahl  derselben  die  Photo- 

metrie das  einzige  Mittel,  Werthe  für  ihre  Durchmesser  zu  erhalten.  Wenn 

diese  Angaben  auch  verhältnissmässig  unsicher  sind,  weil  sie  auf  uncon- 
trolirbaren  Annahmen  über  die  Keflexionsfähigkeit  der  betreffenden  Himmels- 

körper beruhen,  so  werden  sie  doch  voraussichtlich  nicht  allzu  weit  von 
der  Wahrheit  entfernt  sein  und  uns  eine  ausreichende  Vorstellung  von  den 
Grössenverhältnissen  im  Sonnensysteme  geben. 

Das  grosse  Verdienst,  die  ersten  werth vollen  Messungen  über  die 
Helligkeiten  der  Planeten  ausgeführt  zu  haben,  gebührt  Seidel  und 

Zöllner,  und  obgleich  ihre  Resultate  in  mancher  Beziehung  der  Ver- 
besserung bedürfen,  so  bilden  sie  doch  einen  unschätzbaren  Ausgangs- 

punkt für  alle  Untersuchungen  auf  diesem  Gebiete.  Leider  hat  ihr  Beispiel 
nur  wenig  Nachahmer  gefunden,  und  erst  in  neuerer  Zeit  ist  durch  die 

Satellitenbeobachtungen  Pickerings  und  durch  die  langjährigen  Planeten- 
messungen in  Potsdam  ein  ausreichendes  Material  geliefert  worden,  um 

auf  dem  von  Seidel  und  Zöllner  geschaffenen  Fundamente  weiter  bauen 
zu  können. 

L   Mercur. 

Die  Helligkeitsbeobachtuugen  des  Mercur  sind  wegen  der  grossen 

Sonnennähe  dieses  Planeten  mit  ausserordentlichen  Schwierigkeiten  ver- 
bunden. In  mittleren  Breiten  wird  er  nur  zu  gewissen  Zeiten  und  bei 

besonders  guten  Luftverhältnissen  für  das  blosse  Auge  sichtbar,  und  es 
scheint  durchaus  nicht  unglaublich,  dass  es  Copernicus  trotz  vieler 
Mühe  nie  geglückt  sein  soll,  diesen  Planeten  zu  Gesicht  zu  bekommen. 

Riccioli  nennt  in  der  Vorrede  zu  seinem  »Almagest«  den  Mercur  ein  sidus 

\ 



r 
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(lolosuin,  und  v.  Zach'    cr/.ilhlt,  das«  iliiu  dir  l'l:uu't,  hv\  irrns^rr  h:  -n 
\»»u  der  S<»iuie,  uujreachtrt  aller  aii^'ewaudteii  Vorsieht,  dorh  öIut  im  nnn* 
Ta;re  nacheinander  unsichtliar  ;;el)liehen  sei.  Da  Mesrtun;:en  seiner  Licht- 

stärke am  hellen  Tji^e,  in  unniittelharer  Nähe  der  Souue,  nicht  uusftlhrhar 

-ind,  und  da  der  Planet  in  unseren  Hreitcu  hö<;hsteiis  1 J  Stunden  v(ir  der 
Sonne  aufjreht  oder  nach  ihr  unterfreht,  so  beschränkt  sich  die  Mö;;licli- 
keit  der  lkM»l)aclitunj;en  auf  kurze  Zeiträuiue  in  der  Morjren-  und  Aoend- 
dUmiuerun^,  wobei  er  natürlich  dem  Horizonte  so  nahe  steht,  dass  seine 

Sichtbarkeit  durch  die  Extinction  in  der  Atmosphäre  noch  wesentlich  be- 

<inträchti<:t  wird.  Nur  an  lieobachtuufrsorten,  die  sich  eines  besiinders 
reinen  und  dunstfreien  Horizontes  erfreuen,  wird  es  frelin^en,  den  Planeten 
während  länjrerer  Zeiträume  hintereinander  zu  beobachten.  Ks  ist  daher 

auch  nicht  zu  verwundeni,  dass  das  bisher  iresammclte  Heobachtuup»- 

material  sehr  sj)ärlich  i^eblieben  ist.  Im  All^'emeinen  sind  die  K|)ocheu 
der  j;rössten  östlichen  und  westlichen  Elonpition  des  Mercur  von  der  Sonne 

für  seine  Auffindung  am  gUnstiji:sten,  und  unter  bcscmders  piten  Luftver- 
hältnissen ist  es  möglich,  den  Planeten  etwa  8 — in  Tage  zu  beiden  Seiten 

v(m  diesen  Epochen  zu  verfolgen.  Im  Jahre  1S76  konnte  l>«titiing'^)  in 
Bristol  den  Mercur  in  der  Zeit  vom  5.  bis  28.  Mai  an  jedem  Abend,  wo  der 

Himmel  gentigend  klar  war,  mit  blossem  Auge  erkennen,  am  letzten  Tage 

allerdings  nur  mit  grosser  Mühe;  nach  seiner  Ansicht  ist  der  Planet  am  Vor- 
thcilhaftesten  für  das  blosse  Auge  sichti)ar  wenige  Tage  vor  der  grössten 

östlichen  oder  wenige  Tage  nach  der  grössten  westlichen  Elongation. 

Freilich  spielt  dabei  die  Entfernung  des  Mercur  von  der  Sonne  eine 

wichtige  Kolle,  da  es  bei  der  grossen  Excentricität  der  ̂ Icrcurbahn  wesent- 
lich darauf  ankommt,  ob  sich  derselbe  zur  Zeit  der  grössten  Elongation  in 

der  Nähe  seines  Perihels  oder  Aphels  befindet.  In  Potsdam  ist  es  in  den 

Jahren  187S  bis  1888  selten  gelungen,  den  Planeten  über  einen  längeren 

Zeitraum  als  15  Tage  mit  blossem  Auge  zu  verfolgen,  und  Schmidt  hat 

in  dem  ausgezeichneten  Klima  von  Athen  während  vieler  Jahre  den  Mercur 

niemals  länger  als  20  Tage  hintereinander  wahrnehmen  können.  I'nter 
allen  Umständen  bleibt  für  zuverlässige  photometrische  Messungen  bei 

jeder  Erscheinung  des  Planeten  als  Morgen-  oder  Abendsteni  nur  eine 

verhältnissmässig  kurze  Periode  zur  Verfügung.  Unsere  Kenntniss  über 

die  Abhängigkeit  der  Lichtstärke  von  der  (J  rosse  der  beleuchteten  Phase 

ist  daher  auch  zunächst  auf  das  Intervall  zwischen  den  Phasenwinkclu 

50'*  und  120°  beschränkt  geblieben. 

Die    umfangreichsten    photometrischen    Messungen    des    Mercur    sind 

1)  Bodes  astroii.  Jahrbuch  für  1794,  p.  188. 
2)  Mouthly  Notices.    Vol.  36,  p.  345. 
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bisher  in  Potsdam')  ausgeführt  worden;  ausser  diesen  sind  nur  drei  ver- 

einzelte Bestimmungen  von  Zöllner 2)  und  zwei  von  Vogel 3)  bekannt  ge- 
worden, welche  gut  mit  den  Potsdamer  Kesultaten  übereinstimmen.  Eine 

grössere,  in  Stufenschätzungen  des  Planeten  bestehende  Beobachtungsreihe 

von  Schmidt*),  welche  sich  in  den  hinterlassenen  Papieren  dieses  Astro- 
nomen befindet,  ist  vor  einigen  Jahren  von  mir  bearbeitet  worden  und 

giebt  eine  erwünschte  Ergänzung  für  die  Potsdamer  Lichtcurve. 
Der  Umstand,  dass  die  photometrischen  Beobachtungen  des  Mercur 

fast  ausschliesslich  bei  sehr  grossen  Zenithdistanzen  ausgeführt  werden 

müssen,  beeinträchtigt  dieselben  in  nicht  unerheblichem  Grade.  Die  Ge- 
nauigkeit der  Eesultate  bleibt  daher,  namentlich  infolge  der  Schwankungen, 

welche  die  Absorption  der  Erdatmosphäre  in  der  Nähe  des  Horizontes  er- 
fahrungsgemäss  erleidet,  ein  wenig  hinter  der  bei  den  photometrischen 
Beobachtungen  der  übrigen  Planeten  erreichten  Genauigkeit  zurück. 

Die  grösste  in  Potsdam  beobachtete  Helligkeit  des  Mercur,  von  dem 
Einflüsse  der  Extinction  befreit  und  in  Grössenclassen  ausgedrückt,  ist 

—  1.2,  dagegen  die  kleinste  1.1.  Da  in  dem  ersten  Falle  der  Planet 
seinem  Perihel  sehr  nahe,  in  dem  zweiten  nicht  weit  von  seinem  Aphel 
entfernt  war,  und  da  es  nur  ganz  ausnahmsweise  möglich  sein  wird,  ihn 
noch  in  grösserer  Nähe  der  oberen  oder  unteren  Coujimction  zu  messen, 
so  kann  man  die  angeführten  Helligkeitswerthe  ungefähr  als  die  äussersten 
Grenzen  bezeichnen,  innerhalb  deren  die  beobachtete  Lichtstärke  schwanken 
kann.  Mercur  erreicht  also  im  Maximum  etwa  die  Helligkeit  des  Sirius 
und  sinkt  im  Minimum  bis  zur  Helligkeit  des  Aldebaran  hinab ;  er  würde 
demnach,  wenn  er  hoch  am  Himmel  beobachtet  werden  könnte,  eine 
glänzende  Erscheinung  darbieten. 

Wegen  der  starken  Excentricität  der  Mercurbahn  kann,  wie  schon 
oben  erwähnt,  die  Helligkeit  bei  derselben  Elougation  sehr  verschieden 
sein,  und  zwar  zeigt  die  Eechnung,  dass  der  Unterschied  bis  zu  einer 
vollen  Grössenclasse ,  also  bis  zum  2.5 fachen,  anwachsen  kann.  Daraus 
erklärt  sich  am  Besten  die  oft  bemerkte  Thatsache,  dass  der  Planet  in 

manchen  Erscheinungen  leichter  aufzufinden  ist  als  in  anderen.  Im  All- 
gemeinen lehren  die  photometrischen  Messungen,  dass  die  Lichtstärke 

des  Mercur  am  Abeudhimmel  während  seiner  ganzen  Sichtbarkeitsdauer 
beständig  abnimmt,  dagegen  am  Morgenhimmel  beständig  anwächst,  dass 
er  also  als  Abendstern  am  hellsten  ist,  wenn  er  uns  zum  ersten  Male 
sichtbar   wird,    und   als  Morgenstern,    wenn   wir   ihn  zum   letzten  Male 

1)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8,  p.  305. 
2)  Poggend.  Annalen.   Jubelband,  p.  ö24. 
3)  Bothkamper  Beobacbtungea.    Heft  II,  p.  133. 
4)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8,  p.  372. 
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t-rblickcn;  uur  der  rinstaud,  djiss  er  bei  diesiu  Mellunp'ii  mhun  zu  mA\t 
im  liereic'hc  der  Sonnenstralilen  ist,  verhindert  die  aufrfiir:llIi<ro  ('(»n- 
statirunj?  dieser  Thatsache.  Von  eiueiu  j^rinsten  (Hanzo  des  Mercur  in 
dem  Sinne,  wie  wir  es  bei  der  Venus  sehen  werden,  dass  nUndieh  seine 
Helliji^keit  während  ein  und  derselben  Erscheinung'  erst  anwuchst  und 
dann  wieder  abnimmt  oder  umj^ekehrt,  kann  demnach  keine  IJede  sein. 

Zur  Ableitung'  der  Curve,  welche  die  Al>hänp:ijrkeit  der  LichtstUrko 
des  >[ercur  allein  von  der  Grösse  der  beleuchteten  IMiase  darstellt,  mUssen 
die  beobachteten  Helligkeitswerthe  zuvor  von  dem  Kinllusse  der  ver- 

schiedenen Distanzen  befreit  werden.  Man  reducirt  sie  ;;ewöhnlich  auf 
die  mittlere  Entfeniunj;  0.387  H»  des  Planeten  von  der  Sonne  und  auf 
seine  mittlere  Entfernung:  I  von  der  Erde.  Die  sümuitlichen  in  dieser 

Weise  bearbeiteten  Pcttsdamcr  Me88unji;en  haben  sich  innerhalb  des  Phasen- 

intervalles  von  a  =  50°  bis  u  =  120"  durch  die  Formel  darstellen  lassen: 

(I)         h=  —  0.901  +  0.0283S  la  —  50")  +  0.0001023  («  —  50°;* , 

worin  //  die  jedesmalige  mittlere  Lichtstärke  i)cim  Phasenwinkel  a,  in 

Grossendassen  ausgedrückt,  bedeutet,  und  —  0.901  die  mittlere  Grösse 
beim  Phaseuwinkel  50°  bezeichnet. 

Fast  ebenso  gut  entspricht  den  Beobachtungen  auch  eine  gerade  Linie, 
welche  gegeben  ist  durch  die  Gleichung: 

(H)  h  =  —  1.041  +  0.03079  («  —  50°) . 

Die  Helligkeitsschätzuugen  von  Schmidt,  welche  nahezu  dasselbe 

Phaseniutervall  wie  die  Potsdamer  Messungen  umfassen,  an  Genauigkeit 
allerdings  wesentlich  hinter  jenen  zurückstehen,  sind  ebenfalls  durch  eine 

gerade  Linie  darstellbar,  deren  Gleichung  h  =  —  0.969  +  0.03548  {u  —  50°) 
hinreichend  mit  der  obigen  Formel  (II)  übereinstimmt. 

Sowohl  aus  den  Athener  als  aus  den  Potsdamer  Werthen  geht  hervor, 

dass  zwischen  den  Morgen-  und  Abendbeobachtungeu  keine  systematischen 
unterschiede  vorhanden  sind,  und  ferner  ergiebt  sich,  dass  in  dem  ganzen 

Zeiträume  von  1801  bis  1888,  den  diese  Beobachtungen  umfassen,  die 

mittlere  Helligkeit  des  Mercur  keine  nachweisbaren  Schwankungen  ge- 

ieigt  hat.  Für  die  Helligkeit  bei  voller  Beleuchtung  (a  =  0")  würde  sich, 

wenn  der  Formel  (I)  noch  ausserhalb  des  Intervalles  von  a  =  50°  bis 

X  =  120°  Gültigkeit  zukäme,  der  Wcrth  —  2.00  ergeben.  Ganz  allgemein 
ässt  sich  für  einen  beliebigen  Zeitpunkt,  für  welchen  die  Entfernungen 

•  und  J  des  Mercur  von  Sonne  und  Erde  gegeben  sind,  die  Lichtstärke 
lesselben  in  Grössenclassen  aus  der  Formel  vorausberechnen: 

?  =  ̂   log  .^^  f'f '  ..  -  0.901  +  0.02838  («  -  50"^  +  0.0001023  [a  -  50°)«. 
0.4  (O.oöV  1  Ol 

Hüller,  Photometrie  der  Gestirne.  23 
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Von  Interesse  ist  die  Vergleicliuug  der  aus  der  empirischen  Licht- 

curv'C  (I)  hervorgehenden  Helligkeiten  des  Mercur  mit  den  Werthen,  die 
sich  aus  den  verschiedenen  Beleuchtungstheorien  ergeben,  sowie  femer 
mit  den  entsprechenden  Helligkeiten  des  Mondes.  Eine  Übersicht  giebt 
die  folgende  kleine  Tabelle,  in  welcher  von  10  zu  1 0  Grad  Phasenwinkel 

zwischen  «  =  50"  und  a  =  120"  die  betreffenden  Lichtstärken  (auf  mittlere 
Entfernungen  reducirt)  zusammengestellt  sind,  wobei  Alles  in  Grössen- 

classen  ausgedrückt  ist,  und  die  Helligkeit  bei  a  =  50"  überall  dem  aus 
Formel  (I)  hervorgehenden  Werthe  —  0.90  gleichgesetzt  ist.  Für  den  Mond 

sind  die  Boud'schen  Zahlen  (Seite  342)  zu  Grunde  g:elegt. 

Beob. Helligkeit nach  der  Theorie  von Beob. 
(C Helligk.  des Helligk.  des 

Mercur Lambert Seeliger            Euler Mondes 

50" 

—  0.90 —  0.90 
—  0.90 

—  0.90 —  0.90 

60 —  0.61 —  0.73 —  0.76 
—  0.80 —  0.63 

70 —  0.29 —  0.54 
—  0.60 

—  0.68 —  0.32 

80 
0.04 —  0.30 —  0.42 —  0.53 

0.03 

90 0.40 
—  0.03 —  0.22 

—  0.36 
0.43 

100 0.77 
Ü.29 O.Ol 

—  0.15 

0.S7 
110 1.17 0.68 0.29 0.10 

1.36 

120 1..59 1.13 
0.61 0.40 

1.90 

Von  den  Theorien  stellt  keine  die  Beobachtungen  genügend  dar;  am 

Nächsten  der  empirischen  Curve  kommt  noch  die  Lambert'sche  Formel, 
obgleich  auch  bei  dieser  die  Abweichungen  bis  zu  einer  halben  Grössen- 
classe  gehen.  Dagegen  zeigt  sich  eine  bemerkenswerthe  Übereinstimmung 
zwischen  den  Lichtcurven  des  Mercur  und  des  Mondes.  Schon  Zöllner 

hatte  auf  Grund  seiner  vereinzelten  Beobachtungen  den  Satz  ausgesprochen, 
->dass  der  Mercur  ein  Körper  ist,  dessen  Oberflächenbeschaffenheit  mit 
derjenigen  des  Mondes  sehr  nahe  übereinstimmt,  der  also  auch,  wie  der 

Mond,  wahrscheinlich  keine  wirkliche  Atmosphäre  besitzt«.  Da  der  von 
Zöllner  versuchte  Beweis  bei  dem  unzureichenden  Material  nur  indirect 

und  wenig  überzeugend  sein  konnte,  so  hat  man  diesem  Satze  niemals 
besondere  Bedeutung  beigemessen;  erst  durch  die  umfangreichen  neueren 
Messungen  ist  er  über  den  Werth  einer  blossen  Hypothese  hinausgerückt 
worden.  In  der  That  wird  man  es  für  im  hohen  Grade  wahrscheinlich 

halten  dürfen,  dass  zwei  Himmelskörper,  welche  in  Bezug  auf  die  Zu- 
rückwerfung des  Sonnenlichtes  ein  so  ähnliches  Verhalten  zeigen,  auch 

hinsichtlich  ihrer  Oberflächenbeschatfenheit  nicht  wesentlich  voneinander 
verschieden  sein  können. 
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Dass  der  Mercur,  ebenso  wie  der  Moml,  liii  K.irjur  isi,  der  von  dem 
auffjillendeu  Soiinenlielite  nur  einen  ziemlich  p-rinp-n  lirtrajr  /.«rllckutnildt, 
geht  aus  seiner  kleinen  Alhedo  hervor.  Wird  die  mitth're  Iklli^'keit  drr 
Sonne  in  Grössenelassen  mieh  Zöllner  (siehe  Seite  317)  «rUMeh  —  'H\J\u 
gesetzt,  ferner  fllr  die  Liciitstärke  des  Mereur  hei  mitth-nr  Kntfernunj; 
und  voller  Beleuchtung  nach  der  Formel  (I;  der  Werth  —  2.06  angenommen, 
80  ergeben  sich  aus  den  Gleichungen  (14)  (Seite  65)  die  folgenden  AUiedo- 
wertlie  des  Mereur: 

A^  =0.140     i^Lambert'sche  Dertnitioo) ,  ^ 
A,  =  0.\S1     ̂ Seeliger'sehe  DefinitionK 

So  unsicher  diese  Zahlen  auch  sind,  so  beweisen  sie  doch,  dass  die 

mittlere  Keflexionsrähigkeit  des  Mereur  Jedenfalls  nur  gering  sein  kann; 
sie  entspricht  etwa  der  Albedo  von  Thonmergel.  Im  Vergleich  zu  allen 

anderen  Planeten  erseheint  Mereur  als  ein  relativ  dunkler  Kürper,  und 

man  wird  daraus  schliessen  dürfen,  dass  das  Sonnenlicht  in  der  Haupt- 
sache von  den  festen  Theileu  des  Planeten  zurückgeworfen  wird,  und 

dass  die  ihn  umgebende  Atmosi)häre  nur  sehr  dünn  sein  kann. 

Diese  Schlüsse  werden  zum  Theil  auch  durch  die  topographischen 

Beobachtungen  des  Mereur  bestätigt.  Die  von  verschiedenen  Beobachtern, 

unter  Anderen  von  Vogel')  gemachte  Wahrnehmung,  dass  die  Grösse  der 
gemessenen  Phase  meistens  kleiner  als  die  l)crechnete  ist,  lässt  sich  bei 
einer  mit  Erhebungen  bedeckten  und  von  einer  sehr  dünnen  Atmosphäre 

umgebenen  Oberfläche  unschwer  durch  Schattenwurf  erklären.  Auch  die 

neueren  Untersuchungen  von  Schiaparelli"^)  und  Anderen,  durch  welche 
das  Vorhandensein  von  bestimmten  Gebilden  auf  der  Mercurscheibe  nach- 

gewiesen ist,  deuten  auf  eine  bis  zum  gewissen  Grade  durchsichtige  Atmo- 

sphäre hin.  Freilich  folgt  gleichzeitig  aus  der  unbestimmten  Begrenzung 

der  Flecke  und  aus  ihrer  veränderlichen  Intensität,  dass  in  der  um- 

gebenden Hülle  zeitweilig  Condensatiouen  stattfinden  müssen,  die  für  uns 

einen  ähnlichen  Anblick  hervorbringen,  wie  ihn  etwa  die  Erdatmosphäre 

für  einen  auf  dem  Mereur  befindlichen  Beobachter  bedingen  würde. 

2.   Venus. 

Für  das  Studium  der  Beleuchtungsverhältnisse  der  grossen  Planeten 

ist  keiner  besser  geeignet  als  die  Venus,  weil  dieselbe  in  dem  grössten 

Theile  ihrer  Bahn  photometrisch  beobachtet  werden  kann.     Freilich  sind 

1)  Bothkamper  Beobachtungen.    Heft  II,  p.  127  und  134. 
2)  Astr.  Nachr.    Bd.  123,  Nr.  2944. 

23* 
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die  Messungen,  insbesondere  in  der  Nähe  der  Conjunctioneu,  durch  den 

tiefen  Stand  des  Planeten  in  der  Morgen-  oder  Abenddämmerung  etwas 
erschwert,  und  dazu  kommt,  dass  der  überaus  grosse  Glanz  des  Gestirnes, 
welcher  meist  die  Benutzung  von  Blendgläsern  erforderlich  macht,  die 

Genauigkeit  der  Bestimmungen  ein  wenig  beeinträchtigt. 

Zusammenhängende  Beobachtungsreihen  sind  zuerst  von  Seidel  in 
den  Jahren  1852  bis  1857  augestellt  worden;  später  haben  Bond,  Zöllner, 
Plummer  und  Pickering  den  Helligkeitserscheinungen  des  Planeten 
Aufmerksamkeit  gewidmet;  die  umfassendsten  Beobachtungen  sind  aber 
in  den  Jahren  1877  bis  1890  in  Potsdam  ausgeführt  worden,  und  durch 
diese  ist  die  Lichtcurve  der  Venus  für  das  Phasenintervall  von  et  =  22?5 
bis  a  =  1 57?5  mit  relativ  grosser  Genauigkeit  festgelegt.  Über  diese 
Grenzen  hinaus  ist  bisher  nur  eine  einzige  Helligkeitsbestimmung  der 
Venus  bekannt  geworden,  und  zwar  von  Bremiker  bei  Gelegenheit  der 
totalen  Sonnenfinsterniss  am  18.  Juli  1860,  wo  die  Venus  einen  Phasen- 
Avinkel  von  17292  besass;  doch  bedarf  diese  Bestimmung,  welche  nur  in 
einer  flüchtigen  Schätzung  bestand,  sehr  der  Bestätigung  und  verdient 
nicht  die  Bedeutung,  die  ihr  mehrfach  zugeschrieben  worden  ist. 

Einen  Überblick  über  die  Helligkeitserscheinungen  der  Venus  während 
der  Dauer  ihrer  Sichtbarkeit  giebt  die  folgende  Tabelle,  welche  aus  den 

Potsdamer  photometrischen  Messungen  abgeleitet  ist.     Argument  derselben 

Anzahl 
Ter  Tage 

vor  oder nach,  der 
Elongations- Phasen- 

Beobachtete 

oberen unteren 
winkel winkel Helligkeit 

Conjunction Conjunction 

60 
232 15?4 21?6 

—  3.25 

80 
212 20.4 

28.9 

—  3.29 

100 192 25.3 
36.3 

—  3.34 

120 172 30.1 43.9 

—  3.40 

140 152 34.6 51.7 

—  3.48 

160 132 
38.7 

59.9 

—  3.57 

180 112 42.3 68.6 

—  3.67 

2U0 92 
45.1 

78.2 

—  3.80 

210 82 
45.9 

83.5 

—  3.87 

220 72 46.3 
89.3 

—  3.95 

230 62 46.0 95.8 

—  4.04 

240 
52 

44.8 103.2 

—  4.14 

250 42 42.1 112.0 

—  4.26 

260 
32 

37.4 122.9 

—  4.28 

270 
22 29.7 136.7 

—  4.11 

280 
12 

18.2 154.4 

—  3.75 
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ist  die  Auzalil  der  Ta^'c  vor  oder  imeli  der  oberen  und  unteren  Conjunetion; 
dimeben  ist  der  Elon^'ationswinkcl  des  Planeten  von  der  Sonn««,  der 
Phasenwinkel  und  die  vom  Kintlusse  der  Kxtinetion  IhtVeite  I.iehtstUrke 
(in  (hössenclassen)  anjjrep'hon.  Zu  bemerken  ist,  dass  bei  Aufstellun:: 
der  Tafel  die  liahnen  von  Venus  und  Krde  als  kreisfiirmig  vorausp'srt/t 
sind.  Da  die  Excentrieitäten  in  beiden  Fällen  unbedeutend  sind,  so 
weichen  die  tbnNürbli«  li»>n  V«'rliältnisse  nicht  erheblich  \(»n  dem  mittleren 
Verlaufe  ab. 

Aus  dieser  Tabelle   und   der   Fig:ur  73  peht  hervor,   dass  innerhalb 
des  betrachteten  Zeitraumes  von  220  Taften  die  Hellijrkeit  der  Venus  nur 

Anzahl  der  2'agr.  vor  oder  nac/i  der  oberen  Conjunriion 
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Anzahl  der  Tage  vor  oder  nach  der  unteren  Conjunction. 

Fig.  73, 

um  den  verhältnissmässif?;  kleinen  Betrag  von  etwas  mehr  als  einer 

Grössenclasse  schwankt.  Die  Änderungen,  welche  die  Lichtstärke  in- 

folge der  wechselnden  Entfernungen  des  Planeten  von  der  Erde  erfährt, 

werden  also  zum  grüssten  Theile  durch  die  Phasenwirkungeu  wieder  aus- 
geglichen. 

Im  Maximum  wird  die  Venus  etwa  imi  4.5  Grüssenclassen,  also  ungefähr 

60 mal  heller  als  Arctur.  In  der  Nähe  der  oberen  Conjunction  scheint  die 

Helligkeit  nahezu  constant  zu  bleiben;   erst  in  grösserer  Entfernung  von 
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derselben  beginnt  sie  allmählich  ziemlich  gleiehmässig  anzuwachsen  bis 

etwa  35  oder  36  Tage  vor  der  unteren  Conjuuction,  von  welchem  Zeitpunkte 
an  sie  dann  sehr  schnell  abnimmt.  Dieser  letztere  Theil  der  Lichtcurve 

ist  noch  etwas  unsicher  bestimmt,  weil  die  Beobachtungen  in  unmittelbarer 

Nähe  der  unteren  Conjunction  ziemlich  spärlich  und  yerhältnissmässig  am 

unirenauesten  sind.  Nach  dem  blossen  Augenschein  werden  die  Licht- 
Schwankungen  der  Venus  gewöhnlich  viel  grösser  geschätzt,  als  aus  der 
obigen  Tabelle  hervorgeht ;  es  rührt  dies  wohl  daher,  dass  die  Beobachtungen, 
insbesondere  am  Anfang  und  am  Ende  der  Sichtbarkeitsdauer,  häufig  bei 
sehr  tiefem  Stande  des  Planeten  angestellt  werden  müssen,  und  der  starke 
Einfluss  der  Extiuction  dabei  nicht  genügend  berücksichtigt  wird. 

Es  ist  bekannt,  dass  die  Venus  am  hellen  Tage,  selbst  um  die  Mittags- 
zeit, für  das  blosse  Auge  sichtbar  ist.  In  früheren  Zeiten  hat  man  diese 

Erscheinung  für  eine  aussergewöhnliche  gehalten,  und  es  ist  aiis  den 

vorigen  Jahrhunderten  eine  Reihe  von  Fällen')  überliefert,  wo  die  Sicht- 
barkeit der  Venus  am  Tage  grosses  Aufsehen  erregt  hat.  Man  braucht 

deswegen  keineswegs  anzunehmen,  dass  zu  diesen  Zeiten  eine  besondere 
Lichteutwicklung  auf  dem  Planeten  stattgefunden  habe;  vielmehr  erklärt 
sich  das  grosse  Aufsehen  in  den  meisten  Fällen  dadurch,  dass  die  Venus 
für  einen  Cometen  gehalten  und  von  dem  abergläubischen  Volke  als  die 
Vorbedeutung  drohenden  Unglückes  angesehen  wurde.  Bei  Anwendung 
der  uöthigen  Vorsiehtsmassregeln ,  insbesondere  wenn  man  das  directe 
Sonnenlicht  abhält,  bereitet  es  keine  Schwierigkeiten,  die  Venus  wührend 

ihrer  ganzen  Sichtbarkeitsdauer  zu  jeder  Tageszeit  mit  blossem  Auge  auf- 
zufinden, natürlich  nur  bei  besonders  günstigen  Luftverhältnisse u.  Im 

Jahre  1890  sind  von  Cameron  in  Yarmouth  'Xeuschottland;  und  von 
Bruguiere  in  Marseille  umfassende  Beobachtungen  über  diesen  Gegen- 

stand angestellt  worden  2).  Ersterer  hat  die  Venus  26^  Tage  nach  der 

oberen  Conjuuction  bei  einer  Elongation  von  6|^°  zum  ersten  Male  mit 
blossem  Auge  sehen  können,  Letzterer  hat  sie  noch  bis  4^  Tage  vor  der 
unteren  Conjunction  verfolgt;  danach  ist  also  der  Planet  259  Tage  lang 
mit  blossem  Auge  sichtbar  gewesen.  Diese  Zeitdauer  würde  sich  sogar 

noch  um  14  Tage  vergrössern,  wenn  man  der  Angabe  Baldwins"^;  Glauben 
schenken  will,  welcher  in  Denver  (Colorado)  im  Sommer  1 880  die  Venus 
12  Tage  nach  der  oberen  Conjunction  um  Mittag  ohne  Fernrohr  gesehen 
zu  haben  behauptet. 

1)  Eine  Zusammenstellung  solcher  Fälle  findet  sich  in  der  Abhandlung: 
Wurm,  Über  den  grössten  Glanz  der  Venus,  sammt  Tafeln  für  diese  periodische 
Erscheiming.    [AUg.  geograph.  Ephemeriden.  herausg.  von  v.  Zach.    Bd.  2.  p.  30.5. 

2)  Nature.    Vol.  48,  p.  623. 
3)  Observatory.    Vol.  3,  p.  573. 

I 
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VenoB. 

nr.'i W  a>  die  Al)hänt;i},'kt'it  der  Liehtstürke  der  Venu«  lediglich  von  der 
(iröxse  der  erleuchteten  Plia.se  betrilft,  so  hat  sieh  aus  den  Potitdainer 

Mossunj^en,  uu(;hdein  dienelhen  auf  die  mittlere  Kntfeniuiij:  0,723:i:j  dis 

Planeten  von  der  Sonne  und  auf  die  Kntfernun^  1  von  der  Krde  redu<-irt 

waren,  erfjeben,  das»  die  Ilellif^keit  <'m  ( J röxsenclaH»eu)  durch  dl««  «mh- 
jtjnxfhe  Formel  darirestellt  werden  kann: 

li  =  —  4.707  4-  0.01322«  +  0.()tMM)0(»  »2  17«» . 

Dass  die  nach  dieser  Formel  bereehneten  Werthe  mit  keiner  der  l>e- 

kannten  lieleuehtunp:8theorieu  vollständig  harmoniren,  zeif,'t  diejfol^'ende 

kleine  Tabelle,  in  welcher  durchwegs  die  Lichtstärke  fllr  «  =  20". dem 
aua  der  Formel  hervorj^ehenden  Werthe  —  4.4  l  Grössenclassen  jrleidi  j;e- 
setzt  worden  ist. 

Pbuseu- 
Winkel 

EmpiriHche 
Lichtvurve 

Lumbert'sche» 
GesfU 

Loiuiui-1- 
Seeligerscht's 

Qeselz 

Kul«r'tcli«i 

20" 

—  4.44 
—  4.44 

—  4.44 
—  4.44 

30 
—  4.30 —  4.37 

—  4.36 
-4.39 

40 
—  4.15 

—  4.26 
—  4.26 —  4.33 

50 

—  3.i»9 
—  4.13 

—  4.14 
—  4.26 

ü(» 

—  3.82 —  3.96 —  4.00 —  4.16 

70 
-3.03 —  3.77 —  3.S4 

—  4.04 

80 
—  3.43 

—  3.53 
—  3.66 —  3.89 

90 
—  3.21 

—  3.26 
—  3.46 

—  3.72 

100 
—  2.96 

—  2.94 
—  3.23 —  xrA 

110 
—  2.69 

—  2.55 
—  2.95 —  3.26 

121» 

—  2.39 —  2.10 
—  2.63 —  2.96 

130 
—  2.06 —  1.54 —  2.25 —  2.60 

140 

—  1 .69 —  0.84 —  1.7S 
—  2.14 

150 
-  1.29 

0.07 

—  1.16 
—  1.53 

160 
—  0.85 

1.37 

—  0.28 
—  0.67 

Bei  kleinen  Phascnwiukelu  nimmt  die  beobachtete  Lichtstärke  schneller 

ab,  als  68  die  Theorien  verlangen,  wälirend  in  der  Nähe  der  unteren  Con- 

junction  das  Gegentheil  stattfindet,  lielativ  am  Besten  schliesst  sich  den 

Beobachtungen,  namentlich  wenn  der  letzte  Werth  der  obigen  Tabelle 

ausser  Acht  bleibt,  die  Seeliger'sche  Theorie  an.  Die  Lambert'sche  Formel, 
welche  etwa  bis  u  =  120°  leidlich  gut  mit  den  Messungen  harmonirt, 

zeigt  darüber  hinaus  so  starke  Abweichungen,  dass  sie  entschieden  zu 

verwerfen  ist.  Dieses  Resultat  ist  deswegen  von  Wichtigkeit,  weil  die 

photometrischen  Venusbeobachtungen  Seidels  und  Zöllners,  die  mit 

einer  einzigen  Ausnahme  bei  Phaseuwinkelu  unter  120"  angestellt  wurden, 
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stets  als  Beweis  dafür  angeführt  worden  sind,  dass  das  Lamberfsclie 
Emanationsgesetz  auch  auf  die  Phasen  einer  Planctenkugel  anwendbar  sei. 

Die  für  die  Venus  aus  den  photometrischen  Messungen  ermittelte 
Phasencurve  weicht  gänzlich  von  derjenigen  des  Mondes  und  des  Mercur  ab. 

AVährend  sich  die  Lichtstärke  des  Mercur  von  a  =  50°  bis  a  =  120"  um 

"2.5  Grössenclassen  ändert,  findet  bei  der  Venus  innerhalb  des  gleichen 
Intervalles  nur  eine  Audening  von  1  .(5  Grössenclassen  statt.  Dieses  gänz- 

lich verschiedene  Verhalten  der  beiden  Planeten  deutet  auf  bemerkens- 
werthe  Unterschiede  in  der  physischen  Beschaffenheit  ihrer  Oberflächen 

oder  ihrer  atmosphärischen  Umhüllungen  hin.  Dass  die  Venus  eine  ausser- 
ordentlich dichte  Atmosphäre  besitzen  muss,  geht  einerseits  daraus  hervor, 

dass  es  bisher  noch  nicht  gelungen  ist,  deutliche  Gebilde  von  längerer 

Dauer  auf  der  Scheibe  zu  erkennen,  andererseits  aus  der  starken  Re- 
fraction,  welche  sich  aus  der  Verlängerung  der  Hörnerspitzen  ergiebt. 

Nach  den  Untersuchungen  von  N eisen'),  welcher  die  Beobachtungen  von 
Mädler  und  Lyman  zu  Grunde  gelegt  hat,  beträgt  die  Horizontalre- 

fraction  auf  der  Venus  ungefähr  54'.  7;  daraus  würde  folgen,  dass  die 
Dichtigkeit  der  Atmosphäre  an  der  Oberfläche  des  Planeten  fast  doppelt 

so  gross  ist,  wie  die  der  Erdatmosphäre.  Wahrscheinlich  ist  sie  noch  be- 
trächtlich grösser  anzunehmen,  wie  man  auch  aus  der  auffallenden  Ab- 

nahme des  Lichtes  nach  der  Beleuchtungsgrenze  hin  schliesseu  könnte,  und 

es  ist  sehr  wohl  denkbar,  dass  der  grösste  Theil  des  Sonnenlichtes  un- 
mittelbar von  den  dichten  Wolkengebilden  der  Veuusatmosphäre  reflectirt 

wird  und  gar  nicht  zu  der  eigentlichen  Oberfläche  des  Planeten  gelaugt. 
Im  Einklänge  damit  steht  das  aussergewöhulich  grosse  Eeflexionsvermögen 
der  Venus,  welches  kaum  durch  die  Zurückstrahlung  von  einer  festen, 
etwa  unserer  Erde  ähnlichen  Oberfläche  zu  erklären  wäre.  Wird  die 

Helligkeit  der  Venus  bei  mittleren  Entfernungen  von  Sonne  und  Erde 

und  bei  voller  Beleuchtung  nach  der  obigen  empirischen  Formel  zu  —  4.707 
angenommen,  so  ergeben  sich  aus  den  Gleichungen  (14)  (Seite  65)  die 
folgenden  Werthe  für  die  Albedo  der  Venus: 

A^  =  0.758     (Lambert'sche  Definition) , 
^.^  =  1.010     (Seeliger'sche  Definition). 

Der  letzte  AVerth  würde  mit  der  Annahme,  dass  das  von  dem  Planeten 
zu  uns  gelangende  Licht  nur  diflus  reflectirtes  Sonnenlicht  ist,  gänzlich 
unvereinbar  sein;  es  ist  aber  nicht  zu  vergessen,  dass  die  abgeleiteten 

Zahlenwerthe  wegen  der  grossen  Unsicherheit,  die  dem  zu  Grunde  ge- 
legten Werthe  der  Sounenhelligkeit  anhaftet,  keineswegs  als  sehr  zuver- 

1)  Monthly  Notices.   Vol.  36,  p.  347. 
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läs-si-  uuzusi'lifu  sind.  Jetiontulls  ist  ho  viel  klur,  «laxti  die  AIIhmIo  der 
Venus  sehr  i,'r<>ss  sein  muss.  Dieser  l'instuüd  hat  mehrfach  za  der  Ver- 
muthmif,'  Veranhissun^'  ge{,'ehfn.  dass  die  W-iiuHohrrHUche  siiirf^fhide  VÄ^fw- 
schaften  hesitzt.  Besonders  K'hhaft  ist  fUr  dicsr  zuerst  von  hrt-tt  auf^'e- 
stellte  Behauptung'  Christie')  ein^'ctrcten,  wehdier  in  den  .lahrru  1876 
und  lb78  mit  einem  Pohirisationsoeuhir  Heol)a(htun^eu  uus^'efUhrt  hat, 
nach  denen  sich  eine  bestinmitr  Stelle  des  erleuchteten  Theile»  der  S(heil)o 

etwa  7 mal  heller  er^^al),  als  die  liandpartieu.  Wurde  die  llellij^keit  der 
Venusscheihe  allmählich  abj^esehwäeht,  so  blieb  bei  den  verschiedensten 
Beleuehtun^'sverhältnissen  des  Planeten  zuletzt  innner  ein  undeutlich  be- 

grenzter Lichttieck  mit  einem  kleinen  intensiven  Punkte  in  der  Mitte  Ubrij?, 
und  zwar  an  einer  Stelle,  wo  nach  der  Vorausberechnun;;:  bei  einer  voll- 

ständig,' spiegelnden  Kuj,'elobertläche  ein  Hetlexbild  der  Sonne  entstehen 
musste.  Das  verschwommene  Aussehen  des  Lichttleckes  erklärte  Christie 

durch  die  Zerstreuunj;  der  Sonnenstrahlen  in  der  Venusatmosjihäre.  Von 
verschiedenen  Seiten,  unter  Anderen  von  Noble,  Neison  und  /«Miger, 

ist  gegen  die  Christie'scheu  Krkläruugsversuche  Einspruch  erhoben  worden, 
und  die  ganze  Erscheinung  bedarf  der  Bestätigung  durch  weiter  ausgedehnte 
Untersuchungen. 

Ein  anderes,  ebenfalls  noch  nicht  vollständig  aufgeklärtes  Phänomen, 

welches  schon  im  vergangenen  Jahrhundert  die  Aufmerksamkeit  der  Astro- 
nomen auf  sich  lenkte,  ist  das  sogenannte  aschfarbene  Licht  der  Venus, 

welches  besonders  zu  der  Zeit,  wo  der  erleuchtete  Theil  als  schmale  Sicln'l 

erscheint,  ähnlich  wie  beim  Monde  sichtbar  ist.  Die  erste  genaue  Be- 
schreibung dieser  Erscheinung  rührt  von  dem  Berliner  Astronomen  Ch. 

Kirch  her,  welcher  in  den  Jahren  1721  und  1726  deutlich  die  dunkle 
Seite  der  Venus  erkannte.  Nach  ihm  wurde  dasselbe  Phänomen  von 

Derham,  Ilardiug,  Schröter,  Gruithuiseu  wahrgenommen,  in  neuerer 
Zeit  dann  unter  Anderen  von  Engelmann,  Noble,  Browning,  Safarik, 

Winnecke  und  AVebb  bestätigt.  Alle  Beobachter  stimmen  in  der  Be- 
schreibung ihrer  Wahrnehmungen  so  nahe  Uberein,  dass  an  der  Kealität 

der  Erscheinung  nicht  zu  zweifeln  ist.  Zur  Erklärung  derselben  sind  ver- 
schiedene Hypothesen  aufgestellt  worden.  Einige  haben  sie  für  eine  blosse 

Co ntrast Wirkung  gehalten.  Harding,  später  H ersehe  1  und  Olbcrs 

glaubten,  dass  das  Dämmerlicht  von  einer  Pliosphorescenz  der  Atmo- 
sphäre oder  des  festen  Kernes  des  Planeten  herrühre,  und  Harding  fand 

eine  gewisse  Ähnlichkeit  mit  den  Nordlichtersclieiuungen  auf  der  Erde. 

Diese  letztere  Analogie  ist  auch  von  anderen  Beobachtern  behauptet  worden, 

indessen  spricht  schon  der  Umstand  dagegen,   dass  die  ganze  OberHäche 

1)  Monthly  Notices.   Vol.  37,  p.  90  und  Vol.  38,  p.  108. 
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des  Planeten  der  Scliauplatz  solclier  Lichteutwieklungen  sein  müsste,  und 
dass  ferner  dieselben  bisher  nur  in  der  Nähe  der  unteren  Conjunction  be- 

merkt worden  sind. 

Die  ebenfalls  hier  und  da  vertretene  Ansieht,  dass  das  Dämmerlicht 
der  Venus  von  einem  Monde  derselben  hervorgebracht  sein  könnte,  wird 

dadurch  so  gut  wie  ganz  ausgeschlossen,  dass  es  bis  heute  trotz  vieler 
Bemühungen  nicht  gelungen  ist,  einen  Venussatelliten  aufzufinden.  Aus 

photometrischen  Versuchen,  welche  Pickeringi)  mit  künstlichen  Venus- 
begleitern angestellt  hat,  geht  hervor,  dass  ein  Venusmond,  selbst  wenn 

er  nicht  grösser  als  die  Marstrabanten  wäre,  schwerlich  der  Aufmerksam- 
keit der  Astronomen  hätte  entgehen  können;  es  liegt  aber  auf  der  Hand, 

dass  ein  so  kleiner  Körper  nicht  im  Stande  sein  würde,  die  dunkle  Seite 
der  Venus  mit  dem  beobachteten  Dämmerlichte  zu  erleuchten. 

Am  meisten  Verbreitung  hat  die  Ansicht  gefunden,  dass  das  secun- 
däre  Licht  der  Venus,  ähnlich  dem  aschfarbenen  Mondlichte,  von  dem 
von  der  Erde  zurückgeworfenen  Sonnenlichte  herrührt.  Aber  auch  diese 

Hypothese  ist  nicht  ganz  einwurfsfrei,  weil  die  nach  den  bekannten  Be- 
leuchtungstheorien berechnete  Helligkeit  durchaus  nicht  genügend  sein 

würde,  um  die  beobachtete  Erscheinung  vollständig  zu  erklären.  — 
Die  beobachtete  Phaseulichtcurve  der  Venus  zeigt,  wie  bereits  er- 

wähnt, ein  Maximum  der  Helligkeit  zwischen  der  unteren  Conjunction 
und  der  grössten  (östlichen  oder  westlichen)  Elongation  des  Planeten. 
Die  Vorausberechnung  des  Zeitpunktes  dieses  grössten  Glanzes  ist  stets 
ein  beliebtes  Problem  gewesen,  und  die  Litteratur  über  diesen  Gegenstand 

ist  sehr  umfangreich.  Da  mau  bis  in  die  neueste  Zeit  aus  Mangel  an  aus- 
reichendem Beobachtungsmaterial  lediglich  auf  theoretische  Betrachtungen 

angewiesen  war,  so  mussten  die  Resultate  je  nach  den  Annahmen  über 
die  Phasenbeleuchtungsgesetze  verschieden  sein;  es  ist  daher  auch  nicht 
zu  verwundern,  dass  die  Angaben  für  die  Epochen  des  grössten  Glanzes 
in  den  verschiedenen  astronomischen  Ephemeriden  häufig  um  mehrere 
Tage  voneinander  differiren.  Zum  ersten  Male  ist  das  Problem  bereits 

im  Jahre  1716  von  Halley^j  behandelt  worden,  welcher  zu  seiner  Unter- 
suchung durch  die  damals  allgemeines  Aufsehen  erregende  Sichtbarkeit 

der  Venus  am  hellen  Tage  veranlasst  wurde.  Mit  Zugrundelegung  des 
später  nach  Euler  genannten  Beleuchtungsgesetzes  ergab  sich  die  folgende 
einfache  mathematische  Lösung  der  Aufgabe.  Nimmt  man  die  Lichtstärke 

der  Venus  in  mittlerer  oberer  Conjunction,  wo  die  Distanzen  Sonne — 
Venus  und  Erde— Venus   die  Werthe  7\  imd  )\  -f  1    haben  mögen,    als 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  11,  partll,  p.  29J. 
2)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1716,  p.  466. 



Venus. 

Einheit  au,  ̂ n  wird  dio  IJcht^^tUrke  k  di-s  iMauctcn  zu  irgend  riuer  anderen 

Zeit,  wo  die  hetreffenden  Kntt'ernun«;en  rund  /  und  drr  zujreliörip'  l'luwen- 
wink.'l  I'  lioissen  mögen,  nach  der  Kuler'sehen  Formel  auH;:idrUekt  dureh: 

u        r\[r,+  1)«       ,  « /•*  /*  2 

Unter  der  vorläuti^en  Annahm»',  dass  die  Hahnen  der  Venu«  und  «1er 
Lrde  kreistJirmi?:  M\\i\,  hleihen  in  dieser  (lleiehun^j^  nur  die  (Jrügsen  «  und  ̂  

variai>el,    und   die   Hedinj^uu};   des  {^'rüsöten   (ilanzes  redueirt   sieh  daher 
u 

eo8  
2 

daraut,  dass  der  Brueh  ein  Maximum  wird.     Ks  fcdgt  also  die  He- 

dinfcunj^sgleiehung : 
...  dJ  1     ̂   « 
(1  ,     =  —  ̂   .^7  tan?:  ̂   • ^  '  da  1  '^  2 

Nun  gilt  in  dem  Dreieck  Sonne — Venus— Erde  die  Gleichung: 

(2)  R*  =  r-  -\-  J-  —  2r.J  cos  u  , 

wenn  B  die   Entfernung   F2rde  —  Sonne  bedeutet.     Durch  DitVereuiiaiiun 
der  letzten  Gleichung  wird: 

,  .  dJ     rJ  sin « 
da  J  —  r  cos  a 

Femer  hat  man  noch,  wenn  der  Elongatiouswinkel  der  Venus,  d.  h. 

der  Winkel  an  der  Erde  im  Dreieck  Sonne — Venus — Erde,  mit  e  be- 
zeichnet wird,  die  Beziehungen: 

.  >  I  r  sin  a  =  Ji  sin  e , 
\  J  —  /•  cos  a  =  R  cos  e  . 

Durch  Substitution  in  (3)  wird  also: 

(5)  -^—  =  —  z/  tang  e , 

und  aus  (1)  und  (5)   ergiebt  sich  dann  die  einfache  Halleysehe  Formel: 

(Q)  2  taug  e  =  tang  _   • 

Beachtet  mau  noch,  dass  taug  ̂   =  ; — ;   ist,  so  folgt  mit  Berllck- 
'  °  2        1  4-  cos «  ° 

sichtigung  von  (4): R    . —  sine 

r 
2  taug  e  = 

1+^1   ^  sin'  e 
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Daraus  ergiebt  sich  leicht: 

4    r 

cos*  ̂   +  "3  ̂   c<^s  ̂   =  3- » 

und  weuu  man  endlich  den  HUlfswinkel  x  einführt  mittelst  der  Substitution : 

(7) tanff  x  =  —  F  a  , 

so  erhält  man  zur  Bestimmung-  desjenigen  Elongationswinkels,  bei  welchem 
der  grösste  Glanz  der  Venus  eintritt,  die  einfache  Gleichung: 

(8) cos  e =  ]/-tang^. 

Zu  ähnlichen  Eesultaten  wie  Halley  sind  auf  etwas  verschiedenen 

Wegen  später  auch  Euler^),  Lalande'-),  Boscovich^)  und  Delambre*) 
gelangt.  Im  Nautical  Almauac  werden  noch  heute  die  Epochen  des  grössten 

Glanzes  der  Venus  nach  den  Halley'schen  Formeln  angegeben. 

Aus  den  Gleichungen  (7)  und  (8)  erhält  man  e  =  39°  43',  und  der  zu- 

gehörige Phasenwinkel  wird  11 7° 56'.  Das  grösste  Licht  tritt  danach  also 
ungefähr  36  Tage  vor  und  nach  der  unteren  Conjunction  ein. 

Wollte  man  auf  die  Excentricitäten  der  Venus-  und  Erdbahn  Rück- 
sicht nehmen,  so  wäre  eine  strenge  Lösung  der  Aufgabe  nicht  möglich; 

indessen  ist  der  Fehler,  welcher  bei  der  Annahme  von  Kreisbahnen  be- 

gangen wird,  nur  unbedeutend.  Nach  einer  Untersuchung  von  Kies-^) 
schwanken  die  Werthe  des  Phasenwinkels  für  den  grössten  Glanz,  je 
nachdem  man  die  kleinsten,  mittleren  und  grössten  Entfernungen  der 
beiden  Planeten  von  der  Sonne  zu  Grunde  legt  und  dieselben  auf  alle 

möglichen  Weisen  miteinander  combinirt,  zwischen  den  Grenzen  116°46' 
und  11 9°  3';  und  dem  entspricht  in  der  Zeitangabe  des  grössten  Lichtes 
ein  Spielraum  von  ungefähr  6  Tagen. 

Welches  Interesse  der  Frage  nach  dem  grössten  Glänze  der  Venus 
früher  entgegengebracht  worden  ist,  geht  daraus  hervor,  dass  sogar  ein 

kleiner  Apparat  construirt  worden  ist,  an  welchem  direct  der  Phasen- 
winkel, bei  welchem  die  Erscheinung  eintritt,  abgemessen  werden  kann. 

Da  die  sinnreiche,  von  J.  A.  Herschel**)  angegebene  Einrichtung  wenig 

1)  Eist,  et  Memoires  de  l'acad.  E.  des  sciences  et  belies   lettres  de  Berlin. 
1750,  p.  280. 

2)  Lalande,  Astronomie.    3.  edition,  tome  I,  p.  475. 
3)  Boscovicb,  Opera  pertinentia  ad  opticam  et  astronomiam.    Tomus  4,  p.  388. 
4)  Delambre,  Astronomie  theorique  et  pratique.    Tome  II,  p.  513. 

5)  Eist,  et  Memoires  de  l'acad.  E.   des  sciences  et  belles  lettres  de  Berlin. 
1750,'p.  218. 

6)  The  Quarterly  Journal  of  pure  and  applied  mathematics.  Vol.  4  (1861),  p.  232. 
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bekannt  sein  durfte,  so  niöpre  eine  kurze  Benchreihun;,'  (ien^rllKu  hier 
Platz  Hnden;  sie  beruht  auf  der  unmittelbar  aus  den  obipMi  Formeln  (!) 
und  (3)  hervorfjehenden  Hedinj^ungsj^Ieiehun^'  ftlr  .l.n  },'rös»ten  (jlun/,: 

(9)  ^=  2r-f- 3r  cos... 

Au  einer  Sehienc  AB  (Fig  74)  ist  um  ein  Seharnier  bei  V  eine  Stange 

l'C  drehbar,  an  welcher  in  der  Mitte  bei  S  eine  zweite  Stange  SE  be- 
fp«tij!:t  ist,  ebenfalls  um  ein  Scharnier  frei  beweglich,  und  zwar  so,  da«« 
bei  der  Drehung  des  Armes 
VC  das  freie  Ende  E  stets 

längs  der  Schiene  AB 
hingleitet.  Die  Länge  VC 

=  VB  entspricht  der  dop- 
pelten Entfernung  Sonne 

—  Venus,  und  die  Länge 
SE  der  Entfernung  Sonne 
—  Erde.  Die  Dimen- 

sionen sind  daher  so  ge- 
wählt, dass  wenn  z.  B.  SE 

eine  Länge  von  10  cm  hat, 
die  Stange  VC  14.4  bis 
11.5  cm  lang  ist.  Die 
Tunkte  B  und  E  sind 
durch  eine  lose  Schnur 

verbunden,  von  deren  Mitte 

ein   Loth  P  herabhängt; 
ein  zweites  Loth  Q  ist  im  Punkte  s,  der  Mitte  zwischen  S  und  C,  an 
der  Stange  VC  befestigt.  Wird  nun  diese  Stange  so  weit  gedreht,  bis 
die  beiden  Lothe  in  eine  Linie  fallen,  so  giebt  der  Winkel  CVE  den 
Phaseuwinkel  an,  bei  welchem  der  grösste  Glanz  der  Venus  stattfindet. 
Denn  bezeichnet  man  im  Dreieck  SVE  die  Seiten  «SF  und  EV  rcs\). 
mit  r  und  J,  den  Winkel  SVE  mit  a,  so  ist: 

^-{.  VD  =  VB  —  VD  =  -Ir  —  VD . 
Ferner  hat  man: 

VD  =  Vs  cos  «  =  —  I  /*  cos  a  , 

mithin :  z/  =  "ir  +  3r  cos  et , 

entsprechend  der  obigen  Bedingungsgleichung  (9).  Der  Verfertiger  dieses 
kleinen  Listrumentes  hat  für  den  Winkel  SVE  durch  Messung  den  Werth 

117°  gefunden,  in  naher  Übereinstimmung  mit  dem  ans  der  Rechnung  her- 
vorgegangenen Werthe. 

</P 

Fig.  7*. 



366  III.  Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

Wird  statt  des  Euler'schen  Beleuchtimgsgesetzes  das  Lambert'sche 
zu  Grunde  gelegt,  so  ergiebt  sicli  die  Lichtstärke  der  Venus,  falls  die 
Helligkeit  in  mittlerer  oberer  Conjunction  wieder  als  Einheit  gewählt  ist, 
aus  der  Formel: 

   rl{i\  +  1)^  sin  a  -{-  [rr  —  a)  cos  a 

Die  Bedingung  für  das  grösste  Licht  wird  danach   (unter  Voraussetzung 
von  Kreisbahnen): 

{7t  —  a]Vl  —  ?-l  sin-  a  =  2^0  [sin  «  +  (rr  —  a)  cos  a] . 

Aus  dieser  Gleichung,  welche  nur  durch  successive  Näherungsrech- 

nungen lösbar  ist,  folgt  für  den  Winkel  a  der  Werth  103° 46'.  5;  die  Epochen 
des  grössten  Glanzes  liegen  danach  etwa  51  Tage  von  der  unteren  Con- 

junction entfernt,  weichen  also  um  15  Tage  von  den  Epochen  der  Halley 'scheu 
Formel  ab. 

Nach  der  Lommel-Seeliger'schen  Theorie  endlich,  welche  sich  den 
Helligkeitsbeobachtungen  verhältnissmässig  am  Besten  anschliesst,  ergiebt 
sich  die  Lichtstärke  der  Venus  aus  der  Gleichung: 

^'  =      V^^^        I  ^  -  ̂'"^  T  *''°»  2  ̂̂ ^  "^^^  tJ' 
und  daraus  folgt  als  Bedingung  für  den  grössten  Glanz  die  Formel: 

|2  tange  +  ̂   tang  -|l  (l  —  sin  -|  taug  |-  log  cot  ̂ |  —  sin  -|  log  cot  ~  =  0  . 

Dieser  Gleichung  genügt  der  Werth  «  =  116°0';  die  Epochen  der 
Maximalhelligkeit  liegen  etwa  38  Tage  vor  und  nach  der  unteren  Con- 

junction, nähern  sich  also  wieder  der  Halley'schen  Bestimmung. 

In  Betrefi"  der  fraglichen  Erscheinung  ist  übrigens  noch  zu  bemerken, 
dass,  wie  die  photometrischen  Messungen  ergeben  haben,  der  ganze  Betrag, 
um  den  sich  die  beobachtete  Lichtstärke  der  Venus  innerhalb  eines  Zeit- 

raumes von  40  Tagen  (gerechnet  von  dem  Zeitpunkte  an,  wo  die  Venus 
noch  60  Tage  von  der  imteren  Conjunction  entfernt  ist,  bis  zu  dem  Momente, 

wo  diese  Entfernung  nur  20  Tage  beträgt)  ändert,  nur  etwa  0.25  Grössen- 
classen  ausmacht,  ein  Werth,  der  bei  einem  so  schwierig  zu  beobachtenden 
Objecte,  wie  die  Venus,  nur  durch  sehr  zuverlässige  Messungen  verbürgt 
werden  kann.  Es  folgt  hieraus,  dass  in  Wirklichkeit  der  grösste  Glanz 
der  Venus  keine  sehr  auffallende  Erscheinung  ist  und  durchaus  nicht  die 
Beachtung  verdient,  die  ihm  bisher  immer  beigelegt  worden  ist. 

Zur  Bestimmung  der  definitiven  Epochen  empfiehlt  es  sich  jedenfalls, 

statt  eines  der  theoretischen  Ausdrücke,   von  denen  keiner  die  thatsäch- 
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liehen  Liehterscheinunjron  der  Venus  ausreichend  darstellt,  die  luijurix n. 
Formel  zu   benutzen.     Nach    dieser  erhält  man  die  llrlliirkeit  der  V«   

zu  irireiid  einer  Zeit,  in  (JrösseiH'lassoii  nusircdrllckt.   dunli  .li.-  JJlciehu.,^ 

(10)     /»  =  —  4.707  +  0.01322  «  +  0.000000  1217  a'  -|-  —    lo 

'  a 

Unter  der  Anuaiime   von  Kreisbahnen    lautet   dann   die   Hedini;un;rs- 

fi:leichung  für  den  j;rössten  (Ilanz: 

0  =  0.01322  +  0.00000127  11  «*  —  :»  Med. 
7r 

180  VI  —  n  sin««' 

und  daraus  ergiebt  sieh  «=  1IS"37'. 
Innerhalb  wcleher  Grenzen  die  Kpoehen  des  gn"<>sstcn  Glanzes  und 

die  Maxinialhellifjkeiteu  selbst  sehwanken  können,  wenn  die  Kxeentriei- 

täten  der  Venus-  und  Erdbahn  in  Betracht  {gezogen  werden,  zeigt  die 
folgende  Zusammenstellung,  in  welcher  die  betretlVnden  Werthe  nebst 
den  zugehörigen  Phasenwinkeln  fUr  neun  verschiedene  Fälle  angegeben  sind. 

SteUuiiK 

iltT  Erde 

Stollung 

der  Yeiius Phuen- Winkel 

I    vor  oder  nach    ; 

der  unteren 

I     Conjunvtitin 

UröMte 
}ii-lli(;keit 

1)  Perihel .   . 
Aphel 

120°  8' 

32.5 

—  4.55 

2)  Perihel  .    . Mittl.  Entf 119  43 
33.4 

-  4.4(1 

3;  Perihel  .    . 
Perihel      ' 

119  16 34.3 

—  4,38 

4j  Mittl.  Entf. Aphel 
119     4 34.7 

—  4.30 

5)  Mittl.  Entf. Mittl.  Entf HS  37 35.6 

—  4.28 

6;  Mittl.  Entf. Perihel HS  10 36.5 
—  4.27 

7)  Aphel    .    . 
Aphel 

117  59 37.0 

—  4.19 

8;  Aphel    .    . Mittl.  Entf. 117  31 37.9 —  l.is 

9   Aphel    .    . Perihel 117     4 38.8 

—  4.10 

Mit  Hülfe  dieser  Tabelle  lässt  sich  der  Zeitpunkt  des  grüssten  Lichtes 

in  jedem  Falle  angenähert  vorherbestimmen.  Ist  eine  genauere  Angabe 

erwünscht,  so  verfährt  man  am  Besten  so,  dass  nuin  nach  Formel  (10) 

die  Lichtstärke  der  Venus  für  einige  Tage  in  der  Nähe  der  Eiioche  be- 

rechnet und  den  genauen  Zeitpunkt  dann  durch  Interi)olation  bestimmt.  Ein 

Beispiel  möge  zur  Illustration  dieses  Verfahrens  dienen.  Am  2S.  April  1S97 

befindet  sich  Venus  in  der  unteren  Conjunction;  der  grüsste  Glanz  ist 

also  angenähert  in  der  zweiten  Hälfte  des  März  zu  erwarten,  und  da  zu 

dieser  Zeit  Venus  dem  Perihele  nahe  steht,  während  die  Erde  ungefähr 

ihre  mittlere  Entfernung  besitzt,  so  fällt  nach  der  obigen  Zusammenstellung 

die  genauere  Epoche  des  grössten  Glanzes  auf  den  23.  März.  Die  nach 

Formel  (10)  berechneten  Lichtstärken   der  Venus   für  die  Tage  März  21 
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bis  März  25  sind  nun,  mit  Zugrundelegung  der  Werthe  r  und  zl  aus  dem 
Nautical  Almanac: 

1897  März  21,  0'"  M.  Z.  Greenwich  h  =  —  4.2840  Grössenclassen 
22  —  4.2849 

23  —  4.2855 
24  —  4.2848 

25  —  4.2832 

Daraus  ergiebt  sieb  als  Zeitpunkt  des  grössten  Lichtes:  1897  März  22, 
21''  mittl.  Zeit  Greenwich. 

Im  Berliner  astronomischen  Jahrbuche  für  1897  sind  zum  ersten  Male 

die  Epochen  des  grössten  Glanzes  der  Venus  nach  diesem  Verfahren  be- 
rechnet Avorden,  nachdem  in  den  früheren  Jahrgängen  bis  1867  die 

Lambert'sche  Theorie,  und  von  1868  bis  1896  eine  von  Bremikeri)  auf- 
gestellte Formel  zu  Grunde  gelegt  worden  war. 

Nicht  ohne  Interesse  ist  noch  eine  Zusammenstellung  der  Ergebnisse 

aller  bisher  an  der  Venus  angestellten  photometrischen  Messungen,  nach- 
dem dieselben  in  einheitlicher  Weise  auf  eine  bestimmte  Stellung  des 

Planeten  reducirt  worden  sind.  Wird  dazu  die  mittlere  obere  Conjunction 
gewählt,  so  ergeben  sich  mit  Benutzung  der  aus  den  Potsdamer  Messungen 
abgeleiteten  Lichtcurve  die  folgenden  Jahresmittel: 

Anzahl Anzahl 

Jahr Beobachter der 
Beob. 

Helligkeit Jahr Beobachter der 
Beob. 

Helliglteit 

1852 Seidel 23 

—  3.63 
1880/81 Müller 

38 

—  3.48 

1857 » 
10 —  3.49 

1884 

)> 

13 

—  3.39 

1865 Zöllner 8 
—  3.56 

1885/86 » 8 

—  3.56 

1877/78 Müller 4 
—  3.49 

1887 » 

18 
3.61 

1878 » 10 

—  3.52 
1888/89 » 

33 

—  3.65 

1879 » 
29 

—  3.50 
1890 » 5 

—  3.47 

In  der  Potsdamer  Reihe  scheint  ein  Minimum  der  Helligkeit  für  das 
Jahr  1884  und  ein  Maximum  für  die  erste  Hälfte  des  Jahres  1889  an- 

gedeutet zu  sein;  indessen  sind  die  Unterschiede  so  unbedeutend,  dass 
sie  allenfalls  noch  durch  die  Unsicherheit  der  Messungen  erklärt  werden 

können.  Aus  der  Vergleichimg  des  Potsdamer  Gesammtmittelwerthes  —  3.53 
mit  den  Resultaten  von  Seidel  und  Zöllner  geht  mit  Sicherheit  hervor, 
dass  die  mittlere  Helligkeit  der  Venus,  also  voraussichtlich  auch  ihre 

Albedo,  in  dem  Zeiträume  von  1852  bis  1890  keine  merklichen  Ände- 
rungen erfahren  hat. 

1)  Monatsber.  der  K.  Preuss.  Akad.  der  Wiss.    Jahrg.  1860,  p.  7o7. 
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Während  die  beiden  inneren  Phuieten  in  sclir  verschiedouen  Pliu8cn 
öiehtbar  sind,  ändert  sieh  beim  Mar«  die  Grönse  de«  beleuchteten  Theih'« 
der  Scheibe  nur  weni^,  da  der  grösste  IMuwenwinkel,  welcher  Ubirhaupt 
vorkommen  kiinu,  noch  nicht  50"  Übersteiget.  Die  Ihlli^'keitsänderunjren. welche  von  der  Phase  herrühren,  sind  infolj^e  dessen  bei  diesem  Planeten 
viel  unbedeutender  als  bei  Mereur  und  Venus;  da^je^cn  sind  die  Lieht- 
sthwankunjjjen,  welche  durch  die  stark  veränderlichen  Kntfenmnj,'en  d«-s 
Mars  von  der  Erde  hervor<;ebra(ht  werden,  so  erlieblich  wie  bei  keinem 
anderen  Planeten.  Die  f,'rö8Ste  llelli^'keit  tritt  zur  Zeit  der  Opposition 
ein;  doch  variirt  ancli  diese  Lichtstärke  wej::en  der  beträchtlii-lien  Kx- 
centricität  der  Marsbahu  sehr  merklich.  Im  ̂ 'Unsti^sten  Falle,  wenn 
Mars  zur  Zeit  der  Opposition  dem  Perihel  nahe,  und  ̂ rleichzeiti^  die  Krde 
im  Aphel  ist,  erreicht  ilcr  Planet  ungefähr  die  (J rosse  —  2.8;  er  ist  dann 
heller  als  Jupiter  und  nächst  Venus  das  glänzendste  Gestirn  am  Himmel. 
Befindet  er  sich  dagegen  zur  Opposition  im  Aphel,  während  die  Erde 
zugleich  den  kleinsten  Abstand  von  der  Sonne  hat,  so  wird  die  Hellig- 

keit nur  —  1.0;  er  gleicht  dann  an  Glanz  etwa  dem  Sirius.  V«»n  der 
Opposition  an  bis  zu  dem  Zeitpunkte  zwischen  Quadratur  und  Coujunction, 
wo  der  Planet  wegen  allzu  grosser  Nähe  der  Sonne  nicht  mehr  am  Morgen- 

oder Abendhimmel  beobachtet  werden  kann,  nimmt  seine  Helligkeit  be- 
ständig ab,  so  dass  er  zuletzt  nur  noch  u  Leonis  oder  «  (ieminorum 

gleichkommt,  also  etwa  die  Grösse   1.0  besitzt. 
Die  gesammten  messbaren  Lichtschwankungen  des  Mars  können  nach 

dem  Gesagten  den  Betrag  von  beinahe  4.5  Grössendassen  erreichen,  d.  h. 
die  Maximalhelligkeit  übertritit  unter  Umständen  mehr  als  00  mal  die 
kleinste  Lichtstärke.  Diese  starken  llelligkeitsuuterschiede  erschweren 

die  Genauigkeit  der  photometrischen  Bestimmungen  ein  wenig,  und  dazu 
kommt  noch,  dass  die  röthliche  Farbe  des  Planeten  störend  wirkt  und 
die  Geftihr  von  Auffassungsditferenzen  bei  verschiedenen  Beobachteni  mit 
sich  flihrt. 

Da  das  Phaseniutervall,  über  welches  sich  die  Messungen  erstrecken 

können,  verhältnissmässig  klein  ist,  so  ist  eine  einigermassen  sichere  Be- 
stimmung der  Phasenlichteurve  nur  auf  Grund  eines  sehr  grossen  Be- 

obachtungsmateriales  möglich.  Seidel,  von  dem  "die  erste  zusammen- 
hängende Messungsreihe  des  Mars  herrührt,  hat  daher  sehr  Iteclit  daran 

^ethan,  dass  er  auf  den  Versuch  einer  em})irischeu  Bestimmung  der  Phaseii- 
3urve  verzichtet  und  seine  wenigen  Beobachtungen,  von  denen  nur  drei 

in  einiger  Nähe  der  Opposition  liegen,  mit  Hülfe  der  Lambert'schen  Formel 
berechnet  hat.     Weniger  vorsichtig  ist  Zöllner  verfiihren,  welcher  auf 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  24 
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Grund  eines  noch  geringeren  Beobachtungsmaterials  als  das  Seidel'sclie  zu 
dem  Schlüsse  berechtigt  zu  sein  glaubte,  dass  die  Lambert'sche  Theorie 
auf  die  Marsphasen  keine  Anwendung  finden  könne,  dass  vielmehr  die 
Lichtcurve  des  Mars  eine  gewisse  Ähnlichkeit  mit  der  des  Mondes  besitze, 
in  der  Nähe  der  Opposition  sogar  noch  steiler  als  diese  verlaufe,  und 
dass  infolge  dessen  auf  der  Marsoberfläche,  ähnlich  wie  auf  dem  Monde, 
sehr  starke  Erhebungen  anzunehmen  seien. 

Sehr  beachteuswerth  sind  zwei  Beobachtungsreihen,  welche  von  Kono- 

nowitschi)  in  Odessa  bei  den  Marsoppositionen  1875  und  1881/82  aus- 
geführt worden  sind  und  welche  bisher  nur  deshalb  wenig  bekannt 

geblieben  sind,  weil  die  betreffende  Abhandlung  in  russischer  Sprache 
erschienen  ist.  Kononowitsch  hat  ausser  seinen  eigenen  35  Messungen 

auch  die  Seiderschen  und  Zöllner'schen  Beobachtungen  einer  Neube- 
arbeitung unterworfen   und  aus  allen  69  Bestimmungen  eine  empirische 

Formel  abgeleitet,   nach  welcher  die  Reductionen  auf  volle  Beleuchtung ■1    

(in  Grössenclassen)  durch  den  Ausdruck  -—  log  (l  —  VO.OUölÖ  a\  gegeben 

werden.  Die  hierdurch  charakterisirte  Lichtcurve  zeigt  zwar  auch  ein 
etwas  stärkeres  Anwachsen  der  Helligkeit  in  der  Nähe  der  Opposition, 

verläuft  aber  im  Ganzen  viel  weniger  steil  als  die  Zöllner'sche. 
Die  umfangreichsten  Messungen  der  Marshelligkeit  sind  in  den  Jahren 

1877  bis  1889  in  Potsdam  augestellt  worden.  Eine  graphische  Darstellung 

der  sämmtlichen  176,  auf  mittlere  Opposition  (Entfernung  Mars  —  Sonne 
=  1.52369  und  Entfernung  Erde  —  Sonne  =  1)  reducirten  Helligkeits- 
werthe  zeigt,  dass  die  Grössenänderungen  sehr  nahe  den  entsprechenden 
Phasenänderuugen  proportional  sind,  und  dass  sich  die  jedesmalige 
Lichtstärke  des  Planeten  am  Besten  aus  der  einfachen  Formel 

h  =  —  1.787  +  0.01486« 

berechnen  lässt,  worin  —  1.787  die  Grösse  des  Mars  in  mittlerer  Oppo- 
sition ausdrückt.  Bei  den  einzelnen  Oppositionen  scheinen  nicht  unmerk- 
liche Unterschiede  vorhanden  zu  sein;  namentlich  die  Beobachtungsreihe 

aus  dem  Jahre  1879  deutet  im  Vergleich  zu  den  anderen  auf  einen 
steileren  Verlauf  der  Phaseucurve  und  auf  ein  etwas  stärkeres  Anwachsen 

der  Helligkeit  bei  den  kleinen  Phasenwinkeln  hin.  Ob  diese  Unterschiede 

nur  von  grösseren  zufälligen  Messuugsfehlern  herrühren  oder  auf  wirk- 
liche Änderungen  im  Reflexionsvermögeh  des  Mars  zurückzuführen  sind, 

lässt  sich  nicht  mit  Sicherheit  entscheiden.  Au  und  für  sich  dürfte  die 

letztere  Annahme  nichts  Befremdliches  haben;  denn  die  topographischen 

Ij  Kononowitsch,  Photometrische  Untersuchungen  der  Planeten  Mars, 
Jupiter  und  Saturn.     Denkschriften  der  K.  Neuruss.  Universität.    Bd.  37,  1883.) 



r 

Mars. 

:»7I 

iieobachtuujj^en  dcx  Marn  deuten  auf  erhebliche  Andi-ninjren  der  (Umt- 

Hilcheu^ebilde  und  wahrrteheinlich  aueh  der  atinort|diilris(>hfn  ZuHtüiide 

hin,  und  mau  künntc  sieh  wohl  vorstclK'n,  dass  dadurch  /u  pewinHen 
Zeiten  eine  besonders  intensive  ZurUckstrahlan;^  dra  Sonnenlichtes  be- 

jcUnstiirt  wllrde.  Schon  die  Annahme,  dass  die  Dotation  des  l'hiueten  in 
den  photometrisehen  Mes8un«;en  zum  Ausdruck  kommen  kUnnte,  insofern 
uns  bald  dunklere,  bald  hellere  Partien  der  OberHiiche  zugekehrt 
werden,  ist  nicht  ̂ anz  von  der  Hand  zu  weisen.  Schmidt  iu  Athen 

glaubte  mehr  als  ein  Mal  sicher  bemerkt  zu  haben,  dass  die  Anwesenheit 

von  grossen  dunklen  Flecken  auf  der  Marsscheibe  eine  wirkliche  Ver- 
minderung des  Lichtes  herbeiführte.  Freilich  steht  diese  Wahruchmun;: 

bisher  nur  vereinzelt  da,  und  es  ist  klar,  dass  es  zahlreicher,  besonders 

zu  diesem  Zwecke  angestellter  Messungen  bedarf,  wenn  eine  sichere  F.nt- 
scheiduug  über  diese  Frage  getroffen  werden  soll. 

Zur  Vergleichung  der  fllr  den  Mars  gefundenen  Phasencurve  mit  den- 
jenigen des  Mondes  und  der  Venus  dient  die  folgende  Tabelle,  in  welcher 

von  4  zu  4  Grad  Phasenwinkel  die  Reductionen  auf  volle  Beleuchtung 

angegeben  sind.  Die  letzte  Columne  enthält  noch  die  entsprechenden  aus 

der  Lambert'schen  Theorie  hervorcrehenden  Werthe. 

Phasen- 
Kednctionen  auf  volle  Beleuchtung 

Winltel Marä                                Mond         !!        Veona 

Lambert'ürh«- Kononowitech Müller        1  (nach  Zöllner)    (nach  Uailer) Tht<ori<) 

0 O.üO 0.00 ö.oo 0.00 0.00 1 

4 0.12 
0.06 U.07 0.06 1        o.OO 

8 0.24 0.12 0.14 0.11 O.Ol 

12 0.34 0.18 0.22 
0.17 

0.02 16 0.42 0.24 0.30 
0.22 0.04 

20 0.48 0.30 0.39 0.27 

■        0.06 

24 0.54 0.36 0.48 0.33 0.09 

28 0.60 0.42 
0.58 o.:j8 0.12 

32 
0.66 0.48 

0.68 0.44 0.16 
36 0.71 0.53 0.79                0.50 

U.20 40 0.75 0.59 0.90        1        0.56 1                                              1 

'        0.24 

44 0.80 0.65 1.02                0.C.2 1 

i        0.29 

•     48 0.S5 0.71 1         1.15 
0.69 

0.35 

Es  geht  aus  dieser  Zusammenstellung  hervor,  dass  die  Lambert'sche Theorie  beim  Mars  ebenso  wie  bei  Mercur  und  Venus  verssigt;  ferner 

ergiebt  sich,  dass  die  Marscurve  innerhalb  des  betrachteten  Phaseninter- 

valles  weniger  steil  verläuft  als  die  Moudcurve,  und  dass  daher  die 

Zöllner'sche  Annahme  einer  Verwandtschaft  zwischen  diesen  beiden 

Himmelskörperu  zurückzuweisen  ist.  Dagegen  tritt  zwischen  den  Pla- 

neten Mars  und  Venus  eine  gewisse  Ähulichkeit  zu  Tage,  wobei  freilich 

24* 
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nicht  übersehen  werden  darf,  dass  die  Werthe  für  die  Venus  zum  Theil 

nicht  direct  aus  den  Beobachtungen  hergeleitet,  sondern  nur  durch  Extra- 
polation gewonnen  sind. 

Ausser  den  angeführten  Untersuchungen  über  die  Marshelligkeit  sind 

noch  einige  kürzere  Messungsreihen  von  Copeland')  und  Pickering^), 
sowie  eine  grosse  nur  auf  Schätzungen  beruhende  Keihe  von  Schmidt^) 
bekannt  geworden,  die  zwar  sämmtlich  keine  weiteren  Beiträge  zur  Er- 

gänzung der  Phasencurve  liefern,  weil  sie  entweder  ein  zu  kurzes  Phasen- 
intervall umfassen  oder  nicht  sicher  genug  sind,  die  aber  doch  für  die 

betreffenden  Beobachtungsepochen  ganz  brauchbare  Mittelwerthe  der  Licht- 
stärke geben.  Erwähnenswerth  ist  auch  noch  die  älteste  bisher  bekannte 

Helligkeitsbestimmung  des  Mars  von  Olbers^).  welcher  am  23.  Februar  1801 
den  Planeten  fast  gleich  hell  mit  a  Tauri  und  ein  wenig  schwächer  als 
a  Orionis  schätzte.  Da  die  Gestirne  nahe  dieselbe  Farbe  besitzen,  auch 
die  Zenithdistauzen  von  Mars  und  a  Tauri  zur  Zeit  der  Beobachtung 
nicht  erheblich  voneinander  verschieden  waren,  so  hat  diese  Schätzung 
fast  den  Werth  einer  guten  Messung. 

Die  folgende  Zusammenstellung  giebt  einen  Überblick  über  die  Re- 
sultate aller  bisherigen  Helligkeitsbeobachtungen  des  Mars,  nachdem  die- 

selben in  einheitlicher  Weise  mit  Hülfe  der  Potsdamer  empirischen  Phasen- 
formel und  mit  Zugrundelegung  der  in  Potsdam  bestimmten  Helligkeits- 

werthe  der  Vergleichsterne  auf  mittlere  Opposition  reducirt  und  für  die 
verschiedenen  Beobachtuugsepochen  zuMittelwerthen  vereinigt  worden  sind. 

Beobacht.- 

Epoche 
Beobaciter Mittl.  Oppos.- 

Helligkeit 

1801 

1845— 1 858 
1848—1880 

1864—1865 
1875 

1880 

1880-1882 

1881—1882 

1877—1890 

Olbers 1 

Seidel 
19 

Schmidt — 

Zöllner 15 

Kononowitsch 
20 

Copeland 
8 

Pickering 
19 

Kononowitsch 
15 Müller 176 

—  1.65 

—  1.55 
—  1.65 
—  1.87 

—  1.72 
—  1.92 

—  1.655) —  2.03 
—  1.79 

1)  Monthly  Notices.    Vol.  iO,  p.  380. 
2)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  14,  part  II,  p.  410. 
3;  Astr.  Nachr.    Bd.  97,  Nr.  2310. 

4)  V.  Zach's  monatliche  Correspondenz.    Bd.  S,  p.  293. 
5;  Der  von  Pickering  mitgetheilte  Werth  ist  — 1.29;  da  aber  die  Phasen- 

correctionen  von  Pickering  nach  der  Euler'schen  Formel  angebracht  sind,  so 
war  eine  Änderung  erforderlich,  um  den  Werth  auf  die  Potsdamer  Formel  zu  beziehen. 
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Die  hier  zu  Tape  tretenden  l  ntorHchirdc  Hind  ̂ TüHHor,  hIh  man 

nach  der  Gonaui«j:keit  der  einzelnen  Hewultate  erwarten  »ollte.  Man  hniueht 
deswegen  aher  noch  nicht  an  wirkliche  Hellij;keitsändcnm}ren  den  Mar« 

zu  denken,  da  bei  der  stark  röthlichen  Farbe  des  Planeten  AufTasHunp*- 
untersehiede  von  ilhnlichem  lietrage  durchaus  nicht«  liefrcmdliche«  halMMi 

würden,  zumal  wenn  man  berücksichtiget,  dass  der  kleinste  Werth  von 

allen,  der  Seidel'sehe,  mit  Benutzun«;  des  Steinheirsehen  Prismen photo- 
meters  j^efundeu  ist,  wo  das  Lieht  auf  eine  FUlche  ausj^ebreitet  wird,  und 

die  Beurtheilunp:  der  (Weichheit  versehiedenfarbijrer  Eindrücke  besonder«* 
schwierig  ist. 

Die  Albedo  des  Mars  ist  nilchst  der  des  Mondes  und  «les  Mercur  die 

kleinste  unter  allen  Himmelskörpern.  Mit  Henutzunfr  des  Werthe»  —  1.787 

für  die  mittlere  (^ppositionshellifrkeit  des  Mars  und  des  Zöllner'schen 
Werthes  —  26.60  für  die  mittlere  Ilellip:keit  der  Sonne  ergeben  sieh  aus 

den  Formeln  '14)  (Seite  65)  die  folgenden  Albedowerthe: 

A^  =  0.220  (Lambert'sehe  Definition) , 

A^  =  0.293  (Öeeliger'sehe  Definition) . 

Das  verhültnissmässig  geringe  Keflexionsvermögen  dürfte  wohl  haui)t- 
sächlich  darin  begründet  sein,  dass  die  Sonnenstrahlen  die  nicht  sehr 

dichte  Atmosphäre  des  Planeten  leicht  durchdringen  und  erst  von  der 

festen  Oberfläche  zurückgeworfen  werden.  Für  diese  Annahme  spricht 

auch  die  röthliche  Farbe  des  Planeten.  Denn  da  die  Marsatmosphärc 

nacli  den  spectroskopischeu  Beobachtungen  wahrscheinlich  eine  ganz  ähn- 

liche Zusammensetzung  hat  wie  die  Erdatmosphäre,  so  wird  sie  vorzugs- 

weise die  blauen  Strahlen  absorbireu,  und  das  rettectirte  Sonnenli<'ht, 

welches  die  Atmosphärenschicht  zweimal  passirt  hat,  wird  vorzugs- 

weise gelbe  und  rothe  Strahlen  enthalten.  Unsere  Erde,  die  nach  allen 

bisherigen  Forschungen  viel  Ähnlichkeit  mit  dem  Mars  besitzt,  würde, 

von  diesem  aus  betrachtet,  wahrscheinlich  eine  ähnliche  Farbe  und  ein 

gleiches  Reflexionsvermögen,  zeigen. 

4.    Die  Marstrabaiiteii. 

Die  Satelliten  des  Mars,  welche  bei  der  günstigen  Oi.position  des 

Jahres  1877  von  Hall  in  Washington  entdeckt  wurden,  gehören  zu  den 

kleinsten  Körpern  unseres  Sonnensystems.  Die  Bestimmung  ihrer  Hel
lig- 

keit ist  wegen  der  Nähe  der  blendenden  Marsscheibe  mit  grossen  Schwierig
- 

keiten verbunden;   doch  können  brauchbare  Kesultate  erhalten   werden, 
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wenn  die  Trabanten  mit  ganz  nahen  Fixsternen  verglichen  werden,  deren 

Helligkeiten  später,  sobald  der  Planet  sieh  etwas  weiter  von  ihnen  fort^ 
bewegt  hat,  mit  Sicherheit  bestimmt  werden  können.  Hall  hat  in  den 

ersten  Tagen  nach  der  Entdeckung  die  Helligkeiten  der  Trabanten  etwa 
12.  bis  13.  Grösse  geschätzt;  au  einigen  Tagen  schien  die  Lichtstärke 
des  einen  Mondes  in  der  Nähe  der  Elongation  sogar  noch  ein  wenig  be- 

trächtlicher zu  sein  als  1 2.  Grösse.  Im  Allgemeinen  giebt  er  dem  inneren 
Satelliten  Phobos  eine  etwas  grössere  Helligkeit  als  dem  äusseren  Deimos, 
und  nur  ein  Mal  schätzt  er  beide  gleich  hell.  Holden  dagegen  hat  den 
Intensitätsunterschied  der  beiden  Trabanten  zu  fast  zwei  Grössenclassen 

taxirt  und  für  die  Oppositionshelligkeiteu  derselben  die  Werthe  11.5 
(Phobos)  und  13.5  (Deimos)  angegeben.  Auch  von  anderen  Beobachtern 
liegen  Helligkeitsschätzungen,  namentlich  des  äusseren  Mondes,  vor,  z.  B. 
von  Watson,  Wagner,  Trouvelot,  Erck,  welche  alle  dem  Deimos 

etwa  die  Grösse  12  bis  13  zuschreiben.  Die  Erck'schen  Schätzungen  i) 
verdienen  deswegen  besonders  hervorgehoben  zu  werden,  weil  es  diesem 
Beobachter  gelungen  ist,  Deimos  noch  mit  einem  Eefractor  von  19  cm 
Oetfuung  zu  sehen,  und  weil  er  zuerst  den  Versuch  gemacht  hat.  aus 
Vergleichungeu  mit  den  Planeten  Mars  und  Vesta  einen  angenäherten 

Werth  für  den  Durchmesser  des  Trabanten  abzuleiten ;  er  giebt  als  wahr- 
scheinlichen Werth  dafür  13.6  engl.  Meilen  oder  21.9  Kilom.  an,  ein  Be- 

trag, der  allerdings  beträchtlich  zu  gross  sein  dürfte. 

Zuverlässigere  Werthe  für  die  Dimensionen  dieser  kleinen  Himmels- 

körper gehen  aus  den  photometrischen  Messungen  Pickerings 2)  hervor, 
welcher  bei  den  Oppositionen  1877,  1879  und  1881^82  mit  Hülfe  eines 
der  von  ihm  construirteu  Photometer  die  Trabanten  mit  dem  sternartig 

verkleinerten  Bilde  des  Mars  verglichen  hat.  Für  die  Helligkeits- 
differenzeu  zwischen  Planet  (in  mittlerer  Opposition)  und  Satellit  er- 

geben sich  aus  allen  Bestimmungen  die  Werthe  14.47  (Phobos)  und 
14.53  (Deimos),  d.  h.  der  Planet  ist  614000 mal  resp.  649000mal  heller 

als  die  Satelliten;  er  übertrifft  sie  also  imgefähr  ebenso  sehr  an  Hellig- 
keit, wie  die  Sonne  den  Vollmond.  Wird  die  Lichtstärke  des  Mars  in 

mittlerer  Opposition  zu  —  1.79  angenommen,  so  erhält  man  für  die 
Oppositiousgrössen  der  Trabanten  die  Zahlen  12.68  (Phobos)  und  12.74 
(Deimos). 

Aus  den  gemessenen  Helligkeitsdiflferenzen  folgen  nun  unter  der  An- 
nahme, dass  die  Eeflexiousfähigkeit  der  Satelliten  die  gleiche  ist  wie  die 

1;  Astronomical  Register.    Vol.  16,  p.  20. 
2:  Annais   of  the  Astr.   Obs.   of  Harvard   College.     Vol.  11,   p.  226  und  311. 

Ausserdem  Astr.  Nachr.    Bd.  102.  Nr.  2437, 



Die  kleinen  Haneten.  ^rr. 

<a 

des  Mar«,  nach  den  Fonneln  'Ifi^  (Seite  66)  die  foli^ndcn  NVirilu-  liir  «lie 
Diirchincsser: 

v„»fö.^„„„  I  Vom  Mar»  ,      ,    , 

PIioIm.s  O'.'OllO  190"  8.6 
Dcimoö  0.0116  74  8.4 

Au8  den  Beobaclitiinijen  des  Jahres  1979  jrhiiihte  Pickerinj?  auf 
\  eräudenin^en  im  Liciite  des  äusseren  Trabanten  schllesseu  zu  dUrfen. 
und  zwar  in  dem  Sinne,  dass  derselbe  auf  der  Westseite  des  IMauetvn 
stets  heller  erschien  als  auf  der  Ostseite.  Da  ein  ähnliches  Verhalten 

bei  einem  der  Saturntrabanten  mit  Sicherheit  na<;hjrewicscn  ist,  so  wärr 
diese  Beobachtunf^  an  und  für  sich  durchaus  nicht  unwahrscheinlidi. 

Aber  mit  KUeksicht  auf  die  (JcriugfUgi^keit  des  wahr;;cn<»inmencii  Hclli;:- 
keitsunterschiedes  und  besonders  weil  die  Hcobachtun;;cn  der  anderen 

Oppositionen  nichts  Ahnliches  zeigen,  ist  dieses  KesultiU  zunächst  noch 
mit  Vorsicht  aufzunehmen. 

5.    Die  kleinen  Planeten. 

Bei  dem  ausserordentlich  rej^en  Interesse,  mit  welchem  die  zwischen 

Mars  und  Jupiter  befindlichen  Asteroiden  stets  von  den  Astronomen  be- 

obachtet worden  sind,  bleibt  es  auffallend,  dass  die  IIclli<,^keitsvcrhältni88e 
dieser  kleinen  Himmelskörper  bis  in  die  allerneueste  Zeit  so  ̂ t  wie 

gänzlich  vernachlässigt  worden  sind.  Schon  bald  nadi  Entdeckung  der 

ersten  kleinen  Planeten  am  Anfange  dieses  Jalirlumdcrts  haben  (lauss 

und  Olbers  auf  die  Wichtigkeit  guter  Ilelligkeitsbcstimmungcn  der  Aste- 

roiden hingewiesen,  und  später,  als  bereits  eine  grössere  Anzahl  der- 

selben bekannt  war,  ist  namentlich  Argelander")  sehr  eifrig  fllr  ihre 
photometrischen  Beobachtungen  eingetreten.  Die  folgenden  AustTihrungen 

von  ihm  verdienen  auch  heute  noch  volle  Beachtung:  >Da  wir  voraus- 
setzen müssen,  dass  alle  die  kleinen  Planeten  zwischen  Mars  und  .Jupiter 

einen  gemeinschaftlichen  Ursprung  haben,  dass  der  Gang  ihrer  Fortbildung 

ein  analoger  gewesen  ist,  so  werden  wir  auch  bei  ihnen  allen  eine  wenigstens 

nahe  gleiche  Albedo  annehmen  können.  Bestimmungen  der  Helligkeiten 

der  einzelnen  werden  uns  daher  auch  ihre  relativen  Grössen  mit  ziem- 

licher Sicherheit  kennen  lehren,  und  folglich  ihre  wahren,  sobald  wir 

nur  von  einem  von  ihnen  den  scheinbaren  Durchmesser  zu  messen  im 

Stande  sind.« 

Ij  Astr.  Nachr.    Bd.  42,  Nr.  996. 
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Trotz  der  warmen  Fürsprache  von  Seiten  einer  solchen  Autorität, 

und  trotzdem  später  noch  mehrfach,  besonders  lebhaft  von  Hornstein*), 
auf  die  Wichtigkeit  des  Gegenstandes  aufmerksam  gemacht  worden  ist, 
hat  sich  niemals  ein  regeres  Interesse  für  die  Helligkeitsverhältnisse  der 

kleinen  Planeten  kundgegeben.  Man  hat  sich  auf  gelegentliche  Grössen- 
schätzungen  derselben  beschränkt,  und  es  existiren  bis  in  die  Neuzeit  nur 
ganz  vereinzelte  zusammenhängendere  Beobachtungsreihen.  Die  Werthe 

für  die  mittleren  Oppositionshelligkeiten,  welche  im  Berliner  astro- 
nomischen Jahrbuche  mitgetheilt  werden,  sind  Mittelwerthe  aus  den  ver- 

einzelten Schätzungen  verschiedener  Beobachter  und  können  schon  wegen 

der  Ungleichartigkeit  des  Materials  auf  keine  grosse  Genauigkeit  An- 
spruch machen. 

Ab  und  zu  ist  die  Vermuthung  ausgesprochen  worden,  dass  Licht- 
änderungen bei  einzelnen  Asteroiden  stattgefunden  haben,  aber  die  An- 

gaben, welche  beispielsweise  schon  Olbers  und  Schröter  über  Hellig- 
keitsschwaukuugen  bei  den  Planeten  Ceres,  Pallas,  Juno  und  Vesta, 
später  Ferguson  in  Betreff  der  Clio  und  Goldschmidt  in  Betreff  der 

Pales  gemacht  haben,  sind  so  unbestimmt,  dass  an  eine  weitere  Ver- 
werthung  derselben  gar  nicht  zu  denken  ist.  Nur  in  einigen  grösseren 
Keihen  von  Helligkeitsschätzungeu,  insbesondere  von  Tietjen  an  Melete 
und  Niobe,  von  C.  F.  Peters  au  Frigga,  in  neuerer  Zeit  von  Harrington 
an  Vesta  und  von  Pickering  an  Ceres,  lassen  sich  ganz  regelmässige 
Lichtänderungen  erkennen,  an  deren  Realität  trotz  der  Unsicherheit  der 
Bestimmungen  nicht  zu  zweifeln  ist,  die  aber  keinenfalls,  wie  z.  B. 
Harrington  bei  der  Vesta  annimmt,  durch  Axendrehung  der  Planeten 
zu  erklären  sind,  sondern,  wie  die  neueren  Untersuchungen  gezeigt  haben, 
offenbar  vom  Phaseneinflusse  herrühren.  Es  könnte  befremdlich  erscheinen, 
dass  man  nicht  schon  früher  auf  diese  Deutung  gekommen  ist,  aber  es 

darf  nicht  vergessen  werden,  dass,  solange  das  Euler'sche  oder  Lam- 
bert'sche  Phasengesetz  als  gültig  angesehen  wurde,  ein  merklicher  Ein- 
fluss  der  Phase  bei  den  Asteroiden  von  vornherein  ausgeschlossen  scheinen 
musste.  Denn  da  der  Phasenwinkel  bei  diesen  Himmelskörpern  im 

Maximum  nur  etwa  30°  betragen  kann,  so  waren  mit  Berücksichtigung 
dieser  Phasengesetze  höchstens  Lichtänderungen  von  0.08  oder  0. 14  Grössen- 
classen  zu  erwarten,  also  Quantitäten,  die  durch  Helligkeitsschätzungen 
überhaupt  nicht  mehr  mit  Sicherheit  zu  bestimmen  sind.  Erst  nachdem 

durch  genaue  photometrische  Messungen  der  grossen  Planeten  nachge- 
wiesen war,   dass  die  bekannten  Phaseutheorien  unzureichend  sind,  und 

1)  Sitzimgsber.  der  K.  Akad.  der  Wiss.  in  Wien.    Matb.-Naturw.  Classe.  Bd.  41, 
p.  261. 
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(Ihhs  die  beulmrliteteu  LichtUiuleruu^eu  viel  prilKAcr  eind,  nU  von  vurn- 
herein  vorauszusetzen  war,  lies«  sich  eiu  aualoffer  Scblusg  auch  auf  die 
kleinen  Planeten  ziehen.  Die  in  den  Jahren  IS81  — 1880  von  mir  uu 

einer  Anzahl  derselben  au8;;efllhrten  Beohachtunjrsreihen')  haben  zuerst 
auf  den  Phaseneinttuss  aufmerksam  gemacht,  und  seitdem  aueh  die 

Messungen  von  Parkhurst*)  zu  {janz  ähnliehen  Kesultiiten  jrefllhrt  haben, 
dürfte  es  wohl  kaum  einem  Zweifel  unterliej^eo,  dass  alle  bisher  an  den 

Asteroiden  wahrfrenommenen  Hellifrkeitsilnderun^'n  in  erster  Linie  auf 
die  wechselnden  Heleuchtungsverhältiiisse  zurllckzufllhreu  sind.  Knt  wenn 

es  sich  zeigen  sollte,  dass  in  gewissen  Fällen  diese  Erklärung  versagt, 

würde  es  statthaft  sein,  an  wirkliche  Änderungen  der  Obcrflächcnbe- 
sehatlenheit  oder  an  Hotationswirkungen  u.  dergl.  zu  denken.  Hislur  liegt 

hierzu  jedenfalls  kein  zwingender  (Irund  vor. 
Aus  den  Potsdamer  Beobachtungen  und  cbcnsu  aus  (Ku  Mi-smi-ru 

\i»n  Parkhurst  ergiebt  sich,  dass  bei  den  meisten  der  bisher  untersuchten 

Asteroiden  die  Änderungen  der  auf  mittlere  Opposition  reducirten  llellig- 

keitswerthe  (in  Grössenclassen)  den  entsprechenden  Phasenänderungen  pro- 
portional sind.  Nur  bei  einigen  scheint  die  Lichtcurve  von  der  geraden 

Linie  abzuweichen  und  in  der  Nähe  der  Opposition  etwas  steiler  zu  ver- 
laufen als  bei  grösseren  Phasenwinkeln;  jedoch  ist  zu  einer  sicheren 

Entscheidung  dieser  augedeuteten  Verschiedenheit  noch  ein  grösseres  Be- 
obaehtnngsmaterial  erforderlich,  und  es  wird  daher  der  Einfachheit  wegen 

zunächst  gestjittet  sein,  bei  allen  Asteroiden  die  Lichtcurven  als  gerad»* 
Linien  vorauszusetzen. 

Die  folgende  Zusammenstellung  enthält  die  Pesultate  aller  bisherigen 

Untersuchungen  über  die  Helligkeitssclnvankungen  der  kleinen  Planeten, 

wobei  ausser  den  Potsdamer  und  Parkhurst'schen  Messungen  noch  einige 
grössere  Schätzungsreihen  berücksichtigt  worden  sind,  die  ein  gewisses 

Vertrauen  verdienen.  Aufgenommen  sind  in  die  Tabelle  nur  solche  Pla- 

neten, bei  denen  die  Beobachtungen  eiu  grösseres  Phasenwinkelintenali 

als  8"  umfassen.  In  der  Tabelle  ist  ausser  der  Zahl  der  Beobachtungen 

und  dem  benutzten  Phasenintervall  noch  die  mittlere  Oi)j)Ositionsgrösse 

uud  die  aus  den  Beobachtungen  abgeleitete  Helligkeitsänderung  für  je 

1"  Phasenwinkel  angegeben. 

1  Astr.  Nachr.  Bd.  114,  Nr.  2724  und  2725.  —  Publ.  des  Astrophya.  Obs.  zu 
Potsdam.    Bd.  8,  p.  355. 

2,  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.  Vol.  18,  p.  29  und  Vol.  29. 
p.  65.  —  Siehe  auch  Astr.  Journal.  Vol.  9,  p.  127. 



378 III.  Eesultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

Nummer  und  Name Zahl 
Phasen- 

! 
Mittlere 

Änderung 

für    \^ 

Durchmesser  in  Kilom. 

des der 
winkel- 

Beobachter 
Oppositions- 

lux    1 

Phasen- 
Mercur- 

Mars- 

Planeten Beob. Intervall 

grösse 

winkel Albedo 
Albedo 

, 21 3?1_20?5 Müller 6.91 0.042 
1 

I.Ceres.   .   .] 73 4.5     23.2 Pärkhurst 
7.19 

0.043 (     857 684 
9 8.5—17.1 Pickering») 7.14 

0.045 ) 

2.  Pallas    .   .j 
39 
23 

4.2—23.9 
6.2—18.3 

Müller 
Parkhurst 

7.56 

7.95 
0.042 
0.033 

j     662 

529 

3.  Juno    .   .    . 
53 

6.7—29.6 Parkhurst 
9.01 

0.030 
329 263 

4.  Vesta    .    .  j 

54 

100 
1.8     23.0 
1.3—28.0 

Müller 
Parkhurst 

6.01 

6.02 
0.027 
0.018 

}     939 

750 

S.Asträa.    .    . 
24 

4.2—25.5 Pärkhurst  1 10.11 0.025 180 
144 

6.  Hebe    .   .    . 6 3.6—30.6 

Parkhurst' 
9.02 0.023 253 202 

7.  Iris    .    .    .  j 

28 4.0—29.4 Müller    ! 
8.46 0.019 

j     273 

218 57 2.4—31.0 Parkhurst 8.91 0.016 

S.Flora.    .    .  j 

14 

25 
8.4—26.4 
4.5—31.0 

Müller 
Parkhurst , 

8.93 
8.80 0.027 

0.029 

j     210 

168 

9.  Metis   .   .   . 9 1.6—  9.6 Müller 8.70 
0.041 281 225 

ll.Parthenope 
33 

2.8—26.1 Parkhurst 9.68 0.022 
193 

154 
12.  Victoria  .    . 

21 
9.6—30.1 Parkhurst 10.13 0.020 

137 

109 
14.  Irene   .    .   . 17 7.5—20.5 Müller 9.64 

0.034 227 
181 

15.  Eunomia.    . 
11 

9.2-25.6 Müller 
8.86 

0.028 343 274 

16.  Psyche    .    . 29 1.9—21.8 Parkhurst 
9.56 0.048 322 

257 18.  Melpomene 
39 

3.9—32.8 Parkhurst 
8.96 0.033 224 179 

20.  Massalia  .  \ 
18 

25 
1.5—18.6 
2.0—22.7 

Müller 
Parkhurst 

9.18 
9.06 0.026 

0.051 

ij     239 

190 

21.  Lutetia    .    . 7 1.4—13.5 Müller 10.09 0.036 
157 125 25.  Phocaea  .    . 

16 

10.7—22.6 Parkhurst 10.77 0.025 
110 

88 29.  Amphitrite  ■ 

18 
13 1.9—22.2 

13.1—23.7 

Müller 
Parkhurst 

8.90 

8.79 
0.025 
0.033 

ll     ''' 

251 

30.  Urania     .    . 
24 

1.0—24.2 Parkhurst 10.43 0.025 124 99 
37.  Fides  .    .   . 8 4.3—16.1 Müller 10.41 0.029 

168 
134 

39.  Laetitia  .    . 9 5.1—22.9 Müller 9.67 
0.022 266 

213 

40.  Harmonia    . 
12 
26 3.9—24.5 

3.4—26.1 
Müller 

Parkhurst 

9.31 

10.02 

0.018 

0.017 

j    u, 

117 
41.Daphne  .    . 12 13.1—24.2 Müller 11.04 

0.028 
141 

113 
43.  Ariadne  .    . 10 

3.8-15.5 Parkhurst 10.39 0.020 
103 

83 44.  Nysa    .    .    . 22 0.0—21.6 Parkhurst 
9.85 

0.025 172 
138 

56.  Melete.    .    . 9 18.7—27.7 Tietjen-) 
10.90 0.046 128 102 

71.  Niobe  .    .    . 13 3.9—16.2 
Tietjen2 

10.17 0.042 

209 
167 75.  Eurydice     . 11 7.S— 28.0 Parkiuirst 12.61 0.030 

63 

50 

77.Frigga.    .    . 11 3.1—20.4 

Peters-^ 

10.35 0.053 177 
141 

127.  Johanna  .    . 7 6.5—17.5 Parkhurst 12.69 
0.020 65 52 

192.  Nausikaa  .  j 
6 

20 

6.1—15.7 
9.6—32.8 

Müller 
Parkhurst 

9.63 

10.01 
0.034 

0.020 

j      163 

130 
258.Tyche.   .   . 49 

0—27 Stechert*  , 10.. 52 0.046 155 
124 

261.Prymno  .    . 9 5.9—21.0 Parkhurst 12.74 
0.017 

41 

33 

Nach  dieser  Zusammenstelluug-  scliwaukeii  die  Pliasencoefficienteu 
zwischen  den  Werthen  0.016  (Iris)  und  0.053  (Frigg-a);  einem  Phasen- 

intervall von  20°  entspricht  also  hei  dem  letzteren  Planeten  eine  Grössen- 

1    Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  24.  p.  265. 
2j  Astr.  Nachr.    Bd.  135,  Nr.  3227. 
3)  Astr.  Nachr.    Bd.  114,  Nr.  2724. 
4]  Mittheilungen  der  Hamburger  Sternwarte.    Nr.  2,  p.  31  flf. 
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äiideniiifr  von  1.1,  (la^'e<i:en  bei  dorn  crstoren  nur  t-iiu'  Äiultruu-  \ou  u.^. 

Will  uiaii  die  l'uterschirde  zwischen  dcu  Pliartrneot'ftiriniton  tU-r  i'iii/i'lnen 
Plaiieteu  als  reell  ansehen,  fto  würde,  da  diese  Coefticienten  alle  nu>^'- 
licheu  Werthe  zwischen  den  tVUher  tllr  Mercur  und  Mars  gefundenen 
besitzen,  die  Fol^rerun«;  zu  ziehen  sein,  dass  die  Asteroiden  bezU^rlich 
ihres  photometrischen  Verhalten«  eine  continuirlicht"  StulVnreihe  zwischen 
diesen  beiden  Ilinunelskürperu  bilden.  Will  man  jedoch  die  Unterschiede 

ledi^clich  als  zutalli^'C  ansehen,  veranlasst  durch  die  Unsicherheit  der 
Messunf^en,  und  will  man  annehmen,  dass  sUmnitliche  Asteroiden  das 

gleiche  photometrische  Verhalten  zeigen,  so  liesse  sich  au«  den  vor- 

handenen Bestinunun^'en  der  Phaseneoefticienten  ein  recht  zuverljlssi;;er 

Mittelwerth  al)leiteu.  Mit  lUicksiclit  aut*  die  verschieden  grosse  Zahl  der 
Beobachtunjjen  bei  den  einzelnen  Planeten  erj^iebt  sich  aus  der  obip-n 

Tabelle  der  Werth  0.0299.  Da  dieser  Wertli  dem  fllr  di-n  Mercur  j;Ultip-n 
Phasencoeftieienteu  am  nächsten  kommt,  so  würde  man  zu  dem  Schlüsse 

berechtigt  sein,  dass  die  Asteroiden  mit  diesem  Planeten  die  meiste  Ähn- 
lichkeit besitzen.  Erst  weiter  fortgesetzte  Untersuchungen  an  einer  viel 

grösseren  Anzahl  der  kleinen  Planeten  werden  zu  (iuusteu  der  einen 
oder  anderen  Annahme  entscheiden  können. 

Über  das  Retlexiousvermögen  der  Asteroiden  im  Vergleich  zu  dem 

der  grossen  Planeten  lassen  sich  so  lange  keine  directen  zuverlässigen 

Angaben  macheu,  als  es  nicht  gelungen  ist,  die  Durchmesser  dieser 

Himmelskörper  mit  einiger  Sicherheit  zu  bestimmen.  l>ei  einigen  der 
hellsten  sind  zwar  wiederholt  Versuche  in  dieser  Dichtung  gemacht  worden, 

lind  zwar  bereits  von  Schröter,  Herschel,  Lamont  und  Mädler, 

später  dann  noch  von  Tacchini  und  Millosevich;  aber  die  Angaben 
dieser  Beobachter  wichen  zum  Theil  so  erheblich  voueinauder  ab,  dass 

an  eine  Benutzung  dieser  Werthe  kaum  zu  denken  war.  Neuerdings 

hat  Barnard')  für  Ceres,  Pallas  und  Vesta  Durchmesserbestinnnungen 

mitgetheilt,  die  mit  Hülfe  des  grossen  Ptcfractors  der  Lick- Sternwarte 

erhalten  sind  und  daher  vielleicht  grösseres  Vertrauen  verdienen  dürften. 

Er  findet  für  die  wahren  Durchmesser  in  Kilometern  die  Werthe  77'.> 

(Ceres),  489  (Pallas)  und  391  (Vesta).  Mit  Zugrundelegung  dieser  Zahlen 

und  der  aus  der  obigen  Tabelle  entnommenen  mittleren  Oppositionshellig- 

keiten  (Mittelwertbe  aus  den  llesultateu  der  verschiedeucu  Beobachter 

ergeben  sich  dann  die  folgenden  Albedowerthe,  sowohl  nacii  der  Lani- 

bert'schen  als  nach  der  Seeliger'schen  Definition. 

1)  Monthly  Notices.  Vol.  56,  p.  55.—  NB.  Es  sind  in  dieser  Abhandlung  auch 

einige  Durchraesserbestimmnngen  für  den  Planet  Jun<»  angegeben :  da  sie  aber  v<.n 
Barnard  selbst  als  relativ  unsicher  bezeichnet  sintl.  s«  diirlte  es  nicht  rathsaui 

sein,  dieselben  weiter  zu  verarbeiten. 
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Ceres Pallas 
Vesta 

0.170 
0.227 

0.258 

0.344 

0.810 

(1.080) 

Dauach  würde  Ceres  das  Licht  etwas  stärker  reflectiren  als  Mercur, 

Pallas  etwas  stärker  als  Mars,  und  das  Eeflexions vermögen  der  Vesta j 
würde  noch  ein  wenig  dasjenige  der  Venus  übertreffen.  Es  ist  nicht 
sehr  wahrscheinlich,  dass  die  kleinen  Planeten,  bei  denen  man  in  Bezug 

auf  die  physische  Beschaffenheit  eine  gewisse  Verwandtschaft  voraus-* 
setzen  darf,  so  starke  Albedounterschiede  haben  sollten,  wie  aus  den 

Barnard'schen  Zahlen  hervorgeht.  Namentlich  scheint  der  letzte  Werth, 
der  eine  nahezu  spiegelnde  Oberfläche  oder  eigenes  Licht  bei  dem  Planeten 

Vesta  bedingen  würde,  kaum  mit  unseren  Anschauungen  über  die  Ent- 
stehung und  die  Beschaffenheit  der  kleinen  Himmelskörper  vereinbar. 

Es  geht  daraus  hervor,  dass  auch  die  neuesten  directen  Durchmesser- 
bestimmungen noch  Manches  unaufgeklärt  lassen  und  erst  noch  durch 

weitere  Untersuchungen  nach  wesentlich  verfeinerten  Messungsmethoden 
bestätigt  werden  müssen.  Gegenwärtig  wird  man  sicher  noch  zu  besseren 
Resultaten  gelangen,  wenn  mau  unter  Annahme  einer  gleichen  Albedo  für 

alle  Asteroiden  aus  den  photometrischen  Bestimmungen  ihre  relativen  Dimen- 
sionen ableitet,  als  wenn  man  umgekehrt  ihr  Reflexionsvermögen  aus  den 

durch  Schätzungen  gewonnenen  oder  mit  dem  Fadenmikrometer  erhalteneu 

Durchmessern  zu  bestimmen  versucht.  Schon  Stampfer')  hat  auf  die 
Verwendung  der  photometrischen  Beobachtungen  der  kleinen  Planeten  zu 

Durchmesserbestimmungen  hingewiesen,  und  Ar  gehindert)  hat  auf  Grund 

der  Stampfer' sehen  Formeln  im  Jahre  1855  für  26  derselben  Durchmesser 
mitgetheilt.  Diese  Werthe  sind  aber  offenbar  beträchtlich  zu  klein,  weil 
die  Albedo  dabei  gleich  derjenigen  der  grossen  Planeten  Saturn,  Uranus 

und  Neptun  vorausgesetzt  War.  Später  sind  noch  vonBruhns^)  für  die 
ersten  39  und  von  Stonc*)  für  die  ersten  71  Asteroiden  Durchmesser  be- 

rechnet worden;  aber  auch  diese  Werthe  sind  zweifellos  zu  klein,  schon 
aus  dem  Grunde,  weil  die  Oppositionshelligkeiten  der  Planeten  wegen 
Nichtberücksichtigung  der  Phasencorrectiou  meistens  zu  gering  angesetzt 
waren.  Nachdem  die  photometrischen  Messungen  an  einer  grösseren  Anzahl 

der  Asteroiden  gezeigt  haben,  dass  die  Beträge  der  von  der  Phasen- 
änderung abhängigen  Lichtvariation  nicht  wesentlich  verschieden  sind  von 

1)  Sitzungsber.  der  K.  Akad.  der  Wiss.  zu  Wien.    Bd.  7,  p.  756. 
2)  Astr.  Nachr.   Bd.  41,  Nr.  982. 
3)  Bruhns,  De  planetis  minor ibus  inter  Martern  et  Jovem  circa  solem  ver- 

santibus.    Berolini,  1865,  p.  15. 
4)  Monthly  Notices.    Vol.  27,  p.  302. 
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den  bei  den  Planeten  Mercur  und  Mar«  constatirten,  wird  man  /,u  besseren 
Durehmesserwerthen  pelanjren,  wenn  man  die  Albedo  der  kleineu  PUneten 
gleich  der  von  Mercur  oder  Mars  annimmt.  Hereehuet  man  die  Durch- 

messer für  beide  Hypothesen,  so  erhält  uum  zwei  Grenzwerthe,  zwiiiehen 
denen  voraussichtlich  die  wahren  Werthe  liep:eu  werden.  In  der  ubifcen 
Zusammenstellung?  sind  fllr  die  bisher  mit  einij^er  Sicherheit  photometrisch 
beobachteten  kleinen  Planeten  in  den  letzten  Colunmen  die  berechneten 

Durchmesser  in  Kilometern  anj^ep-ben.  iJanacli  hat  der  j^rösste  dieser 
Asteroiden,  Vesta,  im  Mittel  einen  Durchmesser  von  bU*  Kilom.  und  Ul>er- 
trifft  an  Grösse  den  kleinsten,  Prvmno,  um  mehr  als  das  zwanzijjfache. 
Der  für  Vesta  berechnete  Werth  ist  mebr  als  dop])elt  so  irross.  wie  der 

aus  den  Barnard'schen  Messuujua^n  hervorgehende. 
Natürlich  werden  die  aus  den  photometrischen  Beobachtungen  ab- 

geleiteten Durchmesserwerthe  um  so  mehr  Vertrauen  verdienen,  je  sorp- 
tliltiger  die  Oppositionslielligkeiten  bestimmt  sind.  Es  wäre  daher  im 
höchsten  Grade  zu  wünschen,  dass  in  Zukunft  den  Lichterscheiuuugen 

dieser  Himmelskörper  eine  regere  Theilnahme  entgegengebracht  wUrde, 
als  bisher.  Es  liegt  hier  noch  ein  weites  Feld  der  Thätigkeit  offen. 
Wenn  die  zahlreichen  Beobachter  der  kleinen  Planeten  die  geringe  MUlie 

nicht  scheuten,  mit  jeder  Positionsbestimmung  eine  llelligkeitsbestimmung 

zu  verbinden,  und  zwar  nach  dem  Argelander'schen  \  orsclihige  durch 
Stufenvergleichungen  mit  j)a88end  gewählten  Fixsternen,  deren  Licht- 

stärken dann  auf  photometrischem  Wege  genau  ermittelt  werden  könnten, 
[80  würde  sehr  bald  ein  umfangreiches  Material  gesammelt  sein,  welches 

unsere  Keuutuiss  von  diesen  kleinen  Weltkörpern  wesentlich  bereichern 

und  vielleicht  zu  manchen  interessanten  Folgerungen  hinsichtlich  ihrer 

[)hysischen  Beschatlenheit  führen  würde. 

6.   Jupiter. 

Die  Helligkeitsänderungen,  welche  beim  Jupiter  durch  die  wechseln- 

ien  Entfernungen  von  Sonne  und  Erde  hervorgebracht  werden,  sind  im 

Vergleich  zu  den  der  Sonne  näheren  Planeten  un])cdeutend.  In  der 

Rüstigsten  Opposition  erreicht  Jupiter  die  Sterngrösse  —2.5;  er  ist  dann 

■ast  genau  so  hell  wie  Mars  in  seiner  günstigsten  Opposition  und  etwa 

}ine  Grössenclasse  schwächer  als  Venus  in  ihrer  durchschnittlichen  Licht- 

»tärke.  Wie  Arago  in  seiner  populären  Astronomie  angiebt,  hal)eu  ver- 

ichiedene  Beobachter,  unter  Anderen  bereits  Galilei,  die  Wahrnehmung 

gemacht,  dass  Jupiter  bei  dieser  Stellung  hinter  undurchsichtigen  Körpern 

Schatten  wirft.     Bei  einer  ungünstigen  Opposition,  wenn  der  Planet  am 
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weitesten  von  der  Sonne  entfernt  und  gleichzeitig  die  Erde  ihr  am 

nächsten  ist,  wird  die  Helligkeit  etwa  gleich  —  2.0.  In  der  Nähe  der 

Conjunetion  endlich,  zu  der  Zeit,  wo  Jupiter  für  die  Beobachtungen  un- 

zugänglich wird,  sinkt  seine  Lichtstärke  ungefähr  bis  zur  Grösse  —1.5 
hinab,  er  ist  dann  nur  wenig  heller  als  Sirius.  Maximum  und  Minimum 

der  überhaupt  beim  Jupiter  messbaren  Helligkeiten  verhalten  sich  etwa 
wie  2.5  zu  1. 

Der  Phasen  Winkel  schwankt  nur  zwischen  den  Grenzen  0"  und  1 2° ; 
die  davon   herrührenden  Helligkeitsänderungeu   können  also  unter  allen 

Umständen    nur   geringfügig    sein.      Schwankungen,   wie   sie  unter  Zu- 
grundelegung   der    verschiedeneu  Phasentheorien    für    das    Intervall    von 

0°  bis  12°  zu  erwarten  wären   (im  Maximum   etwa  0.04  Grössenclassen), 
lassen  sich  überhaupt  nicht  durch  photometrische  Messungen  nachweisen. 

Verhielte  sich  Jupiter  genau  so  wie  Mars,  so  würde  die  gesammte  Hellig- 
keitsänderung wegen  Phase  0.17  Grössenclassen  betragen,  eine  Quantität, 

die  durch  sehr  zahlreiche  sorgfältige  Messungen  vielleicht  eben  noch  zu  be- 

stimmen wäre.    "Wenn  dagegen  Jupiter  das  Sonnenlicht  in  derselben  Weise 
reflectirte,  wie  die  kleinen  Planeten  oder  wie  Mercur  und  der  Mond,  so  könnte 

die  durch  die  Phasen  bewirkte  Lichtänderung  bis  zu  0.3  oder  0.4  Grössen- 
classen anwachsen  und  würde   dann   schon  durch   einigermassen  zuver- 
lässige   photometrische  Beobachtungen    mit  Sicherheit    ermittelt  werden 

können.      Alle  bisher    ausgeführten    Lichtmessungen  des   Jupiter   zeigen 

nun  keinerlei  Einwirkung  der  Phase.    Weder  in  der  Seidel'schen  Reihe 
aus  den  Jahren  1845 — 1857,   noch  in  den  Beobachtungen   von  Zöllner 
und  Kononowitsch  aus  den   Zeiträumen   1862 — 1864  und  1875 — 1882 

ist  ein  Anwachsen    der  Lichtstärke   in   der  Nähe  der  Opposition  zu  er- 
kennen,   und   noch  deutlicher   tritt  dies    aus  den  Potsdamer  Messungen 

hervor,    welche    sich   über    einen  ganzen  Umlauf   des  Planeten  um  die 

Sonne    erstrecken.      Soviel    folgt    mit    Sicherheit    aus    diesem    umfang- 
reichen Material,  dass  Jupiter  in  seinem  photometrischen  Verhalten  durch- 

aus  verschieden   ist  vom  Monde,    von   den  Planeten  Mercur   und  Mars 
und    den    Asteroiden,    und    dass    wir    daher    bei    ihm    eine    wesentlich 

andere    physische    Beschaffenheit    als    bei    diesen    Himmelskörpern   vor- 
aussetzen dürfen.     Nach  Allem,  was  wir  durch  die  topographischen  Be- 

obachtungen  des  Jupiter  wissen,   ist   derselbe  mit  einer  ausserordentlich 
dichten  Atmosphäre  umgeben,  und  es  ist  daher  sehr  wahrscheinlich,  dass 
die  Sonnenstrahlen  zum  grössten  Theile  von  den  Wolkengebilden  dieser 
Atmosphäre   zurückgeworfen  werden  und  nur  in  relativ  geringer  Menge 
von  den  festen  Theilen  des  eigentlichen  Jupitersphäroides.    Diese  Ansicht 

wird   auch  bestätigt    durch    das    aussergewöhnlich   grosse    Reflexionsver- 

■  mögen   des  Jupiter,    welches    ganz    besonders   deutlich   in  seiner  photo- 



Jupiter  ,^'\ 

;;r:i|»liischen  Wirkung  /.ii  la-f  tritt.  Warmi  dt«  laKue'  hat  auf  (lii-<ni 

l*iinkt  hin^owicseu,  und  von  Hond')  fxi!<tin'ii  aiiHmiirliilio  rnttTMurliuii;r('ii 
darüber.  Letzterer  findet,  dass  .lupiter  von  den  rluMniHchen  Straidcn  dru 

Sonnenlielites  etwa  14 mal  mehr  refleetirt  als  der  Mond,  fallt»  «Imt  nur 

die  hellen  Stellen  des  Planeten  und  die  Centralrej^^ioneu  den  Mondi-K  in  He- 

tnieht  gezoji^en  werden,  sograr  27 mal  mehr.  Neuere  Vernuehe  von  Lohne') 
zeigen  eine  ähnliche  Überlegenheit  der  photographisrlHMi  Wirkung  de« 

Jupiter  über  diejenige  des  Mars. 

Aueh  die  optisehe  Albedo  des  Jupiter  ergieht  sieh  aus  den  bisheri-<ii 

j)hotometrisehen  l{eol)aelitimgen  sehr  gross.  Mit  Zugrundelegung  des  aus 

den  Potsdamer  Messungen  hervorgehenden  Werthes  —  2.23'.i  für  die  mittlere 
Oppositionshelligkeit  des  Planeten  erhält  man  die  folgenden  Albedowerthe: 

^,=0.616  (Lainbert'sehe  Definition), 
^j  =i=  0.821   (Öeeligersehe  Definition^ . 

Das  Retiexious vermögen  des  Jupiter  ist  hiernaeh  zwar  etwas  geringer 

als  dasjenige  der  Venus,  aber  im  Vergleich  /u  irdischen  Substany.«ii  doch 
noch  so  beträchtlich,  dass  wiederholt  die  Vermuthung  ausgesj»rorhen 

worden  ist,  dass  Jupiter  uus  nicht  nur  refiectirtes  Licht  zusendet,  sondern 

Miich  eigenes  Licht  ausstrahlt. 
Was  die  Abstufungen  der  Helligkeit  auf  der  Jupiterscheibe  anbetritlt. 

80  lehrt  schon  eine  flüchtige  Petrachtuug,  dass  die  Pandi»articn  im  All- 

gemeinen schwächer  sind  als  die  centralen  Pegioneu,  eine  Erscheinung, 

die  durch  die  Annahme  einer  sehr  dichten  Atmosj»häre  unschwer  zu  er- 

klären ist.  Der  llelligkeitsuuterschied  ist  sehr  bedeutend,  wie  schon 

daraus  hervorgeht,  dass  die  Trabanten  des  Jupiter,  die  beim  Vorüber- 

gange vor  der  Mitte  der  Scheibe  als  dunkle  Flecke  erscheinen,  beim  Liii- 

oder  Austritt  sich  nur  wenig  von  dem  rntcrgrunde  abheben,  wicder- 

holentlieh  sogar  als  helle  Flecke  auf  dunklem  Grunde  gesehen  worden 

sind.  Arago'»)  hat  durch  Versuche  mit  einem  do])peltbrechenden  Prisma 

festgestellt,  dass  die  Polargegend  des  Jupiter  mindestens  zweimal  schwächer 

ist  als  die  Äquatorealzoue ,  und  Boud->)  ist  durch  Schätzungen  und 

Messungen  zu  dem  Resultate  gelaugt,  dass  die  Intensität  der  hellsten 

Stellen  auf  der  Scheibe  etwa  1.7  mal  grösser  ist  als  die  mittlere  Hellig- 

keit der  ganzen  Scheibe,  während  die  dunklen  Streifen  etwa  ebenso  viel- 

1.  Monthly  Notices.    Vol.  18,  p.  55. 
2)  Memoirs  of  the  American  Acad.    New  Series,  Vol.  8,  p.  221. 

3)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8.  p.  MI. 

4;  Aragos  Werke.     Deutsche  Ausgabe  von  Hankel,  Ud.  14,  p.  281. 

5)  Memoirs  of  tlie  American  Acad.    New  Series.  Vol.  8,  p-  284. 
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mal  schwächer  sind.  Nach  Browning i)  ist  eine  schmale  Zone  nördlich 

vom  Äquator  bei  Weitem  die  hellste  Partie  auf  der  ganzen  Planeten- 

scheibe. Z  eng  er  2)  hat  zur  Ermittlung  von  relativen  Helligkeits  unter- 
schieden auf  der  Planetenscheibe  die  Bestimmung  der  Zeitpunkte  em- 

pfohlen, zu  welchen  in  der  Morgen-  und  Abenddämmerung  die  verschiedenen 
Details  verschwinden  oder  zum  Vorschein  kommen. 

Weitere  Untersuchungen  in  dieser  Richtung  sind  im  hohen  Grade 

erwünscht,  und  insbesondere  verdient  die  Frage  nach  etwaigen  Verände- 
rungen der  relativen  Intensitäten  eingehende  Berücksichtigung.  Dass  zeit- 
weilig gewaltige  Revolutionen  auf  der  Jupiteroberfläche  vor  sich  gehen, 

die  sich  uns  durch  Farben-  und  Helligkeitsänderungen  einzelner  Partien, 
sowie  durch  das  Auftreten  und  Verschwinden  heller  und  dunkler  Flecke 

(z.  B.  des  bekannten  rothen  Flecks  in  den  letzten  Jahrzehnten)  bemerk- 
bar machen,  ist  eine  allgemein  constatirte  Thatsache.  Huggins  und 

Ranyard  haben  darauf  hingewiesen,  dass  die  Epochen  lebhafter  Ver- 
änderungen auf  der  Jupiterscheibe  mit  den  Epochen  der  Sonnenflecken- 

maxima  im  Zusammenhange  zu  stehen  scheinen,  und  Letzterer  ̂ j  hat  eine 
Anzahl  von  Fällen  angeführt,  die  zu  Gunsten  dieser  Vermuthung  sprechen, 

so  die  Beobachtungen  von  Cassini  (1692),  von  Herschel  (1778  —  1780), 
von  Lasseil  und  Dawes(184S)  und  von  Huggins,  Lassell  und  Airy  (1858 

bis  1860).  Weitere  Beispiele  zur  Unterstützung  der  Ranyard'schen  An- 
nahme sind  von  Lohse^)  veröffentlicht  worden,  welcher  eine  ausführ- 

liche Zusammenstellung  der  Litteratur  über  diesen  Gegenstand  gegeben 
hat.  Naturgemäss  drängt  sich  die  Frage  auf,  ob  ähnliche  Veränderungen 

von  periodischem  Charakter  etwa  auch  in  den  Messungen  der  Gesammt- 
helligkeit  des  Jupiter  zu  Tage  treten.  Eine  Zusammenfassung  aller  bisher 
bekannten  zuverlässigen  Beobachtungsreihen  liefert  die  folgenden  auf 
mittlere  Opposition  reducirten  Mittelwerthe. 

Zahl Mittlere 

Epoche Beobachter der 

Oppos.- 

Bemerkungen 
Mess. Helligkeit 

1845—1846 Seidel 5 

—  2.05 

1848  Sonnenfleckenmaximum 
1852 

1862—1864 
1875 

» 

Zöllner 
Kononowitsch 

12 

6 
8 

—  2.04 

—  2.3o 

—  2.21 
1860  Maximum 
1871  Maximum 

1882 » 8 

—  2.06 

1878 Müller 
26 

—  2.11 

i;  Monthly  Notices.    Vol.  31,  p.  33. 
2)  Monthly  Notices.    Vol.  38,  p.  65. 
3)  Monthly  Notices.    Vol.  31,  p.  34. 
4)  Bothkamper  Beobachtungen.    Heft  2,  p.  92. 
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Zahl MittUrv 

K poche          ' B«ub»chti-r 
Hm«. 

Oppor- 
H«Ulgk«it 

}'■    Mi.-t'»alJ<M| 

1(579—18811 Müller 
53 

—  2.23 
1879  Miniinniu 

1880— 1S8I > 
27 

—  2.26 

1881  —  1882 15 

—  2.33 

188:t 5 

—  2.30 

1883— 18S4 
12 

—  2.35 
1884  Maxiinnui 

1885 ir> 

—  2.31 

1886 20 

-2.28 

1887 7 

—  2.25 

1889 « 

(i -1.16 

1889  Mlniinutn 

189Ü > 
21 

—  2.14 

In  der  Potsdamer  Kcihe,  welche  wej!:eü  der  grüssereu  Zahl  der  Ke- 

obachtunjj'en  die  sichersteu  Werthe  eiithUlt,  tritt  ein  deutlicher  (lang:  »uf, 
und  zwar  in  dem  Sinne,  dass  die  Ilclli^'keit  des  Planeten  in  dem  Zeit- 
niurae  von  1878 — 1884  beständig  zunimmt  und  von  da  an  wieder  bestäudig 
kleiner  wird.  Da  die  Aufauj::«-  und  Endepochen  nahe  mit  SonnenHecken- 
minimis,  das  Jahr  1884  mit  einem  Öonncufleckenmaximum  zusammen- 

fällt, 80  könnte  man  in  den  photometrischen  Messungen  eine  Bestätigung 
dafür  finden,  dass  die  grüsste  Lichtentwicklung  auf  dem  Jupiter  mit  der 
grössten  Thätigkeit  auf  der  Sonne  im  Zusammenhange  steht.  Indessen 
sind  die  Potsdamer  Beobachtungen  allein  noch  keineswegs  ausreichend, 
um  die  Frage  mit  Sicherheit  zu  entscheiden. 

7.    Die  Jupitersatelliten. 

Die  Helligkeitsverhältnisse  der  Jupitertrabanten  sind  von  jt-her 
Gegenstand  des  lebhaftesten  Interesses  bei  den  Astronomen  gewesen. 
Schon  Cassini  in  der  zweiten  Hälfte  des  17.  Jahrhunderts  und  Maraldi 

am  Anfange  des  18.  haben  auf  die  eigenthtimlichen  Erscheinungen  auf- 
merksam gemacht,  welche  die  Satelliten  beim  Vorübergange  vor  der 

Jupiterscheibe  zeigen.  Letzterer  glaubte  sogar  Flecke  auf  denselben  zu 

bemerken,  die  grossen  Veränderungen  unterworfen  zu  sein  schienen,  er 

wies  femer  auf  Helligkeitsschwankungen  und  Veränderungen  der  schein- 
baren Grössen  hin  und  schloss  daraus  auf  Rotation  derselben.  Die  ersten 

Versuche  zu  wirklichen  Helligkeitsvergleichungen  scheinen  von  Bailly') 
herzurühren,  der  im  Jahre  1771  eine  sehr  wichtige  Abhandlung  über  das 

1)  M^moires  de  l'acad.  R.  des  sciences  de  Paris.    Ann<5e  1771,  p.  580. 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  25 
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Problem  der  Verfinsteniug  der  Jupitertrabanteu  veröffentlicht  und  darin 

auch  Resultate  aus  Beobachtungen  der  Lichtstärke  mit  Benutzung  von 

Diaphragmen  vor  dem  Objective  des  Fernrohrs  mitgetheilt  hat.  Nach  ihm 

ist  die  Reihenfolge  der  Satelliten  in  Bezug  auf  ihre  Helligkeit  die  folgende : 

3,  4,  2,  1  (die  beiden  letzten  gleich  hell),  oder  in  Zahlen  ausgedrückt, 
wenn  die  Lichtstärke  des  dritten  Trabanten  gleich  1  gesetzt  ist: 

Trabant  3  =  1.00  ,  Trabant  4  =  0.30  ,  Trabant  1  und  2  =  0.24 . 

Bei  Weitem  ausführlichere  Angaben  verdanken  wir  W.  H erschein). 
Aus  seinen  Schätzungen  ergiebt  sich  das  Resultat,  dass  die  Jupitermonde 

veränderliche  Helligkeit  haben.  Nach  ihm  ist  die  Reihenfolge  der  Licht- 
stärken: 3,  1,  2,  4.  Der  erste  Mond  erscheint  nach  Herschels  Angaben  in 

seinem  grössten  Glänze,  wenn  er  sich  zwischen  Conjunction  und  grösster 

östlicher  Digression  befindet.  Dasselbe  gilt  vom  zweiten  Trabanten,  bei 
welchem  aber  die  Lichtschwankungen  innerhalb  engerer  Grenzen  als  bei 

jenem  bleiben.  Am  wenigsten  veränderlich  ist  Trabant  3,  welcher  das 

Maximum  der  Lichtstärke  in  den  grössten  Elongationen  erreicht,  und  ab- 
weichend von  allen  anderen  verhält  sich  der  vierte  Trabant,  bei  welchem 

der  grösste  Glanz  kurz  vor  und  nach  der  Opposition  eintritt.     Herschel 
setzt  die  Helli2:keitsvariationen  als 

durchaus  periodisch  voraus  und  nimmt 
zu  ihrer  Erklärung  an,  dass  die 
Trabanten  mit  Flecken  bedeckt  sind 
und  sich  in  derselben  Zeit  um  den 

Jupiter  bewegen,  in  welcher  sie  eine 

Umdrehung  um  ihre  eigene  Axe  voll- 
enden. Dass  eine  solche  Annahme  in 

der  That  einen  periodischen  Licht- 
wechsel ungezwungen  erklären  kann, 

ist  aus  der  nebenstehenden  Figur  75 
leicht  ersichtlich,  in  welcher  J  das 
Jupitercentnim  vorstellt,  und  a,  h,  c.  d,  e 
verschiedene  Stellungen  des  Trabanten 
in  seiner  Bahn  markiren.  Nimmt 

man  der  Einfachheit  wegen  an,  dass 

eine  ganze  Hemisphäre  des  Trabanten 
hell,  die  andere  relativ  dunkel  ist,  so 

wird  derselbe,  da  er  nach  der  Herschel'schen  Voraussetzung  dem  Planeten 
stets  dieselbe  Seite  zukehren  muss,  von  der  Erde  aus  gesehen  in  a  am 
hellsten,    in  c   am    schwächsten,    in   h  und  e  von   mittlerer  Lichtstärke 

1)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1797,  p.  332. 
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ctsclu'iuen.     Xennt   man  diese  mittliri'  l.irlitstärki'  h,   die   Anomulii-  d 
Trabanten  bei   dieser  Stellunff,  von  der  (unjunctiun   an  pr/jlhlt.  «,  jk'txt 

man  ferner,  da  qa  sieh  hier  ja  nur  um  einen  unp'tahnn  l''lR«rldi<!k  h;    '  '• 
das  Kuler'sehe  HeU'uehtun^'öfijesety.  als  f,'Ultip  voraus  und  be/eichm-t  « i......  i. 
da8  Verliältniss  der  Albedo  der  hellen  nemisj)liäre  zu  der  drr  dunklen 

mit  C,  80  ergiebt  sieh  die  Lichtstärke  //'  des  Satelliten  bei  der  Stellun-'  il. 
WO  die  Anomalie  den  Werth  a'  haben  mö^e,  aus  der  Formel: 

*' =  /j  1^1+ sin  (a-a)  1-^1 
Aus  Ilelli{;keitsbeobaclituugen  an  verschiedenen  Tunkten  der  liahn  Hesse 

sich  mittelst  dieser  Formel  ff  und  C  bestimmen;  es  würde  also  beispiels- 

weise, wenn  der  l'ntersehied  zwischen  beobachtetem  Maximum  und 
Minimum  der  Lichtstärke  eine  (Jrössenclasse  betrüge,  tllr  das  Albedo- 
verhältniss  der  beiden  Hemisphären  die  Zahl  2.5  gefunden  werden,  ein 

Betrag,  der  zwar  eine  etwas  auffallende  Vertheilung  von  hellen  und 

dunklen  Partien  auf  der  Oberfläche  voraussetzen  würde,  aber  keineswegs 
als  unmöglich  anzusehen  wäre. 

Die  Herscherscheu  Resultate  sind  durch  die  fast  gleichzeitigen  ]'>e- 

obachtungen  von  Schröter  in  Lilienthal  in  manchen  l'unkten  ergänzt 
worden.  Schröter  hat  den  Erscheinungen  der  .lupitertrabanten  einen 

ganzen  Band  seiner  > Beiträge  zu  den  neuesten  astronomis<hen  Lnt- 
deckuugen«  gewidmet  und  eine  grosse  Zahl  von  Fällen  angeführt,  in 

denen  er  auf  den  Trabanten  dunkle  Flecke  mit  Bestimmtheit  wahrge- 
nommen hat.  Beim  vierten  Satelliten  hält  er  periodische  Lichtvariationen 

flir  erwiesen,  und  zwar  findet  er  ihn  am  ersten  und  zweiten  Tage  naeli 

der  Conjunction  am  schwächsten,  am  ersten  und  zweiten  Tage  nach  der 

Opposition  am  hellsten.  Bei  den  drei  anderen  Trabanten  konnte  Schröter 

keinen  regulären  periodischen  Lichtwechsel  erkennen,  obgleich  sie  ihm 
ebenfalls  das  Licht  zu  verändern  schienen.  Er  ist  der  Ansicht,  dass  auch 

bei  ihnen  die  Kotation  um  die  eigene  Axe  in  derselben  Zeit  erfol^^t,  wie 

der  Umlauf  um  den  Jupiter,  dass  aber  die  Flecke,  welche  die  Licht- 
schwankuugen  hervorbringen,  veränderliche  Atmosphärengebiide  sein 

müssten  und  daher  nur  einen  irregulären  Liclitwechsel  verursachen  könnten. 

Nach  Herschel  und  Schröter  ist  der  Gegenstand  bis  in  die  neuere 

Zeit  hin  nicht  mehr  mit  solcher  Gründlichkeit  behandelt  worden.  \'on 

Flaugergues*)  besitzen  wir  noch  Angaben  über  die  relativen  Hellig- 

keiten der  Trabanten,  welche  auf  Messungen  nach  der  Abblendungs- 

methode  beruhen;  aus  diesen  folgt,  übereinstimmend  mit  Herschel,  die 

Reihenfolge  3,  1,2,  4.     Zu  gleichem  liesultate  gelangten  auch  Beer  und 

1)  Connaissance  des  temps.    1802,  p.  -lüO;  1803,  p.  352;  1805,  p.  399;  1806,  p.  425. 

25» 
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Mädlcr')  im  Jahre  1836,  deren  Beobachtungen  in  Bezug  auf  die  Ver- 
änderlichkeit von  Trabant  3  ebenfalls  zur  Bestätigung  der  Ergebnisse  von 

Herschel  und  Schröter  angeführt  werden. 

Die  Untersuchungen  vonSecchi,  Lasseil,  Dawes,  Noble  und  vielen 
Anderen  beziehen  sich  mehr  auf  die  merkwürdigen  Erscheinungen,  welche 

die  Satelliten  beim  Vorübergange  vor  dem  Jupiter  darbieten,  als  auf  die 

absoluten  oder  relativen  Lichtstärken  derselben.  Ueber  diesen  letzteren 

Punkt  sind  erst  wieder  im  Jahre  1870  eingehendere  Untersuchungen  von 

Engelmann-)  augestellt  worden;  dieselben  verdienen  um  so  mehr  Be- 
achtung, als  es  die  ersten  sind,  welche  auf  zuverlässigen  photometrischen 

Messungen  basiren.  Engelmann  hat  mit  Hülfe  eines  ZöUner'schen  Photo- meters die  Satelliten  unter  einander  und  mit  benachbarten  Fixsternen 

verglichen,  dann  mit  Zugrundelegung  des  Lambert'schen  Beleuchtungs- 
gesetzes aus  jeder  einzelnen  Beobachtung  die  Albedo  der  Trabanten  be- 

rechnet und  schliesslich  untersucht,  ob  dieselbe  irgend  welchen  Änderungen, 

speciell  periodischen,  unterworfen  ist.  Die  Resultate  seiner  Beobachtungen 

gipfeln  in  den  folgenden  Sätzen:  »Für  die  beiden  inneren  und  kleinsten 
Trabanten,  besonders  den  zweiten,  ergiebt  sich  eine  grössere,  rasche  und 
uuregelmässige ,  für  die  beiden  äusseren  und  grössten,  insbesondere  für 
den  vierten  Trabanten,  eine  kleinere  und  mehr  periodische  Änderung  der 
Albedo;  bei  den  ersten  scheint  Fleckenbildung  in  raschem  Wechsel  und 

während  der  ganzen  Eevolutions-  und  Eotationsdauer  stattzufinden,  bei 
den  letzten  nur  zu  gewissen  Zeiten  und  namentlich  bei  der  unteren  Con- 
junction  ausser  den  Flecken  von  nahe  unveränderlicher  Gestalt  noch 
schnelle  Verdunklung  der  Oberflächen  vorzukommen.  Von  den  Priucipien 

der  Kant-Laplace'schen  Kosmogonie  ausgehend,  wie  sie  Zöllner  benutzt 
hat,  um  an  der  Hand  der  durch  die  Astrophysik  gelieferten  Thatsachen 
die  verschiedenen  Entwicklungsstufen  der  Himmelskörper  physikalisch  zu 
begründen  und  darzulegen,  dürfte  demnach  angenommen  werden,  dass  die 

beiden  äusseren  Trabanten,  vornehmlich  der  vierte,  in  weiter  fortge- 
schrittenem Eutwickluugszustande  als  die  inneren  sich  befinden.  Mit  Rück- 

sicht auf  die  geringe  Albedo  könnte  selbstverständlich  an  eigene  Licht- 
entwickluug  nicht  gedacht  werden;  auch  Erhebungen  scheinen,  wenigstens 
bei  dem  1.,  3.  und  4.  Trabanten,  nicht  vorhanden  zu  sein,  da  bei  den 
schon  ziemlich  verschiedenen  Phasenwinkeln  sich  sonst  der  Einfluss  der 

Mangelhaftigkeit  des  zu  Grunde  liegenden  Lambert' sehen  Priucips  geltend 
machen  würde.     Die  Rotatiousdauer  ist  beim  4.  Trabanten  sicher  gleich 

1  Beer  und  Mädler.  Beiträge   zur    physischen  Kenntniss   der  himmlischen 
Körper  im  Sonnensysteme.    Weimar,  1841.  p.  101. 

2  Engelmann,     Über    die    HelligkeitsverhUltnisse    der    Jupiterstrabanten. 
Leipzig.  1871. 
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•ler  linlaufiizeit  um  Jupitor  flü**8'' 5"  synodisch);  bei  den  Uhrifren  iat  da»- 
-clbe  zwar  wahrscheiulii-hcr  als  eine  andere  Annahme ,  allein  die  Be- 
ohaclitun^'en  Heften  in  noch  zn  geringer  Zaiil  und  zum  Tlieil  zweideutif^cr 
Form  vor,  als  djiSH  die  Fra^e  dureh  sie  schon  ent.schiedcu  werden  kiinnte.  < 

Die  Enj^elmann'schen  Kesultato  weichen  zum  Tlieil  panz  erhchlieh von  denen  Ilerschels  ab  und  scheinen  nur  fllr  den  l.  Trabanten  mit 

'  ini<:^er  Sicherheit  einen  periodischen  Lichtwechsel  zu  beweisen,  während 
bie  fllr  die  anderen  Trabanten  nur  unre«::elmäs8i^e  Schwankungen  an- 
deuten. 

Von  sonstigen  Ilelliirkeitsbeobachtunf^en  der  Jupitersatelliten  sind  noch 
die  ausgrcdehnten  Schätzunf::sreiheu  von  Auwers,  Flammarion,  Zenjirer 
undDennett,  vor  Allem  aber  die  photometrischm  Messungen  Pickerinjjs 
und  Spittas  hervorzuheben. 

Die  Auwers' sehen*)  Schätzungen  bestätigen  in  den  wesentlichsten 
Punkten  die  Engelmann'schen  Resultate. 

Flammarion^)  tindet  bei  allen  vier  Satelliten  Lichtvariationen,  die  ge- 
ringsten bei  Trabant  3,  die  stärksten  bei  Trabant  4.  Nach  ihm  hal)en 

aber  die  Helligkeitsschwaukungen  keinen  Zusanmienhang  mit  der  ]{otation; 

sie  rühren  nicht  von  })ermanenten  Oberflächeugcbilden,  sondern  von  wolkcn- 
artigen  Producten  der  Atmosphären  her,  die  sehr  schnellen  gewaltigen 
Veränderungen  unterworfen  sind. 

Zeuger 3)  hat  die  relativen  Helligkeiten  der  Trabanten  durch  lie- 
obachtung  der  Zeitpunkte  ermittelt,  zu  welchen  dieselben  in  der  Morgen- 

dämmerung verschwinden.  Beim  2.  und  4.  Trabanten  glaubt  er  periodische 

Lichtänderungen  wahrgenommen  zu  haben,  deren  Dauer  mit  den  Um- 
drehuugszeiten  um  den  Jupiter  übereinstimmt. 

Nach  Denuetts*)  Angaben  sind  sämmtliche  Satelliten  veränderlicli ; 

sie  gruppiren  sich  in  Bezug  auf  die  absolute  Helligkeit  in  der  Peihen- 
folge  3,  1,  2,  4,  in  Bezug  auf  den  Betrag  der  Lichtvariationen  in  der 

Reihenfolge  4,  2,  1,  3.  Satellit  1  soll  am  hellsten  sein  in  dem  unteren 

westlichen  Quadranten,  am  wenigsten  veränderlich  in  dem  oberen  west- 
lichen, am  stärksten  variabel  in  dem  unteren  östlichen  Quadranten.  Trabant  2 

ist  nach  Dennett  heller  im  Osten  als  im  Westen  und  in  allen  Theilen  der 

Bahn  veränderlich.  Trabant  3  ist  am  hellsten  im  oberen  Östlichen  und 

am  schwächsten  im  unteren  östlichen  Quadranten,  zur  Zeit  seines  Maximums 

1  Die  Auwers'schen  Beobachtungen,  welche  in  Schätzungen  nach  der  Arge- 
ander'schen  Stufenmethode  bestehen,  sind  in  der  oben  citirten  Abhandlung  von 
ingelmann    Seite  69)  publicirt  und  verarbeitet. 

2,  Comptes  Rendus.    T.  78,  p.  1295;  T.  79,  p.  1490;  T.  81,  p.  145. 
3)  Monthly  Notices.    Vol.  38,  p.  65. 
4)  Astr.  Register.    Vol.  17,  p.  48. 
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ändert  sich  die  Helligkeit  am  stärksten.  Satellit  4  endlicli,  welcher  nach 

Dennett  ebenso  wie  nach  Flammarion  bis  unter  die  10.  Grösse  sinken 

soll,  ist  am  hellsten  im  oberen  westlichen  Quadranten. 

Sehr  auffallend  ist,  dass  die  photometrischen  Messungen  Pickerings») 
aus  den  Jahren  1877  und  1878  bei  keinem  der  Trabanten,  auch  nicht 

beim  4.,  gesctzmässige  Helligkeitsänderungen  erkennen  lassen.  Picke  ring 

hat  die  Satelliten  mit  Hülfe  eines  der  von  ihm  construirten  Polarisations- 

photometer theils  unter  einander,  theils  mit  einem  punktartig  verkleinerten 

Bilde  des  Jupiter  verglichen,  und  wenn  die  Messungen  auch  wegen  der 

Schwierigkeit  der  Beobachtung  stärkere  Abweichungen  aufweisen,  als 
sonst  bei  photometrischen  Untersuchungen  vorzukommen  pflegen,  so  zeigt 

sich  in  den  Abweichungen  doch  keine  Spur  von  systematischer  Vertheilung, ' 
so  dass  sie  unbedingt  nur  als  zufällige  anzusehen  sind. 

Die  Pickering'schen  Angaben  werden  fast  vollkommen  durch  Messungen 

vonSpitta'-)  bestätigt,  welcher  mittelst  eines  Keilphotometers  die  Trabanten 
mit  dem  Jupiter  selbst  verglichen  hat.  Besondere  Untersuchungen  über 
etwaige  periodische  Lichtänderungen  der  Trabanten  sind  von  ihm  nicht 

angestellt  worden;  dagegen  hat  er  noch  eine  Reihe  von  interessanten  Ver- 
suchen au  kleinen  Scheibchen  von  verschiedener  Reflexionsfähigkeit,  welche 

vor  einer  weissen  Kugel  beobachtet  wurden,  ausgeführt,  um  zu  zeigen,  dass 
die  merkwürdigen  Erscheinungen  der  Trabanten  beim  Vorübergange  vor 

dem  Planeten  künstlich  hervorgebracht  werden  können  und  nur  auf  Con- 
trastwirkung  zurückzuführen  sind.  Wenn  der  Albedounterschied  zwischen 
künstlichem  Planet  und  künstlichem  Satellit  einen  bestimmten  Werth  hat, 
dann  erscheint  der  letztere  am  Rande  der  Planetenscheibe  hell,  verschwindet 
dann  allmählich,  wenn  er  über  die  Scheibe  hinweg  bewegt  wird,  und  wird 
in  der  Mitte  als  dunkler  Fleck  sichtbar,  genau  in  derselben  Weise,  wie  es 
wiederholt  am  Himmel  beobachtet  worden  ist.  Man  braucht  also  zur 

Erklärung  dieser  Phänomene  nicht  besondere  physische  Vorgänge  auf  den 
Satellitenoberflächen  oder  in  deren  Atmosphären  anzunehmen,  wie  es  von 
früheren  Beobachtern  geschehen  ist. 

Ein  Überblick  über  alle  bisherigen  Untersuchungen  über  die  Licht- 
verhältuisse  der  Jupitertrabanten  zeigt,  dass  trotz  der  zahlreichen  Be- 

mühungen eine  volle  Klarheit  noch  nicht  gewonnen  ist.  Die  Mehrzahl 

der  Beobachter  stimmt  zwar  darin  überein',  dass  der  4.  Trabant  einem 

periodischen  Lichtwechsel  unterliegt;  aber  in  Betreö"  der  Epochen  und 
der  Amplitude  der  Helligkeitsschwankungen  gehen  die  Angaben  weit  aus- 

einander;  eine  Autorität  wie  Picke  ring    stellt  sogar   die  Lichtänderuug 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  11,  p.  239. 
2)  Monthly  Notices.    Vol.  48,  p.  32. 
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tlberhjiupt  in  Abrede.  Noch  zweifelhafter  niutl  die  Ke«nltate  hinsij'htlieh 
der  anderen  drei  Trabanten.  Weitere  sorjjtaltij^e  lienbuchtuuj^en  derselben 
sind  daher  mehr  als  je  erwünscht.  Freilieh  gehören  diese  zu  den  schwie- 

ri<:steu  Aufgaben  der  Photometrie,  weil  die  NJlhe  des  llauptplaneteu 
ritorend  wirkt,  und  die  Erleueiitung  des  Untergrundes,  zumal  bei  den 
Schätzungen,  eine  wichtige,  schwer  coutrolirbare  KoHc  spielt.  Die  Frage, 
ob  der  Phasencintiuss  in  den  Helligkeitswerthen  der  Satelliten  zu  erkennen 

ist,  harrt  noch  gänzlich  der  Lösung  und  kann  erst  dann  mit  Krfolg  be- 
handelt werden,  wenn  sicher  entschieden  ist,  ob  und  nach  welchen  Ge- 

setzen ])eriodische  Lichtschwankuugen  vor  sich  gehen. 

Die  folgende  Tabelle  enthält  eine  Zusammenstellung  der  wichtigsten 
Angaben  über  die  mittleren  Lichtstärken  der  vier  grossen  Jupitersatelliten, 
und  zwar  unter  der  Überschrift  A  in  Einheiten  der  Lichtstärke  von 

Trabant  3,  unter  der  Überschrift  B  in  Sterngrössen  und  redueirt  auf 
mittlere  Opposition. 

Satellit  1 Satellit  2 SatelUt  :t Satellit  4 
Jahr Beobachter 

1 , , 
A B A B A B A         B 

1771 
Bailly 0.24 0.24 1.00 

0.30 

1802—1806 Flaugergues 0.G2 0.57 

1.00 0.54 

1858— 186Ü Auwera 0.60 6.43 
0.52 

6.59 
1.00 

5.87 

0.44 
6.76 

1870 Engelmann 0.83  '  5.5J 
0.70 5.70 1.00 

5.32 

0.41 
6.28 

1874—1875 Flammarion 0.44 
6.4 

0.36 6.6 1.00 

5.5 

0.21 
7.2 

1877 Zenger 0.96 1 0.97 1.00 1 
1 0.82 

1877—1878 Pickering 0.71 
5.90 0.63 6.04 

1.00 

5.53  j 

0.35 
6.66 

1887 
Spitta 

0.80 5.89 0.62 6.17 1.00 

5,65  1 

0.46 
6.5U 

Da  die  Durchmesser  der  Jupitersatelliteu  eiuigermassen  sicher  be- 

stimmt sind,  80  lassen  sich  aus  den  photometrischen  Kesultateu  ange- 
näherte Werthe  für  die  Albedo  derselben  ableiten.  ]\Iit  Benutzung  der 

neuesten  Durchmesserbestimmuugeu  von  Barnard')  und  der  Oppositions- 
helligkeiten, wie  sie  sich  im  Mittel  aus  den  Beobachtungen  von  Pickering 

und  Spitta  ergeben,  erhält  man  die  folgenden  Albedo  werthe : 

Lambert'sche Seeliger'sche Albedo Albedo 

Trabant  1 0.412 0.5.^0 
2 0.4S9 0.652 
3 0.259 0.346 
4 0.118 0.157 

1;  Montlily  Notices.    Vol.  55,  p.  382. 
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Das  Reflexiousvermögeu  des  4.  Trabanten  ist  danach  noch  geringer 

als  das  des  Planeten  Mercur  und  nahe  gleich  dem  unseres  Mondes,  wäh- 

rend die  Albedo  der  übrigen  Trabanten  zwischen  der  Mars-  und  Jupiter- 
albedo  liegt. 

Über  die  Lichtstärke  des  im  Vorangehenden  noch  nicht  erwähnten 

5.  Jupitersatelliten,  welcher  erst  im  September  1892  auf  der  Lick-Stern- 
warte  von  Baruard  entdeckt  wurde,  sind  sichere  Angaben  bisher  nicht 

bekannt  geworden.  Er  gilt  für  ein  noch  schwierigeres  Object  als  die 
beiden  inneren  Uranusmonde  und  ist  nur  mit  den  lichtstärksten  Instru- 

menten sichtbar,  und  zwar  nicht  als  kleines  Scheibchen,  sondern  auch 
unter  den  günstigsten  Verhältnissen  nur  als  Lichtpunkt,  dessen  Helligkeit 
mit  Rücksicht  auf  die  blendende  Xähe  des  Jupiter  etwa  einem  Sterne 

13.  Grösse  gleich  geschätzt  werden  kann. 

Wie  bereits  im  ersten  Abschnitte  hervorgehoben  worden  ist,  bieten 

die  photometrischen  Beobachtungen  der  Jupitersatelliten  zur  Zeit  ihrer 

Vei-finsterung  ein  vortreffliches  Mittel  dar,  um  bestimmte  Momente  dieses 
Phänomens,  also  etwa  den  Anfang  oder  die  Mitte  oder  das  Ende  der  Ver- 

finsterung, mit  ausserordentlich  grosser  Sicherheit  zu  berechnen  und  da- 
durch das  Problem  der  geographischen  Längenbestimmung  wesentlich  zu 

fördern.  Die  bisherige  Methode  bei  den  Beobachtungen  der  Trabanten- 
verfinsterungen bestand  in  der  Feststellung  desjenigen  Momentes,  wo  der 

Trabant  beim  Eintritte  in  den  Schattenkegel  eben  unsichtbar  wurde  oder 
beim  Austritte  aus  demselben  gerade  aufleuchtete.  Da  bei  einer  solchen 
Beobachtung  die  Grösse  des  benutzten  Fernrohrs,  die  Helligkeit  des 
Grundes,  die  Luftbeschaöenheit,  die  Empfindlichkeit  des  Auges  und  andere 
Umstände  mitspielen,  so  lässt  sich  eine  grosse  Genauigkeit  auf  diesem 
Wege  nicht  erreichen ;  man  kann  die  Unsicherheit  der  Bestimmungen  auf 
5  bis  10  Secunden  schätzen. 

Der  Gedanke,  anstatt  den  Verschwindimgsmoment  zu  bestimmen,  die 
Helligkeit  des  Trabanten  während  der  ganzen  Dauer  der  Verfinsterung 
zu  messen  und  dadurch  die  Lichtcurve  abzuleiten,  muss  als  ein  sehr 

glücklicher  bezeichnet  werden.  Er  ist  zuerst  von  Pickering •)  ausge- 
sprochen worden,  welcher  auch  die  ersten  Messungen  in  dieser  Richtung  an- 

gestellt hat;  dagegen  gebührt  Co  rnu  2),  welcher  unabhängig  von  Picke  ring 
die  photometrischen  Beobachtungen  der  Trabantenverfinsterungen  empfohlen 
hat,  das  Verdienst,  bestimmtere  Vorschläge  gemacht  und  insbesondere  darauf 
hingewiesen  zu  haben,  dass  die  Helligkeit  sich  in  der  Mitte  der  Verfinsterung 

1)  Annual  report  of  the  director  of  the  Harvard  College  Observ.  for  the  year  1878. 
2)  Comptes  Eendus.  T.  96,  p.  1609  und  1815. 
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•iin  schuellstcu  und  zwar  der  Zeit  proportionul  Uudort,  und  daws  daher  die 
einzelneu  Beobaehtunjren  am  Henteu  auf  deujenif;eu  Moment  zu  redueiren 

-ind,  wo  der  Satellit  die  HUltte  der  Hellif^keit  erlaugrt  hat. 
Die  theoretische  Seite  des  Problems  ist  im  ersten  Abschnitte  behandelt 

worden;  in  Bezu;;:  auf  die  i)rakti8che  Seite  ist  vielleicht  noch  zu  betonen, 
(lass  es  sich  emptiehlt,  auch  unmittelbar  vor  oder  nach  der  Verfinsterung 
die  Helligkeit  des  Trabanten  sehr  sorgfältig  zu  bestimmen  und  ausserdem 
wenn  irgend  miiglich,  noch  einen  anderen  etwa  sichtbaren  Tralianten  zu 
beobachten.  Ferner  ist  es  rathsam,  zu  diesen  Beobachtungen  ein  Photometer 
zu  wählen,  welches  in  möglichst  kurzer  Zeit  die  meisten  Einstellungen 
zu  machen  gestattet,  und  endlich  dürfte  gerade  bei  diesen  Messungen 
die  Anwendung  einer  Registrirvorrichtung  besonders  erwünscht  sein. 

Bisher  sind  ausser  einer  einzigen  Beobachtungsreihe  von  Obrecht'), 
welclie  mehr  zur  Illustrirung  des  ganzen  Verfahrens  dienen  sollte,  keine 

zusammenhängenden  Messungen  nach  der  Cornu'schen  Methode  verüt!ent- 
licht  worden.  Man  wird  daher  mit  um  so  grösserem  Interesse  der  Ver- 

arbeitung des  umfangreichen  Materials  entgegensehen  dürfen,  welches  nach 

den  Pickering'schen  Jahresberichten  auf  der  Sternwarte  des  Harvard 
College  seit  dem  Jahre  1878  ununterbrochen  gesammelt  worden  ist. 

8.  Saturn. 

Die  eigeuthümliche  Beschaffenheit  des  Satunisystems  macht  sich  auch 
in  den  Helligkeitserscheinuugcn  desselben  bemerk1)ar  und  stellt  sowohl 
der  theoretischen  als  der  praktischen  Photometrie  wichtige  Aufgaben. 
Das  von  den  Ringen  reflectirte  Sonnenlicht  bildet  einen  wesentlichen 
Bruchtheil  des  Gcsammtlichtcs,  und  da  die  Ringe  während  eines  vollen 
Umlaufes  des  Planeten  um  die  Sonne  der  Erde  zweimal  die  schmale, 

kaum  sichtbare  Kante  zukehren,  andererseits  zweimal  weit  geöffnet  er- 

scheinen, so  zeigen  im  Zusammenhange  damit  die  photometrischen  Be- 
obachtungen des  Planeten  einen  periodischen  Lichtwechsel,  bei  welchem 

die  Zeit  zwischen  Maximum  und  Minimum  der  Helligkeit  ungefähr  7  Jalire 

4  Monate  beträgt.  Wäre  von  der  Existenz  der  Ringe  Nichts  bekannt,  so 

würden  die  periodischen  Lichtschwankungen  allein  zu  der  Annahme 

zwingen,  dass  entweder  die  Reflexionsfähigkeit  des  Planeten  einer  peri- 
odischen Veränderung  unterliegen  müsse,  was  sehr  unwahrscheinlich  wäre, 

oder  dass  die  Gestalt  des  Planeten  merklich  von  der  Kugelgestalt  ab- 
weichen müsse. 

1    Comptes  Rendus.  T.  97,  p.  1128. 
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Wie  aus  dcu  photometrischen  Messungen  hervorgeht,  beträgt  der 

Lichtzuwaehs,  den  Saturn  durch  seine  Ringe,  wenn  sie  am  weitesten  ge- 
ötthet  sind,  erhält,  etwa  eine  volle  Grössenclasse.  Bei  weit  geöffnetem 

Ringe  und  in  einer  besonders  günstigen  Opposition  (Erde  im  Aphel  und 

Saturn  im  Perihel)  erreicht  die  Lichtstärke  des  Systems  den  grösstmög- 
licheu  Werth;  Saturn  erscheint  dann  ungefähr  um  0.4  Grössenclassen 

heller  als  Arctur.  In  der  Nähe  der  Coujuuetion  ist  die  Helligkeit  im 

Allgemeinen  am  geringsten.  Als  unterste  Grenze  wird  man  (bei  ver- 
schwundenem Ringe)  die  Sterngrösse  1.5,  also  etwa  die  Lichtstärke  von 

«  Leonis,  annehmen  dürfen.  Danach  beträgt  also  die  grösste  Helligkeits- 
differenz, die  bei  photometrischen  Beobachtungen  des  Saturn  überhaupt 

vorkommen  kann,  fast  zwei  ganze  Grössenclassen,  entspricht  also  etwa 

dem  Helligkeitsverhältuiss  6  zu  1. 
Der  Phasenwiukel  kann  bei  Saturn  im  Maximum  nur  den  Werth  t)?3 

erreichen,  und  es  wäre  daher  a  priori  ein  Einfluss  der  Phase  auf  die 
Helligkeit  des  Planeten  noch  viel  weniger  zu  erwarten  als  beim  Jupiter. 
Auffallender  Weise  ist  aber  durch  langjährige  Beobachtungen  in  Potsdam 
ein  solcher  Einfluss  im  höchsten  Grade  wahrscheinlich  gemacht  worden. 
Die  bei  zwölf  verschiedeneu  Erscheinungen  des  Planeten  ausgeführten 
Messungen  zeigen  deutlich  eine  Zunahme  der  flelligkeit  vor  der  Opposition 
und  eine  Abnahme  nach  derselben,  und  zwar  von  solchem  Betrage,  dass  die 
Lichtstärke  des  Systems  60  Tage  vor  oder  nach  der  Opposition  etwa 
79  Proceut  der  Oppositionshelligkeit  ausmacht.  Wenn  diese  Differenz 
auch  so  gering  ist,  dass  sie  nicht  erheblich  die  unvermeidliche  Unsicherheit 
der  photometrischen  Messungen  übersteigt,  so  scheint  sie  doch  durch  das 
übereinstimmende  Verhalten  in  verschiedeneu  Erscheinungen  des  Planeten 

ziemlich  sicher  verbürgt  zu  sein.  Wird  die  Helligkeitsäuderung  der  Ein- 
fachheit wegen  proportional  der  Phasenwinkeläuderung  angenommen,  so 

folgt  aus  den  Potsdamer  Untersuchungen  für  jeden  Grad  Phasenwiukel 
eine  Zu-  oder  Abnahme  der  Lichtstärke  von  0.0436  Grössenclassen.  Be- 

merkenswerth  ist,  dass  die  im  ersten  Abschnitte  behandelte  Seeliger'sche 
Theorie  des  Saturnriuges  ebenfalls  eine  Helligkeitsäuderung  des  Systems 
im  Zusammenhange  mit  der  Phase  fordert. 

Was  die  Abhängigkeit  der  Lichtstärke  des  ganzen  Saturnsystems  von 
der  Erhebung  der  Erde  über  der  Ringebeue  anbelangt,  so  hat  sich  aus 
den  sämmtlichen  Potsdamer  Beobachtungen,  nachdem  dieselben  wegen 
des  soeben  erwähnten  Phaseneinflusses  corrigirt  und  auf  mittlere  Opposition 
reducirt  waren,  die  empirische  Formel  ergeben: 

h  =  0.S77  —  2.5965  sin  /  +  1.2526  sin-  l, 
wo  0.877   die   mittlere   Oppositionshelligkeit  bei  verschwundenem  Ringe 
ausdrückt,  und  /  der  Elevationswinkel  der  Erde  über  der  Ringebeue  ist. 



Saiarn. 

Ausser  deu  Potsdamer  Mrssun«r('u  cipiien  Hirh  za  Unten«u<-huii;:eu 
über  deu  EiuHuss  der  HiupitVuuup  auf  die  llellij^keit  des  puixen  Sutuni- 
systeins  nur  uoch  die  zaiilreiehen  Ilellijrkcitssehilt/uupen  von  Schmidt, 
welche  in  den  hinterhissouen  Papieren  desselhen  autVefundeu  und  von 

mir  bearbeitet  worden  sind').  Dieselben  haben  deshalb  noeh  ein  Wmnidereg 
Interesse,  weil  sie  fast  die  pm/.e  Zeit  umfassen,  in  weleher  die  Nurdi»eite 

des  I{inf::e8  der  Erde  zujrekehrt  war,  während  sieh  die  Potsdamer  Messun;;en 
nur  auf  das  von  der  Südseite  retleetirte  Sonnenlicht  beziehen.  Im  (irogAen 

und  Ganzen  besteht  eine  befriedig^ende  l'bereinstininiunir  zwischen  den 
l»eiden  Keihen. 

Die  älteren  Saturnbeul)achtun{j:en  von  Seidel  uml  Zöllner,  sowie 

die  neueren  von  Konono  witsch  und  Piekerinj^  sind  weder  zahlreich 

genug,  noch  über  einen  ausreichend  grossen  Zeitraum  vertheilt,  um  «lie 

Abhängigkeit  der  Ilelligkeitsvariationen  von  der  Änderung  des  Klevations- 
winkels  erkennen  zu  lassen. 

Mehrfach  ist  der  Versuch  gemacht  worden,  die  Ilelligkcitsänderungen 

des  Saturusystems  auf  theoretischem  Wege  abzuleiten.  Die  von  Albert^) 
und  Seidel^)  zu  diesem  Zwecke  aufgestellten  Formeln  sind  so  Überaus 

umständlich  und  unbe(iuem,  dass  ihre  praktische  Verwendung  von  vorn- 

herein fast  gänzlich  ausgeschlossen  scheint.  Ausserdem  hat  Zöllner  hin- 
sichtlich der  Seiderscheu  Theorie  darauf  hingewiesen,  dass  sich  na«-h 

derselben  aus  den  Seiderschen  Messungen,  welche  sämmtlich  bei  weit 

geöti'netem  Ringe  ausgefiilirt  sind,  für  die  Helligkeit  bei  verschwundenem 
Ringe  ein  Werth  ergiebt,  welcher  den  durch  directe  lieobachtuugen  be- 

stimmten um  34  Procent  übertrifft. 

Zöllner^)  hat  selbst  eine  Formel  zur  Keduction  von  Satumbe- 

obachtungen  angegeben,  welche  auf  der  einfachen  Annahme  beruht,  dass 

die  Helligkeit  des  Systems  proportional  ist  dem  Flächeninhalte  der  ganzen 

scheinbaren  Figur.  Ist  J'  die  Lichtmenge  bei  einer  beliebigen  Lage  des 

Ringes,  J  diejenige  bei  verschwundenem  Ringe,  wird  ferner  die  schein- 

bare Fläche  der  Saturnscheibe  gleich  1  gesetzt  und  der  Flächeninhalt  der 

nicht  mit  der  Kugel  zusammenfallenden  Theile  der  Ringprojection  gleich  y>, 
80  ist  nach  Zöllner: 

1)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8,  p.  372. 

2>  Albert,  Versuch  den  Saturnring  photometrisch  zu  betrachten.  Di»»,  inaug. 
München,  1832. 

3  Seidel,  Untersuchungen  über  die  Lichtstärke  der  Planeten  Venus,  Mars. 

Jupiter  und  Saturn  etc.  Nebst  einem  Anhange  entlialtend  die  Theorie  der  Licht- 
erscheinung des  Saturn.    München,  185*J,  p.  57. 

4  Zöllner,  Photometrische  Untersuchungen  etc.    Leipzig,  186.i,  p.  140. 
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Da  Zöllner  den  Ring  als  eine  feste  zusammenhängende  Masse  betrach- 
tet, so  ist  klar,  dass  die  Annahme  einer  Unabhängigkeit  der  Beleuchtung 

von  Incidenz-  und  Emanationswinkel,  wie  sie  der  Formel  zu  Grunde  liegt, 
nicht  zulässig  ist.  Man  wird  daher  diese  Formel,  welche  zufällig  die 

Beobachtungen  sehr  gut  darstellt,  nur  als  eine  Interpolationsformel  an- 
sehen dürfen. 

Von  wirklicher  Bedeutung  ist  nur  die  im  ersten  Abschnitte  besprochene 
Saturntheorie  von  Seeliger,  welche  sich  auf  die  moderne  Anschauung 

über  die  physische  Constitution  des  Ringes  stützt  und  eine  leichte  prak- 
tische Anwendung  gestattet.  Nach  dieser  Theorie  ergiebt  sich  die  jedes- 
malige Helligkeit  des  Saturnsystems  aus  der  Gleichung  (Seite  100): 

Qß  =  mx  +  ny , 

wo  m  und  n  Grössen  sind,  die  mit  Hülfe  der  Elevationswinkel  und  der 
Phase  aus  Tafeln  zu  entnehmen  sind,  wo  ferner  y  die  auf  verschvnmdenen 

Ring  reducirte  Lichtmenge  bedeutet,  endlich  x  =  Const.  X  y  ist.  Seeliger 

hat  seinen  theoretischen  Untersuchungen  sowohl  das  Lambert'sche  als  das 
Lommel-Seeliger'sche  Beleuchtungsgesetz  zu  Grunde  gelegt  und  kommt  in 
beiden  Fällen  zu  der  gleichen  Endformel,  in  welcher  nur  die  Constanten 

andere  Werthe  haben.  Es  ist  schwerlich  zu  erwarten,  dass  es  durch  Be- 
obachtungen des  Saturn  jemals  gelingen  wird,  zu  Gunsten  des  einen  oder 

anderen  Gesetzes  zu  entscheiden.  Unter  Benutzung  des  Lambert'schen 
Gesetzes  und  mit  Zugrundelegung  der  Potsdamer  photometrischen 

Messungen  ergiebt  sich  nach  der  Seeliger'schen  Theorie  die  folgende 
Formel,  aus  welcher  die  Helligkeit  des  Saturn  in  Grössenclassen  zu  ent- 

nehmen ist: 

Ä  =  —  A  log  [0.1656  m  H-  0.4163  ri\  . 

Diese  Formel  schliesst  sich  den  vorhandenen  Beobachtungen  so  gut 
an,  dass  man,  wie  bereits  Seeliger  hervorgehoben  hat,  zu  dem  Schlüsse 

berechtigt  ist,  dass  die  Maxwell'sche  Saturnringhypothese  in  den  photo- 
metrischen Messimgen  eine  neue  und  nicht  unwichtige  Stütze  ge- 

funden  hat. 

Die  folgende  Zusammenstellung  enthält  die  Reductionen  auf  ver- 
schwundenen Ring  (in  Grössenclassen),  wie  sie  sich  auf  empirischem  Wege 

aus  meinen  und  Schmidts  Beobachtungen  ergeben,  ferner  wie  sie  aus 

der  Zöllner'scheu  und  Seeliger'schen  Formel  hervorgehen.  Argument  ist 
der  Elevationswinkel  der  Erde  über  der  Ringebene. 
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Aus  deii  bisher  bekannten  Hellij.ckeitsbcobachttinf]:en  des  Saturn  er- 
geben sieh,  wenn  dieselben  in  cinlieitlieher  Weise  auf  verschwundenen 

Ring,  auf  Phase  0  und  auf  mittlere  Opposition  reducirt  werden,  für  die 

versehiedeneu  Zeitepochen  die  folgenden  Mittelwerthe. 

Jabr Beobachter 
Zahl 
der 

Beob. 

Uelligkeit 
in  mittl.  Opp. 

bei  verschwund. 

Bing 

Bemerkungen 

1717 Kirch  «; 
1 1.18 

Schätzung 

1803 
OlberB^ 

1 0.58 
> 

1852—1858 Seidel 8 1.04 Photom.  Messungen 

1858—188» Schmidt 493 1.04 ächät-/.ungen 

1862—1865 Zöllner 14 0.95 Photoiu.  Messungen 

1875—1882 Kononowitsch 18 0.82 >                                  > 

1877—1891 Müller 
252 

0.88 >                                   > 

Mit  Ausnahme  der  beiden  ersten  Werthe  zeigen  diese  Zahlen  ge- 

nügende Üebereinstimmuug  und  rechtfertigen  den  Schluss,  dass  die  Licht- 

stärke des  Saturn  in  dem  letzten  halben  .Jahrhundert  keine  nachweisbare 

Änderung  erfahren  hat.  Etwas  auffallend  ist  die  starke  Abweichung  des 

Olbers'schen  Werthes;  doch  würde  es  gewagt  sein,  auf  Grund  dieser  einen. 

1  Astr  Nachr.  Bd.  67.  Nr.  1592.  —  Schönfeld  h:it  diese  älteste  Helligkeits- 

beobachtung  des  Saturn  aufgefunden  und  mit  allen  erforderlichen  Reductionseleraenten
 

veröffentlicht. 

2;  V.  Zach 8  monatliche  Correspondenz.    Bd.  ̂ .  p.  306. 
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noch    dazu    etwas    unbestimmten   Helligkeitsangabe    auf   eine   besonders 

grosse  Lichtstärke  des  Saturn  am  Anfange  des  19.  Jahrhunderts  schliessen 
zu  wollen. 

Die  Reflexionsfähigkeit  des  Saturn  ist  grösser  als  die  der  anderen 
Planeten,  ausgenommen  allein  die  Venus.  Unter  Annahme  des  Werthes 
0.88  für  die  Lichtstärke  in  mittlerer  Opposition  bei  verschwundenem 
Ringe  ergeben  sich  die  Albedowerthe : 

^,  =  0.721    (Lambert'sche  Definition), 

jL^  =  0.961    (Seeliger'sche  Definition) . 

Aus  dem  hohen  Reflexionsvermögen  kann  man  mit  einiger  Wahr- 
scheinlichkeit folgern,  dass  Saturn  voraussichtlich  ebenso  wie  die  Planeten 

Jupiter  und  Venus  mit  einer  Sehr  dichten  Atmosphäre  umgeben  ist.  Dafür 
spricht  ja  auch  der  Umstand,  dass  keine  deutlichen  Gebilde  auf  seiner 
Oberfläche  zu  erkennen  sind. 

Genauere  Messungen  über  die  Vertheilung  der  Intensität  auf  der 
Saturnscheibe  sind  nicht  bekannt.  Allgemein  gilt  die  Aquatorealzone  als 
die  hellste.  Nach  Secchi  soll  dies  von  dem  durch  den  Ring  auf  die 

Kugel  reflectirten  Lichte  herrühren;  doch  ist  dieser  Annahme  von  ver- 
schiedenen Seiten,  namentlich  von  Dawes,  widersprochen  worden. 

Auch  über  das  Helligkeitsverhältniss  von  Ring  und  Kugel  existiren 
keine  sicheren  Angaben.  Im  Allgemeinen  nimmt  man  an,  dass  der  Ring 

ein  intensiveres  Licht  besitzt  als  der  Planet,  und  diese  Ansicht  wird  ins- 
besondere durch  die  photographischen  Aufnahmen  bestärkt.  Über  die 

Intensitätsvertheihmg  auf  dem  Ringsysteme  sind  zwar  Messungen  nicht 

vorhanden,  doch  gilt  es  nach  den  Beobachtungen  von  W.  Struve^)  als 
sicher,  dass  der  äussere  Ring  bedeutend  weniger  Glanz  hat  als  der  innere, 
und  dass  der  letztere  nach  dem  Planeten  zu  weniger  scharf  begrenzt  ist 
und  ein  matteres  Aussehen  hat.  Etwas  ausführlichere  Angaben  darüber 

sind  in  neuerer  Zeit  von  Trouvelot^)  gemacht  worden.  Nach  ihm  be- 
findet sich  die  allerhellste  Stelle  auf  dem  inneren  Ringe  an  der  Haupt- 

theilung,  dann  folgt  in  Bezug  auf  Intensität  eine  daran  grenzende  Zone 
nach  dem  Planeten  zu,  dann  die  an  die  Haupttheilung  angrenzende  Zone 
des  äusseren  Ringes;  die  allerschwächste  Region  des  ganzen  Systems 
endlich  ist  die  dem  Planeten  zunächst  befindliche. 

1)  Astr.  Nachr.    Bd.  5,  Nr.  97. 
2)  American  Journal  of  science.    3  Ser.    Vol.  U,  p.  447. 
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9.    Die  SatarnsatellilPii. 

Von  den  acht  Monden  defi  Saturn  h'ivUi  u.  i  .m,  UiitiMiu  \um 
rianeten  entfernte  .lapetus  in  photonietrirtclifr  liezieliunj;  dun  hervor- 

rap'ndste  Interesse,  weil  hei  ihm  ein  ref:ehnässij;er  periodinrher  Lieht- 
weehsel  im  Zusammenhuu^'e  mit  seiner  Hotationszeit  ziemlieh  sirher  uaeh- 

gewieseu  ist.  Sehon  der  ältere  Oassini  Imtte  im  Jahre  l»>7'.i,  zwei  Jalire 
nach  Eutdeckuu«;  dieses  Trahanteu,  die  Beoharhtiin^'  jremaejjt,  daau  dcr- 
selhe  in  der  Nähe  der  prössten  östlichen  l)i;:ression  während  eines  pui7x>n 

Monats  uü.^iehthar  hlieh,  da^ej>:en  in  der  jrrössten  westlieheii  Dijrressiou 
gilt  zu  sehen  war.  Ahnliche  Lichtunrefrelnuissij^keiten  sind  später  aueh 
von  dem  jüngeren  Cassini  wahrfrenommen  worden  und  ehenso  ein  Jahr- 

hundert später  von  Bernard  in  l'aris,  welcher  fand,  dass  J»ip«'tus  von 
der  östlichen  Digressiou  bis  zu  seiner  unteren  Conjunction  nur  mit  Mühe 
sichtbar  ist,  dass  er  da^cg:eu  seinen  grössten  (Jlanz  V(»r  der  westlichen 
Diirression  erreicht  und  noch  jrut  sichtbar  ist  in  der  Nähe  der  (d)eren 

Conjunction.  W.  H ersehe!')  hat  diese  Lichtschwankunircn  noch  etwas 
genauer  verfol2:t.  Nach  ihm  ist  Japetus  am  hellsten,  wenn  er  sich  in 

dem  Bogen  seiner  Bahn  zwischen  (58°  und  1 20°  (gezählt  von  dem  Durch- 
gange durch  die  untere  Conjunction)  befindet;  er  kommt  dann  an  Licht- 
stärke etwa  dem  Trabanten  Titan  gleich.  Am  schwächsten  erscheint  er 

nach  dem  Passiren  der  Opposition  bis  wieder  zur  unteren  Conjunction: 
er  ist  dann  weniger  hell  als  Khea  und  übertritVt  kaum  Dione  und  Thctys. 

Der  Unterschied  zwischen  Maximal-  und  Minimalliclligkeit  des  Japetus 
beträgt  nach  Ilcrschel  fast  drei  volle  (Jrösseuclasscn. 

Der  eifrige  Planeteubeobacbter  Schröter"'')  in  Lilicntlial  bat  nicht  nur 
die  Herscherschcn  Beobachtungen  in  Bezug  auf  Jajjctus  in  der  Haupt- 

sache bestätigt,  sondern  er  hat  auch  an  den  Satelliten  Thetys.  Dione 

und  Khea  Lichtschwankungen  bemerkt,  allerdings  ni(;ht  mit  gleicher  Sicher- 

heit und  von  wesentlich  geringerem  Betrage  als  bei  Japetus,  ausserdem 

.mit  dem  Unterschiede,  dass  die  grösste  Lichtstärke  nicht  in  die  west- 
liche, sondern  in  die  östliche  Digression  trifft. 

Seit  Schröter  sind  bis  in  die  neueste  Zeit  keine  weiteren  eingehenden 

Untersuchungen  über  die  Helligkcitsvcrhältnisse  der  Saturntraiiantcn  an- 

gestellt worden.  Es  finden  sich  zwar  hier  und  da  Schätzungen  veröffent- 

licht, unter  denen  besonders  die  von  Bond:«)  angegebenen  Erwähnung 

verdienen;  aber  dieselben  sind  meistens  so  unbestimmt  und  unsicher,  dass 

sich   zuverlässige   Kesultate   daraus    nicht    ableiten    lassen.     Erst  in  den 

1  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1792.  p.  i:«. 
2  Berliner  astr.  Jahrbuch  für  1800,  p.  169. 

3)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  2.  part  I. 
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Jahreu  1877—1879  hat  Pickeringi)  sorgfältige  photometrische  Messungen 

an  allen  acht  Satelliten  ausgeführt,  indem  er  sie  mit  dem  sternartig  ver- 

kleinerten Bilde  des  Saturn  verglich.  Die  Pickering'schen  Resultate  sind 
in  der  folgenden  Zusammenstellung  mitgetheilt,  und  zwar  erstens  die  aus 

den  Messungen  abgeleiteten  Grössenunterschiede  zwischen  Trabanten  und 

Planet  ohne  Ring,  wobei  die  Reductionen  auf  verschwundenen  Ring  der 

Zöllner'schen  Formel  entnommen  sind,  ferner  die  mittleren  Oppositions- 
grössen  der  Trabanten,  berechnet  unter  der  Annahme  von  0.88  für  die 

Oppositiousgrösse  von  Saturn  ohne  Ring,  imd  endlich  die  aus  den  photo- 
metrischen Werthen  berechneten  Durchmesser  der  Trabanten,  wenn  die 

Reflexionsfähigkeit  derselben  gleich  der  des  Saturn  angenommen  ist. 

Nummer  und 

Name  des 
Trabanten 

Grössendiff. 

gegen 
Saturn  ohne 

Ring 
Mittlere 

Oppositions- 

grösse 

Scheinbarer 
Durchmesser  in 

mittl.  Entf. 

Trabant — Sonne 

Durchmesser 

in 

Kilom. 

1.  Mimas  .    . 11.91 12.79 

Ü'.'068 

470 

2.  Enceladus 11.40 12.28 0.086 
594 

3.  Thetys  .   . 10.46 11.34 0.132 

916    • 

4.  Dione  .    . 10.57 11.45 0.126 
871 

5.  Rhea    .    . 9.88 10.76 0.173 1197 
6.  Titan    .    . 8.50 

9.38 
0.327 2259 

7.  Hyperion 12.81 13.69 0.045 
310 

S.  Japetus   . 
10.80 11.68 0.113 783 

Bei  den  Satelliten  Nr.  1 — 7  hat  Pickering  keinerlei  Lichtschwan- 
kungen von  periodischem  oder  unregelmässigem  Charakter  constatiren 

können,  dagegen  ist  durch  seine  Messungen  der  periodische  Lichtwechsel 
beim  letzten  Trabanten  mit  vollkommener  Sicherheit  nachgewiesen  und 
die  Form  der  Lichtcurve  recht  genau  bestimmt  worden.  Maximum  und 

Minimum  der  Helligkeit  treten,  wie  schon  die  früheren  Beobachter  ge- 
funden hatten,  nahe  zu  den  Zeiten  der  grössten  westlichen  resp.  östlichen 

Elongation  ein,  dagegen  folgt  aus  den  photometrischen  Messungen  für  den 
Gesammtbetrag  der  Lichtschwankung  ein  viel  kleinerer  Werth  als  aus  den 

Schätzungen  Herschels;  Pickering  findet  zwischen  Maximum  und  Mini- 
mum nur  eine  Grössendififerenz  von  1.36.  Zur  Erklärung  des  Lichtwechsels 

nimmt  Pickering  ebenso  wie  Cassini,  Herschel,  Schröter  und  Andere 
an,  dass  der  Satellit  in  derselben  Zeit  um  seine  Axe  rotirt,  in  welcher 
er  einen  Umlauf  um  den  Saturn  vollendet,  und  dass  er  auf  verschiedenen 
Seiten  das  Sonnenlicht  sehr  ungleich  reflectirt;  er  hält  es  ferner  nicht 
für  ausgeschlossen,  dass  die  Gestalt  des  Trabanten  merklich  von  der 
Kugelgestalt  abweicht  und  daher  bei  der  Rotation  als  verschieden  grosse 

1,  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  11,  part  II,  p.  247. 



Uranus. tut 

Scheibe  crschciut.  Zur  Darstelluu}?  der  iH'obarhtcten  LichtenMlieiimii^'cn 
des  Japetus  ist  von  Pickerinp  eine  Iiitcrpolutiousfonm*!  von  dir  (tcütalt: 
h  =  a-{-  b  sin  v  +  c  cos  r  -J-  d  sin  2/-  +  e  cos  2v  versuclit  worden,  wo  r  die 
Läujrc  des  Trabanten  in  seiner  Hahn,  von  der  (>i)pot<iti<»n  an  ̂ 'ezählt, 
bedeutet.  Ist  die  mittlere  Lichtstürke  des  Japj'tus  mit  HH)  bezeichnet, 

so  foli,'t  aus  den  Pickcriug'schen  sämmtlicheu  Mcssun^'cn,  wenn  die  ilu8»er«t 
klein  sich  ergebenden  Coef^cienten  von  cos  r  und  sin'i;  vfrn.iihliUHi.'t 
werden,  die  Gleichuni^: 

//  =  100  —  50  sin  /■  -f-  In  in-  ir. 

welche  sieh  den  Beobachtungen  sehr  gut  anschliesst 

Fllr  verschiedene  Stellungen  des  Japetus  in  seiner  Hahn  ergeben  sieh 

aus  dieser  Formel  die  folgenden  Helligkeiten,  ausgcdrtU-kt  in  Proeenten 
der  mittleren  Lichtstärke  des  Trabanten,  und  ausserdem  noch  in  (trüssen- 
classen. 

LichUtlrk« 
VüU 

J.ipetuh 
L&DgO 

in  Proc.  d<T 

in 

mittleren 

mittl.  Lithtst. 
Uppat).-Qr6«i(«n 

0° 

110 
11.58 

M 
80 

11.92 
ÜO 

52 12.39 
90 40 12.67 

120 
52 

12.39 
150 

80 

11.92 

180 
HO 11.58 

210 
130 11.40 

240 138 
11.33 270 140 11.31 

300 138 11.33 
330 130 

11.40 

10.   Uranü.s. 

Alles,  was  wir  über  die  Lichtstärke  des  Planeten  Uranus  wissen,  be- 

ruht auf  einigen  wenigen  photometrischen  Beobachtungen  von  Zöllner 

aus  dem  Jahre  1864  und  von  Pickering  aus  den  Jahren  1S80— 1S88, 

ausserdem  auf  einer  umfangreicheren  Messungsreihe,  die  in  den  Jahren 

1878—1888  von  mir  in  Potsdam  ausgeführt  worden  ist.  Aus  früherer  Zeit 

sind  nur  ganz  vereinzelte,  nicht  sehr  zuverlässige  lielligkeitsschätzungen 
aufzufinden. 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne. 
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Die  Oppositionslielligkeit  des  Uranus  kann  wegen  der  Excentricitäten 
der  Erd-  und  Uranusbahn  um  0.4  Grössenclassen  variiren  und  erreicht 

im  Maximum,  wie  es  im  Jahre  1884  der  Fall  war,  die  Grösse  5.5  bis  5.6. 
Die  kleinste  Helligkeit  zeigt  der  Planet  in  der  Nähe  der  Conjunction; 
er  sinkt  dann  unter  Umständen  bis  zur  Grösse  6.3  hinab.  Es  geht  daraus 

hervor,  dass  der  Planet  zu  allen  Zeiten,  falls  er  nicht  zu  tief  am  Horizonte 
steht,  mit  blossen  Jungen  aufgefunden  werden  kann. 

Eine  Einwirkung  der  Phase  auf  die  Lichtstärke  des  Uranus  ist  bei 

dem  äusserst  kleinen  Werthe  (3?1),  den  der  Phasen winkel  im  Maximum  er- 
reicht, von  vornherein  so  gut  wie  ausgeschlossen.  Zöllner  hat  zwar  aus 

seinen  Messungen  eine  derartige  Einwirkung  vermuthet,  und  in  der  That 

zeigen  diese  Beobachtungen,  ein  Anwachsen  der  Helligkeit  nach  der  Oppo- 
sition zu;  indessen  ist  die  Zahl  der  Messungen  viel  zu  klein,  und  die  Ab- 

weichungen zwischen  den  einzelnen  Werthen  bleiben  durchaus  innerhalb 
der  Beobachtungsungenauigkeit ,  sodass  eine  sichere  Entscheidung  nicht 
zu  treffen  ist.  Aus  den  viel  zahlreicheren  Potsdamer  Messungen  lässt 
sich  jedenfalls  keine  Spur  eines  Phaseneinflusses  nachweisen,  und  man 
hat  daher  zunächst  auch  keine  Veranlassung,  beim  Uranus  ein  gänzlich 
abnormes  Verhalten  im  Vergleich  zu  den  übrigen  Planeten  anzunehmen. 

Für  die  mittlere  Oppositionshelligkeit  des  Uranus  liefern  die  bis- 
herigen photometrischen  Bestimmungen  die  folgenden  Mittel  werthe : 

Jahr Beohaehter 
Zahl 
der 

Beob. 

Mittlere 

Oppositiona- helligkeit 

1864 

1880—1888 
1878—1888 

Zöllner 
Pickering 

Müller 

4 

6 
93 

5.73 
5.66 
5.86 

Zu  der  Potsdamer  Reihe  ist  noch  zu  bemerken,  dass,  wenn  die  Be- 
obachtungen zu  einzelnen  Jahresmitteln  zusammeugefasst  werden,  diese 

unter  einander  grössere  Abweichungen  zeigen,  als  man  nach  der  Sicherheit 
der  einzelnen  Messungen  erwarten  sollte,  und  dass  sich  insofern  eine 
gewisse  Gesetzmässigkeit  zu  erkennen  giebt,  als  die  Helligkeit  von  1S7S 
an  beständig  zuzunehmen  scheint  bis  zu  einem  Maximum  Anfang  der 
80er  Jahre,  und  dann  wieder  zu  einem  Minimum  gegen  das  Ende  des 

Jahrzehnts  herabsinkt.  Ob  diese  Helligkeitsänderungen  als  reell  anzu- 
sehen sind,  bleibt  noch  fraglich;  immerhin  ist  bemerkeuswerth,  dass  ein 

ähnliches  Verhalten  in  noch  stärkerem  Grade  beim  Jupiter  nachgewiesen 
ist  und  auch  bei  Mars  und  Saturn  schwach  angedeutet  zu  sein  scheint, 

so  dass  man  auf  die  Vermuthuno-  kommen  könnte,  dass  eine  gememsame 



Die  UraDOBMtalUtan.  ^^-^ 

Ursjiche,  etwa  ein  Licht\vceh»cl  der  S<jiiiie,  zu  (Irunde  lä^e.  liei  den 
Pickerin«;'8chen  rninusheobachtungren  ist  e«  ehenfall«  aufJalUMid.  cUum  di« zwei  Messunjreu    aus  dem  Jahre  1881    eine  heHonder«  >rro8Ho   li.  .t 
erorebeu,  dagej^en  die  Messung'  aus  dem  Jahre  1888  eiue  »ehr  p 

lu  Bezufi;  auf  da«  HeHexionrtvennr.>;en  Uhnelt  rraiiuB  am  meisiru  dnii 
Jupiter.  Aus  den  Potsdamer  Helli^'keitHanpiheu  renultiren  die  Alhedi»- 
werthe: 

-4,  =  U.604  (I^mbert'srhe  Definition), 
^,  =  0.S05  (Öeeliger'sehe  Definition). 

Wahrscheinlich  ist  Uranus,  ebenso  wie  Jupiter,  mit  einer  dichten  und 
ansj^edehnten  Atmosphäre  umgeben,  was  auch  au«  den  He(.b«<litun-«u 

seines  Spectrums  folfi:t,  in  welchem  eine  Anzahl  von  kräftigen  Abnorptionn- 
streifen  zu  erkennen  ist. 

Seeliger')  hat  noch  auf  einen  Punkt  hingewiesen,  der  beim  rranu« 
Beachtung  verdient.  Bekanntlich  ist  die  Fnige  noch  nicht  entschieden, 

ob  die  Rotationsaxe  des  Planeten  nahe  in  der  Kklijitik  liegt,  und  femer 
ob  derselbe  eine  merkliche  Abplattung  besitzt.  Wäre  das  Erstere  der 

Fall,  und  erreichte  ausserdem  die  Abi)hittung  den  von  einigen  Beobarhteni 

angegebenen  Werth  0.1,  so  mUsste  nadi  Seeligers  Berechnung  die  Hi>llig- 
keit  des  Uranus  je  nach  der  Stellung  in  seiner  Bahn  um  etwa  o.  17 

Grössenclassen  verschieden  sein  können,  ein  Betrag,  der  durch  sehr  8<^>rg- 
fältige  Messungen  noch  sehr  wohl  coustatirt  werden  könnte.  Maximum 

und  Minimum  der  Lichtstärke  würden  um  {  der  Umlaufszeit  des  Uranus, 

also  etwa  um  21  Jahre,  auseinander  liegen  müssen.  Die  bisherigen 

photometrischen  Bestimmungen  entscheiden  eher  zu  Ungunsten  als  zu 

Gunsten  dieser  Hypothese;  doch  ist  dies  niclit  massgebend,  weil  das  Be- 
obachtungsmaterial nicht  vollständig  homogen  ist,  und  die  am  weitesten 

zurückliegenden  Zöllner'schen  Messungen  viel  zu  wenig  zahlreich  sind. 
Die  Frage  verdient  jedenfalls  noch  weiter  verfolgt  zu  werden. 

II.    Die  Uraiinssatelliten. 

Die  Uranustrabauten  gehören  zu  den  lichtschwächsten  (»lycctcn  im 

Sonnensysteme  und  können  nur  mit  grossen  Instrumenten  cinigermassen 

sicher  beobachtet  werden.  W.  Herschel  hat  bekanntlich  sechs  Satellitm 

zu  sehen  geglaubt,  von  denen  jedoch  nur  zwei,  Oberon  und  Titania,  als 

wirkliche  Planeteumoude  erkannt  worden  sind,  während  die  anderen  vier 

niemals  wieder,  selbst  nicht  unter  den  günstigsten  Beobachtungsumständm 

1)  Abhandl.  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.    Ciasse  II.  Bd.  l«'.,  p.  435. 
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und  mit  den  mächtigsten  Instrumenten,  aufgefunden  werden  konnten. 

Dagegen  hat  Lassell  auf  Malta  im  Jahre  1851  zwei  weitere  Trabanten 
des  Uranus  entdeckt,  die  dem  Planeten  noch  näher  stehen  als  Titania 

und  Oberon,  und  die  von  J.  Herschel  die  Namen  Ariel  und  Umbriel  er- 
hielten. Nach  Lasseils  Ansicht  können  sich  die  vermeintlichen  Satelliteu- 

beobachtungen  von  W.  Herschel  nur  auf  Fixsterne  bezogen  haben,  und 

es  gilt  ihm  als  ganz  unwahrscheinlich,  dass  es  mehr  als  vier  Uranus- 
satelliten geben  sollte.  Dieselbe  Meinung  ist  später  auch  von  Newcomb 

ausgesprochen  worden. 
Ueber  die  Helligkeiten  der  vier  Trabanten  existiren  nur  ganz  spär- 
liche Angaben.  Lasseil  schätzt  die  äusseren  Monde  etwa  doppelt  so  hell 

als  die  inneren.  Newcomb  taxirt  Ariel  etwas  heller  als  Umbriel  und 

letzteren  ungefähr  halb  so  hell  wie  Titania.  Aus  Schätzungen  von  Hall 

und  Holden^)  folgt,  dass  Titania  und  Oberon  nahe  gleich  hell  sind,  viel- 
leicht der  erstere  sogar  ein  wenig  heller  als  der  letztere,  femer  dass 

Titania  gewiss  doppelt  so  lichtstark  ist  wie  Ariel,  und  Umbriel  ein  wenig 
schwächer  als  dieser. 

Die  einzigen  photometrischen  Messungen,  welche  bekannt  geworden 

sind,  rühren  von  Pickering"^)  her,  welcher  die  beiden  äusseren  Trabanten 
mit  Uranus  verglichen  und  im  Mittel  aus  allen  Beobachtungen  die  folgenden 
Grössenditferenzen  zwischen  Satellit  und  Planet  gefunden  hat: 

für  Titania  8.79  und  für  Oberon  8.95. 

Daraus  ergeben  sich,  wenn  die  mittlere  Oppositionsgrösse  von  Uranus  zu 
5.86  angenommen  wird,  für  die  mittleren  Oppositionsgrössen  der  Trabanten 
die  Werthe  14.65  (Titania)  imd  14.81  (Oberon).  Für  die  Durchmesser 
dieser  kleinen  Himmelskörper  resultiren  endlich  unter  Voraussetzung 
gleicher  Albedo  von  Planet  imd  Trabant  die  Werthe  942  km  (Titania) 
und  875  km  (Oberon). 

Bei  Ariel  hat  Newcomb  Helligkeitsänderungen  vermuthet,  weil  er 
diesen  Trabanten  trotz  der  günstigsten  Luftverhältuisse  wiederholt  nicht 
gesehen  hat,  während  Umbriel  bei  weniger  vorth eilhafter  Stellung  gut 

sichtbar  blieb.  Nach  seinen  Angaben  würde  die  grösste  Helligkeit  un- 

gefähr beim  Positionswinkel  0°,  dagegen  ein  Minimum  bei  1 80°  zu  erwarten 
sein.  Auch  bei  Titania  sollen  nach  H.  C.  Vogel  Helligkeitsschwankungen 

vorkommen.  Doch  sind  naturgemäss  bei  den  überaus  schwierigen  Sicht- 
barkeitsverhältuisseu  der  Trabanten  alle  derartigen  Vermuthungen  mit 
einer  gewissen  Vorsicht  aufzunehmen. 

1;  American  Journal  of  science.    3.  Ser.    Vol.  15,  p.  195. 
2)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  11,  part  II.  p.  271. 
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12.    Neptnn. 

Von  den  Iljiuptphuietcn  ist  Neptun  der  einzifje,  welcher  niemaU  ftJr 
dfts  blosse  Auj,'e  sichtbar  ist.  Er  hat  die  Helli;:keit  eines  Stonie«  7.  bis 
8.  Grösse,  und  die  LichtUnderungjen,  welche  durch  die  we<-hHclndcn  1 

feruun<reu  des  Planeten  von  Sonne  und  Erde  her>orpebracht  werden,  >- 
80  j,'erin^'fU^ig,  dass  sie  durch  blosse  SchUtzuiifren  kaum  erkennbar  smu 

und  nur  durch  sorgtaltige  photonietrische  Messunp-n  nach;:ewicscn  werden 

können;  sie  betragen  im  Maximum  während  eines  ganzen  l'mlaufes  des 
Neptun  um  die  Sonne  nur  »».23  Grössenclassen. 

Der  Phasenwinkel  bleibt  beim  Neptun  stets  kleiner  als  2",  und  es 
ist  daher  eine  Einwirkung  der  Phase  auf  die  Lichtstärke  noch  viel  weniger 
denkbar  als  beim  Uranus. 

Aus  den  bisher  bekannt  gewordenen  photometrischen  Hestinimungen. 
welche  sich  auf  einige  Messungen  von  Zöllner  und  Pickering,  sowie 

auf  eine  grössere  Messungsreihe  in  Potsdam  beschränken,  ergeben  sich 
die  folgenden  mittleren  Oppositionsgrössen  des  Neptun: 

Jahr Beobachter 
Zahl 
der 

Beob. 

Uittl(>re 

(ippoaitioDs- heUigkftit 

1864  '  Zöllner  |  4 
1882—1885  Pickering  25 
1878—1887  Müller  138 

8.16 

7.71 
7.66 

Der  erste  Werth  weicht  von  den  beiden  anderen  viel  stärker  ab. 

als  nach  der  Genauigkeit  der  photometrischen  Bestimmungen  zu  erwarten 

ißt,  und  man  wird  daher,  falls  man  nicht  bei  den  ZöUner'schen  Beobach- 
tungen eine  Verwechslung  oder  irgend  ein  anderes  Versehen  annehmen 

will,  zu  dem  Schlüsse  gedrängt,  dass  die  Helligkeit  des  Neptun  seit  ISOI 

ehr  beträchtlich  angewachsen  ist.  Innerhalb  des  Zeitraums,  welchen  die 

Potsdamer  Messungen  umfassen,  lassen  sich  Ilelligkeitsäuderungen  nicht 

mit  Sicherheit  erkennen,  es  ist  höchstens  anzufllhren,  dass  die  einzelneu 

Jahresmittel  in  der  Zeit  von  1878—1883  sämmtlich  eine  etwas  geringere 

Lichtstärke  ergeben,  als  in  der  Zeit  von  1S84 — 18S7. 

Nach  Helligkeitsschätzungen  von  Maxwell  Hall')  soll  Neptun  am 

Ende  des  Jahres  1883  Lichtänderungen  bis  zum  Betrage  von  beinahe 

iiner  ganzen  Grössenclasse  gezeigt  haben,  welche  sich  durch  Annahme 

jiuer  nahezu  achtstündigen  Rotationsdauer  des  Planeten  erklären  Hessen. 

1;  Monthly  Notices.    Vol.  44,  p.  257. 
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Es  ist  von  mir  nachgewiesen  worden  •),  dass  die  HaH'schen  Angaben  weder 
mit  den  Potsdamer  Messungen  noch  mit  denjenigen  Pickerings  in  Ein-  j 
klang  zu  bringen  sind,    und  es  ist  ausserdem  durch   eigens  zu   diesem  \ 

Zwecke  in  Potsdam  ausgeführte  Beobachtungen  in  den  Jahren  1884  und  : 

1885    dargethan,    dass  jedenfalls   zu    diesen    Zeiten   keine   Helligkeits- 
schwankungen von  kurzer  Periode  vorgekommen  sind.   Entweder  beruhen 

also  die  Hall'schen  Werthe  auf  irrigen  Schätzungen,  oder  es  müsste  die 
gänzlich    unwahrscheinliche    Voraussetzung    gemacht    werden,    dass    nur 
während  einer  ganz  kurzen  Zeit  periodische  Lichtänderungen  beim  Neptun 

stattgefunden  haben. 
Für  die  Albedo  des  Neptun  giebt  Zöllner  die  Zahl  0.465  an;  doch 

ist  dieser  Werth  offenbar  zu  klein,  entsprechend  der  verhältnissmässig 

geringen  Lichtstärke,  welche  Zöllner  für  den  Neptun  gefunden  hat.  Aus 
den  Potsdamer  Beobachtungen  ergeben  sich  die  folgenden  Albedowerthe: 

A^  =  0.521  (Lambert'sche  Definition), 
A^  =  0.694  (Seeliger'sche  Definition). 

Danach  reflectirt  Neptun  das  Sonnenlicht  beinahe  ebenso  stark  wie 
Uranus,  und  es  ist  daher  sehr  wahrscheinlich,  dass  die  Atmosphären  der 
beiden  Planeten  eine  gewisse  Ähnlichkeit  miteinander  haben.  Dafür 
spricht  auch  der  Umstand,  dass  im  Spectrum  des  Neptun  dieselben 
Absorptionsstreifeu  beobachtet  worden  sind,  wie  in  demjenigen  des  Uranus. 

13.   Der  Neptunsatellit. 

Bisher  ist  nur  ein  einziger  Trabant  des  äussersten  Planeten  bekannt, 
welcher  im  Jahre  1847  von  Lassell  entdeckt  wurde.  Mehrfach  ist  die 

Vermuthung  ausgesprochen  worden,  dass  noch  ein  zweiter  Trabant  vor- 
handen ist;  doch  hat  sich  dies  nicht  bestätigt,  und  Lasseil  ist  der  festen 

Überzeugung,  dass,  wenn  wirklich  ein  zweiter  Satellit  existirt,  dieser  im 
Verhältniss  zum  ersten  mindestens  so  lichtschwach  sein  muss,  wie  die 
Saturnsatelliten  Dione  und  Rhea  im  Verhältniss  zu  Titan. 

Die  Helligkeit  des  Neptuntrabanteu  wird  allgemein  13.  bis  14.  Grösse 

geschätzt;  er  ist  ein  ziemlich  schwieriges  Object,  aber  jedenfalls  bedeu- 
tend leichter  zu  sehen  als  die  beiden  inneren  Uranussatelliten.  Pickeriug 

ist  es  gelungen,  denselben  an  7  Tagen  im  Jahre  1878  photometrisch  zu 
messen;  er  findet  im  Mittel  für  den  Helligkeitsunterschied  zwischen 
Neptun  und  seinem  Trabanten  den  AVerth  5.93  Grössenclassen,  und  daraus 

1)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  8,  p.  351. 
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folp^t  \\\r  die  mittlere  Oppositions-r  -  ̂   des  8att>llitt'ii,  wem»  diejenige  drn 
Neptun  zu  7.00  iui«,'enoiimieii  wird,  der  Werth  13.59.  Der  Durrhim-HMer 
de»  Trabanten  ist  dein/ufolj?e,  wenn  nuui  dem«ell)en  plciche  AIUkIo  wie 
dem  Planeten  zuerkennt.  ;:leich  :{030  km;  er  würde  aUo  fast  dem  i-rwlt-n 
Satelliten  des  Jupiter  an  (Jrüsse  gleiehkomnien. 

Capitel  IV. 

Die  Cometen  und  Nebelllecke. 

So  fruchtbringend  sieh  die  Anwendung  der  Speotndnnalyse  »rhon 
seit  der  kurzen  Zeit  ihres  Bestehens  flir  die  Erkenutniss  der  Natur  der 

Cometen  erwiesen  hat,  so  Avenig  hat  die  Photometrie  trotz  ihres  hohen 
Alters  zur  Aufklärung  der  einfachsten  und  wichtigsten  Fragen  hinsichtlich 

der  physischen  Beschaftenheit  dieser  merkwürdigen  Himmelskörper  1km- 
getragen.  Die  vorhandene  Litteratur  über  die  Cometcnhelligkeiten  ist  un- 

gemein dürftig.  Nur  von  einer  verschwindend  kleinen  Anzahl  aller  bisher 
erschienenen  Cometen  besitzen  wir  zusammenhängende  Beobachtungsreihen, 

und  diese  wenigen,  zumeist  auf  blossen  Schätzungen  beruhendi'n  An- 
gaben sind  grössteutheils  so  unbestimmt  und  ungenau,  dass  sie  kein  klare« 

Bild  von  den  Lichterscheinungen  geben,  geschweige  denn  gar  zuvj'rlässige 
Schlüsse  auf  die  Natur  der  Cometen  gestatten.  Von  wirklichen  photo- 

metrischen Messungen  ist  bis  Anfting  des  vorigen  Jahrzehnts  wenig 

oder  nichts  bekannt  geworden.  Die  Versuche,  die  seitdem  von  ver- 

schiedenen Seiten  gemacht  worden  sind,  bekunden  zwar  einen  entschie- 
denen Fortschritt  auf  diesem  Gebiete  und  deuten  den  Weg  an,  auf  welchem 

weiter  geschritten  werden  sollte;  aber  von  einer  eigentlichen  rh(»tometrie 
der  Cometen  kann  heute  noch  kaum  die  Rede  sein. 

Der  Grund,  weshalb  man  den  Beobachtungen  der  Cometcnhelligkeiten 

stets  nur  ein  nebensächliches  Interesse  zugewendet  hat,  und  weshalb  aurh 

das  bisher  gesammelte  Material  sich  als  unzulänglich  erwiesen  hat,  liegt 

an  dem  beständigen  Wechsel,  dem  in  den  meisten  Fällen  die  Form  und 

das  ganze  Aussehen  eines  Cometen  unterworfen  ist.  Es  sind  viele  Co- 

meten bekannt,  die  zur  Zeit  ihrer  Entdeckung  als  schwache,  regelmässig 



408  III.   Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

gestaltete  Nebelflecke  mit  mehr  oder  weniger  starker  centraler  Verdichtung- 
erschienen,  die  sich  aber  in  der  Nähe  des  Perihels  zu  einer  glänzenden 

Erscheinung  mit  blendend  hellem  fixsternartigen  Kern,  mit  einer  aus- 
gedehnten ebenfalls  hellleuchtenden  Umhüllung  und  einem  mächtigen 

Schweif  entwickelten.  Bei  vielen  Cometen,  namentlich  bei  den  der  Sonne 

nahe  kommenden,  traten  hierzu  noch  zeitweilig  fächerförmige  Ausstrah- 

lungen aus  dem  Kern,  die  das  Aussehen  des  Cometen  vollständig  ver- 
änderten. Die  Unmöglichkeit,  solche  gänzlich  heterogenen  Erscheinungen 

miteinander  zu  vergleichen,  hat  zweifellos  die  Astronomen  von  einer  syste- 
matischen Beobachtung  des  Lichtwechsels  der  Cometen  abgeschreckt;  sie 

ist  auch  Schuld  daran,  dass  von  den  wenigen  vorliegenden  Beobachtungs- 
reihen manche  als  gänzlich  werthlos  zu  bezeichnen  sind,  und  es  darf 

fraglich  erscheinen,  ob  es  überhaupt  jemals  gelingen  wird,  für  so  extreme 
Lichterscheinungen  ein  gemeinschaftliches  eiuwurfsfreies  Mass  zu  finden. 

Das  Hauptinteresse  hat  sich  von  jeher  auf  die  viel  umstrittene  Frage 
concentrirt,  ob  die  Cometen  eigenes  Licht  besitzen  oder  uns,  wie  die  übrigen 
Glieder  des  Sonnensystems,  nur  reflectirtes  Licht  zusenden.  Während 
Newton  und  Olbers  die  Cometen  für  dunkle  Weltkörper  hielten,  nahmen 

Herschel  und  Schröter  dieselben  als  selbstleuchtend  an,  und  beide  An- 
sichten sind  noch  bis  in  die  neueste  Zeit  mit  lebhaften  Gründen  gegen 

einander  vertheidigt  worden.  Als  Hauptargument  gegen  die  erstere  wurde 
früher  häufig  geltend  gemacht,  dass  die  Cometen  bei  ihren  stark  wechselnden 
Stellungen  zu  Sonne  und  Erde  keine  Lichtphasen  wie  die  Planeten  zeigen. 

Es  ist  zwar  mehrfach  das  Vorhandensein  von  Phasenerscheinungen  be- 
hauptet worden,  so  z.  B.  von  De  la  Hire  am  Cometen  des  Jahres  1682, 

von  Cassini  am  Cometen  von  1744  und  besonders  von  Cacciatore 

am  Cometen  von  1819;  aber  alle  diese  Wahrnehmungen  sind  keineswegs 
als  verbürgt  anzusehen  und  lassen  sich  durch  unregelmässige  Gestalt  der 
betreffenden  Cometenkeme  ungezwungen  erklären.  Man  kann  es  in  der 
That  heute  als  erwiesen  betrachten,  dass  die  Cometen  keine  Spur  von 

Lichtphasen  zeigen.  Dies  ist  aber  durchaus  kein  directer  Beweis  gegen 
die  Annahme  von  reflectirtem  Sonnenlicht.  Denn  es  ist  schon  längst  durch 
zahlreiche  Beobachtungen,  insbesondere  bei  Bedeckungen  von  Fixsternen 
durch  Cometen,  festgestellt,  dass  die  Cometenmaterie  nicht  nur  im  Schweif, 
sondern  auch  im  Kern  und  der  umgebenden  Hülle  ausserordentlich  dünn 
sein  muss,  so  dass  von  einer  eigentlich  festen  Masse  ähnlich  wie  z.  B, 
bei  den  Planeten  nicht  die  Rede  sein  kann.  Sind  aber  die  Cometen,  wie 

es  als  sicher  anzunehmen  ist,  Aggregate  von  zahllosen  getrennten  Par- 
tikelchen, die  im  Kern  am  dichtesten  zusammengedrängt  sind,  so  ist  es 

nicht  zu  verwundern,  dass  wir  an  ihnen,  selbst  wenn  sie  nur  Sonnenlicht 
reflectirten,  keine  regelmässigen  Phasenerscheimmgen  bemerken. 
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Man  hat  ferner  eine  Entseheiilun«?  Ulier  den  rrMpruu;;  de«  Cometen- 
lichtes  aus  den  Ilellifrlveitrtscliätzun^en  bei  venu-hiedenen  EntfcniuiipMi 
von  Sonne   und  Erde  zu  ̂ 'ewinneu  j;e»ucht     Wenn  ein  Coniet   1  i 
eigenes  Lieht  ausstrahlte    und  /war  von  unverUnderlirlu-r  1,. 

mllsste  nach  den  Grundsätzen  der  l'hotouietrie  die  heolmelitcir  »jcsaiu uu 

iutensität  stets  dem  Werthe  --,  proportional  «ein,  wo  ./  die  Kntfeniunj; 

Comet  —  Erde  bedeutet;  die  beobachtete  FlUchenintensitUt  mtlHstc  in 
diesem  Falle  bei  allen  Entfernungen  die  gleiche  sein.  Wäre  dagegen  der 
Comet  nur  durch  reHectirtes  Sonnenlicht  sichtbar,  so  luUsstc  (vorausge- 

setzt dass  die  Dimensionen  desselben  unverändert  blieben)  die  beobachtete 

Gesammtintensität  ebenso   wie  bei  den  Planeten  proi)orti<mal  der  Grtisse 

j7^  sein,  wo  r  die  Entfernung  des  Cometen  von  der  Sonne  ist:  die  be- 

obachtete Flächenintensität  wäre  dann  proportional  der  Grösse  -;  • 

Es  liegt  nun  der  Gedanke  nahe,  aus  den  Ilelligkeitsbcobachtuugen. 

je  nachdem  sich  dieser  oder  jener  Ausdruck  denselben  am  Besten  an- 
schliesst,  zu  Gunsten  der  einen  oder  anderen  Hypothese  zu  entscheiden. 

Indessen  ist  die  Sache  in  Wirklichkeit  keineswegs  so  einfin'h.  Denn 

abgesehen  davon,  dass,  wenigstens  bei  den  meisten  bisherigen  Cometen- 

beobachtungen ,  eine  gewisse  Unklarheit  darüber  herrscht,  ob  die  An- 

gaben sich  auf  die  Gesammtintensität  oder  die  Flächenhelligkcit  be- 

ziehen, so  wird  auch  häufig  durch  die  Gestaltsänderuugen  der  Cometen, 

besonders  aber  durch  plijtzlichc  Lichtausbrilche,  der  regelmässige  N'erlauf 
der  Lichtcurve  so  wesentlich  modificirt,  dass  von  vornherein  jede  Hoffnung 

ausgeschlossen  ist,  die  beobachteten  Helligkeitserschcinungen  durch  einen 

der  obigen  einfachen  Ausdrucke  darzustellen.  Die  Thatsache,  da.ss  an 

einigen  Cometen  eigenthUmliche  Lichtentwicklungen  in  Form  von  Aus- 

strahlungen aus  dem  Kern  oder  auch  in  plötzlichem  Auflodern  des  ganzen 

Kerns  beobachtet  worden  sind,  ist  vielfach  als  Beweis  von  Eigenlicht  be- 

trachtet worden;  indessen  hat  man  dem  entgegengehalten,  dass  diese 

Ausstrahlungen  elektrischer  Natur  seien,  die  gewöhnlich  erst  in  der 

Sonnennähe  des  Cometen  zur  Entwicklung  gelangten,  und  dass  im 

Übrigen  sehr  wohl  das  Cometenlicht  in  der  Hauptsache  oder  ausschliess- 
lieh  reflectirtes  Sonnenlicht  sein  könnte. 

Als  ein  wichtiges  Hülfsmittel  zur  Entscheidung  der  Frage  nach  dem 

L'rspninge  des  Cometeulichtes  ist  vielfach  auch  das  Polariskop  in
  Vor- 

schlag gebracht  worden.  Schon  Arago  hat  bald  nach  der  
Malus'schen 

Entdeckung  an  den  Cometen  von  1819  und  1835  sichere  
Spuren  von 

polarisirtem  Lichte  nachgewiesen  und  daraus  mit  Kecht  ge
folgert,  dass 
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diese  Cometen  nicht  ausschliesslich  eigenes  Licht  nach  der  Erde  senden 

könnten.  Später  sind  auch  an  vielen  anderen  Cometen  Polarisationser- 
scheinung-en  nachgewiesen  worden,  und  nur  bei  einigen  wenigen  Cometen 
hat  sich  keine  Spur  von  Polarisation  gezeigt.  Da  aber  der  Grad  der 
Polarisation  sehr  wesentlich  von  der  Grösse  des  Einfallswinkels  abhängt, 
so  kann  es  vorkommen,  dass  bei  gewissen  Elongationen  des  Cometen  fast 

gar  keine  Polarisation  wahrzunehmen  ist.  Im  Allgemeinen  darf  man  es 

durch  die  bisherigen  Untersuchungen  in  dieser  Richtung  für  erwiesen  an- 
nehmen, dass  in  der  That  wenigstens  ein  Theil  des  Cometenlichtes  von 

Reflexion  herrührt,  wenn  man  auch  über  den  Betrag  desselben  schon 
aus  dem  Grunde  nichts  Sicheres  angeben  kann,  weil  die  Polarisation 
keine  vollständige  ist. 

Vollkommene  Klarheit  über  die  Beschaffenheit  des  Cometenlichtes 

hat  uns  erst  das  Spectroskop  gebracht.  Bei  den  meisten  der  bis  jetzt 
untersuchten  Cometen  ist  ein  mehr  oder  weniger  intensives  continuirliches 
Spectrum  und  ausserdem  eine  Anzahl  von  hellen  Bändern  constatirt 

worden,  die  nach  dem  rothem  Ende  hin  scharf  begrenzt,  nach  dem  vio- 
letten hin  verwaschen  sind,  und  deren  Position  und  Aussehen  vollkommen 

mit  den  Bändern  in  den  Spectreu  der  Kohlenstoffverbindungen  überein- 
stimmen. Bei  einigen  Cometen,  z.  B.  vom  Jahre  1881  und  1882,  sind 

bei  der  Annäherung  derselben  au  die  Sonne  ausser  diesen  Bändern  noch 
andere  helle  Linien,  insbesondere  die  Natriumlinien,  bemerkt  worden. 
Das  Vorhandensein  von  hellen  Linien  und  der  Umstand,  dass  dieselben, 

wenigstens  die  Kohlenwasserstoff'linien ,  in  allen  Theilen  des  Cometen 
und  bei  allen  Entfernungen  desselben  sichtbar  sind,  beweisen  nun  ohne 
Weiteres,  dass  glühende  Gase  vorhanden  sind.  Mag  der  Glühzustand 
durch  eine  gewaltige  Erhitzung  des  ganzen  Körpers  hervorgerufen  sein, 

oder,  wie  es  die  Meteoritenhypothese  verlangt,  die  Folge  von  Zusammen- 
stössen  zwischen  den  festen  Partikelchen  sein,  die  in  der  gasförmigen 
Hülle  zerstreut  sind,  oder  mögen  endlich,  was  das  Wahrscheinlichste  ist, 
elektrische  Entladungen  im  Spiele  sein,  so  viel  steht  jedenfalls  fest,  dass 
durch  die  spectroskopischen  Beobachtungen  das  Selbstleuchten  der  Cometen 
über  jeden  Zweifel  gestellt  ist.  Auch  das  continuirliche  Spectrum  könnte 
an  und  für  sich  von  Eigenlicht  der  Cometen  herrühren;  da  jedoch  auf 

den  photographischen  Spectralaufnahmen  einiger  Cometen  deutlich  Frauu- 

hofer'sche  Linien  gesehen  worden  sind,  so  ist  die  Annahme  gerechtfertigt, 
dass  das  continuirliche  Spectrum  der  Cometen  wenigstens  zum  Theil  dem 
zurückgeworfenen  Sonnenlichte  den  Ursprung  verdankt.  Dem  Spectroskop 
wird  es  voraussichtlich  auch  in  Zukunft  vorbehalten  bleiben,  in  erster 

Linie  über  Alles,  was  hinsichtlich  der  hier  besprochenen  Frage  noch  un- 
aufgeklärt ist,  Auskunft  zu  geben,   und  in  dieser  Beziehung  werden  die 
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Helligkeitebeobachtuii^'eu  der  Cometen  stets  an  lledeutuiiK  hinter  den 
Hpectroskopischen  Untersuchungen  zurUrkstehen.  Trotzdem  Hellten  die 
ersteren  keinosweg:H  so  wie  bisher  vernachliissi^rt  werden.    T  -tu- 
dium  der  Sichtbarkeitsverhältuisse,  namentlich  bei  den  prnouiMU  n 
kehrenden  Cometen,  ist   fUr  das  Wiederauflindon   dorsi-lben    von  ̂ r 
Werthe,  und  die  mehrfach  ausgesprochene  Vermuthun;:.  dass  per»»..   
Lichtschwankungen  bei  den  meisten  Cometen  vorkommen,  kann  nur  durch 
sorgfältige  llelligkeitsbestimmungen  entschieden  werden.  Soll  aber  auf 
diesem  Gebiete  etwas  Krspriessliches  erreicht  werden,  so  muss  zunächst  die 
gegenwärtig  herrschende  Unklarheit  beseitigt  und  eine  Verständigung  darüber 
angestrebt  werden,  was  unter  Helligkeit  eines  Cometen  zu  verstehen  ist. 

In  den  Cometenephemeriden  wird  von  jeher  als  Helligkeit  eine  Grösse 

angeführt,  die  dem  Ausdrucke    ,-^-,  proportional  ist:  meistens  wird  dabei 

als  Einheit  der  Helligkeiten  der  Werth  angenommen,  den  dieser  Ausdruck 

zur  Zeit  der  Entdeckung  des  Cometen  besass.  Voraussetzung  bei  dieser  Hc- 
zeichnungsweise  ist  nach  dem  früher  Gesagten,  dass  der  Comet  nur  reflectirtes 

Licht  aussendet,  und  dass  seine  Keflexionsfähigkeit  während  der  Dauer  seiner 

Erscheinung  unverändert  bleibt.  Da  diese  Voraussetzung  nach  dem,  was  das 

Spectroskop  uns  lehrt,  keineswegs  vollkommen  zutreffend  ist,  und  sicher 
wenigstens  ein  Bruchtheil  des  Coractenlichtes  vom  Selbstleuchten  herrührt, 

so  ist  klar,  dass  die  bisher  gebräuchliche  Vorausberechnung  der  Helligkeiten 

ungenau  sein  muss.  Aber  selbst  wenn  das  zurückgeworfene  Licht  bei  einem 

Cometen  ganz  und  gar  überwiegen  sollte,  so  würde  auch  daim  der  obige  Aus- 
druck nur  gelten,  wenn  es  sich  um  das  Gesammtlicht,  nicht  um  die 

Flächeuhelligkeit  an  einer  bestimmten  Stelle  des  Cometen  handelte;  im 

letzteren  Falle  würde,  wie  bereits  erwähnt  ist,  stiitt  des  Ausdruckes  -j-—i 

der  Werth  —5-  für  die  Vorausberechnung  zu  benutzen  seni.    Es  ist  m  der 

jüngsten  Zeit  mehrfach  über  die  Berechtigung  des  einen  oder  anderen  dieser 

Ausdrücke  gestritten  worden;  wie  mir  scheint,  durchaus  ohne  zwingenden 

Grund.  Nach  den  ersten  Grundsätzen  der  Photometrie  haben  beide  Aus- 

drücke vollkommene  Gleichberechtigung  i);  es  kommt  nur  bei  der  Ver- 

gleichung  mit  den  Beobachtungen  in  jedem  Falle  auf  die  Entscheidung 

an,  ob  es  sich  um  das  Gesammtlicht  oder  um  die  Flächenhelligkeit  handelt. 

1)  Es  wäre  sehr  erwünscht,  wie  auch  schon  mehrfach  von  anderer  Seit«  hervor- 

gehoben ist,  wenn  in  den  Cometenephemeriden  neben  den  Werthen  von  ̂ -^  «nch 

die  Werthe  -j  angegeben  würden. 
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Wie  sind  nun  bisher  gewöhnlich  die  Helligkeitsbeobachtungen  der 

Cometen  augestellt  worden?  Meistens  ist  die  Lichtstärke  in  Stemgrössen  an- 
gegeben, aber  es  hängt  wesentlich  von  dem  benutzten  Hulfsmittel  ab,  worauf 

diese  Angabe  zu  beziehen  ist.  Wird  ein  Comet  so  hell,  dass  er  mit  blossen 
Augen  sichtbar  ist,  so  erscheint  er  gewöhnlich,  vom  Schweif  abgesehen,  wie 
ein  nebelartiger  Stern,  dessen  Vergleichung  mit  benachbarten  Sternen  zwar 
äusserst  schwierig,  aber  bei  einiger  Übung  doch  ausführbar  ist.  Der  Comet 

wird  dabei  durchaus  als  Stern  aufgefasst,  und  die  Grössenschätzung,  so  un- 
sicher sie  auch  ist,  kann  als  gültig  für  das  Gesammtlicht  betrachtet  werden. 

Bei  Anwendung  von  Fernrohren  kommt  es  einerseits  auf  die  Be- 
schaffenheit des  Cometen  selbst  an,  dann  aber  auch  auf  die  instrumenteilen 

Hulfsmittel,  insbesondere  auf  die  angewandte  Vergrösserung.  Hat  der 
Comet  von  Anfang  au  einen  deutlichen  sternartigen  Kern,  so  wird  man 
diesen  Kern  mit  lichtstarken  Fernrohren  und  mittlerer  Vergrösserung  fast 
ebenso  gut  wie  jeden  beliebigen  anderen  Fixstern  in  Bezug  auf  seine 
Grösse  schätzen  oder  mit  anderen  Sternen  vergleichen  können.  Diese 
Schätzungen  des  Kerns  allein  sind  gewöhnlich  die  zuverlässigsten  und 
geben  die  brauchbarsten  Lichtcurven;   man  wird  bei  ihnen,   da  es  sich 

1 
um  Punktvergleichungen  handelt,  am  Ehesten  den  Ausdruck    ^     -  zur  An- 

Wendung  bringen  können.  In  kleineren  Fernrohren  und  bei  Benutzung 

recht  schwacher  Vergrösserung  wird  häufig  der  Kern  des  Cometen  zu- 
sammen mit  der  umgebenden  Hülle,  also  der  ganze  Kopf,  wie  ein  punkt- 

artiges Nebelobject  erscheinen,  welches  sich  zur  Noth  mit  benachbarten 
Fixsternen,  namentlich  wenn  mau  dieselben  etwas  ausserhalb  des  Focus 
betrachtet,  vergleichen  lässt. 

Hat  der  Comet  gar  keinen  sternartigen  Kern,  sondern  erscheint  im 

Fernrohr  als  matter,  höchstens  nach  der  Mitte  zu  etwas  verdichteter  Nebel- 
fleck von  merklicher  Ausdehnung,  so  sind  Grössenschätzungen  so  gut 

wie  unausführbar.  Die  einzig  mögliche  Art  der  Helligkeitsbestimmungen 
sind  dann  Messungen  der  Flächenintensität  mittelst  irgend  eines  dazu 
geeigneten  Instrumentes,  etwa  des  SteinheiFscheu  Prismenphotometers  oder 
noch  besser  des  Keilphotometers. 

Rechnet  man  zu  den  bisher  aufgezählten  Schwierigkeiten,  die  sich 

einer  einheitlichen  Beobachtungsweise  der  Cometenhelligkeiten  entgegen- 
stellen, noch  den  Umstand,  dass  bei  den  meisten  Cometen  Veränderungen 

in  der  Form  und  dem  ganzen  Aussehen  eintreten,  so  ist  klar,  dass  exacte 
Resultate  aus  den  Helligkeitsbeobachtuugen  niemals  erwartet  werden 

dürfen,  und  dass  sich  auch  kaum  bindende  Vorschriften  für  die  An- 
stellung der  Beobachtungen  geben  lassen.  Soviel  geht  jedenfalls  aus  dem 

Gesagten  hervor,  dass  unter  allen  Umständen  nur  Helligkeitsangaben  mit 
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einander  vereinbar  sind,  die  von  demselhen  IWoliachter  mit  denjik«II>cn 
Instrumente  und  der  gleichen  Verpr«»HerunK  p'wonnt-n  Hind. 

Welche  Unterschiede  bei  den  Gr(i88en8ihät/,un<:<'n  eine«  Conietcn  je 
nach  den  benutzten  liUlfsniittelu  hervortreten  können,  möjj^c  im  1  '.«n 
an  dem  Heispiele  des  Cometen  1S74  III   <  \vrx  werden,  drtMM*n 
Helligkeit  von  Schmidt«)  in  Athen  auf  dniiacuc  An  unternurbt  worden 
ist.  Die  beiden  ersten  Beobachtungsreiheu  sind  am  l{etrart«»r  angextrllt. 
und  zwar  die  eine  mit  Benutzung  eines  stark  vergrössernden  (»cular», 
die  andere  mit  einem  schwachen  Ocular;  beide  bezichen  sich  auf  die 
Helligkeit  des  Kerns  allein.  Die  dritte  iteihe  enthalt  die  Schätzungen 
mit  unbewaffnetem  Auge  und  bezieht  sich  auf  die  Helligkeit  des  ganzen 
Cometenkopfes.  In  der  folgenden  Zusammenstellung  der  SchmidtHchen 
Grössen  angaben  sind  nur  diejenigen  Beobachtungstage  herauHgegriffen 
worden,  au  deneu  alle  drei  Schutzungsmethoden  zugleich  angewandt 
wurden.  Da  der  Comet  im  Juli  einen  ziemlich  tiefen  Stand  hatte,  so 
wird  der  Eintiuss  der  Extinction  nicht  ganz  unbedeutend  gewesen  sein; 
es  ist  aber  auzunehmeu,  dass  ein  so  geübter  Beobachter  wie  Schmidt 
bereits  bei  deu  Schätzungen  selbst  auf  die  Extinction  Rücksicht  genommen 

hat  2).  Zur  Vergleichuug  mit  den  Beobachtungen  sind  in  der  Zusammen- 
stellung noch  die  berechneten  Helligkeiten  angeführt  und   zwar  >i.\vuh1 

mit   Benutzung  des    Ausdrucks     »  ̂ ,   als  -r  .      Die  Logarithmen  dietier 

Werthe  sind  durch  Division  mit  0.4  in  der  üblichen  Weise  in  Grösae»^- 

elassen  umgewandelt,  und  zu  den  so  erhaltenen  Zahlen  ist  dann  eine 

Constante  hinzugefügt  worden,  um  die  berechnete  Helligkeit  für  deh 

ersten  Beobachtungstag  (Juni  1)  in  genaue  Übereinstimmung  mit  der  be- 
obachteten Grösse  in  der  ersten  Keihe  /u  liriiigcii. 

Qrössensuh&tzungen 
Datum 
1874 mit  starkem mit  schwachem mit  freiem 

Ocular Ocular 
Aage 

Juni    1 lO.Ü 
8.0 

6.5 

11 
10.0 8.0 

5.2 
17 9.0 

7.5 

4.6 

18 9.0 7.7 
4.5 

20 8.0 7.0 
4.5 

22 8.5 7.2 4.2 

Berechnet«  Qelli|{li*a 

1  ,         1      ■  #> 

10.0 
10.0 9.3 

9.7 
8.9 

9.5 

8.8 9.5 

8.7 
9.4 

8.5 
9.4 

1)  Astr.  Nachr.    Bd.  87,  Nr.  2067. 

2)  Bei  Gelegenheit  der  Mittheilung  seiner  nelligkeitsschiitzimpcn  an  dem 

Klinkerfues'schen  Cometen  des  Jahres  1853  Astr.  Nachr.  Bd.  37,  Nr.  883  hat  Schmidt 

ausdrücklich  hervorgehoben,  dass  er  bemüht  gewesen  ist,  ebenso  wie  bei  allen 

seinen  Beobachtungen  der  veränderlichen  Sterne,  die  Extinction  des  Lichtes  in  der 
Atmosphäre  zu  berücksichtigen. 
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Datum 
Grössenschätzungen Berechnete Helligkeit 

1874 mit  starkem 

Ocular 
mit  schwachem 

Ocular 

mit  freiem Auge 

„.4^^S^.,^,+  Const.
 
jilogl+Const. 

Juni  24 8.0 6.8 
4.0 8.4 

9.3 
27 9.0 

,     7.0 
4.0 8.1 9.3 

30 8.5 7.2 
3.5 7.8 9.2 

Juli    2 7.5 
6.7 

3.2 7.7 9.2 

4 7.5 6.0 
3.0 

7.5 9.2 

6 7.5 

6.7 
2.9 

7.3 9.2 

8 7.0 6.0 2.5 
7.1 9.1 

10-. 7.5 5.5 
1.9 

6.9 

9.1        ' 

12 7.0 5.0 

1.5 6.7 
9.2 

13 6.5 4.7 
1.5 

6.6 9.2 
Dieses  Beispiel  ist  in  mehrfaclier  Beziehung  lehrreich.  Erstens  sieht 

man,  wie  stark  die  verschiedenen  Helligkeitsangaben  voneinander  ab- 
weichen. Für  das  blosse  Auge  erschien  am  letzten  Tage  der  Cometen- 

kopf  als  Stern  1.  bis  2.  Grösse,  während  im  Fernrohre  der  Kern  allein 
als  Stern  6.  bis  7.  Grösse  taxirt  wurde;  die  Schätzungen  des  Kerns  mit 

verschiedenen  Vergrösserungen  diÖeriren  um  durchschnittlich  1.5  Grössen- 
classen  voneinander.  Man  sieht  hieraus,  dass  Grössenangaben  für  einen 
Cometen  ohne  nähere  Bezeichnung,  auf  welchen  Theil  sich  dieselben 
beziehen,  und  ohne  genaue  Mittheilung  der  angewandten  Instrumente  und 
Vergrösserungen  vollständig  werthlos  sind.  Ferner  ergiebt  sich  aus  dem 
obigen  Beispiele,  dass  die  Form  der  Lichtcurve  für  die  einzelnen  Reihen 
Avesentlich  verschieden  ist.  Während  die  beiden  ersten  für  den  Kern 

allein  gültigen  Eeihen  noch  in  leidlicher  Übereinstimmung  innerhalb  des 
betrachteten  Zeitraumes  eine  Helligkeitszunahme  von  ungefähr  3.5  Grössen 
ergeben,  folgt  aus  der  dritten  Eeihe  ein  Anwachsen  von  5  Grössen, 
offenbar  weil  bei  den  Schätzungen  mit  blossem  Auge  die  Lichthüllen  um 
den  Kern,  die  bei  der  Annäherung  des  Cometen  au  die  Sonne  fast  immer 
grösser  und  intensiver  werden,  wesentlich  zur  Verstärkung  des  Eindrucks 

beitragen.  Die  Vergleichung  mit  den  berechneten  Intensitäten  zeigt  end- 

lich, dass  der  Ausdruck  — ,  welcher  für  den  grössten  Theil  des  betrachteten 

Zeitintervalles  constant  bleibt,  auch  nicht  im  Entferntesten  die  Beobach- 

tungen darstellt.     Dagegen  schliesst   sich  der  Ausdruck    ^    ̂ _  den  ersten 

Reihen  im  Grossen  und  Ganzen  leidlich  an,  wenn  auch  einige  Abwei- 
chungen zwischen  Beobachtung  und  Rechnung  vorkommen,  die  kaum 

durch  blosse  zufällige  Schätzungsfehler  erklärt  werden  können.  Jedenfalls 
würde  in  diesem  Falle,  da  es  sich  nur  um  die  Schätzung  des  Kernes, 
also  eines  nahezu  puuktartigen  Objectes  handelt,  der  Schluss  gerechtfertigt 
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erscheinen,  duss  da«  Licht  des  Cometenkernert  wilhrcnd  der  7a''\i  von  Juni  I 
bis  Juli  \'.\  in  der  Hauptsache  reticctirtes  Sonnenlicht  p«wii»«"n  i»»t. 

Die  Zahl   der  Cometen,   an   denen  eben»«»  ausführliche  und  Kirhrrr 
IlcUij^keitsbeobachtunpen  wie   die   eben   besprochcnt-n  anp'stcUt  wonlni 
sind,    ist   ausserordentlich   gerinj,'.      Das  meiste   Material  ist  Schmidt' 
zu  verdanken,    welcher  ausser  von  dem  (.'ometen   l*>7l  III  nitch  v»»n  den 
Cometen  ISöO  I  (Petersen;,   ISWA  III    Klinkcrfucs  .   IHM  II  'de  Minriauv 

18f32  II  (Schmidt)  zusammenhiin-^cnde  Schät/.unp*rcihen  veriltVcntli«ht  Itat 
Weiter  verdienen   noch    Erwähnung;  die   von  raschen-)  an   den   l";<>.  •( 

Kernen  des   Biela'schen   Cometen   im   Jahre    lh4»i  ausgeführten    \     „ 
ehunj,'en,  die  besonders  deswegen  bemerkenswerth  sind,  weil  dabei  die 

Steinheil'sche  Methode  der   Vergleichung  ausser   dem  Hilde  dun-h  Aus- 
ziehen des  Oculars  benutzt  wurde;    ferner  die  S<'hUt/.un;ren  der  Cometen 

1881  III  (Tebbutt)  und  1S81  IV  (Schacbcrle)  von  Schwab»),  und  fmllich 

die  iu  Potsdam^)    mit  dem   Zöllner'schen    Photometer    angestellten   Mes- 
sungen an  den  Cometen  1882  I  (Wells),  1884  1  (Pons-Hrooks  ,  188»}  I  Fal-r- 

1886  II  (Barnard).    Die  meisten  dieser  Reobachtungsreihen  bezichen  sicii 
auf  den  Kern  allein  oder  wenigstens  auf  den  Kern  mit  seiner  unniittrlbaron 

Umgebung;  sie  werden  daher  im  Allgemeinen  besser  durch  den  Ausdru«k 
1  I 

,  -^  als  durch  -^  dargestellt,  obirleicli  auch  der  erstere,  wie  zu  erwart«'n 

ist,  sich  keineswegs  als  ausreichend  erweist.  Es  kommen  nicht  nur  un- 
regelmässige Lichtschwankungen  vor,  sondern  es  zeigt  sich  gewöhnlich  noch 

in  der  Nähe  des  Perihels  eine  l)esonders  starke  Lichtzunahme,  die  häutig 

von  Ausströmungen  aus  dem  Kern,  wahrscheinlich  elektrischen  Ursprungs, 

begleitet  ist.  Der  Versuch,  alle  diese  Erscheinungen  durch  eine  einfache 
Formel  darzustellen,  muss  als  vollständig  aussichtslos  betrachtet  werden. 

Eine  besondere  Erwähnung  verdient  unter  d<'n  oben  aufgczähltci\ 

Beobachtungsreihen  noch  die  von  Schmidt  am  Kern  des  Cometen  ls<»2  II 

augestellte,  welche  eine  scharf  ausgeprägte  Wellencurvc  mit  deutlichen 

Maximis  und  Minimis  von  kurzer  Periode  zeigt.  Die  Bearbeitung  der 

zwischen  Aug.  13  und  Sept.  15  beobachteten  Maxima  ergiebt  eine  regel- 

mässige Periode  von  2.698  Tagen;  die  Maximalhclligkeiten,  welche  von 

Mitte  August  (Grösse  etwa  7.5)  bis  Ende  August  (Grösse  etwa  6.7)  zu- 
nehmen,   von  da   an    aber    wieder  almchmcn.    lassen    sich    vollkommen 

befriedigend  durch  den  Ausdruck  ^-y.  darstellen.    Die  MininiM.  nir  sich 

1)  Astr.  Nachr.  Bd.  31,  Nr. 73(3;  Bd.  37,  Nr.883;  Bd.  38,  Nr.lMl;  Bd.  59.  Nr.  139.,. 2   Astr.  Nachr.  Bd.  24,  Nr.  5H2. 
31  Astr.  Nachr.  Bd.  101,  Nr.  2412.  __ 

4)  Astr.  Nachr.  Bd.  103,  Nr.  2453;  Bd.  10«.  Nr.  257'.f.  Bd.  114.  Nr.  2-33. 
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behandelt,  ergeben  fast  genau  dieselbe  Periode  (2.707  Tage);  dagegen 
fügen  sich  die  Minimalhelligkeiten  durchaus  nicht  dem  einfachen  Ausdrucke 

s—^  .    Die  Helligkeitsdifferenz  zwischen  einem  Maximum  und  dem  darauf 

folgenden  Minimum  betrug  Mitte  August  etwa  \\  Grösse,  stieg  dann  bis 
Ende  August  (bis  kurz  nach  dem  Perihel)  auf  etwa  vier  Grössen  und 
sank  endlich  bis  Mitte  September  wieder  auf  etwa  zwei  Grössen  zurück. 
Die  Pulsationen  des  Cometenlichtes  sind  also  in  der  Nähe  des  Perihels 

am  lebhaftesten  gewesen.  Interessant  ist,  dass  diese  Erscheinungen  im 
deutlichen  Zusammenhange  standen  mit  den  drehenden  Bewegungen,  welche 
an  den  Ausströmungen  aus  dem  Kerne  bemerkt  wurden.  Die  scheinbaren 
Neigungswinkel  des  Strömuugsfächers  gegen  die  Schweifaxe  erreichten 
in  einer  Periode  von  2  bis  3  Tagen  ihre  Maxima  und  Minima,  und 

zwar  coincidirten  die  Maximazeiten  mit  den  Zeiten  der  grössten  Kern- 
helligkeit und  ebenso  die  Minima  mit  den  Zeiten  der  geringsten  Helligkeit. 

Die  überaus  interessanten  Beobachtungen  Schmidts,  an  deren  Eealität 

nicht  zu  zweifeln  ist,  zeigen,  von  welcher  Bedeutung  sorgfältige  Hellig- 
keitsschätzungen für  die  Erforschung  der  physischen  Beschaffenheit  der 

Cometen  eventuell  sein  können. 

Periodische  Helligkeitsänderungen,  allerdings  von  langer  Dauer,  sind 
auch  bei  einigen  anderen  Cometen  vermuthet  worden,  insbesondere  bei 

dem  Encke'schen  Cometen.  Berberich i]  hat  sich  im  Jahre  1888  der 
verdienstlichen  Arbeit  unterzogen,  Alles,  was  über  die  Helligkeit  dieses 
Cometen  bei  den  24  Erscheinungen  desselben  zwischen  1786  und  1885 
bekannt  geworden  ist,  zusammenstellen.  Es  sind  dies  allerdings  meistens 
nur  ganz  rohe  Angaben;  nur  vereinzelt  finden  sich  wirkliche  Schätzungen 
der  Lichtstärke,  und  auch  diese  sind  nur  mit  Vorsicht  zu  verwerthen, 
weil  bei  dem  nebelartigen  Aussehen  dieses  Cometen,  an  dem  fast  niemals 
ein  wirklicher  Kern  wahrgenommen  ist,  die  Entscheidung  schwierig  ist, 
ob  die  Beobachtung  sich  auf  das  Gesammtlicht  oder  die  Flächenintensität 
bezieht.  Berberich  glaubte  aus  dem  Material  den  Schluss  ziehen  zu 

können,  dass  die  Lichtstärke  des  Encke'schen  Cometen  in  den  einzelneu 
Erscheinungen  nicht  unmerklich  verschieden  gewesen  ist.  Dabei  schien 
ein  Zusammenhang  mit  der  Sonnenthätigkeit  in  der  Weise  angedeutet, 
dass  die  hellen  Erscheinungen  mit  den  Zeiten  der  Maxima,  die  schwachen 
mit  den  Zeiten  der  Minima  der  Sonnenthätigkeit  zusammenfallen;  selbst 
die  Unregelmässigkeiten  in  der  11jährigen  Sonnenperiode  sollen  sich  nach 
Berberichs  Meinung  in  der  Cometenhelligkeit  abspiegeln.  Wenn  auch 
das  ungenügende  Material  sichere  Schlüsse   in   dieser  Beziehung  nicht 

1)  Astr.  Nachr.    Bd.  119,  Nr.  2836—37. 
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gestattet, ■  80  ist  doch  bei  der  unzwcifelliat'ten  Kinwirkiiu;;  «Irr  Suiih«  nxif 
die  Lichterscheiumij^eu  der  Cometf n  die  Horbericirschu  Vcriiiuthuii)?  i. 
ohne  Weiteres  von  der  Hund  /u  weisen. 

Zum  Schlüsse  niöjren  noch  einip«  BenierkunpMi  I'hit/.  finden  UWr  die 
bisherigen  Versuehe,  bei  den  Ilelligkeitsbcstinunungen  der  Cnnicten  dir 
Schiitzungsmethode  durch  photonietrische  Messungen  zu  ersetzen.  Dhhh 
wirkliche  Messungen  vor  den  blossen  Schiltzun^Mi  den  Vorzug  vrrdi«  ■ 
bedarf  wohl  kaum  der  Erörterung;  nur  dürfte  es  sich  fragen,  wcirm- 
Methode  gerade  hier  am  Vortheilhaftesten  zu  venvcnden  ist.  Hestinnntf 
Vorschriften  lassen  sich  natürlich  von  vornherein  nicht  geben,  weil  es  in 

jedem  einzelnen  Falle  auf  das  Aussehen  des  betrefl'cnden  Cometen  an- 
kommen wird;  indessen  unterliegt  es  keinem  Zweifel,  das«  das  K  ,, 

photometer  sich  wie  kein  anderes  Instrument  zu  Untersuchungen  des 
Cometenlichtes  eignet,  nicht  nur  bei  solchen  Cometen,  die  einen  scharfen 
fixstemartigen  Kern  haben,  sondern  auch  bei  solchen,  die  nur  eine  nebel- 

artige centrale  Verdichtung  aufweisen.  Empfchlenswerth  ist  auch  das 
Verfahren,  welches  von  mir  bei  den  llelligkeitsmessungen  einiger  (Vnneten 

bereits  mit  Erfolg  angewendet  worden  ist.  An  einem  ZöUner'scheu 
Photometer  wird  au  Stelle  der  Diaphragmenscheibe  für  die  künstlichen 
Sterne  ein  Bleudglas  von  dunklem  blauen  (ilase  in  geeigneter  Fassung 
vor  der  Lampenötfuuug  angebracht.  In  dieses  Hlendglas,  welches  für 
das  Lampenlicht  fast  vollständig  undurchsichtig  sein  muss,  wird  eine 
kleine  Kugelschale  eingeschliffen,  sodass  dasselbe  in  der  Mitte  nur  noch 

eine  Dicke  von  etwa  O.'i  mm  behält  und  stark  durchsichtig  wird,  während 
von  der  Mitte  nach  allen  Seiten  hin  die  DurcliHichtigkcit  erst  langsam, 

dann  schneller  abnimmt  und  in  einer  Entfernung  von  etwa  '>  mm  von  der 
Mitte  vollständig  aufhört.  Durch  diese  Einrichtung  entstehen  im  (iesichts- 
felde  des  Photometers  anstatt  der  künstlichen  Sterne  zwei  runde  Nebel- 

bildchen, die  am  Pande  ganz  verwaschen  sind  und,  je  nach  der  Fonn 

der  eingeschlifl*enen  Fläche,  eine  mehr  oder  weniger  sternartige  centrale 

Verdichtung  zeigen.  Durch  Verschiebung  des  Oculars  kann  diesen  künst- 
lichen Nebeln  nach  Bedarf  ein  noch  verschwommeneres  Aussehen  gegeben 

werden,  und  es  lässt  sich  fast  in  jedem  Falle,  namentlich  bei  entsprechender 

Wahl  der  Vergrösserung,  erreichen,  dass  die  künstlichen  Objccte  den  Co- 
inetenkernen  nebst  ihrer  unmittelbaren  Umhüllung  sehr  ähnlich  sehen. 

Die  Vergleichungen  lassen  sich ,  wie  aus  meinen  Messungen  der  Cometen 

1884  I,  188Ü  I  und  1886  II  hervorgeht,  mit  ausserordentlicher  Sicherheit 

ausfuhren,  und  die  Methode  wird  voraussichtlich  bei  denjenigen  Cometen 

die  brauchbarsten  Resultate  liefern,  wo  der  Kern  nicht  allzu  sehr  als  Stern 

hervortritt  und  wo  die  Form  sich  im  Laufe  der  Erscheinung  nur  weni;; 

ändert.     In  allen  denjenigen  Fällen,   wo  diese  Bedingungen  nicht  erteilt 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  2( 
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sind,  besonders  aber  dann,  wenn  Lichtausstrahlungen  aus  dem  Kern  und 

ganz  plötzliche  Änderungen  des  ganzen  Aussehens  eintreten,  versagt  natür- 
lich dieses  photometrische  Verfahren  genau  ebenso  wie  überhaupt  jeder 

Versuch,  solche  gänzlich  heterogenen  Lichterscheinungen  miteinander  ver- 
gleichen zu  wollen. 

Noch  weniger  als  auf  dem  Gebiete  der  Cometenphotometrie  ist  bisher 
auf  demjenigen  der  Nebelphotometrie  geleistet  worden,  obgleich  bei  dieser 
Classe  von  Himmelskörpern  die  Sachlage  insofern  etwas  günstiger  ist,  als 
reflectirtes  Licht  dabei  gar  nicht  in  Frage  kommt,  und  im  Allgemeinen 
Form  und  Aussehen  dieser  Objecte  keinen  oder  nur  ganz  geringfügigen 
Änderungen  unterworfen  sind.  Alles  was  wir  über  die  Helligkeiten  dieser 

Weltkörper  wissen,  beschränkt  sich  im  Wesentlichen  auf  die  kurzen  be- 
schreibenden Notizen,  die  von  den  Beobachtern  in  den  verschiedenen 

Nebelcatalogen  mitgetheilt  worden  sind.  Als  Eichtschnur  hat  dabei  bis 
heutigen  Tages  die  vonHerschel  in  seinem  Generalcataloge  eingeführte 

Bezeichnungsweise  gedient,  nach  welcher  die  folgenden  zehn  hauptsäch- 
lichsten Helligkeitsstufen  unterschieden  werden  (man  benutzt  auch  heute 

noch  gewöhnlich  die  Herschel'schen  Abkürzungen): 
e  B  =:  extremely  oder  excessively  bright, 
v-B  =  very  bright, 
B  =  bright, 

cB  =  considerably  bright, 
2)B  =  pretty  bright, 
_2Ji^=pretty  faint, 
cF=^  considerably  faint, i'^=  faint, 

rF=  very  faint, 
eF=  extremely  oder  excessively  faint. 

Diese  durchaus  willkürlich  gewählte  Scala  macht  keineswegs  den 
Anspruch  darauf,  ganz  gleichmässige  Helligkeitsabstufungen  anzugeben; 

sie  soll  nur  allgemein  eine  »Reihung«  der  Nebel  nach  ihrer  Helligkeit  er- 
möglichen. Aber  auch  dieses  Ziel  ist  schon  schwierig  genug  zu  erreichen 

in  Rücksicht  auf  die  enormen  Unterschiede  in  dem  Aussehen  der  einzelnen 

Nebelclassen.  Ein  sehr  ausgedehnter  Nebel  von  unregelmässiger  Gestalt 
und  gleichmässiger  Helligkeitsvertheiluug  wird  z.  B.  ebenso  gut  mit  vB 
bezeichnet,  wie  ein  kleiner  runder  Nebel  mit  einer  starken  fixsternartigen 

Verdichtung  in  der  Mitte,  obgleich  streng  genommen  beide  Objecte  durch- 
aus nicht  miteinander  vergleichbar  sind.  Abgesehen  von  dieser  fast 

unüberwindlichen  Schwierigkeit  hat  eine  derartige  »Reihung«   streng  ge- 
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nommen  nur  Bedeutun-  nir  die  Sohiitzinifrcu  eine»  uud  deit»olbon  liwili- 
at'htere  mit  Benutzung'  dessclbiu  Instruiueute«  und  der 
frrösrtcrunj;.  Es  ist  bekannt,  wie  »ehr  die  SiehtlMirkcit  und  1 
heurtheilun-:  namentlich  aus^'edehnter  schwaeher  N«'h,ltlii.lnu  vou  der 
(Jrösse  des  Objeetivs  und  insbesonden-  von  der  anfrewundtcu  Vi-rjo^iHiterun;? 
abhänprt.  Herücksirhti-^t  mau  ferner  ncch.  (hiss  rnfrU'ifhmUHHijjkfitrn  in 
der  Luftdurchsichti^'keit  und  die  llelli^'ki'it  des  (J runde«  bei  d.ii  Ni'Ik-1- 
beobaehtungeu  eioe  besonders  wiehtif?e  Holle  spielen,  und  da-^s  auch  die 
verschiedene  Sehschärfe  der  Beobachter  bei  diesen  schwierifren  ObjcrNn 
in  Betracht  kommt,  so  liegt  es  auf  der  Hand,  dass  licllij,'kcitss<hjil/.un;rcn 
verschiedener  Beobachter  nicht  ohne  Weiteres  miteinander  vereinimr 
sind.  Man  wird  sich  daher  auch  nicht  wundern  dürfen,  dass  /,.  B.  ein 

und  derselbe  Nebel  in  zwei  verschiedenen  C'ataloircn  mit  //  und  F  l>e- 
zeichuet  ist,  und  dass  häufig  noch  grössere  Dilferenzeu  vorkommen. 
Verhältnissmässig  am  Besten  stimmen  die  Ilelligkcitsangabcn  fllr  diejenigen 
Nebel  untereinander  Ubercin,  die  eine  starke  sternartige  Com-cntration 
in  der  Mitte  zeigen.  Man  hat  bei  diesen  Nebeln  bisweilen  auch  versuiht, 

die  Helligkeit  des  Kerns  mit  benachbarten  Fixstcnicn  zu  vt'ri:bi«lii  n 
und  direct  in  Grössenclasseu  auszudrUekeu. 

An  Vorschlägen,  die  Lichtstärke  der  Ncl)eltlccke  mit  Hülfe  von 

photometrischen  Vorrichtungen  zu  messen,  hat  es  nicht  gefehlt;  doch  sind 
bisher  niemals  grössere  Beobachtuugsreihen  angestellt  worden.  Am 

meisten  Beachtung  verdienen  in  dieser  Beziehung  die  Vorschläge  von 

Huggins"),  Pickeriug^j  und  Holden').  Ersterer  emj»fichlt  die  Be- 
nutzung eines  Instrumentes,  in  welchem  zwei  bereits  von  Dawes  ai 

wandte  photometrische  Methoden  combinirt  sind.  Eine  Diaphragmensciuihc 

mit  einem  kleinen  Loch  in  der  Mitte  kann  mittelst  einer  .Schraube  mess- 

bar vom  Brennpunkte  nach  dem  Objcctive  hin  l)ewegt  werden;  ausserdem 

sind  vor  dem  Oculare  zwei  Keile  aus  Neutralglas  angebracht,  welche 

messbar  gegeneinander  verschoben  werden  können.  Die  Beoba<'htungen 

.geschehen  nun  in  der  Weise,  dass  das  Diaphragma  zunächst  in  eine 

Position  gebracht  wird,  wo  alle  vom  Objectiv  kommenden  Strahlen  un- 

gehindert die  kleine  Ötlnung  in  der  Mitte  passiren.  Der  zu  untersuchende 

Nebel  wird  dann  mit  Hülfe  der  Keile  gänzlich  zum  Verschwinden  ge- 

bracht. Zur  Vergleichung  dient  eine  Normalkerze,  die  in  grosser  Ent- 

fernung auf  dem  Dache  eines  Hauses  aufgestellt  ist,  und  deren  Bild  mit 

demselben  Instrumente  wie  vorher  der  Nebel  betrachtet  wird.  Indem  die- 

selbe Stellung  der  Keile  beibehalten  wird,  bei  der  das  Verschwinden  des 

1)  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.    1866,  p.  381. 

2)  American  Journal  of  science.    3.  Ser.    Vol.  U  (1867),  p.  482. 
3)  Nature.    Vol.  21,  p.  346. 

27* 
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Nebels  beobachtet  war,  kann  mm  durch  Bewegung  des,  Diaphragmas 
auch  das  Kerzeubild  ausgelöscht  werden ;  die  Grösse  dieser  Verschiebung 
giebt  dann  nach  den  bekannten  Principien  der  Photometrie  ein  Mass  für 
das  Verhältuiss  der  Flächenhelligkeiten  von  Nebel  und  Kerzenbild. 

Huggins  hat  auf  diese  Weise  den  Nebel  G.G.  Nr.  462S  =  h2098,  den 
Kingnebel  in  der  Leier  und  den  Dumbbell-Nebel  mit  der  Kerzenflamme 
verglichen,  und  seine  Messungen  ergeben,  wenn  die  Helligkeit  des  ersteren 
Nebels  mit  1  bezeichnet  wird,  die  Helligkeitswerthe : 

G.G.  Nr.  4628       Helligkeit  =  1 

Kingnebel  »         ̂   -| 
Dumbbell-Nebel  »         ̂ =  -y^. 

Natürlich  beziehen  sich  diese  Angaben  nur  auf  die  hellsten  Partien  der 
betreffenden  Nebel. 

Pickering  hat  zur  Beobachtung  der  kleinen  regelmässig  gestalteten 
Nebel,  insbesondere  der  sogenannten  planetarischen  Nebel,  das  folgende 

Verfahren  in  Vorschlag  gebracht.  Durch  ein  seitlieh  au  dem  Hauptfern- 
rohre angebrachtes  Hülfsfernrohr  wird,  ähnlich  wie  bei  einem  der  früher 

beschriebenen  Picker  Inguschen  Sternphotometer  (Seite  26 '2),  das  Bild 
eines  hellen  Sternes  in  das  Gesichtsfeld  neben  den  zu  imtersuchenden 

Nebel  gebracht,  imd  durch  Verschiebung  des  Hülfsfernrohrobjectivs  (sowohl 

nach  dem  Brennpunkte  hin  als  von  demselben  hinweg)  wird  die  Flächeu- 
helligkeit  des  in  eine  verwaschene  Scheibe  verwandelten  Sternes  der 
des  Nebels  gleichgemacht.  Die  Grösse  der  Verschiebung  giebt  ein  Mass 
für  das  Intensitätsverhältniss  der  beiden  Objecte.  Benutzt  man  denselben 
Stern  (mit  Vortheil  Hesse  sich  z.  B.  bei  grösseren  Beobachtungsreiheu 
der  Polarstem  verwenden]  zur  Vergleichimg  mit  verschiedenen  Nebeln, 
SO  erhält  man  aus  den  Verschiebungen  am  Hülfsfemrohre  das  Verhältuiss 

der  Flächenhelligkeiten  derselben.  Man  kann  dann  entweder  alle  Helliiv- 
keiten  auf  einen  bestimmten  Nebel  beziehen,  oder  man  kann  als  Einheit 
der  Flächeuhelligkeiten,  wie  Pickering  vorschlägt,  die  Intensität  wählen, 
welche  das  Vergleichsternscheibchen  annimmt,  wenn  es  auf  einen  Raum, 
von  1  Bogenminute  im  Durchmesser  ausgebreitet  ist.  Aus  dem  Verhältnisse 
der  Flächeuhelligkeiten  verschiedener  Nebel  lässt  sich  endlich  noch,  mit 

Berücksichtigung  ihrer  Dimensionen,  das  Verhältuiss  der  von  ihnen  aus- 
gesandten Gesammtlichtmengen  berechnen.  Pickering  hat  nach  dieser 

Methode  den  plauetarischen  Nebel  B.D.  -}-  41°4004  mit  a  Cygni  verglichen 
imd  gefunden,  dass  der  Nebel  uns  590  mal  weniger  Licht  zusendet  als 
dieser  Stern,  und  dass  daher  seine  Gesammtintensität  der  eines  Sternes 
8.6  ter  Grösse  gleichkommt. 

Zur  Beobachtung  grösserer,  unregelmässig  gestalteter  Nebelflecke  hat 
Pickering  noch  eine  andere  Methode  empfohlen,  bei  welcher  das  Priucip 
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des  Bunseu'scluii  rhotonieters  benutzt  winl.  und  \m  wi'lrher  <•  tich  «m 
die  Mes^«nn•,'  der  FIäehenlu'lli«;keit  an  verschiedenen  Stellen  de«  Nebels 
handelt.  In  der  Praxis  wheint  diese  Methode,  die  knuui  einer  tcrcMMen 
Genauigkeit  fähii:  sein  dürfte,  nienuil«  in  Anu  .-n  zu  sein. 

Wesentlich    verschieden    davon    ist  eine    Ni  ;     ,k-,    iiu-    lloldcn  xur 

Hestimmunf,'  der  Flächcnintensitiit   verschiedener  l'arlien  des  •' 
anjrewaudt   hat.     Zwischen   den   beiden   dem  Aup-  zunllehst  b.  ,,ii.ni.  n.  n 
Linsen   eines  terrestrischen  Oculars,    mit  welchem   der   Nebel   bef >■•"'•♦••! 
wird,    befindet    sieh    im  Brennpunkte    der  vordersten   Limm  ein  r 

Silberspiegel.     Dieser    erhält    von    einem    seitlich    nm  Rohre    bei  i 

Schinne,  der  durch  eine  bewegliche  Lampe  beleuchtet  wird,  diflu»«  r. 
tirtes  Lieht  und  erscheint,  durch  die  vorderste  Linse  betrachtet,  im  <• 

felde  als  ein  kleiner  heller  Fleck,  der  auf  jede  Stelle  de»  Nebels  projirirt 
werden  kann.  Durch  Verschiebung  der  Lampe  lilsst  sieh  die  Beleuchtung 

des  Schirmes  so  moderiren,  dass  der  helle  Fleck  mit  je<ler  beliebigen 
Partie  des  Nebels  gleich  hell  gemacht  werden  kann.  Der  Betrag  der 

Verschiebung  liefert  das  Mass  für  das  Intensitiltsverhilltni.ss  der  ver- 

glicheueu  Thcile  des  Nebels.  So  ungenau  diese  Methode  auch  sein  in-' 

so  giebt  sie  doch  eine  ungefähre  Vorstellung  von  der  llelli^'keit.svcrtheilu;i_ 
innerhalb  des  Oriouuebels.  Holden  glaubt  aus  seinen  Mc-isungen  s(»pir 
auf  Helligkeitsvariatiouen  einzelner  Partien  schlicssen  zn  dürfen;  d(»ch 

bedarf  diese  Verniuthuug  noch  weiterer  Bestätigung.  Anstatt  der  H<dden- 
schen  photometrischen  Einrichtung  könnte  man  auch  mit  Vortheil  das 

Zölluer'sche  Photometer  benutzen,  wenn  man  die  DiaphrjigmenöffnunL'in 
desselben  so  gross  wählte,  dass  an  Stelle  der  künstlichen  Sterne  zwei 
Lichtscheibchen  im  Gesichtsfelde  erschienen.  Man  würde  diese  Scheiln 

chen  entweder  auf  gleiche  Helligkeit  mit  verschiedenen  Theilen  des 

Nebels  bringen,  oder  mau  könnte  auch  in  ähnliclicr  Weise,  wie  es  /..  B. 

von  mehreren  Beobachtern  bei  Vergleichung  einzelner  Stellen  der  .Mond- 

ob'erHäche  bereits  versucht  worden  ist.  diese  Scheibchen  auf  den  Nebel 

•  selbst  projicireu  und  so  lauge  schwächen,  bis  sie  auf  der  betretTenden 

Stelle  vollkommen  verschwinden.  Grosse  Genauigkeit  lässt  sich  freilich 

bei  keinem  dieser  Verfahren  erwarten. 

Etwas  besseren  Erfolg  verspricht  bei  der  Helliirkcitsbestvnmung 

solcher  ausgedehnten  Nebel  die  Anwendung  der  Photographie.  W.  II 

Pickering  Vi  hat  eine  sehr  ausführliche  Untersuchung  über  die  jdioto- 

graphische  Helligkeit  des  Orionnebels  angestellt  nach  einem  Verfahren, 

ähnlich  dem  bei  den  photographischen  Intensitätsbestinimungen  des  C'orona- 
lichtes    erwähnten.      Eine    siebartig    durchlöcherte    dünne    Metallplatte 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    V«.l.  32.  part  I.  \<.  ''7. 
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wird  in  die  Brennebene  des  Fernrohrs  unmittelbar  vor  die  dort  ange- 
brachte photographische  Platte  gesetzt,  auf  welcher  das  Bild  des  Nebels 

aufgenommen  werden  soll.  Dieses  photographische  Bild  besteht  dann 
aus  einer  Anzahl  von  verschieden  intensiven  Punkten,  von  denen  jeder 
einer  anderen  Stelle  des  Nebels,  die  sich  durch  Vergleichung  mit  einer 
zweiten  ohne  die  Metallplatte  gemachten  Aufnahme  leicht  bestimmen 

lässt,  entspricht.  Als  Vergleichslicht  dient  eine  Normallampe  (Carcel- 
lampe),  aus  deren  Flamme  ein  bestimmter  Theil  herausgeblendet  ist. 
Auf  den  Rand  derselben  photographischen  Platte,  auf  welcher  der  Nebel 

aufgenommen  wird,  werden  nun  von  dieser  Lampenöffnung  mit  vorge- 
setzter durchlöcherter  Metallscheibe  eine  Anzahl  von  Aufnahmen  gemacht, 

wobei  jedesmal  die  Intensität  der  Lampe  durch  Änderung  der  Expositions- 
zeit oder,  da  dieses  Verfahren  zu  Fehlern  Anlass  giebt,  durch  irgend  eine 

photometrische  Einrichtung  (Nicolprismen,  rotirende  Scheiben  u.  s.  w.)  um 
einen  messbaren  Betrag  verändert  werden  kann.  Die  Vergleichung  der 
von  verschiedenen  Stellen  des  Nebels  herrührenden  Punkte  auf  der  Platte 

mit  den  von  der  Vergleichslampe  erzeugten  Punkten  ermöglicht  dann  die 
Bestimmung  des  Helligkeitsverhältnisses  der  betrachteten  Nebelpartien 
und  die  Feststellung  der  Linien  von  gleicher  Helligkeit  auf  dem  Nebel. 
Das  ganze  Verfahren  ist  der  Beachtung  werth  und  kann  ohne  Zweifel 
noch  in  mancher  Hinsicht  vervollkommnet  werden. 

Von  allen  im  Vorangehenden  erwähnten  Vorschlägen  zu  photometri- 

schen Nebelbeobachtuugen  scheint  der  Huggins'sche  am  empfehlens- 
werthesten  zu  sein ;  namentlich  bei  den  ausgedehnten  Nebelflecken  dürfte 
die  Anwendung  des  Keilphotometers  die  besten  Resultate  versprechen. 
Bei  den  planetarischen  und  ganz  regelmässig  gestalteten  kleinen  Nebeln 

wäre  vielleicht  noch  besser  das  Zöllner'sche  Photometer  zu  benutzen, 
mit  der  bereits  bei  den  Cometenbeobachtungen  erwähnten  Modification, 
dass  an  Stelle  der  künstlichen  Sterne  künstliche  Nebelflecke  verwendet 

werden.  Dieselben  können  gewissen  Classen  von  Nebeln  am  Himmel 
so  vollkommen  ähnlich  gemacht  werden,  dass  die  photometrische  Bestimmung 
solcher  Objecte  mit  grosser  Genauigkeit  ausführbar  ist. 

Der  Hauptwerth  exacter  Helligkeitsmessungen  an  Nebelflecken  liegt 

offenbar  darin,  dass  sie  die  Möglichkeit  gewähren,  etwaige  Lichtverände- 
rungen zu  constatiren.  Gerade  bei  diesen  noch  in  einem  frühen  Eut- 

wicklungsstadium  befindlichen  Himmelskörpern  dürften  solche  iinderungeu 
von  vornherein  durchaus  wahrscheinlich  sein.  Von  Seiten  verschiedener 

geübten  Beobachter  sind  auch  in  der  That  bereits  Lichtschwankungen 
bei  einigen  Nebeln  vermuthet  worden,  allerdings  lediglich  auf  Grund  von 
Helligkeitsschätzungen  oder  gar  nur  von  Notizen  über  die  Deutlichkeit 
des  Sichtbarseins.    Bei  dem  schwer  controlirbaren  Einfluss,  den  einerseits 
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die  atniosphUriseheu  ZuHtUiide,  andereraeiU  die  an;;e\vaiidtcn  (»ptiurlifii 

HUlfsmittel,  naineutlich  die  VergrösseniDff,  auf  die  Sichtimrkeit  dt-r  N<  '  ' 
flecke  ausllheu,  mUt^sen  solelie  blossen  SchUtzuiipianpiben  mit  der  hIUt- 

äuösersten  Voreieiit  auf^enonmu'i»  werden,  und  es  unterliejrt  keinem  Zwrifrl. 

dass  bei  den  meisten  d»'r  t'Ur  variahol  i-rklärten  Nrbel  die  beobaelitrti-ii 
liellifjkeitsuutersebiede  auf  solche  EintlUssc  /urllck/ufllhrcn  sind. 

Mit  eini^a^r  Sicherheit  kann  man  bisher  eigentlich  nur  von  drei  Nelndu 

die  Veränderlichkeit  behaupten;  und  auch  bei  diesen  ist  es  j;e|,'enwärtif?  noch 

unmöglich,  den  Betrag'  der  Helligkeitsschwankungen  zahlenmilssig  anzu- 
geben und  irgend  eine  Gesetzmässigkeit  des  Lichtwechsels  aufzutindcn. 

Der  eclatanteste  Fall  ist  der  berühmte  Ilind'sche  Nebel  (Nr.  ir)5r)  in 
Dreyers  »New  General  Catalogue  of  nebulae«;  Position  fUr  1S60,0: 

a  =  4M3'"4S*  und  ö  =  +  19°  11. '2.  Dieser  Nebel  wurde  im  .lahre  IS52 
von  Hind  als  ein  ziemlich  schwaches  Object  mit  einem  Durchmesser  von 

nicht  mehr  als  30"  entdeckt.  In  den  folgenden  .lahren  wurde  er  von 
verschiedenen  Beobachtern,  zum  Theil  mit  massigen  Instrumenten,  leicht 

gesehen,  und  d' Arrest  bezeichnete  ihn  1855  und  IS.')!)  sogar  als  sehr 
hell.  Dagegen  konnte  ihn  Schönfeld  im  Jahre  1801  mit  dem  acht- 
fUssigen  Kefractor  der  Mannheimer  Sternwarte  nicht  auffinden,  und  auch 

d'Arrest  gelang  es  in  diesem  und  dem  folgenden  Jahre  nicht,  im  Kopen- 
hagener Kefractor  eine  Spur  von  dem  Nebel  wahrzunehmen.  Mit  dem 

LasseH'schen  Teleskop  auf  Malta  und  dem  Pulkowaer  Kefractor  wurde 
das  Object  noch  in  den  folgenden  Jahren  mit  Mühe  erkaimt,  aber  im 

Jahre  1S68  war  es  auch  für  das  Pulkowaer  Instrument  gänzlich  unsicht- 

bar. Später  scheint  man  dem  Nebel  keine  weitere  Beachtung  geschenkt 

zu  haben,  und  erst  in  der  allcrneuesten  Zeit  ist  von  Burnham'  und 

Barnard^)  von  Neuem  auf  denselben  aufmerksam  gemacht  worden.  Mit 
dem  3(i-Zöller  der  Lick-Sternwarte  konnten  diese  beiden  Beobachter  im 

Jahre  1890  und  später  im  Februar  1895  den  Nebel  deutlich  wahrnehmen, 

und  Barnard  glaubt  sogar  behaupten  zu  können,  dass  er  1S95  etwas 

heller  gewesen  ist  als  1890.  Im  September  1895  hat  Barnard  noch 

mehrere  Male  nach  dem  Nebel  gesucht,  ohne  dass  es  ihm  gelungen  ist, 

die  geringste  Spur  davon  zu  sehen.  Das  Object  ist  also  gegenwärtig 

auch  für  das  mächtige  Lickfernrohr  unsichtbar,  und  es  unterliegt  daiier 

keinem  Zweifel,  dass  seine  Lichtstärke  sich  verändert  hat.  In  unmittel- 

barer Nähe  des  Hind'schen  Nebels  (etwa  2^  folgend  und  26"  nördlicher) 
steht  der  veränderliche  Stern  T  Tauri,  welcher  von  den  beiden  genannten 

Beobachtern  in  der  neuesten  Zeit  ebenfalls  als  Nebelstern  erkannt  worden 

1,  Monthly  Notices.  Vol.  51,  p.  94. 
2)  Monthly  Notices.    Vol.  55,  p.  442;  Vol.  56,  p.  tiü. 
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ist.  Im  Jahre  1S90,  als  der  Stern  sich  im  Minimum  der  Lichtstärke 
befand,  bildete  er  den  deutlichen  Kern  eines  sehr  kleinen,  ziemlich  hellen, 
länglich  geformten  Nebels;  dagegen  war  im  Februar  1895,  wo  der  Stern 
selbst  viel  heller  war,  nur  eine  ganz  schwache  Andeutung  von  diffuser 
Nebelmasse  um  denselben  zu  erkennen. 

Der  zweite  Nebel,  bei  welchem  zweifellos  ebenfalls  eine  merkliche 

Helligkeitsänderung  vor  sich  -gegangen  ist,  steht  merkwürdiger  Weise 

ganz  in  der  Nähe  des  Hind'schen  Nebels.  Es  ist  dies  Nr.  1 554  des  Dreyer- 
schen  Catalogs  (Position  für  1860.0:  a  =  4M3'"33^  und  (5  =  +  19°11.'0). 
Er  wurde  1868  von  0.  Struve  aufgefunden  und  nachher  mehrere  Male 

von  d'Arrest  beobachtet,  welcher  sicher  zu  sein  glaubte,  dass  früher  an 
dieser  Stelle  kein  Nebel  vorhanden  gewesen  war.  D'Arrest  bezeichnete 
ihn  als  ziemlich  klein  und  fast  rund  mit  excentrischem  Kern  und  schätzte 

ihn  schwächer  als  den  Hind'schen  Nebel,  etwa  der  Herscherschen 
Classe  n  angehörig.  Im  Jahre  1877  (November  8)  konnte  Tempel  in 

Arcetri  den  Struve"schen  Nebel  noch  deutlich  erkennen,  dagegen  sah 
er  ihn  am  12.  December  desselben  Jahres  nicht  mehr,  und  nur  zwei 
schwache  Sternchen  waren  an  der  Stelle  des  Nebels  sichtbar,  von  denen 
der  eine  auch  bereits  im  November  bemerkt  worden  war.  Im  Jahre  1S90 

haben  Burnham  und  Barnard  mit  dem  grossen  Lickfernrohr  den  Nebel 
nicht  mehr  aufgefunden,  und  auch  1 895  war  er  unsichtbar ;  von  den  beiden 

Tempel' sehen  Sternchen  Hess  sich  nur  der  eine  constatiren.  Es  unterliegt 
keinem  Zweifel,  dass  der  Struve'sche  Nebel  ebenso  wie  der  Hind'sche 
gegenwärtig  gänzlich  unsichtbar  geworden  ist.  Die  ganze  Umgebung 
dieser  beiden  merkwürdigen  Objecte  verdient  andauernd  die  sorgfältigste 
Beachtung  von  Seiten  der  Astronomen. 

Der  dritte  als  verbürgt  zu  betrachtende  Fall  eines  veränderlichen 
Nebels  stützt  sich  zwar  nur  auf  das  Zeugniss  eines  einzigen  Beobachters, 
aber  die  Angaben  sind  so  klar,  dass  an  der  Eealität  kaum  zu  zweifeln 

ist.  Im  Jahre  1888  entdeckte  Barnard';  mit  dem  12-Zöller  der  Lick- 
Sternwarte  einen  kleinen  ziemlich  hellen  Nebel,  der  in  keinem  Cataloge 
zu  finden  war,  und  den  er  etwa  einem  Sterne  9.  bis  10.  Grösse  gleich 
schätzte.  Seine  Position  wurde  genau  bestimmt  und  ergab  sich  für 

1880.0  zu:  «  =  0''37'"55?7  ulid  ö' =  —  8" 48/ 1 .  Drei  Jahre  später  war 
dieser  Nebel  mit  demselben  Instrumente  nur  äusserst  schwierig  aufzufinden 

und  ist  auch  bis  heutigen  Tages  ein  ganz  schwaches  Object  geblieben. 
Ausser  den  drei  angeführten  Nebeln  sind  noch  viele  der  Yeränder- 

liehkeit  verdächtigt  worden,  von  denen  hier  zum  Schlüsse  noch  zwei 
namhaft    gemacht    werden    sollen,    weil   bei  ihnen   die  Möglichkeit  von 

])  Monthly  Notices.    Vol.  55,  p.  451. 



periodischen  Liehtschwankun^'en  vorhanden  ist.    Ea  sind  dit-?»  die  Ix 
l   Nr.  955  und  NY  :J60(>   in  Dreyer»  N«  tlop  «Hier  h229   und 

h>>i>2  P.  •.0:«  =  2»^2:i*2li%  d  =  — r  44.ore8p.a=nM7-lo», 

d  =  -|-lzü.i>.     \\  innecke'    hat  die  wichtijrsten  1'  htunp».  i 
über  diese  beiden  Objerte  zusammen^csitcllt,  und  es  j;i lu  luiraus  Foi^-imus 

her>or.  Der  erstere  Nebel  ist  von  den  beiden  Ilerschel  17s5  resp.  '""" 

als  pB  bezeichnet  worden,  da^'ejren  ist  er  ls5G  von  d'Arrest  .-.  ..■ 
ßchwach  ernannt  und  ISOl  von  .Sehönfeld  und  ebenso  später  1S05  von 

Vopel  \  -  ich  gresucht  worden:  l*>«is  wurde  er  von  Schön feld  wieder 
deutlich  gesehen  und  1S77  von  Winnecke  sopir  als  »recht  hell«  )te- 

zeichnet;  im  Jahre  ISS"  war  er  noch  ein  leidlich  helles  Object.  Der 
andere  Nebel,  den  W.  Her  sc  hei  rli  nannte,  ist  von  J.  Her  sc  hei 

1S30  und  1831  wiederholt  als  F  oder  sograr  eF  aufi^eflUirt ;  Win- 

necke reclmete  ihn  1S7S — 1S79  wieder  zur  zweiten  Herschelschen  Classe, 

während  Dreyer  ihn  lsS7  nur  mit  der  grössten  Schwierigrkeit  wahr- 
nehmen konnte. 

Die  periodische  Variabilität  scheint  hiemacl»  bei  beiden  Objecieii 

ziemlieh  sicher  zu  sein,  und  es  ist  zu  hoffen,  da.«is  durch  exacte  photo- 

metriscbe  Messun«:en  die  Dauer  der  Periode  und  «l'-r  Betraf:  der  Licht- 
ändemng  festgestellt  werden  kann. 

Capitel  V. 

Die  Fixsterne. 

1.   Die  flelligkeitsverzeichuisse  der  Fixsterne. 

Genaue  Helligkeitsbesrimmungen  einer  möglichst  grossen  Anzahl 

von  Fixsternen  haben  in  zweifacher  Hinsicht  hohen  Werth.  Erstens 

gewähren  sie  in  Ermanglung  von  genügend  zahlreichen  zuverlässigen 

Parallaxenbestimmungen  das  einzige  Mittel,  uns  unter  Zuhiilfenahme  von 

plausibelen  Hypothesen  eine  Vorstellung  von  der  wirklichen  Vertheilung 

1    Monthly  Notices.    Vol.  b&,  p.  1<j4.  —  Ausserdem  Astr.  Xachr.  Bd.  96,  Nr.  2293. 
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der  Sterne  im  Räume  und  von  der  Anordnung  des  Weltalls  zu  bilden; 
und  zweitens  geben  sie  uns  Aufschluss  über  Veränderungen,  welche  in 
der  physischen  Beschaffenheit  der  Gestirne  vor  sich  gehen.  In  letzterer 
Beziehung  handelt  es  sich  nicht  nur  um  die  Auffindung  aller  mit  dem 

speci eilen  Namen  »Veränderliche«  bezeichneten  Objecte,  bei  denen  Licht- 
schwankungen von  grösserem  oder  geringerem  Betrage  schon  in  ver- 

hältnissmässig  sehr  kurzen  Zeiträumen  beobachtet  werden  können,  sondern 
von  viel  grösserer  Tragweite  ist  die  Entscheidung  der  Frage,  ob  im  Laufe 
der  Jahrhunderte  eine  gleichmässige  Zunahme  oder  Abnahme  des  Lichtes 
bei  sämmtlichen  Fixsternen  oder  wenigstens  in  bestimmten  Regionen  des 
Himmelsraumes  und  bei  gewissen  Classen  von  Sternen,  beispielsweise  bei 
denjenigen  von  gleicher  Färbung,  stattfindet.  Da  ein  Stillstand  in  dem 
Entwicklungsprocesse  eines  Weltkörpers  undenkbar  ist,  so  wird  mau 
ohne  Weiteres  zu  der  Annahme  berechtigt  sein,  dass  auf  jedem  Fixsterne 
Veränderungen  vor  sich  gehen,  die  sich,  wenn  auch  möglicherweise  erst 
nach  vielen  Jahrtausenden,  durch  ein  Anwachsen  oder  eine  Verminderung 
der  Leuchtkraft  offenbaren  müssen. 

Der  Photometrie  ist  seit  wenigen  Jahrzehnten  ein  mächtiger  Bundes- 
genosse entstanden  in  der  Spectralanalyse,  welche  sich  nicht  mit  der  Unter- 

suchung der  Quantität,  sondern  der  Qualität  des  von  den  Fixsternen  zu  uns 
gelangenden  Lichtes  beschäftigt  und  uns  gelehrt  hat,  dass  die  Gestirne  sich 
in  ganz  verschiedenen  Entwickluugsstadien  hinsichtlich  ihrer  physischen 
Beschaffenheit  befinden.  Noch  ist  dieser  blühende  Zweig  der  Astrophysik 
viel  zu  jung,  um  auch  nur  den  kleinsten  Theil  aller  dabei  auftretenden 
Fragen  zu  entscheiden.  In  absehbarer  Zeit  ist  gar  nicht  daran  zu  denken, 
dass  das  Spectroskop  sicheren  Aufschluss  darüber  geben  könnte,  ob  bei  allen 
Fixsternen  ein  gleicher  Entwicklungsgang  vorausgesetzt  werden  darf,  und 
zwar  in  dem  Sinne,  dass  alle  Spectra  der  ersten  Classe  allmählich  in 
solche  der  zweiten  und  diese  wieder  in  solche  der  dritten  Classe  über- 

gehen, dass  also  eine  allmähliche  Abkühlung  und  infolge  dessen  auch  Licht- 

abnahme aller  Fixsterne  eintritt,  oder  ob  entsprechend  den  Lockyer'schen 
Hypothesen  ebenso  oft  Übergänge  aus  niederen  in  höhere  Spectralclassen 
wie  umgekehrt  vorkommen,  und  ob  demnach  Zunahme  der  Temperatur 
bei  einem  Theile  der  Fixsterne  ebenso  wahrscheinlich  ist  wie  Abkühlung 

bei  den  übrigen.  Auch  darf  nicht  vergessen  werden,  dass  bei  dem  gegen- 
wärtigen Stande  der  instrumenteilen  Hülfsmittel  vorläufig  nur  an  den  helleren 

Fixsternen  sichere  spectralanalytische'  Untersuchungen  möglich  sind.  Bei 
dem  unermesslichen  Heere  der  schwächeren  Sterne  werden  wir  voraus- 

sichtlich noch  auf  lange  Zeit  hinaus,  wenn  wir  nach  Veränderungen  in 
ihrer  physischen  Beschaffenheit  fragen,  lediglich  auf  photometrische 
Messungen    angewiesen    sein.     Es    geht   daraus    hervor,    dass    es  Pflicht 
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jedes  Zeitalter»  sein  sollte,  eiu  iiiügliehst  {getreues  Bild  von  den  Ilolli  'l.ifH- 
Verhältnissen  jiui  Fixsternhimmel  zu  entwerfen  und  damit  den  koi,  n-n 
Geschlechtern  das  Material  zu  weiteren  ertbljjreichen  Forschunfjrcn  zu  liefern. 
Im  hohen  (irade  befremdlieh  bleibt  es,  dass  diese  Erkenntnis«  so  wenip  be- 

herziget worden  ist,  und  dass  die  Entwicklung'  der  Fixstemph(»tomctrie  un- 
endlich weit  hinter  der  anderer  Zweite  der  Astronomie  zurllckfreblieben  ist. 

Der  Ulteste  Positionscatiilog  von  Fixsternen,  den  wir  im  Almafrcst 
des  Ptolemäus  besitzen,  ist  zugleich  auch  das  erste  Helligkeits- 
verzeichniss.  Aber  während  von  der  Zeit  des  Ptolemäus  an  in  Hezug 
auf  die  Positionsbestimmungen  der  Sterne  ein  stetiger  Fortschritt  zu  er- 

kennen ist,  bis  zu  dem  relativ  hohen  IJrade  der  Vcdlkommcnhi'it,  der 
heute  erreicht  ist,  kann  in  Bezug  auf  die  HcUigkeitsbestimmungen  der 
Fixsterne  bis  fast  in  die  Mitte  des  gegenwärtigen  Jahrhunderts  nur  ein 
vollkommener  Stillstand  constjitirt  werden.  Die  im  Jahre  1 S43  erschienene 

Uranometria  novu  von  Argelauder  giebt  die  Intensität  der  Sterne 
nach  blossen  Schätzungen  in  fast  denselben  unvollkommenen  Unterab- 
theilungen  an,  welche  bereits  die  Beobachter  des  Almagest  eingeführt 
hatten.  Der  Fortschritt  von  den  Zeiten  des  Ptolemäus  bis  zu  Argelander 
ist  ausserordentlich  unbedeutend.  Die  Sicherheit  der  llelligkeitsangaben 
zu  beiden  Epochen  ist  so  gering,  dass  es  unmöglich  sein  würde,  säculare 
Helligkeitsäuderungen  von  nicht  allzu  grossem  Betrage  zu  entdecken. 

Innerhalb  dieses  langen  Zeitraumes  kann  von  einer  eigentlichen  Fixstern- 
photometric  nicht  die  Kede  sein;  eine  solche  datirt  erst  von  J.  Herschel, 
Seidel  und  Z(3llner,  welche  zuerst  photometrische  Apparate  auf  den 
Fixsternhimmel  angewendet  und  wirkliche  Helligkeitscaüiloge  aufgestellt 
haben.  Warum  das  Beispiel  dieser  Männer  bis  in  die  Neuzeit  noch  nicht 

diejenige  Nachahmung  gefunden  hat,  die  der  Wichtigkeit  des  Gegen- 
standes entspricht,  und  warum  auch  heute  noch  ein  grosser  Theil  der 

Astronomen  der  Photometrie  der  Fixsterne  gleichgültig  gegenübersteht, 

ist  schwer  zu  sagen  und  um  so  unbegreiflicher,  als  gerade  die  Pflege 

dieses  Zweiges  verhältuissmässig  bescheidene  instrumentelle  Hülfsmittel 

erfordert,  wie  sie  auch  der  kleinsten  Sternw^arte  zu  Gebote  stehen  würden. 

Vielleicht  liegt  der  Grund  zum  Theil  darin,  dass  viele  Astronomen  den 

blossen  Helligkeitsschätzuugeu  einen  übertriebenen  Werth  beilegen,  da- 

gegen den  verschiedeneu  pliotometrischen  Instnimenten  ein  gewisses  Miss- 
trauen entgegenbringen.  Jedenfalls  ist  es  eine  bedauerliche  Thatsache, 

dass,  während  heutzutage  für  mehrere  Hunderttausende  von  Sternen  die 

allergeuauesten  Positionen  bekannt  sind,  wir  kaum  für  den  dreissigsten 

Theil  derselben  photometrisch  bestimmte  Helligkeitsangaben  besitzen,  die 

noch  dazu  fast  alle  den  Bemühungen  einer  einzigen  Sternwarte,  der  des 

Harvard  College  in   Cambridge  (Amerika),   zu   verdanken  sind.     Gerade 
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auf  einem  so  ausgedehnten  Gebiete  lassen  sich  nur  durch  ein  planmcässiges 

Zusammenwirken  grosse  Fortschritte  erzielen. 

Im  Folgenden  soll  eine  kritische  Übersicht  über  die  wichtigsten 

Helligkeitsverzcichnisse  von  Fixsternen,  die  wir  besitzen,  gegeben  werden, 
und  zwar  in  erster  Linie  über  diejenigen,  welche  auf  blossen  Schätzungen 

beruhen,  zweitens  über  diejenigen,  welche  aus  photometrischen  Messungen 

hergeleitet  sind;  endlich  sollen  die  Beziehungen  erörtert  werden,  welche 
zwischen  diesen  beiden  Classen  von  Helligkeitscatalogen  existiren. 

a.    Helligkeitsverzeichuisse,  welche  auf  Grössenschätzungen 
beruhen. 

Das  älteste  Helligkeitsverzeichniss,  welches  bis  auf  unsere  Zeiten  ge- 
kommen ist,  findet  sich,  wie  schon  erwähnt,  in  der  (.lEyälrj  ovvta^ig  des 

Ptolemäus.  Die  Epoche,  welche  Ptolemäus  seinem  Cataloge  zuschreibt, 
ist  etwa  das  Jahr  1 38  n.  Chr. ;  es  steht  aber  fest,  dass  die  Beobachtungen, 
auf  welchen  der  Catalog  beruht,  nicht  von  Ptolemäus  selbst  herrühren, 
sondern  aus  einer  viel  früheren  Zeit  stammen.  Die  Meisten  schreiben  sie 

dem  Hipparch  (etwa  150  v.  Chr.),  einige  sogar  einem  noch  früheren 
Astronomen,  dem  Eudoxus  (etwa  366  v.  Chr.),  zu.  Für  die  Beurtheilung 
der  Genauigkeit  der  Positionen  ist  diese  Streitfrage  von  der  allergrössteu 

Wichtigkeit,  während  sie  in  Betreff'  der  Helligkeitsangaben  von  geringerem 
Belange  ist.  In  dieser  Beziehung  genügt  die  Angabe,  dass  der  Ptole- 

mäus'sche  Catalog  ein  Bild  von  den  Helligkeitsverhältnissen  der  hellereu 
Sterne  ungefähr  zu  Beginn  der  christlichen  Zeitrechnung  giebt.  Heutzutage 
ist  man  wohl  kaum  noch  im  Zweifel,  dass  der  Hauptwerth  dieses  Cataloges 
gerade  in  der  Eintheilung  der  Sterne  nach  ihren  Intensitäten  besteht,  und  es 
ist  in  hohem  Grade  bemerkenswerth,  dass  die  von  Ptolemäus  eingeführte 
Classificirung  mit  geringen  Modificationen  bis  jetzt  beibehalten  worden 

ist.  Ptolemäus  hat  zuerst  das  Wort  (.leyed-og  (Grösse)  für  die  Bezeichnung 
der  Sternhelligkeiten  benutzt  und  hat  für  die  mit  blossem  Auge  sichtbaren 
Sterne,  die  bei  ihm  allein  in  Betracht  kommen  konnten,  ganz  willkürlich 
sechs  Hauptabtheilungeu  oder  Grössenclassen  (er  hätte  natürlich  ebenso 
gut  auch  deren  acht  oder  zehn  wählen  können)  festgesetzt,  indem  er  die 
allerhellsten  Objecte  am  Himmel  Sterne  erster  Grösse,  die  schwächsten 

Sterne  sechster  Grösse  nannte  und  die  dazwischen  liegenden  so  einzu- 
theilen  suchte,  dass  der  Helligkeitsuuterschied  zwischen  zweiter  und  dritter 
Grösse  ungefähr  ebenso  gross  wurde,  wie  der  zwischen  dritter  und  vierter 

Grösse  u.  s.  w.  Eine  Gefahr,  die  bei  einem  derartigen  Eintheihmgsver- 
suche,  überhaupt  bei  allen  blossen  Helligkeitsschätzungen,  sofort  auftritt, 
liegt  darin,  dass  die  Zahl  der  schwächeren  Sterne  am  Himmel  beträchtlich 
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grösser  ist  als  die  der  helleren.  lufolfro  desKcn  wird  du«  Auj^je  von  vorn- 
herein versucht  sein,  hei  den  weniger  liäuti;;  vertretenen  eine  verhiiltnitM»- 

niärtsi^'  grössere  Zahl  zu  einer  Ilauptclasse  zusaninienzufaMgen,  aU  hei 
den  schwächeren,  und  es  kann  daher  sehr  leicht  kommen,  dass  die  ein- 
gctllhrtc  Hclligkcitsscala  eine  unglcichniässigc  wird.  Wir  kommen  hierauf 
später  noch  ausführlicher  zurück. 

In  den  älteren  Handschriften  des  Abnagest  linden  wir  bei  einer  An- 
zahl von  Sternen  zu  der  Zahl,  welche  die  (irössc  angieht,  noch  die  Buch- 

staben u  [neuojp)  oder  /  [tlctaavjv)  hinzugetllgt.  Diese  Huchstaben  be- 

deuten, dass  der  betretl'ende  Steni  heller  oder  schwächer  ist  als  die 
angegebene  volle  Grössenclasse.  Die  Beobachter  des  Alnnigest  haben  also 
das  Unzulängliche  einer  Einthcilung  in  nur  sechs  verschiedene  llaupt- 
classeu  bereits  gefühlt  und  versucht,  Unterabtheilungen  einzuführen,  offen- 

bar mit  der  Absicht,  da.ss  auch  diese  Unterabtheilungen  ein«'m  ganz  regel- 
mässigen Helligkeitsverlaufe  entsprechen  sollten.  Dass  erst  durch  diese 

Zwischenstufen  der  Helligkeitscatalog  des  Ptolemäus  seinen  vollen  Werth 

erhält,  liegt  auf  der  Hand,  und  es  ist  zu  bedauern,  dass  in  den  beiden 

am  meisten  verbreiteten  Ausgaben  des  rtolemäus'schen  Stern  Verzeichnisses, 
sowohl  in  der  Halmas  als  in  der  Bailys,  die  Bezeichnung  der  Zwischen- 

stufen fortgelassen  ist.  Die  verschiedenen  Handschriften  des  Abnagest 

zeigen  leider  in  Betreff  der  hinzugefügten  u  und  t  beträchtliche  Unter- 
schiede; häufig  stehen  die  Buchstaben  zwischen  zwei  aufeinander  folgenden 

Zeilen,  so  dass  nicht  zu  entscheiden  ist,  zu  welcher  der8eli)en  sie  gehören, 
bei  manchen  Sternen  sind  sie  ganz  fortgelassen,  an  anderen  Stellen  sind 

sie  wahrscheinlich  miteinander  vertauscht  u.  s.  w.  Pcirce')  hat  eine 
sehr  dankenswerthe  Vcrglcichung  zwischen  acht  der  bekanntesten  Hand- 

schriften des  Ptolemäus  ausgeführt  und  kommt  dabei  zu  dem  Kesultate, 
dass  die  aus  dem  9.  Jahrlnnulert  stammende  Handsfihrift  Nr.  23S9  in  der 

Sammlung  der  Bibliothequc  nationale  zu  Paris,  welche  auch  der  Halma'schen 
Ausgabe  zu  Grunde  gelegen  hat,  bei  weitem  die  zuverlässigste  ist  und  nur 

in  vier  Fällen  in  Betretf  der  ueiCiov  und  ümooiov  irrt.  Aus  dem  l'm- 

stande,  dass  nach  der  Peirce'schen  Idcntificirung  von  den  sämnitlichen 
1028  Sternen,  welche  nach  Bailys  Zählung  der  Abnagest  enthält,  nur 
154  den  neun  bei  Ptolemäus  vorkommenden  Zwischenstufen  angehören, 

während  die  übrigen  sämmtlich  den  sechs  vollen  Grössenclassen  zugethcilt 

werden,  geht  übrigens  zur  Genüge  hervor,  dass  der  Ptolemäus'sche  Hellig- 
keitscatalog kein  vollkommen  homogenes  Material  enthält.  Nur  für 

einen  Bruchtheil  der  Sterne  sind  engere  Intensitätsintervalle  eingeftihrt 

worden;  bei  dem  Gros  der  Sterne  schreiten  die  Unterschiede  von  Grössen- 

1 )  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  CoUege.    Vol.  9,  p.  39. 



430  III-  Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

classe  zu  Grössenclasse  vorwärts.  Die  häufig  wiederkehrende  Angabe, 

dass  der  Almag-est  die  Helligkeiten  der  Sterne  in  Drittelgrössenclassen 
enthalte,  ist  also  in  dieser  allgemeinen  Form  nicht  richtig.  Bei  einem 

grossen  Theile  der  Ptolemäus'schen  Sterne  ist  überdies  infolge  ungenauer 
Ortsangabe  die  Identificirung  schwierig.  Pickering i)  hat  bei  einer  Ver- 
gleichung  der  Sterngrössen  des  Almagest  mit  den  photometrischen  Messungen 

auf  dem  Harvard  Observatorium  nach  Ausschluss  aller '  nicht  mit  absoluter 
Sicherheit  zu  identificirenden  Objecte  nur  757  von  den  Sternen  des 
Ptolemäus  benutzt,  darunter  111,  bei  denen  Zwischenstufen  angegeben 

sind.  Aus  der  Pickering'schen  Vergleichung  geht  hervor,  dass  die  ein- 
zelnen Helligkeitsabtheilungen  keineswegs  gleichmässig  sind,  und  dass, 

wie  von  vornherein  zu  erwarten  stand,  bei  den  helleren  Sternen  eine 
Grössenclasse  ein  viel  grösseres  Helligkeitsintervall  umfasst,  als  bei  den 

schwächeren  Objecten.  Ferner  zeigt  sich,  dass  zwischen  je  zwei  benach- 
barten Unterabtheilungen  nur  ganz  geringe  Intensitätsuuterschiede  vor- 

handen sind,  und  dass  also  die  Bezeichnungen  3  6  und  4;t/,  ebenso  4l 
und  5,«  u.  s.  w.  fast  dasselbe  besagen;  es  kann  also  schon  aus  diesem 
Grunde  nicht  von  einer  EintheiUmg  in  Drittelgrössen  bei  Ptolemäus  die 
Eede  sein.  Für  den  wahrscheinlichen  Fehler  einer  Helligkeitsangabe  des 

Almagest  wird  mau  nach  Pickering  die  Zahl  d=  0.3  Grössenclassen  an- 
nehmen dürfen. 

Ein  Zeitraum  von  ungefähr  800  Jahren  liegt  zwischen  dem  Er- 
scheinen des  Almagest  und  dem  Zeitalter  des  persischen  Astronomen 

Abd-al-Kahman  Al-Süfi,  der  von  903 — 986  lebte  und  uns  in  seinem 
Werke  »Beschreibung  der  Gestirne«  einen  Helligkeitscatalog  hinterlassen 

hat.  Dieses  Werk,  früher  nicht  genug  beachtet,  ist  erst  durch  die  vor- 
treffliche Übersetzung  Schjellerups  ein  Gemeingut  der  Astronomen 

geworden.  Süfi  hat  zwar  seinem  Werke  den  Catalog  des  Ptolemäus  zu 

Grunde  gelegt,  sich  aber  keineswegs  vollständig  von  demselben  beein- 
flussen lassen.  Er  hat  nicht  nur  die  Orter  des  Almagest  einer  Prüfung 

unterworfen,  sondern  vor  Allem  die  Helligkeiten  der  Sterne  revidirt,  und 
man  kann  wohl  mit  Sicherheit  annehmen,  dass  er  uns  ein  Bild  des 

Fixsternhimmels  überliefert  hat,  wie  es  sich  den  Blicken  seiner  Zeit- 
genossen zeigte.  Es  scheint  sogar  fast,  als  wäre  die  Ermittlung  der 

Sterngrössen  der  Hauptzweck  seiner  Arbeit  gewesen.  Der  Catalog  ent- 
hält 1 145  Objecte,  es  sind  also  zu  den  Sternen  des  Almagest  noch  einige, 

meist  schwächere,  hinzugenommen  worden.  Die  Grössenscala  des  Ptole- 
mäus ist  unverändert  beibehalten,  und  es  trifft  daher  im  Grossen  und 

Ganzen  dasselbe  zu,  was  oben  bemerkt  wurde.    Die  Zwischenstufen  sind 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  14,  part  II,  p.  329. 
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nicht  plaiunässi^  eiu^^etllhrt,  soiuleru  offenbar  nur  gele^>nt)ich  iH'ntit/f 
worden,  und  der  Unterschied  zwischen  je  zwei  benuchharten  l  1,; 
abtheilunjcen  ist  verschwindend  klein;  es  kann  also  juich  l>ei  »Sflfi 
nicht  von  einer  Trcnnunj?  in  Drittcl^össen,  hüchstens  von  einer  »olrhen 
in  halbe  Grössen  jresprochen  werden.  Dape^'en  ist  die  Identiticirunj;  der 
Sterne  sicherer  als  bei  Ptolemäus,  und  auch  die  Genauijrkeit  der  Schiltzunj^en 
scheint  eine  etwas  }i:rösserc  zu  sein.  Nach  IMckcrin^'s  Untcrsuchunpen 

ist  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  Süli'schen  Hellifjkeitsangabe  gleich ±0.24  Grüssenclassen. 

Von  Sfifis  Zeit  bis  zum  Ende  des  IS.  Jahrhunderts  ist  kein  wesent» 

licher  Fortschritt  in  den  llellij^keitsschUtzun^cn  der  Fixsterne  zu  ver- 
zeichnen. Wir  besitzen  zwar  aus  diesem  langen  Zeiträume  eine  Anzahl 

von  Sterncatalogen,  in  denen  auch  Grüsseu  angegeben  sind;  jedoch  be- 
ruhen die  letzteren  entweder  nur  auf  älteren  Schätzungen  oder  sind  viel 

zu  ungenau,  um  Vertrauen  zu  verdienen.  Der  viel  gerühmte  ( 'atalog  von 
Ulugh  Begh  für  die  Epoche  1  1:57,  der  besonders  durch  die  Hyde'sche 
Ausgabe  aus  dem  Jahre  1005  in  der  astronomischen  Welt  bekannt  ge- 

worden ist,  giebt  offenbar  nur  die  Sfiti'schen  Grössen  unverändert  wieder. 
Von  Tycho  Brahe  sind  uns  zwei  Öterucataloge  überliefert,  der  eine 
in  seiner  Schrift  >De  uova  Stella  u.  s.  w.^,  enthaltend  777  Sterne,  bei 

denen  die  Helligkeiten  in  ganzen  Grössen  und  rtolemäus'schen  Zwischen- 
stufen angegeben  sind,  der  andere  in  Keplers  »Tabulac  Hudolphinae« 

mit  1005  Sternen,  die  aber  bloss  in  ganzen  Grössen  ausgedrückt  sind. 

Kur  das  erste  dieser  Helligkeitsverzeichnisse  kann  einen  gewissen  Werth 

beanspniehen. 

Offenbar  beeiuflusst  durch  Tycho  Brahe  sind  in  ihren  Helligkeits- 

augaben sowohl  Hevelius,  von  dem  im  Jahre  lO'.tO  in  seinem  Pro- 
dromus  astronomiae«  ein  Catalog  von  1504  Sternen  erschien,  als  besonders 

Baver,  dessen  > Urauometria «  (mit  einem  Cataloge  von  1700  Sternen) 

deswegen  eine  besondere  Berühmtheit  erlaugt  hat,  weil  darin  zuerst  die 

noch  heute  übliche  Bezeichnung  der  Sterne  durch  griechische  und  latei- 

nische Buchstaben  eingeführt  worden  ist.  Hätte  Bayer,  wie  früher  viel- 

fach geglaubt  wurde,  die  Keiheufolge  der  Buchstaben  innerhalb  jeder 

Constellation  streng  nach  den  Helligkeiten  der  Sterne  gewählt,  so  würde 

seine  »lieihuug«  einen  bedeutenden  Werth  besitzen;  offenbar  ist  aber  seine 

Benennuugsweise,  wenn  auch  im  Allgemeinen  der  Buchstabe  u  dem  hellsten 

Sterne  jeder  Constellation  beigefügt  worden  ist,  mehr  durch  die  relative 

Stellung  der  Sterne  innerhalb  der  einzelnen  Constellationcn.  als  durch  den 

Grad  ihrer  Helligkeit  beeiuflusst  worden. 

Das  erste  umfangreicliere  Helligkeitsverzcichniss,  welches  auf  Grössen- 

schätzungen  am  Fernrohre  beruht,  ist  in  Flamsteeds  »Historia  coelestis 
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Britannica«  aus  dem  Jahre  1725  enthalten.  Nach  der  Baily'schen  Revision 

dieses  Werkes  beträgt  die  Zahl  der  Flamsteed'schen  Sterne  2913.  Es 
scheint,  als  ob  die  Benutzung-  des  Teleskops  den  Helligkeitsschätzungen 
anfangs  nicht  sehr  förderlich  gewesen  sei.  Jedenfalls  stehen  die  Flamsteed- 
schen  Helligkeitsangaben  an  Genauigkeit  denen  seiner  Vorgänger,  die 
mit  blossem  Auge  beobachtet  haben,  wesentlich  nach. 

Einen  wichtigen  Abschnitt  in  der  Geschichte  der  Intensitätsschätzungen 
der  Fixsterne  bezeichnen  die  Beobachtungen  W.  Herschels.  Nur  dem 
Umstände,  dass  diese  Untersuchungen  unvollständig  und  in  einer  Form 
veröflFeutlicht  sind,  die  erst  eine  weitere  Bearbeitung  behufs  Herstellung 

eines  wirklichen  Helligkeitscataloges  erforderlich  macht,  ist  es  zuzu- 
schreiben, dass  die  HerscheVsche  Arbeit  bis  heute  noch  nicht  diejenige 

Beachtung  gefunden  hat,  die  ihr  zweifellos  gebührt.  Herschels  Absicht 
war  es  gewesen,  die  relativen  Helligkeiten  aller  in  Flamsteeds  Catalog 
enthaltenen  Sterne  zu  bestimmen.  Dieser  Plan  ist  auch  durchgeführt 

worden,  aber  nur  ein  Theil  des  ganzen  Werkes  ist  im  Druck  erschienen \. 

Das  übrige  Manuscript  hat  sich,  wie  aus  einer  Mittheiluug  Pickerings'-) 
hervorgeht,  in  den  hinterlassenen  Papieren  Herschels,  vollständig  zum 
Druck  fertig  gestellt,  vorgefunden,  und  es  wäre  mit  Freude  zu  begrüssen, 
wenn  auch  dieser  Theil  der  Arbeit  der  wissenschaftlichen  Welt  zugänglich 

gemacht  würde.  Hers chel  hatte  erkannt,  dass  die  bis  dahin  übliche  Ein- 
theilung  der  Fixsterne  in  ganze,  allenfalls  in  halbe  oder  drittel  Grösseu- 
classen  für  genauere  Untersuchun£,-eu  keineswegs  ausreichend  sei:  das 
von  ihm  eingeschlagene  Verfahren  ging  daher  darauf  hinaus,  jeden  ein- 

zelnen Stern  direct  mit  einem  anderen  oder  auch  mit  mehreren  benach- 
barten zu  vergleichen,  die  sich  so  wenig  wie  mijglich  an  Helligkeit  von 

ihm  unterschieden,  und  auf  diese  Weise  eine  Gruppirung  der  Sterne  in 
minimalen  lutensitätsstufen  herzustellen.  Seine  Methode  ist  vorbildlich 

gewesen  für  die  später  von  Argelander  eingeführte  Stufenschätzungs- 
methode, die  mit  so  grossem  Erfolge  bei  den  Beobachtungen  der  veränder- 

lichen Sterne  zur  Anwendung  kommt;  sie  unterscheidet  sich  von  ihr 
eigentlich  nur  durch  die  Schreibweise.  Hers  chel  hat  die  drei  Zeichen 

(•)?  ())'  ( — )  ̂^^  ̂ '^^  verschiedenen  Combinationen  dieser  Zeichen  be- 
nutzt, um  verschieden  grosse  Intensitätsunterschiede  zwischen  zwei  Sternen 

zu  kennzeichnen.  Ein  Punlit  zwischen  den  Xummern  zweier  Sterne  soll 

ausdrücken,  dass  dieselben  entweder  o-anz  o-leich  hell  erscheinen,  oder  dass 
höchstens  der  voranstehende  ein  Avenig  überwiegt.    Das  Comma  sagt  aus. 

1)  Phü.  Trans,  of  tlie  E.  Soc  of  London.    1796,  prl66  und  452:    1797,  p.  293; 
1799,  p.  121. 

2)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  14,  part  II,  p.  345. 
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da»8  der  zuerst  genannte  Stern  entschieden,  wenn  auch  nur  iü  ",r\u'..,ix 
Hetrage,    heller  ist  als   der  zweite.     Der   Strich  endlich   i  11 
merklichen  Unterschied.     Noch  »tilrkere  ÜitTerenzon   werden  -^  itlich 
durch  die  Zeichen   ( — ,)   und   (   )  au»;;edrllckt ,   und  neue  Zwincheu- 
Btufen  finden  sich  bisweilen  noch  durch  andere  Zusanmu'nsiellunjrcn  der 
Zeichen  niarkirt.      Die   einfachen   Symbole   kommen  am  Ililufip<ten  vor. 

.  Pickering  hat  den  Helligkcitswerth  der  einzelnen  Ilerschersehcn  Stufen 

aus  der  Vergleichnng  mit   den   i)h(ttometrischen  Mc~  n   des   Harvard 
College  aljgeleitet  und  dabei  nicht  bloss  die  vier  publuntcu  Ilerschersehcn 
Sternverzeichnisse,  sondern  auch  die  beiden  nur  im  .Manuscript  vorlnuidcnen 
benutzt.  Unter  allen  mit  Sicherheit  zu  ideiitiHrircndcn  Sternen  kommt 

das  Symbol  (.)  385mal,  das  S^onbol  (,)  8(>8mal  und  das  Symbol  ( — ) 
505 mal  vor.  Im  Mittel  ergiebt  sich,  dass  diese  drei  Zeichen  Helligkeit»- 
uutcrscliieden  von  0.06,  0.23  und  0.3S  oder  rund  von  1,  2  und  l  Zehntel 
Grössenclassen  entsprechen.  Ktwas  weniger  sichere  WtTthe  ergeben  sich 
fllr  die  complicirteren ,  seltener  vorkommenden  Ilerschersehcn  Bezeich- 

nungen. Bemerkenswerth  fllr  die  Zuverlässigkeit  der  Herscherschen 
Schätzungen  ist,  dass  der  Werth  der  einzelnen  Symbole  innerhalb  des 
ganzen  Helligkeitsgebietes,  welches  die  Beobachtungen  umfassen,  nahezu 
constaut  ist. 

Die  Kenntniss  der  durch  die  einzelnen  Zeichen  ausgedrückten  Ilellig- 
keitsimterschiede  kann  nun  dazu  dienen,  aus  den  Ilerschersehcn  Heob- 
achtuugeu  einen  Intensitätscatalog  abzuleiten.  Ein  derartiger  Versuch  ist 

bereits  von  Peirce')  gemacht  worden  mit  Zugrundelegung  von  etwas 
anderen  Wertheu  für  die  einzelnen  Symbole  als  den  oben  angegebenen; 

da  jedoch  dabei  nur  die  im  Druck  erschienenen  Herscherschen  Beobach- 
tungen benutzt  und  ausserdem  als  Fundament  die  fllr  diesen  Zweck  keines- 

wegs ausreichenden  Grössen  der  Bonner  Durchmustenmg  licningezogen 
worden  sind,  so  kann  diese  Bearbeitung  nicht  als  definitive  bezeichnet 

werden.  Dasselbe  gilt  von  der  Pickering'scheu  Bearbeitung,  bei  der 
zwar  sämmtliche  HerscheFschen  Beobachtungen  mit  wirklichen  jjhoto- 

metrischeu  Messungen  verglichen  wurden,  die  aber  im  Übrigen  viel  zu 

summarisch  ausgeführt  und  in  viel  zu  wenig  llbersichtlicher  Form  mit- 
getheilt  worden  ist,  um  volles  Vertrauen  zu  verdienen.  Eine  erschöpfende 

Behandlung  des  ganzen  Herschel'schen  Materials  bliebe  auch  heute  noch 

eine  dankbare  Aufgabe ;  sie  würde  uns  für  den  Anfang  des  jetzigen  Jahr- 
hunderts einen  Helligkeitscatalog  von  mehr  als  20(I0  Sternen  liefeni,  der 

allen  anderen  aus  dieser  und  noch  aus  späteren  Epochen  stammenden 

bedeutend  überlegen  wäre  imd  beinähe  mit  den  modernen  photometrischen 

1)  Anna,l8  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  9,  p.  56. 
Müller,   Photometrie  der  Gestirne.  28 
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Catalogeu  concurriren  könnte.  Welchen  Fortschritt  die  Herschel'schen 
Bestimmungen  gegenüber  den  älteren  bezeichnen,  geht  daraus  hervor, 
dass  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  Helligkeitsangabe  nach  Pickering 
nur  ±0.15  Grössenclassen  beträgt. 

Nicht  ganz  so  werthvoU  wie  die  Beobachtungen  des  älteren  Herschel 
sind  die  etwa  40  Jahre  später  von  seinem  Sohne  am  Cap  der  guten 

Hoffnung  ausgeführten  Intensitätsschätzungen,  deren  Bedeutung  haupt- 
sächlich darin  liegt,  dass  es  die  ersten  zuverlässigen  Angaben  über  den 

Glanz  der  helleren  Sterne  am  südlichen  Himmel  sind.  J.  Herschel^) 
hat  ebenfalls  die  Methode  der  directen  Schätzung  in  Grössenclassen  auf- 

gegeben und  ein  Verfahren  angewendet,  welches  ähnlich  wie  das  seines 
Vaters  in  einer  Aneinanderreihung  der  Fixsterne  bestand,  jedoch  mit 
dem  wesentlichen  Unterschiede,  dass  nicht  bloss  einzelne  nahe  bei  ein- 

ander stehende  Sterne  verglichen  wurden,  sondern  dass  in  ein  und  der- 
selben Nacht  eine  grosse  Anzahl  von  Sternen  (bis  80)  in  der  Reihenfolge 

ihrer  scheinbaren  Helligkeit  aufnotirt  wurden,  die  nun  eine  Stufenleiter 

von  nicht  vollkommen  gleichen,  aber  im  Allgemeinen  minimalen  Intensitäts- 
unterschiedeu  bildeten.  Um  diese  Stufenfolgen  in  den  sämmtlichen  46 
Beobachtungsreihen  in  die  übliche  Glrössenscala  umzuwandeln,  verglich 
J.  Herschel  dieselben  mit  den  im  Cataloge  der  Royal  Astr.  Society  vom 
Jahre  1827  angegebenen  Sterngrössen  und  leitete  durch  ein  graphisches 
Ausgleichungsverfahren  schliesslich  einen  Catalog  von  ungefähr  300 
Sternen  von  der  ersten  bis  zur  fünften  Grössenclasse  ab,  der  lange  Zeit 
als  das  genaueste  Helligkeitsverzeichniss  angesehen  wurde.  Der  Werth 
dieses  Cataloges  ist  jedoch  dadurch  ein  wenig  beeinträchtigt,  dass  bei 
den  Schätzungen  auf  die  Extinction  des  Lichtes  in  der  Erdatmosphäre 

keine  Rücksicht  genommen  ist.  Bei  den  einzelnen  Serien  kommen  Zenith- 

distanzen  bis  zu  60°  und  70°  vor,  und  es  würden  daher  an  die  Beob- 
achtungen unter  Umständen  Correctionen  von  3  bis  5  Zehntel  Grössen- 

classen  anzubringen  sein.  Die  ursprünglich  beobachteten  Reihungen  der 
Fixsterne  würden  also  eine  wesentliche  Umgestaltung  erfahren.  Dazu 
kommt  noch,  dass  bei  den  Schätzungen  auch  Mondnächte  nicht  vermieden 
sind,  und  dass  infolge  dessen  die  verschieden  helle  Erleuchtung  des 
Himmelsgruudes  die  Stufenfolge  nicht  unmerklich  beeinflusst  haben  kann. 
Bei  einer  eventuellen  Neubearbeitimg  der  J.  Herschersehen  »Sequenzen«, 

die  sich  auf  genaue  photometrische -Messungen  stützen  müsste,  wäre  auf 
diese  beiden  wichtigen  Punkte  Rücksicht  zu  nehmen. 

1)  J.  Herschel,  Eesults  of  Astr.  Obs.  made  diiring  1834 — 38  at  the  Cape  of 
Good  Hope.    London  1847.    Chapter  III,  p.  304. 
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Das  Beispiel  der  beiden  11  ersehe  1  hat  trotz  der  piwwen  Vor/.U}^ 

der  von  iiiiien  eingeführten  Sehiltzun^rsmethoden  wep'n  der  L'mHtiindlirh- 
keit  der  Bearbeitung  keine  Naehahniunj?  jcefunden,  und  die  Hpiltereu 
Hellifrkeitsver/eiehuisse,  wenn  sie  auch  eine  betriiehtlich  grOggere  Anzahl 
von  Sternen  enthalten,  können  in  Bezuj;  auf  Genauigkeit  nieht  als  ein 
Fortschritt  betrachtet  werden.  Dies  gilt  zunächst  von  der  Argelander- 

schen  »UranonietriaNova«,  die  im  Jahre  lS4'.i  verötfentlicht  wurde  und  die 
Grössen  von  allen  im  mittleren  Europa  mit  blossen  Augen  sichtbaren 
Sternen  enthalten  sollte.  Argelander  kehrte  dabei  wieder  zu  der  schon 
von  rtolemäus  und  Sufi  benutzten  Eintheilung  in  6  (irös^cnclassen  mit 

je  zwei  rnterabthcilungen  zurück.  Für  die  Bezeichnung  der  /wisehen- 
stufeu  wählte  er  eine  wohl  zuerst  von  Flamsteed  angewandte  Schreib- 

weise, indem  er  durch  3.4"  einen  Stern  keimzeichnetc,  der  etwas  schwächer 
als  dritter  Grösse  ist,  dagegen  durch  4.3"°  einen  solchen,  der  etwas  heller 
als  vierter  Grösse  ist.  Um  eine  Verwechslung  dieser  Schreibweise  mit 
der  Bezeichnung  von  Zehntelgrössen  zu  vermeiden,  wurde  später  bei  den 
Zwischenstufen  der  Punkt  nicht  unten  zwischen  die  beiden  Zahlen,  sondern 

obenhin  gesetzt,  von  einigen  Astronomen  wurde  auch  die  Benutzung  von 
mehreren  Punkten  oder  eines  Striches  vorgeschlagen,  also  entweder  (34) 

oder  (3 ...  4)  oder  (3  —  4)  u.  s.  w.  geschrieben.  Wenn  auch  die  Genauigkeit  der 
Schätzungen  der  Uranometrie  nicht  unbeträchtlich  grösser  ist  als  in  den 
alten  Catiilogen,  so  tritt  doch  auch  hier  der  Übelstjind  zu  Tage,  dass  die 
Unterabtheilungen  verhältnissmässig  zu  spärlich  vertreten  sind  und  dass 
sie  keineswegs  genau  Drittelgrössen  entsprechen.  Nach  Pickering,  der 

von  den  325(5  Objecteu  der  Uranometria  Nova  3188  mit  seinen  photo- 
metrischen Messungen  verglichen  hat,  sind  die  ersten  Zwischenstufen  2  3, 

3-4,  4-5,  5-6  im  Durchschnitt  gleichbedeutend  mit  2.28,  3.28,  4.28,  5.28,  da- 

gegen die  zweite  Stufe  3-2,  4-3,  5-4,  6-5  gleichbedeutend  mit  2.52,  3.52, 
4.52,  5.52.  Das  Material  der  Uranometria  Nova  ist  also  durchaus  nicht 

homogen,  und  die  Argelander'sche  Scala  ist  eine  ungleichfijrmige.  Wie 
fast  bei  allen  auf  Schätzungen  basirten  Helligkeitsverzeichnissen  ergiebt 

sich  auch  hier,  dass  bei  den  helleren  Sternen  eine  Grössen classe  ein 

weiteres  lutensitätsiutervall  umfasst,  als  bei  den  schwächsten.  Der  wahr- 
scheinliche Fehler  einer  einzelnen  Grössenangabe  dürfte  auf  rund  0.2 

'Grössenclassen  zu  taxiren  sein. 

Eng  an  die  Uranometria  Nova  schliesst  sich  der  im  Jahre  1872  er- 
schienene > Atlas  coelestis  novus«  von  Heis  an.  Derselbe  enthält  eine 

Revision  der  Argelauder'schen  Grössen,  die  schwerlich  als  ganz  unab- 

hängig zu  betrachten  ist.  Was  jedenfalls  mehr  Werth  hat,  ist  die  Fort- 

führung des  Argelander'schen  Werkes  bis  zu  den  Sternen  der  Grösse  67, 
soweit  sie  von  Heis  noch  mit  blossem  Auge  gesehen  werden  konnten.    Die 

28* 
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Zahl  der  Objecte  beträgt  im  Ganzen  5421.  In  Betreff  der  Scala  gilt 

dasselbe  wie  für  die  Uranometria  Nova;  auch  die  Grenauigkeit  der  Beob- 

achtungen dürfte  ungefähr  dieselbe  sein. 
Als  eine  Fortsetzung  der  Arbeiten  von  Ar  gelander  und  Heis  ist  der 

»Atlas  des  südlichen  gestirnten  Himmels«  von Behr mann  (erschienen  1874) 
anzusehen,  welcher  die  Schätzungen  der  mit  blossem  Auge  sichtbaren 
Sterne  zwischen  20  Grad  südlicher  Declination  und  dem  Südpol  in  der 

Argelander'schen  Scala  enthält.  Die  Genauigkeit  dieser  Beobachtungen 
scheint  eine  verhältuissmässig  geringe  zu  sein,  wie  sowohl  aus  der  von 
Gould  als  von  Pickering  angestellten  Vergleichung  hervorgeht.  Nach 

Letzterem  ist  der  w.  F.  einer  Behrmann'schen  Helligkeitsangabe  grösser 
als  0.2  Grössenclassen. 

Nicht  besser  steht  es  um  die  Angaben  der  vonHouzeau  im  Jahre  1878 

herausgegebenen  »Uranometrie  generale«.  Dieselbe  enthält  die  Helligkeits- 
schätzungen von  allen  sowohl  am  nördlichen  als  südlichen  Himmel  mit 

blossem  Auge  sichtbaren  Sternen,  im  Ganzen  von  5719  Objecten,  welche 
Houzeau  während  eines  Aufenthalts  in  den  Tropen  angestellt  hatte. 

'Dadurch  dass  diese  Schätzungen  direct  nur  in  halben  Grössenclassen  statt 
in  Dritteln  ausgeführt  sind,  ist  schon  von  vornherein  der  zu  erreichenden 
Genauigkeit  eine  Grenze  gesetzt,  und  das  an  und  für  sich  verdienstliche 
Unternehmen  bezeichnet  in  der  Geschichte  der  Helligkeitsbestimmungen  im 

Vergleich  zu  seinen  Vorgängern  jedenfalls  keinen  bemerkenswerthen  Fort- 
schritt. 

Bei  Weitem  das  hervorragendste  Helligkeitsverzeichniss ,  nicht  nur 
unter  den  bisher  angeführten,  sondern  überhaupt  unter  allen,  die  auf 

Grössenschätzungen  beruhen,  ist  die  »Uranometria  Argentina«  von  Gould 
(1879),  deren  Bedeutung  bisher  noch  nicht  genügend  gewürdigt  zu  sein 
scheint.  Was  dieses  Werk  weit  über  andere  derartige  emporhebt,  ist  der 

Umstand,  dass  sämmtliche  Schätzungen  direct  in  Zehntelgrössen  aus- 
geführt sind,  und  zwar  nicht  nach  einer  bloss  im  Gedächtniss  beruhenden 

Scala,  sondern  im  Anschluss  an  einen  Gürtel  von  Hauptsternen,  deren 
Grössen  durch  die  sorgfältigsten  Vergleichungen  als  Fundament  der  ganzen 

Arbeit  vorher  festgelegt  wurden.  Es  ist  dies  das  einzig  richtige  Ver- 
fahren bei  einer  derartigen  Catalogisirung  der  Sterne.  Denn  dadurch, 

dass  die  willkürlich  gewählte  Intensitätsscala  immer  wieder  von  Neuem- 
zu  Eathe  gezogen  wird,  ist  eine  vollkommene  Gleichmässigkeit  der 

Schätzungen  von  vornherein  gesichert;  die  Methode  kommt  dadurch,  ähn- 

lich wie  die  Herschel'sche,  auf  die  Beurtheilung  von  minimalen  Hellig- 
keitsunterschieden hinaus,  und  es  darf  mit  Eecht  behauptet  werden,  dass 

die  Genauigkeit  der  Resultate  beinahe  diejenige  von  Messungen  mit 

photometrischen  Apparaten  erreicht.    Als  ein  besonderer  Vorzug  der  Gould- 
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mehreren  Beobachtern   anjirestellt   sind.     Da«   Werk   iiiiifa«Kt  den  ganxcn 
Büdlichen    Himmel   und  den  (Ulrtel  /wit*ehen  A(|uator  und  4-  H»°  Derlj- 
nation  und  erstreckt  sieh  über  alle  mit   blossem  Aufrc  sichtbaren   Stfrn« 
bis  zur  Grösse  7.0  hinab,   j^eht   also  noch   etwas  Über  die  von  Heis 

steckte  Grenze  hinaus.     Der  Oatalo};  enthält  77.'»«»  Objecte,  welche  lullir 
als  7.1   fjeschätzt  sind,  wobei  eine  Anwilil  von  Veränderlichen  und  Neln'!- 

fleekeu   mitgerechnet  ist;  ausserdem   ist  noch  eine    nicht  unbetriu-htlichc 
Zahl  (981)  von  schwächeren  Objecten  hin/.ugeflljrt,  bei  deren  Einreihun;: 
das  Opernglas  und  eventuell  das  Teleskop  zu   Hülfe  genommen   wurde. 
Die  Scala  ist  so  gewählt,  dass  sie  sich  eng  an  die  der  Argelanderschrn 
Iranonietria   Nova    anlehnt.      Zu    diesem   Zweck    sind    die   Anhaltstcnic 

in  dem  Gürtel  zwischen  +  '^°  und  +  15"  Declination  ausgesucht,  welcher 
iu  Bonn,  und  Cordoba  nahe  dieselben  Zenithdistanzen  erreicht,    und   die 

Grössen  derselben  sind  so  festgelegt,   dass  der  Durchschnittswerth  jeder 

Hauptabtheilung  mit  dem  entsprechenden  Werthe  bei  Argclander  über- 
einstimmt.     Von    den    so    herausgegrillencn    1900   Sternen   wurden    die- 

jenigen   722    als    eigentliche    »Standards«    beibehalten,    bei    denen    «lie 
Schätzungen  von  vier  Beobachten!  vollkommen   miteinander  harmonirten. 

Diese  722  Hauptsterue  bilden  ein   ganz   besonders  werthvolies  Material, 
da  die  zufälligen  Schätzungsfehlcr  jedenfalls  ausserordentlich  geringfügig 

8ein   werden;  sie  sind  das  eigentliche  Gerüst,   auf  welchem  die  Urano- 
toetria  Argentina  aufgebaut  ist.     Zur  Erleichterung  sind  an   die   Haupt- 

Serie   der  Vergleichsternc    noch    einige  Nebenserien   in    südlichen  Decli- 

nationen  angeschlossen  worden,  um  in  allen  Theilen  des  Himmels  Anhalt- 

steme  zur  Verfügung  zu  haben.    Wenn  überhaupt  etwas  an  der  Gould'schen 
Uranometrie  zu  tadeln  wäre,    so  könnte  sich  dies  höchstens  darauf  be- 

ziehen,  dass,    wie   bei  den  meisten  der  aufgezählten  iTanometrien,   die 
Sterne  nach  Stenibildern  und  nicht  in  der  Reihenfolge  der  Hcctaseensionen 

zusammengestellt    worden  sind,   wodurch   die  Übersichtliciikeit  und   da« 

Aufsuchen  der  einzelneu  Objecte  etwas  erschwert  ist. 

Wir  kommen  nun  zur  Besprechung  derjenigen  Helligkeits Verzeich- 

nisse, deren  Angaben  auf  Schiitzungen  am  Femrohr  beruhen.  Fast  alle 

Positionscataloge,  mögen  sie  aus  planmässig  angestellten  Zonenbeobach- 

tungen hergeleitet  sein  oder  mehr  einen  gelegentlichen  Charakter  tragen, 

enthalten  Helligkeitsschätzungen  von  grösserem  oder  geringerem  Werthe. 

Bei  allen  ist  die  Eintheilung  in  Grössenclassen  beibehalten  worden;  doch 

findet  zwischen  den  verschiedenen  Beobachtern  hinsichtlich  des  l'mfanges 
der  einzelnen  Classen  keineswegs  dieselbe  Übereinstimmung  statt,  wie  bei 

den  helleren  Sternen.  Es  hat  dies  wohl  hauptsächlich  darin  seinen  Grund, 

dass   eine  unterste  Grössenclasse  für  die  teleskopischen  Sterne  nicht  von 
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vornherein  festzulegen  ist,  und  dass  die  ganze  Eintlieilung  mehr  in  einer 
Extrapolation  als  in  einer  Interpolation  besteht.  Am  meisten  voneinander 
abweichend  sind  die  von  W.Struve  und  J.  Herschel  eingeführten  Scalen. 
Nach  der  ersteren  sind  die  schwächsten  mit  einem  Femrohre  von  24  cm 

Öffnung  gerade  noch  sichtbaren  Sterne  als  Sterne  12.  bis  13.  Grösse  zu 

bezeichnen,  während  dieselben  nach  Herschel  bereits  zur  20.  Grössen- 
classe  gerechnet  werden.  Der  verschiedene  Gang  der  beiden  Scalen  ist 
aus  der  folgenden  kleinen  Zusammenstellung  zu  ersehen: 

Herschel Struve 

7.  Grösse 6.3 

8.       * 7.2 

9.       » 8.1 
10.       » 

8.8 

11.         y> 
9.6 

12.         » 10.2 

Herschel Struve 

13.  Grösse 10.6 
14. 10.8 

15. 11.0 

16. 11.2 

20.       »  12.0 

Die  von  Argelander  in  der  grossen  Bonner  Durchmusterung  gewählte 

Scala  stimmt  sehr  nahe  mit  der  Struve'schen  überein,  und  da  dieselbe, 
wie  später  bei  der  Vergleichung  mit  den  photometrischen  Messungen  ge- 

zeigt werden  soll,  angenähert  einem  gleichmässigen  Stufengauge  der  Hellig- 

keiten entspricht,  so  verdient  zweifellos  die  Struve'sche  Scala  den  Vorzug 
vor  der  Herschel'schen.  Sie  ist  auch  jetzt  fast  allgemein  adoptirt  worden, 
und  die  Herschersche  Scala  findet  nur  noch  vereinzelte  Anhänger  in 
England. 

Das  umfangreichste  imd  werthvollste  Verzeichniss  von  teleskopischen 
Grössenschätzungen  ist  die  Bonner  Durchmusterung  von  Argelander, 
Schönfeld  und  Krüger,  welche  die  Helligkeiten  aller  Sterne  bis  zur 

Grösse  9.5  vom  Xordpol  bis  zur  Declination  — 2*^  angiebt,  und  die  Fort- 
setzung derselben,  die  Südliche  Durchmustenmg  von  Schön feld  für  den 

Gürtel  von  —2°  bis  —23°  Declination.  Daran  schliesst  sich  die  nach 
demselben  Plane  auf  dem  Observatorium  in  Cordoba  von  Thome 

unternommene  Durchmusterung  des  übrigen  südlichen  Himmels,  von 

welcher  der  erste  Theil  (  —  22"  bis  —32"  Declination)  bereits  ver- 
öifentlicht  ist.  Nach  Fertigstellung  dieses  Werkes  werden  wir  von  mehr 
als  einer  Million  Sternen  Helligkeitsschätzuugen  besitzen.  Da  in  vielen 
Jahrzehnten,  vielleicht  in  Jahrhunderten,  schwerlich  Aussicht  vorhanden 
ist,  dass  diese  Schätzungen  durch  genaue  photometrische  Messungen  ersetzt 
werden,  so  liegt  die  hohe  Bedeutung  derselben  klar  zu  Tage.  Sie  werden 
noch  für  lange  Zeit  das  Fundament  für  alle  Speculationen  sein,  die  an 
die  Helligkeiten  der  Sterne  geknüpft  werden  können,   und  es  ist  daher 
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\üu  der  ̂ »sstcn  Wit-hti^'keji,  uot-r  ileu  (iouuuiKkfits^'raU  UicKcr  (irö«tk.'n- 
scliätzuiij^en  vollkommen  uutorriclitot  /u  sein.  K«  scheint  dir«  um  »0 

notliwendi«;er,  aU  pir  nicht  selten  in  H.str»»noniisehen  Kreisen  die  Neipinjc 
vorhanden  ist,  die  Bedeutung:  der  Ilellijrkeitsanpihen  der  Honner  Dureh- 
musterung  zu  UbersehUtzeu  und  \V(dd  gar  itesondere  photometrische  Messungen 
für  überflüssig  zu  halten.  Dem  gegenüber  ist  zu  betonen,  dass  der  Haupt- 

zweck jenes  gewaltigen  UnternehmeuH  die  Bestimmung  der  l'ositioneu  der 
Sterne  war,  nicht  die  ihrer  Grössen,  und  dass  man  daher  von  vornherein 

den  Helligkeitsangaben  keine  höhere  Bedeutung  lieiniessen  sollte,  als  ihnen 
der  Natur  der  Sache  nach  zukommen  kann,  und  als  ihnen  die  Beobachter 

selbst  von  Anfang  an  zugeschrieben  haben.  Bei  der  Schnelligkeit,  mit 

welcher  besonders  in  sternreichen  Gegenden  die  Stenie  aufeinander  fidgen, 
konnten  selbstverständlich  die  Helligkeitsschätznngen  neben  den  rositi(»n»- 
bestimmungen  nicht  mit  derjenigen  Kühe  und  Sicherheit  gemacht  werden, 
die  unter  anderen  Verhältnissen  eher  möglich  gewesen  wäre,  und  es  ist 

wohl  nur  der  grossen  Übung  und  der  ausserordentlichen  (Gewissenhaftig- 
keit der  Beobachter  zuzuschreiben,  dass  die  Endresultate  einen  ver- 

hältnissmässig  so  hohen  Genauigkeitsgrad  besitzen.  Entsprechend  dem 

Hauptzwecke  der  Arbeit  ist  femer  auf  die  Auswahl  der  Beobachtungs- 
nächte nicht  so  ängstlich  geachtet  worden,  wie  es  bei  photometrischen 

Messungen  erwünscht  ist.  Es  sind  daher  Beobachtungen  von  solchen 

Tagen  mitgenommen,  wo  der  Himmel  mit  leichtem  Dunstschleier  bedeckt 
war,  und  helle  Mondnächte,  die  tur  blosse  Grössenschätzungen  ebenfalls 

sehr  gefahrlich  sein  können,  sind  natürlicli  nicht  vermieden  worden.  Dazu 
kommt  der  Einfluss  der  Extinctiou,  der  besonders  bei  den  südlichen  Sternen 

schwer  ins  Gewicht  fällt,  und  der  trotz  der  Bemühungen  der  Beobachter, 

ihre  Schätzuugsscala  nach  dem  durch  die  Zenithdistanz  bedingten  Aus- 
sehen der  Sterne  zu  modificiren,  keineswegs  als  vollkommen  beseitigt 

angesehen  werden  kann. 
Die  Grössen  in  der  Durchmusterung  sind  in  Zehnteln  angegeben;  es 

darf  aber  nicht  unbeachtet  bleiben,  dass  bei  einem  erhebliehen  Procent- 

satzc  aller  Werthe  diese  Zehntel  nur  Bechenresultat  sind  (entstanden  durch 

die  Vereinigung  der  zweimaligen  Beobachtungen  zu  Mitteln).  Die  eigent- 
lichen Schätzungen  sind  zum  Theil  nur  in  halben  oder  viertel  Grössen 

gemacht.  Vollkommene  Klarheit  über  die  Schätzungsweise  der  Bonner 

Durchmusterung  giebt  ein  Brief  von  Schönfeld  an  Peirce,  den  Letzterer 

in  seinen  »Photometrie  Eesearches« ')  abgedruckt  hat.  Danach  sind  drei 

verschiedene  Theile  zu  unterscheiden.  In  der  ersten  Periode,  welche 

etwa  20  Procent  aller  Beobachtungen  umftisst,  ist  eine  in  gleichen  Inter- 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  9,  p.  27. 



440  ill-  Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

valleu  von  einer  halben  Grösseuclasse  fortschreitende  Scala  zu  Grunde 

geleg-t,  also:  1"",  1-2'",  2"",  2-3'",  3"'  u.  s.  w.  Bei  der  Mittelbildung  von  zwei 
Beobachtungen,  die  um  ein  Intervall  voneinander  verschieden  waren, 
wurde  im  Allgemeinen  das  Zehntel  so  abgerundet,  dass  der  Stern  schwächer 
angenommen  wurde  als  das  genaue  Mittel;  es  kommen  also  aus  dieser 
Periode  die  Zehntel  0,  3,  5  und  8  fast  ausschliesslich  vor.  In  der  zweiten 
Periode,  welche  beinahe  50  Procent  aller  Beobachtungen  enthält,  haben 
die  Beobachter  noch  Zwischenstufen  zwischen  je  zwei  aufeinander  folgende 

halbe  Grössenclassen  eingefügt,  jedoch  nur  besonders  auffällige  Hellig- 
keitsunterschiede hervorgehoben.  Es  sind  daher  nicht  genau  Viertelgrössen, 

in  denen  die  Schätzungen  ausgeführt  sind.  Die  Hinzufügung  des  Zeichens  »5« 
(schwach]  zur  Grösse  7  z.  B.  sollte  ausdrücken,  dass  der  Stem  merklich 
schwächer  war  als  7.  Grösse,  aber  doch  näher  der  Grösse  7  als  der 

Grösse  7*8;  ebenso  sollte  die  Bezeichnung  1  gt  [gt  =  gut)  einem  Sterne 
zwischen  Q-l""  imd  7"",  aber  näher  au  7",  angehören.  Es  sind  also  in  der 
zweiten  Periode  fünf  Stufen  zwischen  zwei  aufeinander  folgenden  Grössen- 

classen zu  unterscheiden,  und  es  entspricht  z.  B. 

die  Bezeichnung  7'"  den  Grössen  6.9,  7.0,  7.1 
7""  5 

» » 
7.2 7-8'"  gt 

» » 
7.3 

7-8™ 

» » 7.4,  7.5,  7.6 

TH'^s 
» > 7.7 S^gt 
» » 

7.8 

gm 

» » 7.9,  8.0,  8.1. 

In  der  dritten  Periode  endlich  (mit  etwa  30  Procent  aller  Beobach- 
tungen) sind  die  Schätzungen  direct  in  Zehnteln  ausgeführt  worden ;  doch 

sind  auch  hier  die  Zehntel  1,  4,  6,  9,  besonders  aber  1  und  6  viel  seltener 
benutzt  worden  als  die  übrigen.  Dieser  letzte  Theil  erstreckt  sich  fast 

nur  auf  Declinationeu  über  50°,  also  auf  Gegenden  des  Himmels,  die  im 
Durchschnitt  weniger  reiche  Zonen  enthalten,  wo  also  die  Schätzungen 
mit  etwas  mehr  Müsse  gemacht  werden  konnten. 

Man  sieht,  dass  das  Material  der  Bonner  Durchmusterung  ziemlich 

ungleichförmig  ist,  und  dass  eine  regelmässige  Eintheilung  in  Zehntel- 
Grösseuclassen  nicht  statttiudet.  Die  Zehntel  1  und  6  kommen  viel  zu 

selten  vor,  dann  folgen  in  der  Häufigkeit  die  Zehntel  4  und  9,  dann  2 
und  7,  3  und  8  und  endlich  in  ganz  gleichmässiger  Vertheilung  die 
Zehntel  0  und  5.  Zu  beachten  ist  noch,  dass  dem  ursprünglichen  Plane 
gemäss  die  B.  D.  die  Sterne  des  nördlichen  Himmels  bis  zur  Grösse  9.0 
nahezu  vollständig  enthält,   dass   aber  die  letzten  Unterabtheilungen  9.3, 
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Ö.4,  9.5  insofern  aus  der  Scala  herausfallen,  als  sie  eine  ffrome  An- 
zahl von  viel  schwächeren  Sternen,  bis  zur  (IröHse  10  und  darllher  hin- 

aus, einschliessen.  Bei  der  Schünfchrschen  SUdli«hcn  Durchniustcrunjr. 
die  im  Allgemeinen  ein  };leichmä8sij;eres  Material  enthält,  ist  die  Voll- 

stUndi^keit  l)is  zur  (Irösse  1K2  oder  y.'.t  erstrebt  worden,  und  die  letzten 
Unterabtheilun«rcn  umfassen  nicht  ein  so  {grosses  llellijckeitsintervall.  wie 
bei  der  nördlichen  Durchmusterung. 

Über  die  Genanio:kcit  der  Orö8scnan;,'al)cu  der  IJMuncr  l)un*liniuste- 

rung  hat  Argelander  in  der  Einleitung  zu  diesem  Werke  eine  l'nter- 
Buchung  angestellt,  die  allerdings  nur  eine  ungefähre  Vorstellung  gtbeu 

kann,  weil  sie  auf  der  Vergleichung  mit  den  Hesserschen  und  Lalande- 
schen  Orössenschätzungen  in  den  Meridianzonen  beruht,  die  seliist  olVeu- 
bar  viel  unsicherer  sind,  als  die  B(»nner  Schätzungen.  Nach  Argelauders 
Rechnung  ist  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  Grössenangabe  der  B.  D. 

im  Durchschnitt  etwa  ̂ drO.lO;  er  stellt  sich  t\lr  die  schwächereu 
Sterne,  wie  von  vornherein  zu  erwarten  ist,  wegen  der  grösseren  Menge 

dieser  Sterne  und  der  dadurch  erleichterten  Vergleichung  beträchtlich 
kleiner  heraus,  als  für  die  helleren.  Für  alle  Sterne  bis  etwas  Über  die 

sechste  Grösse  hinaus,  hat  Pickering  aus  der  Vergleichung  mit  seinen 

photometrischen  Messungen  den  wahrscheinlichen  Fehler  der  Durch- 
musterungsgrössen  zu  =b0.18  bestimmt.  Noch  etwas  grösser,  ungefähr 

zu  ±  0.2,  ergiebt  sich  dieser  Werth  aus  der  Vergleichung  aller  Sterne 

bis  zur  Grösse  T.b  innerhalb  des  Gürtels  zwischen  -|-  0°  und  +  20" 

Declination  mit  den  Potsdamer  photometrischen  Messungen'). 

Für  die  Sudliche  Durchmusterung  haben  Schönfeld'^  und  Scheiner  =») 
zur  Beurtheilung  des  Genauigkeitsgrades  eine  ähnliche  Untersuchung  wie 

Argelander  für  den  nördlichen  Theil  angestellt,  indem  sie  die  Bonner 

Grössen  mit  denen  anderer  Cataloge  verglichen  haben.  Nach  ihnen  er- 

giebt sich  der  wahrscheinliche  Fehler  im  Durchschnitt  zu  etwa  ±  0.2 

Grössen,  und  es  zeigt  sich  auch  hier,  dass  die  schwächeren  Sterne  sicherer 

bestimmt  sind,  als  die  helleren.  Schön feld  hat  noch  für  eine  grosse 

Anzahl  von  zweimal  beobachteten  Sternen  aus  den  Abweichungen  von 

einander  den  w.  F.  berechnet.  Das  Resultat  wird  auf  diesem  Wege 

etwas  günstiger.  Der  w.  F.  einer  Cataloggrösse  schwankt  dann  zwischen 

±  0.06  bei  den  Sternen  9.5  Grösse  und  ib  0.20  bei  den  Sternen 
5.  Grösse. 

1)  Publ.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  9,  p.  489. 

2)  Astr.  Beob.  auf  der  Sternw.  Bonn.    Bd.  S.  p.  34  ff. 
3)  Astron.  Nachr.  Bd.  116,  Nr.  27^6. 
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Ein  vollkommen  richtiges  Bild  von  dem  Genauigkeitsgrade  der 
Bonner  Schätzungen  wird  man  erst  erhalten  können,  wenn  sorgfältige 

photometrische  Messungen  von  einer  bedeutend  grösseren  Anzahl  von 

Sternen  vorliegen  werden.  Soviel  kann  man  jedoch  schon  aus  den  bis- 
herigen Untersuchungen  schliessen,  dass  die  Genauigkeit  der  einzelnen 

Werthe  durchschnittlich  nicht  grösser  ist  als  0.2,  und  dass  die  Zahl  der 

Sterne,  bei  denen  Fehler  von  mehr  als  einer  ganzen  Grössenclasse  vor- 
kommen, gar  nicht  gering  ist.  Weitere  Fragen,  ob  und  in  welchem 

Grade  die  Sicherheit  der  Schätzungen  in  verschiedenen  Zonen  des 

Himmels  wechselt,  und  ob  dieselbe  insbesondere  von  der  Sterndichtig- 

keit u.  s'  w.  abhangt,  harren  noch  der  Entscheidung.  Als  eine  sehr 
wichtige  Ergänzung  der  Bonner  Durchmusterung  ist  das  nunmehr  bald  voll- 

endete Zoneuunternehmen  der  Astronomischen  Gesellschaft  zu  betrachten, 
welches  auch  eine  Ke\ision  der  Sterngrössen  enthält.  Wenn  auch  diese 
neuen  Schätzungen  der  Natur  der  Sache  nach  im  Allgemeinen  nicht 
sicherer  sein  werden  als  die  Bonner,  so  ist  doch  zu  hoffen,  dass  bei 
dieser  Gelegenheit  besonders  auffallende  Schätzungsfehler  der  Entdeckung 
nicht  entgehen  werden. 

Die  folgende  Zusammenstellung  giebt  einen  vergleichenden  Überblick 

über  die  Schätzungsscalen  der  wichtigsten  im  Vorangehenden  besproche- 
nen Cataloge,  zu  denen  noch  die  häufig  benutzten  Helligkeitsschätzungen 

der  Lalaude'schen  und  Bessel'schen  Meridianzoneu,  sowie  der  Struve'schen 
Doppelsternbeobachtungen  hinzugenommen  sind.  Als  Vergleichsmassstab 
für  alle  Cataloge  dient  die  Bonner  Durchmusterung.  Für  die  in  den 
Überschriften  der  einzelnen  Columnen  angegebenen  ganzen  und  halben 

Grössen  der  verschiedenen  Sterncataloge  sind  in  der  Tafel  die  ent- 

sprechenden Grössen  der  B.  D.  aufgeführt.  So  bedeuten  also  beispiels- 
weise die  Zahlen  der  letzten  Columne,  dass  ein  Stern  9""  in  den  Catalogen 

von  Lalande,  Bessel,  Struve  und  Schönfeld  (Südl.  Durchm.)  durch- 
schnittlich an  Helligkeit  gleich  ist  einem  Stern  in  der  B.  D.  von  der 

Grösse  8.5,  8.8,  9.3  und  9.1.  Die  Vergleichung  beginnt  erst  bei  der 
Grösse  3.0,  weil  die  helleren  Sterne  zu  wenig  zahlreich  und  meistens 
auch  nicht  sicher  genug  bestimmt  sind.  Wenn  in  einem  Cataloge  zwei 

tJnterabtheilungen  zwischen  je  zwei  aufeinander  folgenden  vollen  Grössen- 
classen  eingeführt  sind,  so  ist  das  Mittel  aus  diesen  Abtheilungen  für  die 
halben  Grössen  angesetzt  worden.  Zur  Ableitung  der  Tafel  sind  die 

bereits  von  Argelander,  Schönfeld,  Gould  und  Pickering  aus- 
geführten Vergleichungen  benutzt  worden.  Auf  alleräusserste  Genauigkeit 

machen  die  mitgetheilten  Zahlen  keinen  Anspruch. 
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Keihen,  insbesouclere  zwisclien  Struve  und  licsscl  und  zwinclien  Lsi- 

lande  und  Hesscl,  sind  im  Allgemeinen  die  Sehätzungss<-alen  nicht  ho 
sehr  voneiuimder  verscliieden,  wie  man  vielleicht  erwarten  mihrlite.  Die 

Scala  der  B.  D.  entspricht,  wie  mau  sieht,  durchweg  sehr  nahe  dem  Mittel 
der  sämmtlichen  oben  angeführten  Cataloge. 

b.    Helligkeitsverzeichnisse,  welche  aus  photometrisohen 

Messungen  hergeleitet  sind. 

Es  ist  schon  mehrere  Male  darauf  hingewiesen  worden,  dass  .1.  II er- 

schel  zuerst  den  Versuch  gemacht  hat,  einen  Helligkcitscatalog  unter 

Anwendung  von  instrumeutelleu  Hiilfsmittoln  herzustellen.  Mit  dem  von 

ihm  erfundenen  Astrometer  hat  er  die  Helligkeit  von  fiO  meist  südlichen 

Sternen  durch  Vergleichung  mit  einem  verkleinerten  Mondl)ild('lH'n  be- 

stimmt; die  Resultate  sind  in  einem  Cataloge')  zusammeugefasst,  iu 

welchem  die  Intensitäten  in  Einheiten  der  Helligkeit  von  a  Centauri  aus- 

gedrückt sind.  Wie  schon  früher  bemerkt  wurde,  hat  dieser  Catalog 

deshalb  kaum  ein  anderes  als  ein  historisches  Interesse,  weil  auf  die  Ex- 

tinction  des  Lichtes  in  der  Erdatmosi)h<äre  gar  keine  Rücksicht  genommen 

ist,  und  vor  Allem,  weil  bei  der  Reduction  der  Moudjjhasen  aufeinander 

die  unrichtige  Euler'sche  Formel  benutzt  worden  ist. 

Das  erste  durchaus  cinwurfsfreie  Verzcichniss  von  photometrisch  be- 

stimmten Sternen  verdanken  wir  Seidel"^).  Dasselbe  enthält  zwar  nur 

208  hellere  Fixsterne,  die  Messungen  zeichnen  sich  aber  durch  solche 

Genauigkeit  aus,   dass  dieser  Catalog   als  grundlegend  Air  die  moderne 

1)  J.  Herschel,  Results  of  Astr.  Obs.  made  during  1S34— 1838  at  the  Cape  of 
Good  Hope.    London  1847,  p.  367. 

2)  Abhandl.  der  K.  Bayer.  Akad.  der  Wiss.    II.  Claase,  Bd.  0.  p.  421. 
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Astropliotometrie  zu  bezeicliuen  ist.  Die  Beobachtungen  sind  mit  Be- 
nutzung des  Steinheirschen  Prismenpliotometers  in  den  Jahren  1852 — 1860 

ausgeführt,  und  es  ist  wohl  lediglich  dem  Umstände,  dass  bei  diesem 
Photometer  infolge  der  Vergleichung  ausserhalb  des  Focus  ein  bedeutender 
Lichtverlust  stattfindet,  zuzuschreiben,  dass  Seidel  seine  Messungen  nicht 
weiter  als  bis  zu  Sternen  der  fünften  Grösse  ausgedehnt  hat.  Die  Sterne 

sind  paarweise  miteinander  verglichen,  einzelne  Paare  mehrfach,  die 
meisten  nur  einmal  beobachtet  worden.  Aus  dem  so  erhaltenen  regel- 

losen Netz  von  Kreuz-  und  Querverbindungen  sind  dann  unter  strenger 
Berücksichtigung  der  Extinction  durch  ein  etwas  complicirtes  Näherungs- 

verfahren die  Endwerthe  des  Cataloges  gefunden  worden.  Seidel  hat 

die  Intensitäten  aller  Sterne  auf  diejenige  von  a  Lyrae  als  Einheit  be- 
zogen und  durchweg  die  Logarithmen  der  Helligkeits Verhältnisse,  nicht 

die  Zahlen  selbst  bei  seiner  Verarbeitung  benutzt. 

Fast  gleichzeitig  mit  der  Seidel'schen  Arbeit  erschienen  die  »Grund- 
züge einer  allgemeinen  Photometrie  des  Himmels«  von  Zöllner,  welche 

in  erster  Linie  der  Beschreibung  und  Untersuchung  des  von  Zöllner 
erfundenen  Astrophotometers  gewidmet  sind.  In  diesem  Werke  finden  sich 
auch  photometrische  Messungen  von  mehr  als  200  Sternen,  die  Zöllner 
wohl  mehr  in  der  Absicht,  die  Brauchbarkeit  seines  Apparates  darzuthun, 

ausgeführt  hatte,  als  um  einen  zusammenhängenden  Helligkeitscatalog 
herzustellen.  Die  Beobachtungen  sind  daher  ohne  Plan  angestellt.  Jede 

Reihe  enthält  eine  Anzahl  von  Sternen,  deren  Helligkeiten  auf  einen  be- 
liebigen Stern  in  derselben  bezogen  sind.  Eine  Vereinigung  der  ver- 

schiedenen Eeihen  ist  nur  dann  möglich,  wenn  einzelne  Sterne  in  mehreren 
derselben  vorkommen  und  so  sämmtliche  Sterne  auf  die  Helligkeit  einer 

einzigen  Gruppe  reducirt  werden  können.  Der  Versuch  zu  einer  der- 

artigen Verarbeitung  der  Zöllner'schen  Beobachtungen  ist  vor  einigen 
Jahren  von  Dorst')  gemacht  worden,  aber  da  eine  gewisse  Willkür  bei 
der  Vereinigung  der  Gruppen  unvermeidlich  ist,  so  hat  der  abgeleitete 
Catalog  nicht  denjenigen  Werth,  welcher  der  Genauigkeit  der  Messungen 
entspricht. 

Das  Zöllner'sche  Astrophotometer  ist  in  grösserem  Umfange  zur  Cata- 
logisirung  von  Sternhelligkeiten  zuerst  von  Peirce^)  und  Wolff^)  benutzt 
worden.  Von  Ersterem  besitzen  wir  einen  Catalog  von  495  Sternen, 

hauptsächlich  solchen  der  Argelander'schen  Uranometrie,  in  dem  Gürtel 
zwischen  +  40°  und  -\-  50"  Declination.     Diese  Zone   war  von  Peirce 

1)  Astr.  Nachr.    Bd.  118,  Nr.  2822—23. 
2)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  9. 
3)  Wolff,   Photometrische  Beobachtungen   an  Fixsternen.    Leipzig,   1877   und 

Berlin,  1884.    Zwei  Abhandlungen. 
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ausgewählt  wurden,  um  zu  allen  Zeiten  in  jeder  beliehijj:en  Zenithdixtnuz 
Anhultsteme  zu  haben,  mit  denen  die  Ilellif:keiten  anderer  Sterne  bei  Ab- 

leitung eines  umfassenderen  Cataluges  verglichen  werden  klinnten.  Peircc 

giebt  den  w^ahrscheiulichen  Fehler  »einer  endgültigen  Helligkeitwwerthe  zu 
±0.09  Griissenelassen  an,  also  ein  wesentlicher  Fortschritt  gegenüber 
dem  Genauigkeitsgrade  der  blossen  llcUigkeitssehätzungen. 

Wulff  hat  zwei  Helligkeitscataloge  veriUVentliclit  mit  zusammen  über 
1100  Sternen,  von  denen  nahezu  die  Hälfte  in  beiden  Verzeichnissen  vor- 

kommt.    Uer  Plan  war,   sänimtliche  Sterne  der  Argelander'schen  l'rano- 
metrie   bis  etwa  zur  Grösse  56   durchzul)e<ibachten;   es  sind   aber  auch 
noch   schwächere   Sterne  mit   hinzugcuommen   worden.     Die  Intensitüten 
sind  wie  bei  Seidel  in  Logarithmen  angegeben,   aber  nicht  bezogen  auf 
einen  einzelnen  Stern,  sondern  auf  die  Helligkeit  des  künstlichen  Sternes 
im  Photometer.     Da  nun  eine  gleichförmige  Helligkeit  der  Flanmie  zwar 

innerhalb  kurzer  Zeiträume,   aber  keinesfalls  von  Tag  zu  Tag  vorausge- 

setzt werden  darf,  so  muss  das  Intensitätsverhältniss  der  I^ampe  bei  ver- 
schiedenen  Beobachtungsreihen   durch   Vermittlung  von  Sternen,    welche 

gemeinschaftlich  in  denselben  vorkommen,  bestimmt  werden,  um  schliess- 

lich  durch  wiederholte  Übergänge   alle  Angaben   auf  die   Lampenhellig- 
keit einer   einzigen  Beobachtuugsreihe   als  Einheit  beziehen  zu   können. 

Dieses  Verfahren,  welches  in  ähnlicher  Weise  auch  bei  der  oben  erwähnten 

Bearbeitung  der  Zülluer'schen  Messungen,   sowie   bei  der  Keduction  der 
Peirce'schen  Beobachtungen  Anwendung  gefunden  hat,  ist  so  umständlich 

und  wenig  Vertrauen  erweckend,  dass  es  in  keiner  Beziehung  Nachahmung 

verdient.     Betrefls  der  WolflTschen  Beobachtungen  ist  noch  darauf  hinzu- 

weisen, dass  dieselben  zwar  eine  ganz  vortreftlichc  innere  Cbereinstimmung 

zeigen,  dass  sie  aber,  wie  die  Vergleichung  mit  anderen  photometrischen 

Catalogen,   speciell  mit  Seidel,   Pickering  und  Pritchard  lehrt,   mit 

nicht  unerheblichen  systematischen  Fehlem  behaftet  sind.     Die  helleren 

Sterne  sind  von  Wolff  offenbar  verhältuissmässig  zu  schwach,    und  die 

schwächsten  Sterne  zu  hell  gemessen  worden.     Solche  princiitielh;  Unter- 

schiede  zwischen  verschiedenen  Catalogeu   sind  au  und  für  sich  infolge 

der  individuellen  Auffassung  jedes  Beobachters  nicht  befremdlich,   doch 

ist  der  Betrag  der  Abweichung  bei  Wolff  so  beträchtlich,   dass  er  be- 

sondere Beachtung  verdient.     Es  liegt  nahe,  den  Grund  dieser  Eigenthlim- 

lichkeit   in  der  Benutzung  des  Zöllner'schen  Photometers  zu  suchen,   bei 

welchem  das  verschiedene  Aussehen  der  künstlichen  und  wirklichen  Sterne 

eine  gewisse  Gefahr  hinsichtlich  der  abweichenden  Auffassung  verschiedener 

Beobachter  in  sich  birgt.     Es  ist  bereits  bei  der  ausführlichen  Beschreibung 

dieses  Instrumentes  auf  diese  Gef^ihr  hingewiesen  und  näher  erörtert  worden, 

durch  welche  Vorsichtsmassrcgeln  dieselbe  zu  beseitigen  ist.    Offenbar  hat 
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Wolff  an  solche  Vorsichtsmassregeln  nicht  gedacht,  insbesondere  hat  er 
verabsäumt,  allzu  kleine  Ablesungen  des  Intensitätskreises  durch  Wahl 
geeigneter  Diaphragmen  für  die.  künstlichen  Sterne  zu  vermeiden,  und 
dadurch  ist  bei  ihm  der  Auffassungsfehler  so  bedenklich  gross  geworden. 

Die  Angaben  der  Wolff'schen  Cataloge  sind  jedenfalls  nicht  ohne  An- 
bringung von  Scalencorrectionen,  vrie  sie  z.  B.  von  Pickering  abgeleitet 

worden  sind,  zu  benutzen.  Dass  fast  alle  anderen  Beobachter  mit  dem 

Zöllner'schen  Photometer  bemerkenswerthe  Auffassungsfehler  vermieden 
haben,  beweisen  ausser  dem  oben  erwähnten  Cataloge  von  Peirce  noch 
die  vortrefflichen  Arbeiten  von  Lindemann,  unter  denen  besonders  die 

Vergleichungen  der  Plejadensterne,  die  Revision  der  Bonner  Durch- 
musterungsgrössen  und  die  Ausmessung  des  Sternhaufens  h  Persei  hervor- 

zuheben sind,  ferner  die  Untersuchungen  Ceraskis,  der  sich  besonders 
mit  Helligkeitsmessungen  von  Circumpolarsternen  beschäftigt  hat,  und 
endlich  die  Potsdamer  Arbeiten. 

Alle  im  Vorangehenden  erwähnten  photometrischen  Cataloge  können 
wegen  der  verhältnissmässig  beschränkten  Anzahl  der  darin  enthaltenen 

Sterne  nur  als  Vorläufer  betrachtet  werden  zu  den  umfangreichen  Ver- 
zeichnissen, welche  in  den  letzten  Jahren  von  den  Observatorien  zu  Cam- 

bridge (Mass.),  Oxford  und  Potsdam  veröffentlicht  worden  sind  und  als 
Ausgangspunkte  einer  neuen  Aera  in  der  Fixstemphotometrie  betrachtet 
werden  können.  Pickering  gebührt  das  grosse  Verdienst,  zuerst  eine 
planmässige  Durchmusterung  des  Fixsternhimmels  begonnen  und  diejenige 
Bezeichnungsweise  für  die  Helligkeiten  der  Sterne  eingeführt  zu  haben, 
welche  nunmehr  hoffentlich  definitiv  in  der  Astronomie  Geltung  behalten 

wird.  In  seinem  unter  dem  Namen  »Harvard  Photometry«  bekannten 
Cataloge  sind  die  Helligkeiten  von  4260  Sternen,  abgeleitet  aus  Messungen 
mit  dem  Meridianphotometer,  enthalten,  mit  einer  Genauigkeit,  die  zwar 

noch  nicht  das  Ausserste  repräsentirt,  was  bei  Anwendung  von  instru- 
mentellen  Hülfsmitteln  erreicht  werden  kann,  die  aber  doch  alle  aus  blossen 

Schätzungen  erhaltenen  Resultate  weit  überflügelt.  Die  Harvard  Photo- 
metry umfasst  alle  Sterne  bis  zur  6.  Grösse  und  noch  eine  grosse  Anzahl 

schwächerer  zwischen  dem  Nordpol  und  etwa  30°  südlicher  Declination. 
Die  Intensitäten  sind,  entsprechend  dem  Principe  des  benutzten  Instru- 

mentes, beim  Meridiaudurchgange  der  Sterne  durch  Vergleich  mit  dem 
Polarstern  abgeleitet.  So  einfach  dieses  Verfahren  auch  ist,  und  so  sehr 
dadurch  namentlich  die  Reduction  der  Beobachtungen  erleichtert  wird,  so 
dürfte  doch,  wenn  es  sich  um  Erreichung  der  höchsten  Genauigkeit  handelt, 

die  Methode  nicht  unumschränkt  zu  empfehlen  sein  und  zwar  haupt- 
sächlich wegen  des  schwer  zu  bestimmenden  Einflusses  der  Extinction. 

Es  kommt  ja,  wie  schon  im  ersten  Abschnitte  betont  wurde,  nicht  nur  auf 
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die  verschiedene  Höhe  der  beiden  zu  verj^leichendtn  Stonie.  Kondern  auch 
auf  iliren  Aziniuthuntersehied  an,  und  en  tritt  nicht  Heiton  der  Frül  ein, 
dass  in  8chein])ar  pmz  klaren  Nilchten  die  Durclisichti^jkcit  in  vcrwl  u 
Regionen  des  liiniinels  wesentlich  anders  ist,  wobei  namentlich  IrM'alc 
Einflüsse  eine  grosse  Kolle  spielen  können.  Bedingung  ftlr  die  allenoll- 
kommensten  photometrischen  Messungen  ist  die  unmittelbare  Nahe  der  mit 
einander  zu  vergleichenden  Objecte,  und  gerade  diese  Bedingung  ist  Ihm 

dem  Pickering'schen  Verfahren  durchaus  ausser  Acht  gelassen.  Was  die 
in  der  Harvard  l'hotometry  gewählte  Masseinheit  fllr  die  Hclligkeits- 
angabeu  betrilVt,  so  hat  Pickering  einen  wichtigen  und  cnt.'Jchcidt'nden 
Schritt  gethan,  indem  er  statt  der  von  Seidel  und  Wolf f  benutzten  ilellig- 

keitslogarithmen  den  Begrift'  der  photometrischen  Sterngrösse  fest- 
gesetzt hat.  An  und  für  sich  ist  die  Bezeichnung  in  Ilelligkeitslogarithmen 

durchaus  rationell  und  ein  wurfsfrei;  da  aber  die  Astronomen  seit  den 
Zeiten  des  Ptolemäus  gewöhnt  sind,  die  Intensitäten  in  Grössenclassen 
auszudrucken,  und  da  wir  femer  noch  lange  Zeit  fllr  den  grössten  Theil 
der  Sterne  auf  die  Grösseuschätzungen  der  B.  D.  und  anderer  Catiiloge 
angewiesen  sein  werden,  so  würde  die  Einfllhrung  einer  ganz  neuen  Scala 
auf  Widerspruch  stosseu.  Es  ist  daher  durchaus  zu  billigen,  dass  Pickering 
die  Bezeichnung  Sterngrösse  beibehalten  hat.  Nach  seinem  Vorschlage 

versteht  mau  unter  einer  photometrischeu  Sterngrösse  den  Intensitätsunter- 
schied zweier  Sterne,  für  welche  der  Logarithmus  ihres  Helligkeitsverhält- 

nisses gleich  0.4  ist;  mau  hat  also  die  Logarithmen  der  instrumenteil  ge- 
messenen Helligkeitsverhältnisse  mit  0.4  zu  dividiren,  um  die  Differenzen 

der  betreftenden  Objecte  in  j)liotometrischen  Grössen  zu  erhalten.  Wir 
werden  im  Folgenden  sehen,  dass  aus  der  Vergleichung  der  üblichen 
Grösseuschätzungen  mit  photometrischen  Messungen  für  den  Litgarithnms 
des  Verhältnisses  zweier  aufeinander  folgenden  Grössen  Werthe  zwischen 
0.3  und  0.4  resultiren. 

Ebenso  wie  die  neue  i)hotometrische  Scala  von  vornherein  ganz  will- 
kürlich gewählt  werden  konnte,  so  Hesse  sich  auch  der  Nullpunkt  dieses 

Systems  ganz  beliebig  festsetzen.  Man  könnte  z.  B.  dem  allerhellsten 

Fixsterne  (dem  Sirius)  die  pbotometrische  Grösse  0.0  beilegen  und  würde 

auf  diese  Weise  negative  Stemgrössen  venueiden.  Interessant  ist  auch 

ein  Vorschhig  Fechners,  welcher  empfiehlt,  den  Nullpunkt  der  Scala  bei 

der  Helligkeit  eines  Sternes  festzusetzen,  welcher  für  ein  normales  Auge 

eben  in  der  Kachtdunkelheit  verschwindet,  und  den  teleskopischen  Sternen 

negative,  den  mit  blossem  Auge  sichtbaren  positive  Grössenwerthe  beizu- 
legen. Pickering  hat  auch  in  dieser  Bezieliung  das  Richtige  gethan, 

indem  er  von  jeder  derartigen  radicalen  Neuerung  abgesehen  und  sein 

System  so  gewählt  hat,  dass  das  Mittel  aus  seinen  Helligkeitsbestimmungen 
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von  100  Circumpolarsternen  der  2.  bis  6.  Grösse  mit  dem  entsprecheuden 

Mittel  aus  den  Werthen  der  B.  D.  zusammenfiel.  Sein  Sj'stem,  in  welchem 
der  Polarstern  die  Grösse  2.15  besitzt,  trifft  also  etwa  bei  der  4.  bis 

o.  Grösse  genau  mit  dem  Schätzungssystem  der  B.  D.  zusammen.  Zur 
Eeduction  der  Grössen  des  einen  Cataloges  auf  die  des  anderen  sind  nur 
verhältnissmässig  geringe  Beträge  erforderlich.  Wie  bei  allen  genauen 

photometrischen  Catalogen,  ist  auch  in  der  Harvard  Photometry  der  Ein- 
fluss  der  Extinction  in  Eechnung  gebracht  worden  uud  zwar  nach  der 

Laplace'schen  Theorie;  die  sämmtlichen  Helligkeitswerthe  gelten  für  das 
Zenith  von  Cambridge.  Jeder  Stern  der  Harvard  Photometry  ist  an 
mindestens  drei  verschiedenen  Abenden  beobachtet  worden,  manche  auch 
noch  viel  öfter.  Der  wahrscheinliche  Fehler  eines  Catalogwerthes  ergiebt 
sich  im  Durchschnitte  zu  etwa  ±  0.075  Grössenclassen ,  derjenige  einer 
einzelnen  Beobachtung  zu  etwa  ±0.15  Grössenclassen.  Zu  bedauern  ist 
es,  dass  bei  einer  nicht  unerheblichen  Zahl  von  Sternen  zwischen  den  an 
verschiedenen  Abenden  gemessenen  Helligkeiten  ganz  aussergewöhnlich 
starke  Abweichungen  (bis  zu  einer  ganzen  Grössenclasse  und  darül)er) 

auftreten.  Solche  Differenzen  können  natürlich  nicht  durch  blosse  Messungs- 
fehler erklärt  werden ;  sie  sind  zweifellos  entweder  auf  unvorsichtige  Wahl 

der  Beobachtungsnächte  oder,  was  wahrscheinlicher  ist,  auf  Verwechslungen 
mit  nahe  stehenden  Sternen  zurückzuführen.  Bei  der  auffallend  grossen 
Schnelligkeit,  mit  welcher  die  Cambridger  photometrischen  Messungen 

angestellt  worden  sind,  kann  ein  häufiges  Vorkommen  solcher  Verwechs- 
lungen gar  nicht  in  Verwunderung  setzen.  Es  ist  dies  ein  Vorwurf,  der 

dem  verdienstlichen  Werke  nicht  erspart  werden  kann,  und  der  leider 
vielfach  das  Vertrauen  auf  seine  Zuverlässigkeit  etwas  beeinträchtigt  hat. 
Picke  ring  hat  übrigens  in  den  letzten  Jahren  eine  Neubeobachtuug 

sämmtlicher  Sterne  der  Harvard  Photometry  unternommen,  die  gegen- 
wärtig dem  Abschlüsse  nahe  ist  und  jedenfalls  zur  Aufklärung  mancher 

Zweifel  beitragen  wird. 

Ausser  der  Harvard  Photometry  ist  noch  ein  zweiter  weit  umfang- 
reicherer Helligkeitscatalog  von  Pickering  veröffentlicht  worden,  welcher 

gewöhnlich  unter  dem  Namen  >  Photometrie  Eevision  of  the  Durchmuste- 
rung« bekannt  ist.  Dieser  umfasst  kein  zusammenhängendes  Gebiet  am 

Himmel,  sondern  enthält  in  kleinen,  meist  nur  20'  breiten  Streifen,  deren 
Mitten  in  Declination  um  je  5°  voneinander  entfernt  sind,  die  sämmtlichen 
Sterne  der  beiden  Bonner  Durchmustenmgen  bis  zur  Grösse  9.0  und 
ausserdem  eine  beträchtliche  Zahl  von  schwächeren  Sternen,  im  Ganzen 

nahe  an  17000  Objecte.  Der  Zweck  dieser  Arbeit  war,  den  Scalenwerth 
der  Bonner  Durchmusterung  für  Sterne  aller  Helligkeiten  in  verschiedenen 

Regionen   des  Himmels  photometi'isch   zu  bestimmen  und  ausserdem  die 
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Mittel  zu  ̂ eben,  die  Grössensehiitzuiiiren  iu  den  einzelnen  Atmrlmitten  den 
von    der    AHtrouomischen    (JeselUeluift    lienuiH},'e^'ehenen    Stern« 
untereinjinder    verj^leichhar    zu    nuiclu-n.      NiIhmi    der  Erreiehunj;    «h 
Hauptzweckes  liegrt  der  Wertli  dieses  Cataln^rcs  darin,  da«H  wir  n-  ,r 
fllr  eine  sehr  f^russe  Anzahl  von  schwächeren  Sternen  Uherall  am  liuumel 
photometrische  Gnissen  besitzen,  die  bei  den  Heobachtuufren  von  verilnder- 
liehcn  Stenien,  kleinen  Planeten  u.  s.  w.  als  Anhaltspunkte  dienen  und 
bei  Grössenschätzungeu  zur  Controlc  der  {gewühlten  Scala  benutzt  werden 
können.  Die  meisten  Sterne  sind  nur  zweimal  beobachtet,  »odans  im  AU- 
^cemeinen  die  Sicherheit  der  Endwerthe  vielleicht  etwas  ̂ 'erin^'er  ist,  als 
in  der  Harvard  Photometry;  man  wird  aber  auch  hier  den  wahrschein- 

lichen Fehler  einer  Catalo<<hcllif,'keit  nicht  f^rüsser  als  _ir  o.l  (Jrössencla^sen 
annehmen  dürfen.  Im  Übrigen  j^ilt  das  oben  über  die  Cambridger  photo- 

metrischen Messungen  Gesagte  auch  für  dieses  Werk;  die  Zahl  der  auf- 
fallend starken  Abweichungen  zwischen  Beobachtungen  desselben  Sternes 

ist  grösser,  als  es  bei  Benutzung  von  instrumentellen  Ilülfsinittcln  und 
bei  vorsichtigster  Auswahl   der  Beobachtungsal)ende  der  Fall   sein  scdlte. 

Eine  werthvolle  Ergänzung  der  beiden  genannten  Sternver/eichnisse 

bildet  ein  dritter,  ganz  kürzlich  von  Pickering')  veröft'entlichter  Ilellig- 
keitscatalog  von  7922  südlichen  Sternen.  Die  Beobachtungen  zu  diesem 

Cataloge  sind  gelegentlich  der  von  der  Harvard- Sternwarte  nach  Süd- 
amerika entsendeten  Expedition  an  verschiedenen  Stationen  durch  Bailey 

ausgeführt  und  später  von  Pickering  in  ähnlicher  Weise  wie  die  Beobach- 
tungen am  nördlichen  Himmel  bearbeitet  worden.  Auch  bei  diesen 

Messungen  kam  das  Meridianphotometer  in  Gebrauch,  und  als  Polstern 

am  südlichen  Himmel  wurde  (>  Octantis  benutzt.  Da  die  Beobachtungs- 
Btationen  sämmtlich  in  verhältnissmässig  niedrigen  Breiten  higen,  so  kann 

wegen  des  tiefen  Standes  des  Polsternes  die  Anwendung  des  Mcridiau- 

photometers  bei  diesem  Unternehmen  nicht  als  eine  glückliche  Wahl  be- 
zeichnet werden.  Die  Genauigkeit  der  IJesultate  übertrifft  nicht  diejenige 

der  Cambridger  Messungen. 

Nur  ein  Jahr  später  als  die  Harvard  Photometry  ist  die  »Urano- 

metria  nova  Oxoniensis«  von  Pritchard^;  erschienen,  welche  die 

Helligkeiten  aller  mit  blossem  Auge  sichtbaren  Sterne  zwischen  dem 

Nordpole  und  der  Decliuation  —  10"  enthält,  im  Ganzen  von  2784  Ob- 

jecten.  Die  photometrischen  Messungen,  auf  denen  dieser  Catalog  beruht, 

sind  von  Plummer  und  Jenkins  ausgeführt  w(»rden.  Die  Arbeit  ist 

im   Wesentlichen    als    eine    Wiederholung   des    Pickering'schen    Werkes 

r  Annala  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  34. 

2   Astron.  Observ.  made  at  the  üniversity  Observatory  Oxford.     No.  II.     Ox- 
ford, 1885. 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  ,  29 
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auzusehen,  sie  hat  aber  neben  demselben  deshalb  eine  durchaus  selb- 
ständige Bedeutung,  weil  die  Beobachtungen  nach  einem  ganz  anderen 

photometrischen  Princip,  und  zwar  mit  Hülfe  des  Keilphotometers  aus- 
geführt sind.  Pritchard  hat  dieselbe  Grössenscala  wie  Pickering  an- 

gewendet und  ebenso  wie  dieser  sämmtliche  Sterne  mit  dem  Polarstem 
verglichen.  Da  er  für  letzteren  die  Zenithhelligkeit  2.05  (statt  2.15)  zu 
Grunde  gelegt  hat,  so  ist  zwischen  den  beiden  Catalogen  von  vornherein 
eine  constante  Differenz  von  0.1  zu  erwarten.  Um  negative  Sterngrössen 
zu  vermeiden,  hat  Pritchard  die  Helligkeiten  aller  Sterne,  welche  die 

Grösse  1.0  überschreiten,  durch  Vorsetzen  des  Zeichens  -f-  ausgedrückt, 
so  dass  also  z.  B.  seine  Schreibweise  -{-  1.95  für  den  Sirius  dasselbe  be- 

•deutet,  was  sonst  allgemein  durch  —  0.95  bezeichnet  wird.  Diese  Neue- 
rung ist  entschieden  nicht  empfehlenswerth ,  und  es  ist  kein  Grund  ein- 

zusehen, warum  die  Continuität  der  photometrischen  Grössenscala  unter- 
brochen werden  sollte;  die  negativen  Grössen,  die  nur  bei  sehr  wenigen 

Fixsternen  und  bei  den  hellsten  Planeten  vorkommen,  können  unmöglich 

zu  Missverständnissen  Anlass  geben.  Die  Genauigkeit  der  Oxforder  Ca- 
taloghelligkeiten  ist  im  Durchschnitt  nicht  grösser  als  die  der  Cambridger 
Verzeichnisse,  schon  deshalb,  weil  bei  Weitem  der  grösste  Theil  der  Sterne 
(über  90  Procent  aller)  nur  an  einem  Abend  beobachtet  worden  ist ;  man 
wird  den  wahrscheinlichen  Fehler  einer  Catalogangabe  jedenfalls  nicht 
kleiner  als  0.1  Grössenclassen  annehmen  dürfen. 

Die  genauesten  Helligkeitswerthe ,  welche  Avir  gegenwärtig  besitzen, 

dürften  in  der  Potsdamer  »Photometrischen  Durchmusterung «i) 

enthalten  sein,  von  welcher  bis  jetzt  erst  ein  Theil  (von  0°  bis  -1-  20° 
Declination)  erschienen  ist.  Das  Werk,  welches  in  der  Fortsetzung  be- 

griffen ist,  soll  am  nördlichen  Himmel  alle  Sterne  der  Bonner  Durchmuste- 
rung bis  zur  Grösse  7.5  umfassen,  und  wird  demnach,  wenn  es  vollendet 

ist,  einen  Catalog  von  mehr  als  14000  Objecten  bilden. 
Die  bisherigen  Messungen  sind  von  Kempf  und  mir  mit  Benutzung 

von  Zöllner'schen  Photometern  ausgeführt,  und  jeder  Stern  an  zwei 
Abenden,  alle  diejenigen,  bei  denen  die  Bestimmungen  der  beiden  Beob- 

achter um  mehr  als  0.3  Grössenclassen  voneinander  abwichen,  an  vier 
Abenden  gemessen  worden.  Das  Beobachtungsverfahren  ist  wesentlich 

von  dem  Pickering'schen  und  dem  Pritchard'schen  verschieden,  und 
gerade  der  Anwendung  dieses  Verfahrens  dürfte  wohl  in  erster  Linie 
die  befriedigende  Genauigkeit  der  Kesultate  zuzuschreiben  sein.  Statt 
eines  einzigen  Vergleichsternes  ist  ein  System  von  144  Hauptsternen 

ausgewählt  worden,  welche  bei  drei  verschiedenen  Declinationen  (10°,  30° 

1)  Publ.  des  Astropbys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  9. 
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und  60°)  je  iu  diirehrtchnittlichen  Intorvalleii  von  lii)  Zeitmiiintcu  nuf- 
einander  folj:eu.  Diese  Hauptstfriic,  welche  da«  eifri-iitlirlic  Fuiidaniout 
des  jrjinzeii  Catalo^es  bilden  stdlen,  »ind  durrh  inannijrrarho  Kreaz- 

verbindunf!;eu  aneinander  anjresch Jossen  und  so  oft  Iwobarhtet  wcmlen, 
das«  die  Unfrenauiijkeit  der  ab'celeiteten  Endwerthe  schwerlieh  mehr  als 

wenifre  Hundertstel  (irösseuelasseu  betra<;en  kann,  l'nter  Benutzung  der 
riekerinjrscheu  photoinetrischeu  (irössenseala  ist  das  Potsdamer  System 

80  fest^ele^  worden,  dass  der  mittlere  llelli^'keitawertii  der  1  II  Funda- 
meutalsterne  mit  dem  entsprechenden  Mittelwerthe  «ler  H(»nner  Dureli- 
musteruugsgrössen  übereinstimmt.  Die  beiden  Systeme  fallen  ungefUhr 
bei  der  Grösse  0.0  miteinander  zusammen. 

An  die  Hauptsterne  sind  dann  die  Catalop^terne  iu  der  Weise  an- 
geschlossen, dass  dieselben  in  Zonen  vr)n  un^^efähr  je  1 2  zusammengefa«8t 

und  mit  zwei  in  ihrer  Nähe  bciindliehen  Fundameutalstenien  verj^liehen 

wurden,  welche  am  Anfan-^^e,  in  der  Mitte  und  am  Ende  der  Zonen  ge- 
messen wurden.  Dieses  Verfahren,  welches  bei  derarti^jen  Tataloguntcr- 

nehmungeu  das  empfehlcnswertheste  sein  dürfte,  hat  den  grossen  Vor- 
theil,  dass  die  Extinctionscorrectioneu  stets  unbedeutend  sind,  und  dass 
vor  Allem  Durchsichtigkeitsuuterschicde  an  verschiedenen  Stellen  des 

Himmels  und  partielle  Trübungen  nicht  so  schädlich  wirken,  wie  bei  dem 

rickeriug'schen  und  Pritcliard'schen  Messungsverfahren. 
Es  ist  hier  nicht  der  Platz,  näher  auf  das  Detail  der  Potsdamer 

Durchmusterung  einzugehen;  es  genügt  hier  noch  hervorzuheben,  dass  in 

dem  publicirten  ersten  Theile  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  einzelneu 

Helligkeitsmessung  nicht  grösser  als  zb  0.06,  derjenige  eines  C'atalog- 
werthes  im  Durchschnitt  gleich  ±:  0.04  Grössenclassen  ist.  P^ine  grössere 

Genauigkeit  ist  bei  photometrischen  Messungen  bisher  noch  nicht  erreicht 
worden. 

Der  vollendete  Potsdamer  Catalog  wird  sämmtliche  Sterne  des  nörd- 

lichen Himmels,  welche  in  der  Harvard  Photometry  und  in  der 

Uranometria  nova  Oxouiensis  vorhanden  sind,  ebenfalls  enthalten, 

und  die  Vereinigung  aller  drei  Cataloge  wird  uns  tVir  das  Ende  des 

19.  Jahrhunderts  die  Helligkeiten  der  Sterne  bis  über  die  6.  (irösse  hinaus 

mit  einer  Genauigkeit  geben,  wie  sie  nicht  grösser  gewünscht  werden 

kann.  Als  ein  Vortheil  ist  es  dabei  anzusehen,  dass  bei  diesen  drei 

photometrischen  Arbeiten  drei  im  Princip  wesentlich  voneinander  ver- 
schiedene Instrumente  zur  Verwendung  gekommen  sind. 

Von  Interesse  ist  noch  die  Frage,  ob  zwischen  den  Angaben  dieser 

Verzeichnisse  systematische  Unterschiede  vorhanden  sind,  sowohl  was  die 

absoluten  Grössen  als  den  Gang  der  Scala  betritlt.  Zur  Peantwortung 

dieser  Frage  dient  die  folgende  Tabelle,  welche  insofern  nur  als  i)rovisoriseh 

2'.»* 



452 III.   Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

anzusehen  ist,  weil  sich  die  Vergleichuug  lediglich  auf  die  in  Potsdam 

-vollendete  Zone  von  0°  bis  20°  Declination  bezieht  und  daher  die  Anzahl 
der  gemeinschaftlichen  Sterne  verhältnißsmässig  gering  ist.  Argument 
der  Tabelle  sind  die  Grössenangaben  der  in  den  Überschriften  genannten 

Cataloge,  zu  denen  noch  die  Bonner  Durchmustenmg  hiuzugenommen 
worden  ist.  Für  jeden  Catalog  sind  unter  der  Überschrift  »Difif.«  die 
Reductionen  auf. Potsdam  augeführt,  d.  h.  die  Werthe,  welche  zu  den 
Grössenangaben  des  betreffenden  Verzeichnisses  hinzugefügt  werden  müssen, 
um  die  entsprechenden  Grössen  der  Potsdamer  Durchmusterung  zu  finden. 
Das  positive  Vorzeichen  bedeutet  also,  dass  die  zugehörige  Sternclasse  in 
Potsdam  schwächer  gemessen  ist,  als  in  dem  betreffenden  Cataloge.  Die 
Sterne  heller  als  3.  Grösse  sind  wegen  ihrer  kleinen  Anzahl  zu  einer 

Gruppe  zusammengefasst  worden. 

Helligkeit 
Harvard  Photometry 

Diff.          Anzahl 

Photom.  Eevision 

Diflf.         '  Anzahl 

Uranom.  Oxoniensis 

DifF.        i  Anzahl 

Bonner  Durchmust. 

Diif.          Anzahl 

Heller  als  3.0 
+  0.28 

16 

+  0.34 
17 

+  0.55 

9 

3.00—3.49 
+  0.16 

11 — — 

+  0.22 

12 

+  0.42 

21 

3.50—3.99 
+  0.16 41 +  0.13 

3 

+  0.24 

38 

+  0.36 

26 

4.00-4.49 
+  0.16 54 

+  0.04 

4 

+  0.14 
47 

+  0.19 

42 

4.50—4.99 +  0.13 

75 

+  0.08 
4 

+  0.08 

55 

+  0.08 

45 

5.00—5.49 
+  0.20 162 

+  0.27 

14 

+  0.12 

157 

+  0.04 

108 

5.50—5.99 
+  0.19 

253 

+  0.21 

72 

+  0.11 

195 

—  0.06 

167 
6.00—6.49 

+  0.13 
150 

+  0.16 
145 

+  0.11 

149 

+  0.01 

327 
6.50—6.99 

+  0.13 

29 

+  0.13 

262 

+  0.15 

21 

+  0.06 

658 

7.00—7.49 
— 

+  0.10 

205 — — 

+  0.02 

1252 

7.50  u.  darunter — — 

+  0.04 

90 
— — 

—  0.03 

680 

Zusammen:    • 
+  0.17 

791 

j    +0.13 

799 

+  0.13 

691 
1 

,    +0.02 

3335 

Die  Differenzen  der  Harvard  Photomet ry  können,  mit  Ausnahme 
der  ersten  nicht  sehr  sicher  bestimmten,  als  constant  betrachtet  werden, 
woraus  also  folgt,  dass  die  Grössenscalen  beider  Systeme  denselben  Gang 
haben.  Die  constante  Differenz  von  +0.17  ist  theilweise  dadurch  zu  er- 

klären, dass  das  Potsdamer  System  etwa  bei  der  6.  Grösse,  das  Picke- 

ring'sche  dagegen  etwa  bei  der  5.  an  die  Bonner  Durchmusterung  ange- 
schlossen ist. 

Die  Vergleichung  mit  der  Photometrie  Revision  liefert  ebenfalls 
nahezu  constante  Differenzen;  der  geringe  Gang,  der  für  die  schwächeren 
Sterne  angedeutet  zu  sein  scheint,  kann  noch  nicht  als  verbürgt  angesehen 

Averden.  Die  beiden  Pickering'schen  Systeme  stimmen  jedenfalls  genügend 
miteinander  überein,  und  es  wird  im  Allgemeinen  ausreichend  sein,  für 
den  Fall  dass  man  eine  Cambridger  Helligkeitsangabe  auf  das  Potsdamer 
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System  reduciren  will,  au  dieselbe  die  Correctiou  4-0.15  (den  Mitt.lw.rtl, 
5108   den  eonstauten    Differenzen   der  beiden   ('anibridj^er  Ca bringren. 

Die  Uranometria  Oxonieusis  piebt  die  Differenzen  fUr  die  Sterne 
bis  zur  Onisse  4.0  etwas  f^össer  als  fllr  die  Sterne  von  4.0  bis  7.0; 
innerlialb  jeder  dieser  beiden  Gniitpen  dllrfen  aber  die  Unterschiede  mit 
Hüeksielit  auf  die  den  Zahlen  noch  anliaft<ude  l'nsirlu'rheit  als  constnnt 
j?elten.  Will  mau  daher  bei  der  Krduetion  einer  Oxforder  Helli;:keits- 
an^'ai)e  auf  das  Potsdamer  System  uieht  die  mittlere  Differenz  aus  allen 
Sternen  +  o.i;^  als  Correetion  benutzen,  so  kann  mau  fllr  Sterne  bis  /nr 
Grösse  4.0  die  Correctiou  +  0.20,  fllr  die  llbri{;en  -fo.ll   anwenden. 

Was  endlich  die  Verri:leichuu<r  mit  der  Bonner  Durchmusterung 
aubelnugt,  so  spricht  sich  fllr  die  Sterne  bis  zur  r».  C.rössf  ein  deutlicher 
Gang  in  den  Differenzen  aus,  während  fllr  die  schwilchereu  Stonu'  dii« 
Unterschiede  als  constant  zu  betrachten  sind.  Die  Grössenschiltzunpjscala 
stimmt  also  keineswegs  fllr  das  ganze  in  Betracht  kommende  Ilelligkeits- 
intervall  mit  der  photometrischen  Grössenscala  llbcrein.  (Siehe  den  fol- 

genden Paragraphen.) 

Es  ist  im  Früheren  schon  hier  und  da  betont  worden,  djiss  die  Farbe 
eines  Sternes  einen  wichtigen  Einfluss  auf  die  llelligkeitsschätzungen  und 
Messungen  ausüben  muss,  da  es  bekannt  ist,  dass  die  Augen  der  einzelnen 
Beobachter  fllr  die  verschiedenen  Farben  ungleich  empfindlich  sind.  Das 
verhältnissmässig  sichere  Material,  welches  die  besprocheneu  photometri- 

schen Cataloge  enthalten,  hat  die  Möglichkeit  geboten,  die  hierbei  vor- 
kommenden Unterschiede  zahleumässig  festzustellen,  wobei  sich  die  in 

der  folgenden  Tabelle  zusammeugefassten  ]{esultate  ergeben  haben.  Die 
Sterne  sind  in  Bezug  auf  die  Farbe  in  die  fünf  Uiitcrabtheilungcn:  Weiss, 

Gelblich- Weiss,  Wcisslich-Gelb,  Gelb,  Böthlicli-(iell)  bis  lioth  angeordnet 
worden,  und  die  Differenzen  der  verschiedenen  Cataloge  sind  wieder  gegen 

den  Potsdamer  und  zwar  im  Sinne:  Potsdam— Catalog  gebildet,  wobei  noch 
die  beiden  Cambridger  Cataloge,  welche  sich  offenl)ar  genau  gleich  ver- 

halten, zusammengezogen  wurden. 

Farbe Potsdam  — Pickering Potsdam  - Oxford 
Putüdam 

BD. 

Weiss   

Gelblich-Weiss.   .    .   . 
Weisslich-Gelb.   .   .   . 
Gelb   
Rüthlicli-Gelb  bis  Roth 

-t-0.29 

-hO.23 

+  0.07 

—  0.03 

—  O.l'l 

-f-0.24 

-I-  0.20 

-H0.06 —  0.05 

—  0.1.5 

-f-O.Oft 

+  0.08 

—  0.02 

—  O.Of» —  0.10 
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Es  folgt  hieraus,  dass  im  Potsdamer  Cataloge  die  Helligkeitsdifferenz 
zwischen  einem  weissen  und  röthlichen  Stern  kleiner  ist  als  in  den  an- 

deren Catalogen,  und  zwar  im  Vergleich  zu  Cambridge  und  Oxford  um 

rund  0.4,  im  Vergleich  zur  B.  D.  um  0.25.  Zwischen  weissen  und  gelb- 
lich-weissen  Sternen  ist  der  Abstand  nur  gering;  von  da  an  aber  wachsen 
die  Differenzen  von  einer  Farbenabtheilung  zur  anderen  um  nahe  gleiche 

Beträge.  Die  B.  D.  steht  ungefähr  in  der  Mitte  zwischen  dem  Potsdamer 
Cataloge  und  den  Catalogen  von  Pickering  und  Pritchard.  Diese 

systematischen  Unterschiede  werden  ihren  Grund  zum  Theil  in  der  Eigen- 
thümlichkeit  der  verschiedenen  angewandten  Instrumente  haben,  wie  es 

ja  z.  B.  von  vornherein  klar  ist,  dass  beim  Keilphotometer  eine  leichte 
Färbung  des  Glaskeiles  derartige  Abweichungen  hervorbringen  kann; 
aber  zweifellos  muss  der  grösste  Theil  der  Unterschiede  in  der  ungleichen 
Empfindlichkeit  der  Augen  gesucht  werden.  Jedenfalls  sind  die  oben 

constatirteu  Beträge  im  Verhältniss  zu  der  Sicherheit  moderner  photo- 
metrischen Messungen  so  beträchtlich,  dass  bei  der  Vergleichuug  von 

Catalogen  unbedingt  auf  die  Farben  Rücksicht  zu  nehmen  ist.  Man  wird 

gut  thun,  bei  der  Eeduction  der  Cambridger  und  Oxforder  Helligkeits- 
werthe  auf  das  Potsdamer  System,  wenn  es  sich  um  die  grösste  Genauig- 

keit handelt,  anstatt  der  constauten  Correctionen  +  0.15  und  +  0.13  das 
obige  Täfelchen  zu  benutzen.  Eine  weitere  Verfolgung  des  wichtigen 

Gegenstandes,  der  bisher  wenig  oder  gar  nicht  beachtet  worden  ist,  wäi-e 
im  hohen  Grade  erwünscht,  und  es  sollte  bei  keiner  photometrischen 

Catalogarbeit,  überhaupt  bei  keiner  genauen  Helligkeitsmessung  verab- 

säumt werden, '  sorgfältige  Farbenschätzungeu  auszuführen.  An  eine  selb- 
ständige, auf  unanfechtbaren  Principien  begründete  instrumeutelle  Colori- 

metrie  der  Fixsterne  ist  ja  leider  gegenwärtig  noch  nicht  zu  denken. 

c.    Beziehungen   zwischen  den  Grössenschätzungen 
und  den  photometrischeu  Messungen. 

Seit  man  in  der  Astronomie  begonnen  hat,  die  Helligkeitsverhältnisse 

der  Gestirne  unter  Anwendung  von  iustrumentellen  Hülfsmitteln  zu  be- 
stimmen, ist  auch  immer  von  Neuem  die  Frage  aufgestellt  worden,  welche 

Beziehung  zwischen  den  gemessenen  Lichtverhältnissen  und  den  bis  dahin 

üblichen,  auf  einer  ganz  willkürlichen  Schätzuugsscala  beruhenden  Grössen- 
angaben  besteht.  Diese  Frage,  welche  durch  die  bisherigen  Unter- 

suchungen keineswegs  als  endgültig  gelöst  zu  betrachten  ist,  hat  gegen- 
wärtig, soweit  es  die  helleren  Sterne  bis  etwa  zur  7.  Grösse  hinab  betrifft, 

allerdings  nur  ein  vorwiegend  theoretisches  Interesse.  Denn  da  wir  für 
die   meisten    dieser   Sterne    in    den    oben   besprochenen  photometrischen 
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Catiilo{?eu  jetzt  j^eiuiuc  Iftllijrktitsworthc  bettitzen,  »o  winl  o>«  »«nr  ;.,  pm^ 
«eltcnen   Fällen  erford«'rlieh    sein,    auf  die   frtlheren  (JrüüHen  unjrvu 
zurlhkziikumineu.  Da^'ejiren  int  die  Frai;e  bei  den  srhwUehiTen  Storoen, 
hei  denen  wir  voraussichtlifli  noch  lan^'C  Zeit  ledijrlich  auf  die  Si'hUt/unp«- 
an^'aben  an<rewie8cn  «ein  werden,  von  eminent  praktincher  IkMleutuui?, 
weil  wir  die  Mittel  zu  haben  wUnschen,  diese  Anfraben  eventuell  auf  diu« 
für  die  helleren  Sterne  einfrefllhrte  piiotonu'trische  (JrösscnnvHtem  zu 
reduciren. 

Die  theoretische  Seite  der  Fra<re  ist  bereits  im  t- rMin  Au.siumiif  tlicsrs 

Buches  bei  Besprcehun^JT  des  Fechner' sehen  psychophysischcn  (Inind^'c- 
setzes  berührt  worden.  Nach  diesem  Gesetze  mUsste  das  Helli^'kcitsver- 
hältniss  zweier  aufeinander  folgenden  Grössendassen  eonst^uit  sein.  Werden 
also  die  Intensitäten  von  Sternen,  deren  Sehätzungs{cr«»»8en  I,  2,  3  ...  n 
sind,  mit  h^,  Ä,,  ft^  .  .  .  //„  bezeichnet,  und  bedeutet  ̂   eine  Coustantc,  so 
mUsste  sein: 

h  =^^  —         —  ̂liL:^*  — 

Hieraus  ergiebt  sich,  wie  frülirr  gezeigt  wurde,  ganz  allgemein  für 
zwei  Sterne  von  den  Grössen  m  und  11  die  Gleichung: 

log  ir  =  {"  —  "n  log  Q  ■ 

Diese  Gleichung  gestattet,  aus  dem  gemessenen  Ilelligkeitsverhältnisse 

zweier  beliebigen  Sterne,  deren  Schätzungsgrössen  gegeben  sind,  das  In- 

tensitätsvcrhältniss  q  zweier  aufeinander  folgenden  Grössendassen  zu  be- 

rechnen und  zu  entscheiden,  ob  dieser  Werth  in  der  Tliat  für  alle  Hellig- 

keiten, wie  es  das  Fechner'sche  Gesetz  verlangt,  als  constant  anzusehen 
ist.  Bei  den  meisten  bisherigen  Untersuchungen  hierüber  sind  die  (Jrössen- 

schätzungen  aus  Argelanders  Uranometrie  oder  diejenigen  der  Bonner 

Durchmusterung  zu  Grunde  gelegt  worden,  und  zwar  mit  vollem  Rechte. 

Denn  einmal  zeichneu  sich  gerade  diese  Schätzungen  durch  Genauigkeit 

aus,  andererseits  ist  das  Bonner  System,  wie  wir  bereits  gesehen  haben, 

für  die  meisten  anderen  Grössenschätzungen  massgebend  gewesen.  Nur 

bei  den  ersten  Versuchsreihen  von  Steinheil'),  Johnson-]  uud  Pogson '), 

die  schon  wegen  der  geringen  Zahl  der  verglichenen  Sterne,  zum  Theil 

auch  wegen  der  angewandten  mangelhaften  Messungsmethoden  ganz  un- 

sicher sind  und  daher  lediglich  historisches  Interesse  besitzen,  sind  andere 

1)  Steinheil,  Elemente  der  Helligkeitsmessungen  am  Sternenhimmel.  München, 
1836,  p.  21. 

2;  Astron.  Observ.  at  the  Radcliffe  Observatory,  Oxford.    Vol.  12,  Appendix. 

3'  Astron.  Observ.  at  the  Radcliffe  Observatory,  Oxford.    Vol.  15,  p.  29»;. 
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Grössenschätzuugen  zu  Grunde  gelegt  worden.  Steinheil  hat  nur  die 

Messungen  von  30  Sternen  von  der  1.  his  6.  Grösse  verwendet  und  be- 
merkt selbst  ausdrücklich,  dass  die  Werthe  weder  genau  genug  bestimmt 

noch  zahlreich  genug  sind,  um  ein  zuverlässiges  Eesultat  zu  liefern. 
Johnson  und  Pogson  haben  sich  des  keineswegs  einwurfsfreien  Priucips 
der  Objectivabblendung  bedient.  Ersterer  hat  nach  dieser  Methode  am 
Heliometer  die  Helligkeitsverhältnisse  von  nahe  stehenden  Sternen  (im 
Ganzen  nur  von  39  Paaren)  bestimmt  und  die  Eesultate  mit  eigenen 
Grössenschätzungen  verglichen;  die  Endwerthe  können  schon  deshalb  nicht 

sehr  zuverlässig  sein,  weil  bei  der  nahen  Stellung  der  verglicheneu  Ob- 
jecte  störende  Beeinflussung  zu  erwarten  ist,  ausserdem  auch  bei  einigen 
Paaren  die  gemessene  Helligkeitsdifferenz  viel  zu  klein  ist.  Pogson  hat 

das  Verschwinden  von  Sternen  bei  Verkleinerung  der  Objectivöffnung  be- 
obachtet und  diese  Helligkeitsmessungen  mit  den  Schätzungen  von  Bessel, 

Argelander,  Groombri dge,  Lalande  und  Piazzi  verglichen;  die  Zahl 
der  beobachteten  Sterne,  auch  die  Grössen  derselben  sind  nicht  angegeben. 

Die  EndAverthe,  welche  sich  aus  diesen  drei  ältesten,  zweifellos  un- 
sicheren Beobachtungsreihen  ergeben,  sind: 

Beobactter  ^i  j        log  o 

Steinheil  2.S3 
Johnson  2.65 

Pogson     !      2.40 

0.452 

0.423 
0.380 

Von  Pogson  ist  zuerst  der  Vorschlag  ausgegangen,  der  Bequemlichkeit 
der  Berechnung  wegen  für  das  Helligkeitsverhältniss  zweier  aufeinander 
folgenden  Grössenclassen  die  Zahl  2.512,  deren  Logarithmus  0.400  ist,  zu 
benutzen. 

Die  folgende  Zusammenstellung  giebt  eine  Übersicht  über  die  Werthe 

von  log  Q,  welche  aus  den  zuverlässigsten  neueren  Messungsreihen  durch 

Vergleichung  mit  den  Schätzungen  der  Argelauder'schen  Uranometrie  oder 
der  B.  D.  abgeleitet  worden  sind.  Eine  Unterscheidung  zwischen  den  beiden 

Bonner  Schätzimgssystemeu  scheint  bei  der  nahen  Übereinstimmung  der- 
selben überflüssig.  Die  meisten  der  im  Vorangehenden  besprochenen  photo- 

metrischen Cataloge  sind  bei  dieser  Zusammenstellung  verwerthet  worden, 

ausserdem  sind  noch  die  eigens  zu  diesem  Zwecke  angestellten  Messungs- 
reihen von  Rosen  1)  und  Lindemann^)  hinzugezogen,  die  deshalb  be- 

sonders wichtig  sind,  weil  es  bisher  die  einzigen  sind,  die  für  die 
schAvächeren  Sterne  einigermassen  sichere  Werthe  von  log  q  liefern.     Die 

1)  Bull,  de  lacad.  Imp.  de  St.-Petersb.    Tome  14,  1870,  p.  95. 
2;  Supplement  II  aux  Observations  de  Poulkova.    St.-Petersb.  1SS9. 
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Zahlen   der  Tabelle   sind,    Kuweit   sie    nicht  von  den   \',<  i  t 

anj;ef?el)en  sind,  einer  Abhaudlnng  von  Chandler')  über  das  L, 
hältniss  anfeinander  folj^ender  (IrüssenclaHsen  entnonnnen.  Kür  die  .Stenir 
der  ersten  Grössenclasse  ist  die  Hereehnung  von  loj;  (j  pln/,li«li  illuKorisrh. 
da  dieselbe  alle  Sterne  von  Sirius  bis  a  I^'onis  und  a  (leniinoruni  uni- 
fasst,  also  Objecto,  die  in  der  photonietrischen  Seala  um  mehr  als  2.ri  (irösHcn- 

classeu  auseinander  lieu:en.  Die  Zusaninienstellun^r  bepnnt  daher  erst  Hlr 
die  zweite  Grössenclasse,  und  auch  tllr  diese  sind  die  Werthe  v«»n  h»f;  (/ 
wegen  der  geringen  Zahl  der  verwendbaren  Sterne  ausserordentlich  unsicher. 

liODIIlT 

Schltzangpn 
ZüÜDer Seidel Peirce Wulff Harvard  iCrmauui     i'ut*d. 

Photom.loznnii-n.  Durrhm. 

„      ,      ,  Lind«- 

,    nuDD 

2—3  Grösse Ü.406 0.487 — 

0..   - 

u.1^1 '-)..j2:i 

3—4 0.283 0.362 0.301 
0.32S 

0.3tiS 
0.36H 0.329 — 

j  0.291 

4—5 0.315 0.:W2 0.340 0.230 0.32S 0.364 
0.329 — 

5—1) 0.20U — 0.437 0.178 0.382 0.377 
0.329 

Ü.38H 
0.303 

li — 7 — — — — — — 0.400 0.38s 0.394 

7—8 — — — — — — 
0.400, 

0.363 0.392 
^ — M — — — — — — 

(1.37'.» Ol  .'{7 
Aus  allen  Stemen2'"-6"' 0.341 — 0.371 0.305 0.356 0.3S5 

0.329 — 
0.280 

>       »          »6-9 — — — — — — (0.400) 0.380 0.402 

Betrachtet  man  in  dieser  Zusammenstellung  zunächst  nur  die  Stenie 

bis  zur  6.  Grösse,  welche  in  den  meisten  Reihen  vorkommen,  so  sieht 

man,  dass  sehr  beträchtliche  Unterschiede  zwischen  den  einzelnen  Hc- 
obachteni  vorhanden  sind.  Ein  systematischer  Gang  in  den  Wcrthcu  von 

log  Q  innerhalb  des  betrachteten  Intervalls  ist  nur  in  der  Wolfl'schen 
Keihe  deutlich  ausgesprochen,  und  nach  dem,  was  im  Früheren  über  die 

Wolfifschen  Cattiloge  bemerkt  worden  ist,  unterliegt  es  keinem  Zweifel, 

dass  dieser  Gang  in  der  Eigeuthlimlichkeit  der  AVolff'schcn  Messungen, 
nicht  in  den  Grösseuschätzungen  seine  Erklärung  findet.  Die  anderen 

Reihen  zeigen  nichts  Derartiges;  sie  geben  im  Allgemeinen  zwar  ftlr  die 

Sterne  2.  bis  3.  Grösse  etwas  höhere  Werthe.  djigegeu  lässt  sich  für  die 

anderen  Grössenclassen  ein  bestimmter  Gang  nicht  nachweisen,  und  man 

wird  daher  jedenfalls  annehmen  dürfen,  dass  flir  die  ".{.  bis  6.  Grössen- 
classe der  Bonner  Verzeichnisse  ein  constanter  Werth  von  log  q  gilt. 

Werden  die  in  der  vorletzten  Horizontiilreihe  der  obigen  Tal)clle  ange- 

führten Endwerthe  zu  einem  einzigen  zusammengefasst,  wobei  streng  ge- 

nommen die  auf  einem  gi'össeren  Material  l)eruhenden  Cataloge  von  Cam- 

bridge,  Oxford  und  Potsdam  stärkeres  Gewicht  als  die  anderen  erhalten 

1)  Astr.  Nachr.  Bd.  115,  Nr.  2746. 
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sollten,  SO  ergiebt  sich  für  den  Logarithmus  des  Helligkeits Verhältnisse» 
zweier  aufeinander  folgenden  Grössenclassen  innerhalb  des  Intervalles  von 
der  2.  bis  6.  Grösse  mit  genügender  Annäherung  der  Werth: 

log  Q  =  0.340  . 

Für  die  Scidel'sche  Reihe  ist  kein  Endwerth  abgeleitet,  weil  die  Zahl 
der  Sterne  unter  der  4.  Grösse  in  dieser  Eeihe  viel  zu  gering  ist. 

Was  die  schwächeren  Sterne  anbelangt,  so  stimmen  die  verschiedenen 

Werthe  von  log  (>  weit  besser  untereinander,  als  bei  den  helleren  Sternen; 
indessen  ist  das  bisherige  Material  nicht  ausreichend,  um  mit  Sicherheit 
zu  entsclieiden,  ob  log  q  für  das  ganze  Intervall  von  der  6.  bis  9.  Grösse  als- 
constant  zu  betrachten  ist.  Macht  man  zunächst  diese  Annahme,  so  folgt 
aus  der  obigen  Tabelle  als  plausibelster  Werth  für  die  teleskopischen 
Sterne : 

log  ̂   =  0.394. 

Wenn  auch  die  abgeleiteten  Endwerthe  noch  ziemlich  unsicher  sind^ 
so  steht  doch  soviel  fest,  dass  für  die  schwächeren  Sterne  ein  anderer 
und  zwar  imter  allen  Umständen  ein  grösserer  Werth  von  log  q  gilt,  als- 
für  die  helleren.  Bemerkenswerth  ist,  dass  diese  Änderung  ganz  plötzlich 
einzutreten  scheint,  und  zwar  bei  der  Grösse  6.0,  also  bei  deijenigen 
Helligkeit,  bis  zu  welcher  die  Grössenschätzungen  mit  blossem  Auge  an- 

gestellt werden. 

Es  geht  ferner  aus  den  bisherigen  Untersuchungen  hervor,  dass  die 
zuerst  von  Pogson  vorgeschlagene  und  jetzt  allgemein  acceptirte  Zahl  0.400 
sehr  nahe  mit  dem  für  die  teleskopischen  Sterne  gültigen  Werthe  von  log  o 
übereinstimmt.  Lässt  man  also  die  photometrische  Grössenclasse  6.0,  wie 
es  z.  B.  bei  der  Potsdamer  Durchmusterung  geschehen  ist,  mit  der  Bonner 
Durchmusterung  angenähert  zusammenfallen,  so  sind  auch  für  alle 
schwächeren  Sterne  die  Grössenangaben  der  letzteren  und  ebenso  die  der 
meisten  anderen  auf  Schätzungen  beruhenden  Cataloge  direct  mit  dem 
photometrischen  Grössen  vergleichbar.  Für  die  helleren  Sterne  bringt  frei- 

lich die  Benutzung  des  Werthes  0.400  merkliche  Abweichungen  zwischen 
Schätzungsangaben  und  photometrischen  Grössen  hervor;  doch  ist  dies 
praktisch  nicht  von  Bedeutung,  weil  man  von  den  ersteren  schwerlich  in 
Zukunft  Gebrauch  machen  wird,  seitdem  von  allen  Sternen  bis  zur 
6.  Grösse  sorgfältige  Helligkeitsmessungen  vorliegen. 

2.    Die  veränderlichen  Sterne. 

Dasjenige  Gebiet  der  Fixsternphotometrie,  welches  etwa  seit  der  Mitte 
des  gegenwärtigen  Jahrhunderts  relativ  am  Meisten  gepflegt  worden  ist, 



Die  veriindcriiviiru  .^lurmv  i-^,, 

iid  auf  welchem  verhältiiissmiissijf  aueli  die  henteii  Krfolp»  orreirht  worden 
iiul,  umfasst  die  sojcenunnten  VerUnderlirheii.  jene  ('hiHHc  von  Sternen. 
vi  denen  8ieli  in  ktlraeren  oder  lilnf^eren  ZeitriUunen  LiehtHeliwankunjr<-n 
•n  regelmiissi^^era  oder  unre^^elniässi-reui  Charakter  mit  Sielierheit  nnch- 

11  hissen.    Der  (Jrund,  weshalb  jrenide  diesen  Stenien  eine  lH>tmndere 
\uniierksanikeit  freschenkt  worden  ist,  beruht  nicht  nur  in  dem  Inr 

,\eUhes  diese  mcrkwtirdi^'en  Erscheinuii-eu  von  jeher  hervorp«rufen  liai..  u 
•  sondern   vor  Allem  darin,    dass  auf  diesem  (Jebiete  schon  mit  den  ull< 
•  .'orin^'Steu    llUllsmittelu   wirklich    brauchbare    Resultate    erhalten    weni.  m 

v-iunen.    Argelander'  gebührt  das  grosse  Verdienst,  in  seiner  bekannten 
(♦Aufforderung  an  Freunde  der  Astronomie«  eine  Beobachtungsmethode  in 

orschlag  gebracht  zu  haben,  welche  nicht  nur  den  Fachastronouien.  »on- 

ilcru    auch    Liebhabern    der   Astronomie   ermöglicht,    wcrthvcdle   Heiträge 
ir  Erkenntniss  des  Lichtweehsels  der  Veränderlichen  zu  liefern.    Zweifei- 

<  hat  der  Widerhall,    den  der  Argclander'sche  Aufnif  allcnthallien  ge- 
I linden  hat,  nicht  /um  Wenigsten  zu  der  erfreulichen  Entwicklung  eines 

'.  r  wichtigsten  Zweige  der  Photometrie  mitgewirkt. 
Die  Argelandersche  Reol)achtuug.smetho(lc,  allgeinriii  unter  ilrm  Namen 

nT    Stufeuschätzungsmethode    bekannt,    ist    im    Wesentlichen    ein«* 
^IMdification   des   von    W.  llerschel    empfohlenen    Verfahrens,    minimale 

ilclligkeitsuuterschicde  zwischen  zwei  Steinen  durch  eine  bestimmte  Hc- 
'  ichnuugsweise    auszudrücken.      Der    llauptunterschied    zwischen     der 

Vrgelander'schen  und  Herschcrschen  Methode  besteht  darin,  dass  bei  jener 
/!ir  Bezeiehming   der  wahrgeuomracucn  Intensitätsnnterschiedc   Zahlen. 

1  dieser  Zeichen  (siehe  Seite   VÄ2)  benutzt  werden.     Als   Einheit    fllr 

IC  Schätzungsscala  wählte  Argelander  den  willkürlichen  BegritV  einer 

^tufe  und  führte   die  folgende  Sehreib  weise  ein.     Wenn  zwei  Sterne  a 

und  b  entweder   immer  gleich   hell  geschätzt  sind,   oder  bald  der  eine, 

ild  der  andere  für  heller  gehalten  ist,   so  wird   dies  in  der  Weise  be- 

iehuet,  dass  die  Namen  der  Sterne  unmittelbar  nebeneinander  geschrieben 

erden,    also    ab   oder,    Avas  ganz   gleichbedeutend   ist,   ba.     Erscheinen 

\  ei  Sterne  zwar  beim  ersten  Anblicke  nahe  gleich  hell,  ergiebt  sich  aber 

i  wiederholter  abwechselnder  Betrachtung  entweder  immer  oder  in  den 

eisten  Fällen  a  etwas  heller  als  b,  so  wird  zwischen  den  beiden  Sternen 

in  Unterschied  von  einer  Stufe  angenommen  und  die  Schreibweise  ge- 

braucht alb,  so  dass  stets  der  hellere  Stern  vor,  der  schwächere  hinter 

der  Zahl  steht.    Wird  der  eine  Stern  bei  jeder  Betrachtung  t\lr  zweifelh.s 

heller  gehalten,   als  der   andere,   so   nimmt  man  einen  Unterschied   von 

zwei  Stufen   an   und  schreibt  a2b,    falls  a   der    hellere,    dagegen  b'la, 

1    Scbumachers  Jahrbuch  für  1844.  p.  122. 
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falls  b  der  hellere  ist.  Eine  sofort  auf  den  ersten  Anblick  hervortretende' 
Verschiedenheit  gilt  für  drei  Stufen  und  eine  noch  auffallendere  Dift'e 
renz  für  vier  Stufen;  die  Bezeichnungen  dafür  sind  rt3&  resp.  63 a  um 
aAh  resp.  64«.  Noch  grössere  Unterschiede  zu  schätzen,  vrie  es  z.  B 
Schmidt  und  Andere  gethan  haben,  ist  nicht  rathsam,  v^eil  dann  di» 
Sicherheit  der  Beurtheilung  abnimmt;  schon  die  Benutzung  der  viertel 
Stufe  ist  nach  Möglichkeit  zu  vermeiden.  Dagegen  hat  Argelaude 
bei  den  niedrigeren  Stufen  die  Methode  noch  verfeinert,  indem  er  halbi 
Stufen  einführte,  wenn  ihm  der  Unterschied  zu  gross  erschien,  um  ihi 
zu  der  einen,  zu  klein,  um  ihn  zu  der  nächst  grösseren  zu  rechnen 
Ausserdem  empfiehlt  er  unter  Umständen  bei  Beobachtung  der  Veränder 
liehen  noch  Vergleichungen  mit  dem  Mittel  zweier  anderen  Sterne,  voi 
denen  der  eine  heller,  der  andere  schwächer  ist  als  der  Veränderliche 

Die  Schreibweise  ist  dann  so  gewählt,  dass  die  beiden  Sterne  neben- 
einander in  Klammern  gesetzt  werden  und  die  Anzahl  der  Stufen  hinzu- 

gefügt wird,  um  die  der  Unterschied  zwischen  dem  Veränderlichen  uut 
dem  einen  Sterne  denjenigen  zwischen  dem  Veränderlichen  und  dem  an- 

deren übertrifft.  So  bedeutet  z.  B.  die  Bezeichnung  v2{ah),  dass  dei 
Veränderliche  v  an  Helligkeit  zwischen  a  und  h  liegt  und  zwar  den 
helleren  Stern  «  um  2  Stufen  näher  als  dem  schwächeren  h,  dass  er  als« 
um  eine  Stufe  heller  ist  als  die  Mitte  zwischen  a  und  h. 

Pickeringi)  hat  noch  eine  Modification  dieser  letzteren  Schätzung^ 
weise  vorgeschlagen,  indem  er  empfiehlt,  das  Intervall  zwischen  den 
Variablen  und  dem  helleren  Vergleichsteme  mit  dem  Intervall  zwischei 

den  beiden  Vergleichsternen,  welches  gleich  10  zu  setzen  ist,  zu  ver- 

gleichen. So  würde  die  Schreibweise  a'6b  bedeuten,  dass  der  Helligkeits- 
unterschied zwischen  Stern  a  und  dem  Veränderlichen  3  Zehntel  de;- 

Helligkeitsunterschiedes  zwischen  a  und  h  beträgt.  Eine  wesentliche  Ver- 
feinerung der  Methode  wird  dadurch  nicht  erreicht. 

Die  Argelander'schen  Definitionen  sind  so  klar  und  unzweideutig, 
dass  sich  Jeder  leicht  mit  der  Methode  vertraut  machen  kann.  Es  isi 

auch  bemerkenswerth,  wie  gut  die  Stufenwerthe  verschiedener  Beobachtei 
untereinander  übereinstimmen.  Bei  geringer  Übung  wird  man  zwar  im 

Allgemeinen  geneigt  sein,  die  Intervalle  etwas  zu  gross  zu  wählen;  abei 

man  gewöhnt  sich  sehr  bald  an  eine  engere  Scala,  die  man  dann  aucl: 
meist  unverändert  beibehält.  Bei  der  Mehrzahl  der  Beobachter  schwankt 

der  Werth  einer  Stufe  zwischen  0.08  und  0.10  Grössenclassen. 

Der  wichtigste  Punkt  bei  der  Anwendung  der  Argelander'schen  Stiifen- 
schätzungsmethode  auf  die  Beobachtung  der  Veränderlichen  ist  die  Aus- 

1)  Proc.  of  the  American  Academy.    New  Series,  Vol.  8  (1881j,  p.  281. 
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geeifjueter  Verffleichstenu'.  Da  die  SeliJUzun^'en  um  so  sicherer 
Uen,  je  Hchnellor  mau  mit  dem  Au^'c  oder  mit  dem  Feniroiire  von 

m  Objeete  zum  jindereu  U!)er^'ehen  kunn,  so  ist  vor  aiUeii  Dinpen  er- 
nseht,  dass  die  Verj^leiciisterne  dem  Veränderlichen  nalie  stehen;  ferner 

;  "■  II  sie  80  };:ewähit  werden,  dass  der  hellste  von  ihnen  den  Verilnder- 
iiiliLii  in  seinem  Lichtmaximum  noch  tlbcrtritVt,  während  das  Lieht  des 
"li wachsten  noch  unter  der  MinimalhcUi^'keit  des  Veränderlichen  hleiht. 
/..vischen  diesen  beiden  Grenzen  sind  niö<;lichst  viele  Zwischcnj^lieder 
einzuschalten,  am  Besten  so,  dass  die  einzelnen  Ver^^leichstenie  in  Inter- 

vallen von  4  bis  5  Stufen  aufeinander  f»»lj:en.  Das  stren«i;e  Innehalten 
dieser  Vorschrift  bedin-^t  natürlich  bei  Veränderlichen,  die  einem  sehr 
starken  Lichtwechsel  unterworfen  sind,  eine  grosse  Zahl  von  Verpleich- 
stenicu,  die  in  unmittelbarer  Nähe  des  Variablen  in  der  gewünschten 
Stufenfolfje  nur  selten  zn  finden  sind.  Von  Wichtigkeit  wäre  es,  wenn 
alle  Beobachter  der  Veränderlichen  sich  derselben  Vergleichsteme  be- 

dienten, und  aus  diesem  Grunde  wäre  für  alle  bekannten  Vcrändi-rlichen 
die  Herstellung  von  Kärtchen  erwUnscht,  auf  denen  die  geeigneten  Ver- 

gleichsteme bezeichnet  wären.  Eine  derartige,  im  hohen  Grade  verdienst- 
liche Arbeit  ist  in  neuester  Zeit  auf  dem  Observatorium  des  Georgetown 

College  in  Washington  und  auf  der  Sternwarte  in  Bamberg  in  Angriff 
ircnommen  w'orden. 

Ist  die  wichtige  Vorarbeit  der  Auswahl  von  passenden  Vergleich- 
sternen erledigt,  so  gilt  bei  jeder  Beobachtung  eines  Veränderlichen  die 

Regel,  denselben  mit  so  vielen  von  diesen  Vergleichstenien  zu  verbinden, 
als  mit  Vermeidung  von  allzu  grossen  Stufenunterschiedcu  irgend  möglich 
ist,  jedenfalls  aber  mindestens  zwei  zu  benutzen,  von  denen  einer  heller, 
der  andere  schwächer  als  der  Veränderliche  sein  muss. 

Bei  den  Schätzungen  der  Stufenunterschiede  ist  es  rathsam,  erst  das 
eine  Object  eine  kurze  Zeit  lang  bei  genauer  Einstellung  in  die  Mitte 

des  Gesichtsfeldes)  zu  fixiren,  bis  sich  der  Helligkeitseindruck  dem  Ge- 
dächtnisse fest  eingeprägt  hat,  dann  das  zweite  Object  in  gleicher  Weise 

zu  betrachten,  und  so  abwechselnd  mehrere  Male  von  einem  Sterne  auf 

den  anderen  überzugehen,  bis  man  ein  festes  Urtheil  gewonnen  hat.  Mit 
blossem  Auge  oder  mit  dem  Operuglase  lässt  sich  im  Allgemeinen  dieser 
Übergang  schneller  bewerkstelligen,  als  wenn  ein  Teleskop  benutzt  wird, 

und  aus  diesem  Grunde  sind  die  Vergleichuugen  der  teleskopischen  Ver- 
änderlichen eher  etwas  schwieriger  auszuführen,  als  die  der  helleren 

Variablen. 

Eine  gleichzeitige  Betrachtung  der  beiden  zu  vergleichenden  Objecte 

(falls  sie  nahe  genug  bei  einander  stehen;  ist  weniger  empfehlenswerth 

als   die   successive  Beobachtung,    weil    die   beiden   Sternbilder   auf  ver- 
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scliiedeue  Stellen  der  Netzhaut  fallen,  und  daher  eine  geringe  Verände 
rung  der  Kopflage  des  Beobachters  unter  Umständen  bereits  merkliche 
Unterschiede  in  der  Helligkeitsbeurtheilung  hervorbringt.  Will  man  dit 
simultane  Beobachtungsweise  doch  beibehalten,  so  thut  man  gut,  siel 
eines  sogenannten  Reversionsoculares  zu  bedienen,  vermittelst  dessen 
man  die  Bilder  zweier  Sterne  in  beliebige  Positionswinkel  zu  einandei 
bringen  kann.  Mau  schätzt  dann  den  Stufenunterschied  zweier  zu  ver 
gleichenden  Sterne  einmal  mit  dem  gewöhnlichen  Ocular,  und  ein  zweites 
Mal  unmittelbar  darauf  mit  Benutzung  des  Reversionsoculares,  nachdem 
man  mit  Hülfe  desselben  die  gegenseitige  Stellung  der  Sterne  vertauscht 
also  den  rechtsstehenden  nach  links,  oder  den  obenstehenden  nach 
unten  gebracht  hat.  Der  Mittelwerth  aus  den  beiden  Beobachtungen  is 
dann  von  jedem  Auffassungsfehler  frei. 

Was  die  Berechnung  der  Beobachtungen  nach  der  Stufenschätzungs- 
methode betrifft,  so  wird  nach  Argelanders  Vorgange  die  Lichtstärke 

ausgedrückt  in  Stufenwerthen  über  einem  willkürlichen,  für  jeden  Ver- 
änderlichen verschiedenen  Nullpunkt.  Es  ist  daher  das  erste  Erforderniss 

die  Stufenunterschiede  der  einzelnen  Vergleichsterne  eines  Veränderlichen 
gegen  diesen  Nullpunkt,  für  den  man  gewöhnlich  die  Lichtstärke  des 
schwächsten  Vergleichsternes  annimmt,  auf  das  Genaueste  zu  bestimmen 

Zu  diesem  Zwecke  benutzt  man  sämmtliche  Beobachtungen  des  Veränder- 
lichen, bei  denen  er  gleichzeitig  mit  einem  helleren  und  einem  schwächeren 

Vergleichsterne  verbunden  ist,  und  leitet  aus  diesen  die  Stufendifferenzeu 
für  die  einzelnen  Paare  ab.  Hat  man  z.  B.  den  Veränderlichen  v  mit  den 

Vergleichsternen  a  und  h  verglichen  und  gefunden  alv  und  v36,  so  er- 

hält man  hieraus  unmittelbar  a'oh.  Entsprechende  Gleichungen  ergeben 
sich  für  die  anderen  Sternpaare,  und  aus  der  Combination  aller  (entweder 
streng  nach  der  Methode  der  kleinsten  Quadrate  oder  durch  irgend  ein 

Näherungsverfahren)  findet  man  die  Stufenunterschiede  sämmtlicher  Ver- 
gleichsterne gegen  den  schwächsten  unter  ihnen,  dem  gewöhnlich  der 

Helligkeitswerth  0  beigelegt  wird. 
Da  jeder  Beobachter  sich  seine  Stufenscala  selbst  bildet,  so  ist  von 

vornherein  klar,  dass  die  Resultate  verschiedener  Beobachter  nicht  ohne 

Weiteres  miteinander  vergleichbar  sind.  Dies  ist  nur  dann  möglich,  wenn 
für  jeden  der  Stufenwerth  in  ein  und  demselben  unveränderlichen  Masse, 
am  Besten  in  Sterngrössenclassen,  bekannt  ist,  und  die  Helligkeiten  der 
Vergleich  Sterne  durch  sorgfältige  photometrische  Messungen  ein  für  alle 
Male  festgelegt  worden  sind. 

Zur  Beurtheiluug  der  Sicherheit,  welche  bei  einiger  Übung  nach  der 

Stufenschätzungsmethode  zu  erreichen  ist,  dient  eine  Angabe  von  Arge- 
lan der,  wonach  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  Helligkeitsvergleichuug 
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unter  gUiistigeu  UmstUuden  etwa  O.T)  bi8  O.G  Ötufeu,  oder  da  eine  StutV 

iuij;etlihr  U.l  Grössencla-ssen  entspricht,  etwa  0.05  GrüSHcnclasscu  beträ^'^t. 
Zu  älinlichem  Kesultate  «iud  auch  andere  Heohachter  jjehmj^t,  und  es  p'ht 

daraus  hervor,  da.ss  die  (Jenauijjkeit  der  Stut'enschät/.unjren,.  s(»fern  ch 
gich  nur  um  die  innere  libereinstiniinunji:  mehrfach  wiederholter  Ver- 

gleichuu^en  desselben  Stenipaares  handelt,  kaum  hinter  den  besten  i)iioto- 
metrischen  Mes8un<j:cu  zurücksteht. 

Es  ist  im  Voranj^ehenden  etwas  ausführlich  bei  der  Stufenschätzunp»- 
niethodc  verweilt  worden,  weil  fast  das  gesammte  Beobachtuugsmaterial 
welches  wir  gegenwärtij;  über  die  Veränderlichen  besitzen,  auf  dieser 

Methode  beruht,  und  weil  dieselbe  auch  heute  noch  in  Ernianjrluug  von 
geeij^ietcn  instrumentelleu  llülfsniitteln,  namentlich  für  Liebhaber  der 

Astronomie,  durchaus  zu  empfehlen  ist.  Nur  muss  dringend  davor  gewarnt 
werden,  die  Bedeutung  dieser  Methode,  wie  es  häutig  sogar  von  Seiten 

der  Fachastronomen  geschieht,  zu  überschätzen.  Es  kann  nicht  oft  genug 

betont  werden,  dass  jede  Messung  mit  einem  er])robten  Photometer  einer 
Beobachtung  nach  dem  Argelanderschen  Verfahren  vorzuziehen  ist.  Wo 
die  instrumeutellen  llUlfsmittel  vorhanden  sind,  sollte  diese  Methode 

gänzlich  aufgegeben  werden,  deren  einzige  unbestrittene  Überlegenheit 

in  einer  kleinen  Zeitersparniss  bestehen  dürfte.  Unter  allen  Umständen 

mUsste  dafür  gesorgt  werden,  dass  die  bedenklichsten  Punkte  der  Arge- 

lander'schen  Methode  nach  Möglichkeit  unschädlich  gemacht  würden. 
Dahin  gehört  in  erster  Linie  die  Bestimmung  der  Lichtstärken  der  Ver- 
gleichsteme.  Dieselben  aus  den  Vergleichungen  mit  dem  Veränderlichen 
selbst  herzuleiten,  wie  oben  auseinandergesetzt  wurde,  ist  im  hohen  Grade 

bedenklich,  weil  sich  die  einmal  geschätzten  Unterschiede  zwischen  den 

einzelnen  Paaren  dem  Gedächtnisse  sehr  bald  so  fest  eini)rägen,  dass  die 

späteren  Vergleichungen  sehr  leicht  dadurch  beeinflusst  werden,  ganz  ab- 
gesehen davon,  dass  die  Kesultate  verschiedener  Beobachter  nicht  direct 

miteinander  vergleichbar  sind. 

Für  eine  erspriessliche  Weiterentwickelung  der  Photometrie  der  Ver- 
änderlichen wäre  es  von  höchstem  Werthe,  wenn  die  Helligkeiten  der 

Vergleichsterne  ein  für  alle  Male  durch  sorgfältige  photometrische  Messungen 

festgelegt  würden.  Es  wäre  auf  diese  Weise  ein  Fundament  geschaflen, 

welches  dazu  beitragen  würde,  das  Willkürliche  der  Argelander'sclien  Me- 
thode zu  beseitigen  und  die  einzelnen  Beobachter  in  den  Stand  zu  setzen, 

jederzeit  ihren  Stufcmvcrth  zu  controliren.  Pickering  hat  auf  diesen 

wichtigen  Umstand  schon  wiederholt  hingewiesen  und  ist  selbst  mit 

gutem  Beispiele  vorangegangen,  indem  er  für  eine  beträchtliche  Zahl 
von  Veränderlichen  die  Helligkeiten  der  Vergleichsterue  photometrisch 
bestimmt  hat. 
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Bei  Weitem  der  wundeste  Punkt  der  Argelander'sclien  Methode  ist 
jedenfalls  die  Voreingenommenheit,  die  sich  beim  besten  Willen  und  un- 

geachtet aller  Vorsicht  nicht  vermeiden  lässt,  und  die  je  nach  der  Auf- 
gabe, welche  man  im  Aiige  hat,  und  nach  der  Natur  der  einzelnen 

Variablen  mehr  oder  weniger  schädlich  wirken  kann.  Bekanntlich  sind 
es  zwei  Hauptaufgaben,  die  sich  bei  dem  Problem  der  veränderlichen 
Sterne  ganz  von  selbst  darbieten,  erstens  die  Ermittlung  der  Zeitpunkte, 
zu  denen  der  Veränderliche  das  Maximum  oder  das  Minimum  der  Licht- 

stärke erreicht,  also  die  Bestimmung  der  Periodendauer,  und  zweitens  die 
Feststellung  der  Form  der  Lichtcurve,  insbesondere  Untersuchungen  darüber, 
ob  dieselbe  durchweg  continuirlich  und  symmetrisch  verläuft  oder  ob  sich 
Unregelmässigkeiten  (Nebenmaxima  und  Nebenminima  u.  s.  w.)  zeigen. 

Ist  die  Periode  lang  und  die  gesammte  Lichtänderung  beträchtlich, 
so  dass  die  Beobachtungen  einerseits  nur  in  grösseren  Zeitintervallen  zu 
erfolgen  brauchen,  andererseits  immer  neue  Vergleichsterne  zur  Verwendung 
kommen,  so  werden  die  Schätzungen  weniger  durch  Voreingenommenheit 

beeinflusst  sein.  In  solchen  Fällen  sind  infolge  dessen  auch  die  Be- 
obachtungen nach  der  Stufenschätzungsmethode  unbedenklich  zu  empfehlen. 

Die  einzige  Gefahr  liegt  dann  darin,  dass  sich  im  Laufe  der  langen  Zeit 
auch  bei  dem  einzelnen  Beobachter  der  Stnfenwerth  verändern  könnte; 
diese  Gefahr  verliert  aber  au  Bedeutung,  wenn  nach  der  obigen  Vorschrift 
die  Vergleichsterne  photometrisch  bestimmt  sind,  und  der  Stufenwerth 
daher  beständig  geprüft  werden  kann. 

Ist  die  Periode  dagegen  kurz  und  der  ganze  Lichtwechsel  nur  un- 
bedeutend, so  liegt  die  grosse  Gefahr  vor,  dass  jede  folgende  Beobachtung 

durch  die  vorangehende  noch  im  Gedächtniss  haftende  beeinflusst  wird, 

und  dass  sich  eine  ganz  bestimmte  Vorstellung  von  dem  Verlaufe  der  Licht- 
curve bildet,  die  unwillkürlich  immer  wieder  auf  das  Urtheil  einwirkt. 

Am  Gefährlichsten  ist  dies  bei  denjenigen  Veränderlichen,  bei  denen  sich 

der  ganze  Lichtwechsel  innerhalb  weniger  Stunden  abspielt.  Nach  wieder- 
holten Beobachtungen  eines  solchen  Veränderlichen  weiss  z.  B.  der  Be- 

obachter, auch  wenn  er  sich  absichtlich  vorher  nicht  den  genauen  Zeit- 
punkt des  Minimums  aus  den  Ephemeriden  gemerkt  hat,  sehr  wohl  aus 

seinen  Schätzungen,  wann  ungefähr  die  geringste  Lichtstärke  erreicht  ist, 
und  das  Bewusstsein,  dass  nun  wieder  eine  Zunahme  der  Helligkeit  erfolgen 
muss,  wirkt  im  hohen  Grade  störend  auf  die  weitereu  Schätzungen.  Alle 
Eigenthümlichkeiten  in  der  Form  der  Lichtcurven,  die  bei  einigen  dieser 
kurz  veränderlichen  Sterne  von  verschiedenen  Beobachtern  bemerkt  worden 

sind,  müssen  mit  äusserster  Vorsicht  aufgenommen  werden,  und  wenn 

irgendwo,  so  sind  gerade  bei  dieser  Classe  von  Veränderlichen  unbeeiu- 
flusste  exacte  photometrische  Messungen  durchaus  unentbehrlich. 
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Die  Zahl  der  gegenwärtig  als  sicher  veriliulerlich  erkannten  Sterne 
ist  verhältnissmUssig  noeh  gering;  sie  betriigt  kanm  l(»o.  Die  meisten 
derselben  sind  erst  in  uenerer  Zeit  entdeckt  worden,  nnd  nur  sehr  wenige 
waren  bereits  in  früheren  Jahrhunderten  bekannt.  Das  älteste  Ver- 

zeichniss  von  veränderlichen  Sternen  rührt  von  Pigott')  aus  dem  Jahre 
17S6  her  und  enthält  nur  12  Sterne,  deren  Veränderlichkeit  damals  un- 

zweifelhaft festgestellt  war,  ausserdem  noch  38  Objecte,  bei  denen  die 
Veränderlichkeit  weiterer  Bestätigung  bedurfte.  Ein  Catalog  von  Pogson') 
aus  dem  Jahre  tböö  urafasst  erst  53  sicher  bestimmte  veränderliche  Sterne, 
nnd  das  von  Chambers  =*)  im  Jahre  1S65  veröftentlichte  Verzeichniss  ent- 

hält 113  bekannte  und  15  zweifelhafte  Objecte.  Die  grüssten  Verdienste 

am  die  Catalogisirung  der  Veränderlichen  haben  sich  SchönfehPI,  Gore*) 
und  Chandler^;  erworben.  Von  Ersterem  besitzen  wir  zwei  Verzeichnisse, 
eins  aus  dem  Jahre  1S«»6  mit  119,  das  zweite  aus  dem  Jahre  \b74  mit 

143  Veränderlichen.  Gore  zählt  in  seinem  ersten  Cataloge  (1884)  bereits 
191,  in  seinem  dritten  (1S88)  243  Variable  auf,  während  er  in  dem 

zweiten  (1885)  eine  Zusammenstellung '  aller  der  Veränderlichkeit  ver- 
dächtigen Sterne,  im  Ganzen  736,  giebt.  Die  zuverlässigsten  neuesten 

Daten  enthalten  die  drei  Cataloge  von  Chand  1er  (1888,  1893,  1S96).  In 
dem  letzten  derselben  sind  flir  nahezu  400  einigermassen  sicher  bekannte 

Veränderliche  die  aus  den  besten  Bestimmungen  abgeleiteten  Elemente  des 

Lichtwechsels  mitgetheilt;  er  giebt  uns  in  Verbindung  mit  den  hinzuge- 
fligten  Noten  einen  GesammtUberblick  über  den  Stand  unserer  Kenntniss 

von  den  veränderlichen  Sternen  fUr  den  Anfang  des  Jahres  1896. 

In  der  Vierteljahrssclirift  der  Astronomischen  Gesellschaft  werden  all- 

jährlich die  Epochen  der  Maxima  und  Minima  der  wichtigsten  Veränder- 
lichen für  das  folgende  Jahr  vorausberechnet. 

Die  Benennung  der  Veränderlichen  geschieht  nach  den  von  Schöufeld 

und  Winnecke'J  gemachten  Vorschlägen  in  der  Weise,  dass  dieselben  nach 
den  Sternbildern  und  ausserdem  mit  den  Buchstaben  des  grossen  lateinischen 

Alphabetes  bezeichnet  werden,  jedoch  erst  von  R  an,  um  Verwechslungen 

mit  den  von  Bayer  eingeführten  Benennungen  zu  vermeiden.   Ausgenommen 

1;  Phil.  Trans,  of  the  R.  Soc.  of  London.   1786,  p.  189. 
2}  Astr.  Obs.  niade  at  the  Radcliffe  Observatory,  Oxford.    Vol.  15,  p.  281. 
3;  Monthly  Notices.    Vol.  25,  p.  208. 
4  Schönfeld,  Cataloff  von  veränderlichen  Sternen  und  Zweiter  Catalog  von 

veränderlichen  Sternen.  Jahresbericht  des  Mannheimer  Vereins  für  Naturkunde, 
1866  und  1S74.) 

5)  Proc.  of  the  R.  Irish  Acad.  II.  Ser.,  Vol.  4,  No.  2  nnd  No.  3;  III.  Ser., 
Vol.  1,  No.  1. 

6)  Astronomical  Journal.  Vol.  8,  p.  81;  Vol.  13,  p.  89;  Vol.  15,  p.  81;  Vol. 
16,  p.  145. 

7)  Vierteljahrsschrift  der  Astron.  Gesellschaft.    Jahrg.  3,  p.  66. 
Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  30 
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sind  dabei  einige  der  sogeuauuteii  Novae  und  eine  kleine  Zahl  von  Sternen 

(wie  0  Ceti,  t]  Aqiülae,  ö  Cephei  u.  s.  w.),  für  welche  sich  die  früheren 

Bezeichnungen  bereits  fest  eingebürgert  hatten.  Da  die  Zahl  der  zur  Ver- 
fügung stehenden  Buchstaben  in  einzelnen  Sternbildern  sehr  bald  erschöpft 

war,  so  musste  die  Schöufeld'sche  Nomenclatur  erweitert  werden,  und  es 
fand  daher  ein  Vorschlag  von  Hartwig')  allgemeine  Anerkennung,  nach 
welchem  in  solchen  Fällen  zwei  Buchstaben  anzuwenden  sind,  so  dass 
der  10.  Veränderliche  in  einem  Sternbilde  die  Bezeichnung  RB,  der  11. 
die  Bezeichnung  BS,  u.  s.  w..  dann  weiter  der  19.  die  Bezeichnung  SS 
u.  s.  w.  erhält.  Im  Sternbilde  des  Schwans  ist  die  erste  dieser  neuen 

Combinationen  bereits  verbraucht,  und  der  nächste  Veränderliche  in  diesem 
Sternbilde  bekommt  die  Bezeichnung  SS  Cygni.  Bemerkenswerth  ist 
noch  die  Art  der  Xumerirung,  welche  Chandler  in  seinen  Catalogen 
eingeführt  hat.  Um  bei  der  voraussichtlich  sehr  schnell  zunehmenden 

Zahl  der  Veränderlichen  und  der  infolge  dessen  auch  sehr  häufig  er- 
forderlich werdenden  Anfertigung  von  neuen  Verzeichnissen  die  jedes- 

malige Angabe  des  betreÖeudeu  Cataloges  und  der  laufenden  Nummer 
desselben  tiberflüssig  zu  machen,  wählt  Chandler  als  Nummer  des  Ver- 

änderlichen den  1 0.  Theil  seiner  Rectascension  für  das  Aequinoctium  1 900, 

ausgedrückt  in  Zeitsecunden.  So  hat  z.  B.  der  Stern  C^Ophiuchi,  dessen 
Rectascension  für  1900  gleich  17^^11^27*  oder  gleich  61S87  Secunden 
ist,  die  Nummer  6189.  Es  kann  natürlich  vorkommen,  dass  nach  diesem 
Principe  zwei  oder  sogar  mehrere  Sterne  dieselbe  Nummer  erhalten  müssten, 
und  dies  ist  ein  bedenklicher  Nachtheil  der  im  Grossen  und  Ganzen  em- 

pfehlenswertheu Bezeichuungsmethode ;  es  muss  in  solchen  Fällen,  wie  es 
auch  Chandler  bereits  mehrfach  gethan  hat,  von  der  strengen  Vorschrift 

abgewichen  und  die  richtige  Nummer  um  eine  oder  mehrere  Einheiten 

geändert  werden. 
In  Bezug  auf  die  Länge  der  Periode  und  den  Intensitätsunterschied 

zwischen  Maximum  und  Minimum  herrscht  bei  den  Veränderlichen  die 

grösste  Mannigfaltigkeit.  Es  sind  Sterne  bekannt,  bei  denen  die  ganze 

Veränderung  nur  eine  halbe  Grössenclasse  beträgt,  während  die  Licht- 
stärke anderer  um  6  bis  S  Grösseuclassen  zu-  und  abnimmt;  ferner  giebt 

es  Sterne,  bei  denen  die  Lichtschwankungen  in  wenigen  Stunden  vor 

sich  gehen,  dagegen  andere,  bei  denen  die  Periode  beinahe  zwei  Jahre 
amfasst.  Zweifellos  giebt  es  eine  grosse  Zahl  von  Veränderlicheu ,  bei 

denen  regelmässige  Schwankungen  in  noch  viel  längeren  Perioden  er- 
folgen; aber  da  zuverlässige  Helligkeitsbeobachtungen  aus  früherer  Zeit 

nicht  vorliegen,  so  ist  es  bisher  nicht  möglich  gewesen,  solche  Fälle  mit 

1)  Vierteljahrsschrift  der  Astr.  Gesellschaft.    Jahrg.  16  (1881),  p.  286. 
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Sicherheit  zu  ('(»ustatiren.  Ebenso  sind  bisher  wej^en  der  unzureichenden 
Genauifrkeit  der  Beobachtungen  alle  diejenifren  zahlreichen  Verilnderlichen 
unentdöckt  {geblieben,  bei  denen  die  ̂ eMainmte  Lichtvariation  wenij^er  als 

etwa  0.5  Grüösenclassen  betrU^.  Solche  Objecto  werden  auch  in  Zukunft 

nur  unter  besonders  «rllnstif^en  L'niständen  und  mit  Hülfe  eines  ausser- 
ordentlich grossen  Bcobachtunfisniaterials  aufzutinden  sein. 

Die  reriodendaucr  der  Varial)lcn  von  lauf^^sanicr  LichtändiTun;;  wird 
in  den  Catiilojren  meistens  nur  auf  jranze  oder  höchstens  Zehntel  Ta^e 

aufre^ebeu,  und  die  l'nsicherheit  in  der  Bestimmunf<  der  Zeitpunkte  des 
jcrössten  oder  kleinsten  Lichtes  betrüg  bei  ihnen  oft  mehrere  'J  a;;e.  Da- 
j^e^'en  wird  bei  den  sdiuell  Veränderlichen,  insbesondere  bei  denjenijfen 
vom  sofj^enanuten  Alj::oltyj)U8,  in  den  Catalog:en  die  Periodenlänf^e  bis 
auf  Bruchtheile  der  Zcitsccunde  angejreben,  und  die  Epochen  lassen  sich 
aus  den  Beobachtunfren  bis  nahe  auf  die  Minute  sicher  ableiten.  Bei 

diesen  letzteren  Sternen  ist  es  daher  von  Wichtif^keit,  auf  den  Umstand 

Klieksicht  zu  nehmen,  dass  die  Erde  infoljj^e  ihrer  Bewcf^unjc  um  die 

Sonne  dem  Stern  bald  näher  kommt,  bald  sich  von  ihm  entfernt,  und 

dass  daher  auch  die  Lichterscheinung:en  verfrüht  oder  vers])ätet  beobachtet 

werden.  Man  roducirt  bei  diesen  Sternen  die  Be(»bachtung:en  <;;;ewöhnlich 
auf  den  Sonnenmittelpunkt,  d.  h.  man  berechnet  die  Zeiten,  zu  denen  die 

betretiende  Erscheinung,  z.  B.  das  Minimum  des  Lichtes,  von  der  Sonne 

aus  wahrgenommen  sein  würde.  In  den  Ephemeriden  der  variablen 
Sterne  werden  für  diese  Objecto  meist  die  heliocentrischen  Zeiten  der 

Minima  mitgetheilt.  Die  Beduction  auf  den  Sounenmittcli)unkt,  die  so- 
genannte Lichtgleichung,  berechnet  sich,  wie  leicht  ersichtlich  ist,  für 

jeden  Stern  aus  der  Formel: 

Heiioc.  Zeit  —  Geoc.  Zeit  =  —  497?8  R  cos  ß  cos  (0  —  ?.) , 

worin  ,-j  und  /.  Breite  und  Länge  des  betreflFeudeu  Veränderlichen,  bezogen 
auf  die  Ekliptik,  bedeuten,  Q  die  Länge  der  Sonne,  II  der  Kadiusvector 
der  Erdbahn  und  497^8  die  Lichtzeit  ist,  d.  h.  die  Zeit,  welche  das  Licht 

braucht,  um  die  halbe  grosse  Axe  der  Erdbahn  zu  durchlaufen.  Für 

Sterne,  welche  dem  Pol  der  Ekliptik  nahe  stehen,  wird  diese  Keduction 
verschwindend  klein,  für  Sterne  in  der  Ebene  der  Ekliptik  erreicht  sie 

die  extremsten  Werthe  —  8.3  und  +  8.3  Minuten,  und  zwar  zu  den- 

jenigen Jahreszeiten,  wo  Sonnen-  und  Stemlänge  einander  gleich  resp. 
um  180°  voneinander  verschieden  sind. 

Die  Entdeckung  der  bisher  bekannten  veränderlichen  Sterne  ist  fast 

ohne  A.usnahme  dem  blossen  Zufall  zu  verdanken.  Ein  planmässiges 

Suchen  nach  solchen  Objecten  ist  auch  gänzlich  aussichtslos,  solange 
nicht  irgend  eine  Gesetzmässigkeit  in  Betreff  ihrer  Vertheiluug  am  Himmel 

30* 



468  III-   Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

oder  in  Bezug  auf  ihre  Eigenschaften  ermittelt  ist.  Wesentlich  erleichtert 
und  begünstigt  ist  das  Auffinden  von  Veränderlichen  seit  dem  Erscheinen 
der  verschiedenen  Uranometrien  und  insbesondere  der  Bonner  Durch- 

musterungen; und  eine  ganz  neue  Epoche  für  die  Entdeckung  von  Ver- 
änderlichen wird  zweifellos  durch  die  neuen  photometrischen  Cataloge. 

zum  nicht  geringen  Theile  auch  durch  die  Anwendung  der  photographischen 
Methoden  eingeleitet  werden.  Freilich  wächst  durch  die  Vermehrung  der 
Zahl  auch  die  Arbeit,  die  zur  weiteren  Verfolgung  und  zur  sicheren  Fest- 

legung der  Elemente  ihres  Lichtwechsels  erforderlich  ist;  es  wäre  daher 
dringend  erwünscht,  dass  sich  die  Astronomen  mehr  als  bisher  diesem 
interessanten  Zweige  zuwendeten  und  nicht  die  Hauptsorge  dafür  den 
Liebhabern  der  Astronomie  überliessen.  Eine  strenge  Regel  sollte  es  sein, 
um  Verwirrung  in  den  Benennungen  zu  vermeiden,  nur  solche  Objecte  in 
die  Verzeichnisse  aufzunehmen,  bei  denen  die  Veränderlichkeit  durch 
mehrere  Beobachter  ausser  jeden  Zweifel  gestellt  ist,  ausserdem  die  Dauer 
der  Periode  und  die  Hauptepoche  möglichst  genau  bekannt  sind.  Selbst 

der  vortreffliche  Chandler'sche  Catalog  enthält  noch  eine  ganz  beträchtliche 
Anzahl  von  keineswegs  sicher  bestimmten  Veränderlichen,  die  besser  in 
die  Liste  der  noch  zu  bestätigenden  Objecte  gehörten.  Für  die  Sterne 
mit  sehr  starkem  Lichtwechsel  fehlen  häufig  zuverlässige  Angaben  über 

das  kleinste  Licht,  weil  die  Instrumente,  mit  denen  gewöhnlich  die  Ver- 
änderlichen beobachtet  werden,  eine  Verfolgung  dieser  Objecte  bis  zum 

Minimum  nicht  gestatten.  Es  wäre  mit  Freude  zu  begrüssen,  wenn  diese 
Lücken  an  Sternwarten,  die  im  Besitz  sehr  lichtstarker  Fernrohre  sind, 

ergänzt  würden. 
Alle  Versuche,  die  bisher  gemacht  worden  sind,  um  ein  Gesetz  für 

die  Vertheilung  der  Veränderlichen  am  Himmel  festzustellen,  sind  als. 

gescheitert  zu  bezeichnen;  sie  werden  auch  in  Zukunft  noch  so  lange 
verfrüht  sein,  bis  nicht  die  Zahl  der  bekannten  Veränderlichen  erheblich 

stärker  angewachsen  ist.  Zwar  glaubte  Espin')  bereits  im  Jahre  1881 
aussprechen  zu  dürfen,  dass  die  variablen  Sterne  eine  deutlich  markirte 

Zone  repräsentirten  mit  einer  Neigung  von  15°  oder  20"  gegen  den 
Äquator,  eine  Zone,  welche  südlich  vom  Äquator  in  enger  Beziehung  zur 
Milchstrasse  stehen  und  sich  dort,  ebenso  wie  diese,  in  zwei  Streifen 
trennen  sollte.  Dieses  Resultat  hat  sich  aber  später  an  einem  grösseren 

Material  nicht  bestätigt.  Chandler-)  findet  im  Jahre  1889,  dass  die 
Veränderlichen  von  kurzer  Periode,  mit  Ausnahme  derer  vom  Algoltypus, 
zum  grössten  Theile  nahe  in  der  Ebene  der  Milchstrasse  liegen,  dass  aber 

1)  Observatory.    Vol.  4,  p.  250. 
2)  Astronomical  Journal.    Vol.  9,  p.  l. 
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die  Variablen  von  lanj^er  Periode  in  Heziehuug  zur  Mih-hstrasBe  ^euau 
80  lieg:eu,  wie  es  bei  einer  piuz  zufjlUijjen  Verthoiluii^  derselben  von 

vornherein  zu  erwarten  ist.  Weitere  Untersuehunf^cn  Über  diesen  Gcfren- 
Btand  müssen  der  Zukunft  Überlassen  bleiben.  Da^ej^en  verdienen  schon 

jetzt  zwei  allgemein  charakteristische  Ei<;:enschat'ten  hervorn:eh«»ben  zu 
werden,  die  eiuijjrermaj^sen  verbllrj;t  erscheinen.  Erstens  findet,  wenn  nuiu 
die  Dauer  der  Perioden  ins  Auge  fasst,  keine  Gleichförmigkeit  in  der 
Anzahl  der  Veränderlichen  stiitt;  es  geht  dies  aus  der  folgenden  kleinen 

Zusammenstellung  hervor,  welche  die  Zahl  der  zu  bestimmten  Perioden- 
längen gehörigen  Stenie  angiebt.  Es  sind  zu  dieser  Tabelle  nur  die- 

jenigen Sterne  des  letzten  Chaudler'schen  Cataloges  benutzt  worden,  für 
welche  die  Perioden  sicher  genug  bekannt  sind. 

Periodeulfcogf 
Anzahl  der 

Veränderlichen 

Kürzer als 20 
Tage 

35 Zwischen    20 und 
50 

Tagen 6 
50 100 7 

100 150 
8 

150 200 
14 

200 250 
27 250 300 
33 300 350 37 

350 400 29 

400 450 
14 

450 500 5 

Grösser als 500 
Tage 

3 

Abgesehen  von  der  ersten  Gnippe,  welche  die  sämmtlichen  Sterne 
des  ganz  eigenartigen  Algoltypus  umfasst,  bemerkt  mau  ein  deutliches 
Häufigkeitsmaximum  bei  Perioden  zwischen  3(M)  und  35(»  Tagen.  Es  ist 

dies  um  so  bemerkeuswerther,  weil  gerade  das  Auftindeu  von  Veränder- 
lichen mit  Perioden  von  nahe  einem  Jahre  dadurch  erschwert  ist,  dass 

diese  Sterne  zu  denjenigen  Zeiten,  wo  sie  am  Bequemsten  zu  beobachten 

sind,  sich  immer  wieder  nahe  in  demselben  Stadium  der  Helligkeit  be- 
finden. 

Ein  zweiter,  fast  noch  auffallenderer  Zusammenhang  findet  zwischen 

der  Länge  der  Periode  und  der  Färbung  der  ̂ 'eränderlichen  statt.  Wäh- 
rend die  Variablen  von  kurzer  Periode,  vor  Allem  die  Algolsteme,  fast 

ausschliesslich  weiss  sind,  haben  diejenigen  mit  langer  Periode  vor- 
wiegend gelbe  und  röthliche  Farben,  und  man  kann  als  Regel  aufstellen, 

dass,  je  röther  ein  Veränderlicher  ist,  desto  länger  gewöhnlich  auch  seine 
Periode  sich  ergiebt.    Es  geht  dies  sehr  deutlich  aus  der  folgenden  kleinen 
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Tabelle  hervor.  In  dieser  sind  zur  Bezeichnung  der  Farben  die  Zahlen 

der  Chandler'schen  Scala  benutzt,  in  welcher  0  dem  weissen  Lichte  und 
10  dem  tiefsten  röthlichen  Farbentone,  wie  er  z.  B.  bei  den  Sternen 

V  Cygni  und  R  Leporis  vorkommt,  entspricht.  Auch  bei  dieser  Zu- 

sammenstellung sind  die  Angaben  des  letzten  Chandler'schen  Cataloges 
zu  Grunde  gelegt. 

Periodenlänge 
Mittlere 

Farbe 
Anzahl  der 

benutzten  Sterne 

Zwischen    0  und  100  Tagen 1.2 32 
» 100     =>     200 2.9 

17 » 200     »     300 2.9 

38 

» 300     »     400 4.5 50 

Über  400  Tage 
6.4 

19 

Der  Zusammenhang  tritt  so  klar  zu  Tage,  dass  an  der  Realität  kaum 
zu  zweifeln  ist,  trotzdem  die  bisherigen  Farbenschätzungen  keine  sehr 

grosse  Sicherheit  besitzen.  Behufs  weiterer  Verfolgung  dieser  interessanten 
Beziehung  sollten  es  sich  alle  Beobachter  der  veränderliehen  Sterne  zur 

strengen  Regel  machen,  mit  jeder  Helligkeitsbestimmung  auch  eine  sorg- 
fältige Farbenschätzung  zu  verbinden,  wo  möglich  nach  einer  einheit- 
lichen Scala.  Auf  diese  Weise  Hesse  sich  allein  auch  die  Frage  ent- 

scheiden, ob  mit  dem  Lichtwechsel  eines  Sternes  gleichzeitig  auch  eine 

Farbenänderuug  eintritt.  Fast  noch  wichtiger  wäre  eine  sorgfältige  Unter- 
suchung der  Spectren  der  Veränderlichen,  und  zwar  sowohl  hinsichtlich  des 

allgemeinen  Charakters,  als  auch  in  Bezug  auf  die  Helligkeit  in  verschie- 
denen Farben.  Leider  treten  der  Ausfuhrung  dieser  Untersuchungen  in 

grösserem  Massstabe  gegenwärtig  noch  bedeutende  Schwierigkeiten  ent- 
gegen, weil  die  Lichtschwäche  der  meisten  Veränderlichen  die  Anwendung 

der  mächtigsten  optischen  Hülfsmittel  erfordert. 
Von  verschiedenen  Seiten  sind  noch  Versuche  gemacht  worden,  den 

Gesammtbetrag  der  Lichtänderung  vom  Maximum  zum  Minimum,  und  ferner 
das  Verhältniss  der  Zeitdauer  der  Lichtabnahme  zu  der  der  Lichtzuuahme 

bei  den  einzelnen  Veränderlichen  mit  der  Länge  der  Periode  in  Zusammen- 
hang zu  bringen.  Aber  alle  diese  Versuche  schweben  aus  Mangel  an 

genügendem  Material  vollständig  in  der  Luft  und  brauchen  an  dieser 
Stelle  nicht  näher  besprochen  zu  werden. 

Eine  sti'euge  Classificirung  der  Veränderlichen  von  irgend  einem  ein- 
fachen Gesichtspunkte  aus  ist  bei  der  Mannigfaltigkeit  der  Erscheinungen 

und  der  verhältnissmässig  geringen  Zahl  der  Objecte  gegenwärtig  noch 
nicht  möglich.    Ich  werde  mich  daher  bei  der  folgenden  Besprechung  der 
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wichtijcsteii  Kr^'olmisse  der  liirtliorip-n  Forsch uiifren  au  die  von  Pickerinj:«) 
vorgeschhi^eue  Eintheilung  in  fllnf  Iluuptrliissen  halten,  obglei«-h  dieselben 
keineswegs  scharf  gegeneinander  abgegrenzt  sind,  und  auch  nicht  alle 
beobachteten  Krscheinungen  darin  untergeordnet  werden  können.  Die 

Pickering'sehen  Classen  sind  die  folgenden. 
I.  Die  temporären  oder  neuen  Sterne,  welche  plijtzlieh  erscheinen 

und  im  Verlaufe  von  relativ  kurzer  Zeit  wieder  bis  fast  zur  Unsichtbar- 

keit  hinabsinken.  Der  berühmteste  Vertreter  dieser  Classe  ist  der  Tvcho- 
nische  Stein  vom  Jahre  1572. 

II.  Die  Veränderlichen  von  langer  Periode,  welche  in  Zeiträumen  von 
einem  halben  Jahre  bis  zu  zwei  Jahren  und  darüber  einen  mehr  oder 

weniger  regelmässigen  Lichtwechscl  vom  Maximum  zum  Minimum  und 

wieder  zum  Maximum  zurück  vollenden,  wobei  die  gesammten  Licht- 

äudeningen  meist  sehr  beträchtlich  sind.  Als  interessantestes  Beisjiiel 

wird  gewöhnlich  der  Stern  Mira  Ceti  angeführt,  und  der  iranze  Tvpus 

heisst  daher  auch  allgemein  der  Mira-Tyj)us. 

III.  Die  unregclmässig  veränderlichen  Sterne,  bei  denen  die  Licht- 
schwankungen ganz  regellos  verlaufen  und  bei  denen  weder  eine  Perioden- 

lange  noch  die  Maximal-  und  Minimalhelligkeiteu  mit  Sicherheit  ange- 
geben werden  können.  Die  Sterne  «  Cassiopejae  und  «  Orionis  gehören 

zu  diesem  Typus,  der  auch  bisweilen  der  Orion-Ty})us  genannt  wird. 

IV.  Die  Veränderlichen  von  kurzer  Periode,  bei  denen  der  Licht- 
wechsel mit  grosser  liegclmässigkeit  im  Laufe  von  wenigen  Tagen  vor 

sich  geht.  Meistens  treten  neben  dem  llauptmaximum  und  Ilauptmini- 
mum  noch  Nebenepochen  auf.  Als  Beispiel  gelten  die  Sterne  d  Cephei 

und  ß  Ly rae ;  nach  letzterem  heisst  diese  Classe  auch  der  Lyra-Typus. 

V.  Der  Algol-Typus,  umfassend  alle  diejenigen  Sterne,  die  während 
längerer  Zeit  coustante  Helligkeit  besitzen,  aber  nach  ganz  regelmässigen 
Intervallen  im  Verlaufe  von  wenigen  Stunden  einen  beträchtlichen  Tlieil 

ihres  Lichtes  verlieren  und  ebenso  schnell  wiedergewinnen.  Der  Typus 
ist  nach  dem  ältesten  und  bekanntesten  Vertreter,  dem  Stern  ß  Persei  oder 

Algol,  benannt. 

Die  wichtigsten  Hypothesen,  welche  zur  Erklärung  der  verschiedenen 
Phänomene  des  Lichtwechsels  der  Veränderlichen  aufgestellt  worden  sind, 

sollen  im  Folgenden  bei  Besprechung  der  einzelnen  Typen  kurz  berührt 
werden. 

1    Proc.  of  the  Amer.  Acad.    New  Series.    Vol.  S  ;1881),  p.  17  and  257. 
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a.    Die  temporären   oder  neuen  Sterne. 

Das  Charakteristische  dieser  Classe  von  Sternen  besteht  darin,  dass 

sie  an  Stellen  des  Himmels,  wo  vor  ihrer  Entdeckung-  keine  oder  nur 
ganz  schwache  Objecte  zu  erkennen  waren,  plötzlich  in  hellem  Lichte  auf- 

flammen, verhältuissmässig  kurze  Zeit  in  dieser  Helligkeit  verhan*en  und 
dann  zuerst  langsam  und  meist  mit  geringen  Schwankungen,  zuletzt  mit 
grosser  Schnelligkeit  an  Lichtstärke  abnehmen,  bis  sie  entweder  gänzlich 
dem  Blicke  entschwinden  oder  als  ganz  schwache  Sternchen  sichtbar  bleiben. 
Früher  war  man  der  Ansicht,  dass  man  es  bei  diesen  Sternen  mit  neuen 

Weltbildungeu  zu  thun  hätte,  und  daher  stammt  die  auch  heute  noch 
übliche  Bezeichnung  »Novae«  für  dieselben.  Es  unterliegt  wohl  aber 
kaum  einem  Zweifel,  dass  diese  Sterne  keine  Neubildungen  sind,  sondern 
dass  durch  irgend  welche  Katastrophen  ein  plötzliches  Aufleuchten  und 
Wiederverschwinden  von  sehr  lichtschwachen  Objecten  hervorgebracht 
wird,  die  bei  Anwendung  der  allergrössten  Fernrohre  sowohl  vor  dem 
Auftauchen  als  nach  dem  Erlöschen  erkannt  werden  könnten.  Man  wird 

daher  die  »Novae«  als  Veränderliche  ansehen  dürfen,  welche  nur  einem 
einmaligen  aussergewöhnlich  starken  Lichtwechsel  unterworfen  sind.  Die 
Vermuthung,  dass  es  Veränderliche  mit  Perioden  von  vielen  Jahrzehnten 
oder  Jahrhunderten  seien,  entbehrt  zunächst  der  Begründung.  Die  Angaben 
eines  Zeitgenossen  Tycho  Brahes,  nach  denen  ungefähr  in  der  Gegend  der 
Tychouischen  Nova  vom  Jahre  1572  bereits  in  den  Jahren  945  und  1264 
neue  Sterne  bemerkt  worden  seien,  so  dass  also  auf  eine  etwa  314jährige 

Periode  geschlossen  werden  könnte'),  sind  nicht  als  erwiesen  zu  betrachten. 
Ein  besonderes  Merkmal  aller  neuen  Sterne  ist  die  überaus  grosse 

Schnelligkeit,  mit  welcher  das  Anwachsen  bis  zum  grössten  Lichte  erfolgt. 
Bei  einem  derselben,  T  Coronae,  ist  eine  Lichtzunahme  von  mehr  als  drei 

Grössenclassen  innerhalb  '2\  Stunden  nachgewiesen,  und  aus  den  zuver- 
lässigen Angaben  bei  den  in  den  letzten  Jahrzehnten  entdeckten  neuen 

Sternen  geht  hervor,  dass  der  ganze  Aufleuchtuugsprocess  stets  innerhalb 
weniger  Tage  vor  sich  gegangen  ist. 

Man  rechnet  heute  gewöhnlich  11  Sterne  zu  der  Classe  der  neuen 
Sterne,  von  denen  aber  zwei  als  zweifelhaft  zu  bezeichnen  sind.  Pickering 

hat  in  den  letzten  Jahren  noch  drei  weitere,  auf  photographischem  Wege 
entdeckte,  hinzugefügt ;  doch  scheint  es  fraglich,  ob  diese  nicht  besser  zu 

den  Variablen  mit  lauger  Periode  zu  zählen  sind.  Auch  früher  sind  mehr- 
fach Objecte  als  Novae   bezeichnet  worden,   die   dann  später  als  regel- 

1)  Von  verschiedenen  Seiten  ist  im  Zusammenhange  damit  die  Vermuthung  auf- 
gestellt worden,  dass  auch  der  biblische  Stern  von  Bethlehem  als  eine  frühere  Er- 

scheinung der  Tychouischen  Nova  anzusehen  wäre. 
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massig  veräiulorliche  Sterne  erkauiit  wurden,  wie  z.  B.  vor  einer  Keilie 

von  Jjiliren  der  bei  Xi  O"**"»"*  entdeckte  Variable  r'Oriouis.  In  der 
folgenden  Tabelle  ist  eine  Zusaninienstellung  der  1 1  neuen  Sterne  mit 
den  Oertern  ftlr  U)00  in  der  Reihenfolge  ihrer  Entdeckung  gegeben.  Etwas 
auffallend  ist  die  grosse  ZeitlUcke  zwischen  dem  vierten  und  fllnften  Stern. 

Helligkeit 

J.ihr dpr 

Null)»- 

Name A.  K.  ICOO Decl.  1900 

Ent- 

deckuDK 

d.'h Mas. 

Min. Entderkm 

J.    <    :.--. ■,.■-,. u- 

üh 
19» 

15» 

+  63<»  35. '5 

>1 

? 
I..7J 

Tycho  Brahe 
PCjgui   ; 20 14 

6 4-  37    43.3 
3.5 

<6 

160U Janson 

Nova  Serpentarii  j 17 
24 38 -  21    23.7 

>1 

y 1004 Hruuowski 

11  Vulpeculae  .   .j 19 
43 2S +  27      4.2 3 V 107U Anthelni 

Nova  Ophiuchi     . 16 
5:j 

54 -  12   44.4 5.5 12.5 1848 
Iliud 

rScorpii  .   .   .   . 16 
11 

5 —  22   43.6 7.0 

<12 

1860 Auwera 

rCoronae    .    .    .; 15 
55 19 -h  20    12.2 2.0 

9.5 

1866 Birmingham 

^Cygni   21 37 47 
+  42   23.1 

3 14.8 1876 Sclimidt 

iSAndromedae. 0 37 15 -i-4ü   43.2 7 ? 1885 

Hartwig 

TAurigae.   .    .    . 5 
25 

34 
+  3»   22.2 4.5 

<15 

1892 AnderBon 

J2  Normae .... 
15 

22 11 —  .JO    13.9 7 
1 

13 

1893 Harvard  Coli.  Obs. 

Die  Angaben  über  den  Verlauf  der  Liehterschciuungeu  sind  bei  den 
älteren  von  diesen  Sternen  sehr  lückenhaft  und  unsicher  und  entbehren 

schon  deswegen  der  Vollständigkeit,  weil  sie  nicht  über  die  Sichtbar- 
keitsgrenze für  das  blosse  Auge  hinaus  verfolgt  werden  konnten.  Die 

grösste  Lichtstärke  von  allen  scheint  der  Tychonische  Stern  erreicht  zu 
haben.  Nach  Tychos  Angaben  soll  er  Ende  November  ir)72  der  Venus 

an  Helligkeit  gleich  gewesen  sein,  und  die  Lichtabuahme  bis  zum  Ver- 

schwinden für  das  unbewaft'ncte  Auge  erfolgte  innerhalb  eines  Zeitraums 
von  1  Jahr  und  4  Monaten.  Bereits  im  Februar  und  März  1573  war  er 

bis  zur  Helligkeit  eines  Stenies  erster  Grösse  herabgesunken,  im  Juli  und 
August  erreichte  er  die  dritte,  im  October  und  November  die  vierte  Grösse 
und  im  Februar  1574  erschien  er  als  Stern  5 — 6.  Grösse.  Ob  seine  Licht- 

stärke in  den  Zwischenzeiten  continuirlich  abgenommen  hat  oder  geringen 

Fluctuationen  unterworfen  gewesen  ist,  steht  nicht  fest,  dagegen  scheint 

mit  der  Helligkeitsvermiudernng  ein  auffallender  Farbenwechsel  verbunden 

gewesen  zu  sein.  Nach  Tychos  Versicherung  war  die  Nova  im  Maximum 

weiss,  wurde  dann  gelblich  und  röthlich,  etwa  von  der  Farbe  des  Mars, 

zeigte  aber  vom  Mai  1573  an  bis  zum  Verschwinden  wieder  eine  ent- 

schieden weissliche  Färbung.  Die  Frage,  ob  au  der  Stelle  der  Tycho- 

nischen  Nova  sich  jetzt  ein  schwaches  Object  findet,  ist  wegen  der  ver- 
hältnissmässig  unsicheren  Positionsangaben  der  damaligen  Zeit  nicht  sicher 

zu  entscheiden;  nach  Untersuchungen  von  d" Arrest  steht  et>va  49"  südlich 
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von  dem  Tycho'schen  Orte  ein  Sternclien  10^  Grösse,  welches  mögliclier 
Weise  mit  der  Nova  identisch  ist. 

Den  zweiten  Stern  der  obigen  Liste,  P  Cjgni,  wollen  manche  Astro- 
nomen ganz  aus  der  Reihe  der  neuen  Sterne  streichen.  Soweit  die 

dürftigen  Angaben  erkennen  lassen,  wurde  der  Stern,  der  im  Jahre  1600 
von  dem  Geographen  Jan son  zuerst  gesehen  war,  zwei  Jahre  später  von 
Kepler  als  Stern  dritter  Grösse  beobachtet.  1621  war  er  für  das  blosse 
Auge  unsichtbar,  erreichte  aber  1655  nach  Cassinis  Angaben  wieder  die 
dritte  Grösse,  verschwand  abermals,  wurde  1665  von  Hevel  schwächer 
als  dritter.  Grösse  wiedergefunden  und  sank  bis  zum  Jahre  1677  bis  zur 

fünften  Grösse  hinab,  in  welcher  er  seitdem  bis  heute  unverändert  ge- 
blieben ist.  Wenn  der  Stern  vor  1600  schon  die  jetzige  Helligkeit  be- 

sessen hat,  was  zwar  nicht  erwiesen,  aber  sehr  wohl  möglich  ist,  so  wäre 
er  allerdings  nicht  zu  den  neuen  Sternen  im  gewöhnlichen  Sinne  zu 
rechnen.  Auch  das  mehrmalige  Aufleuchten  nahe  in  derselben  Helligkeit 

widerspricht  der  obigen  Definition  der  neuen  ̂ terne. 
Über  die  Nova  Serpentarii,  die  von  einem  Schüler  Keplers  am 

10.  October  1604  entdeckt  wurde,  hat  Kepler')  selbst  eine  kleine  Schrift 
veröffentlicht,  aus  der  hervorgeht,  dass  dieser  Stern  in  seinem  Licht- 

wechsel grosse  Ähnlichkeit  mit  der  Tychonischen  Nova  gehabt  hat.  Die 
Sichtbarkeitsdauer  für  das  blosse  Auge  betrug  nahezu  1  Jahr  und  5  Monate. 

Im  Maximum  erreichte  der  Stern  nicht  die  grösste  Lichtstärke  der  Tycho- 
nischen Nova,  übertraf  aber  an  Glanz  noch  den  Planeten  Jupiter.  Im 

Januar  1 605  war  er  schon  Avieder  etwas  schwächer  als  Arctur,  Ende  März 

glich  er  einem  Sterne  dritter,  im  October  einem  Sterne  sechster  Grösse, 
und  im  März  1606  Avurde  er  für  das  unbewaffnete  Auge  imsichtbar.  Über 

auffallende  Farbenänderungen  finden  sich  in  der  Kepler'schen  Schrift  keine 
Mittheilungeu ;  der  Stern  wird  als  weiss  bezeichnet.  An  der  Stelle  diese» 
Sternes  ist  heute  auch  mit  Hülfe  der  stärksten  Fernrohre  kein  Object  zu 
finden,  welches  sicher  mit  ihm  identificirt  werden  könnte. 

Auch  die  Anthelm'sche  Nova  vom  Jahre  1670  (am  20.  Juni  entdeckt)' 
ist,  ähnlich  wie  PCygni,  insofern  nicht  ganz  streng  zu  den  neuen  Sternen 
zu  rechnen,  als  bei  ihr  ein  mehrmaliges  Aufleuchten  constatirt  worden 
ist.  Bei  der  Entdeckung  besass  er  die  dritte  Grösse,  nahm  sehr  bald  an 
Helligkeit  ab  und  war  schon  nach  zwei  Monaten  verschwunden.  Im 
März  1671  tauchte  er  von  Neuem  auf  und  wurde  von  Dom.  Cassini 

als  Stern  vierter  Grösse  mit  kleinen  Schwankungen  beobachtet.  Im 
Februar  1672  war  er  nicht  sichtbar,  dagegen  leuchtete  er  noch  einmal 

im  März  1672  als  Stern  sechster  Grösse  auf,  um  dann  für  immer  zu  ver- 

1)  Kepler,  De  Stella  nova  in  pecle  Serpentarii.    Pragae,  1606. 
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Bcliwindeii.  In  der  Nilhe  des  nicht  giinz  sicher  bestimmten  Orte»  Hndet 

sich  ein  Stenicheu  elfter  Grösse,  welches  von  Hind  fllr  verUnderlich  ge- 
halten wurde  und  vielleicht  mit  <ler  Nova  identisch  ist. 

Weit  zuverlässigere  An-rahen  als  Über  die  älteren  Novae  besitzen  wir 
über  die  im  gegenwärtigen  Jahrhundert  entdeckten.  Bemerkenswerth  ist, 
dasK  keine  von  diesen  im  Maximum  auch  nur  entfernt  die  Lichtstärke 

der  Tychonischen  oder  Keiderschen  Nova  erreicht  hat,  und  dass  bei  den 

meisten  der  Lichtwechsel  sich  in  verhältnissniässig  viel  kürzeren  Zeit- 
ränmen  al^espielt  hat. 

Hinds  Nova,  die  als  Stern  (>.  Grüsse  am  27.  April  1S48  entdeckt 

wurde,  mnss  ziemlich  schnell  aufgetaucht  sein,  denn  nach  Hinds  Ver- 
sichening  war  noch  am  3.  A]>ril  kein  Object  heller  als  9i  Grösse  an  dem 
Orte  sichtbar  gewesen.  Im  Jahre  1850  war  der  stark  röthlich  gefär1»te 

Stern  schon  wieder  unter  die  10.  Grösse  gesunken,  und  seit  1870  ist  er 

ohne  merkliche  Änderungen  als  Stern  12.J  Grösse  sichtbar  gewesen. 
Bei  Weitem  die  kürzeste  Sichtbarkeitsdauer  ist  bei  der  Auwersschen 

Nova  r  Scorjiii  nachgewiesen,  die  am  21.  Mai  1S6(I  in  dem  kugelförmigen 

Sternhaufen  Mcssier  8(>  an  einer  Stelle,  wo  noch  am  IS.  Mai  nichts  Auf- 
fallendes bemerkt  werden  konnte,  als  Stern  7.  Grösse  auftauchte,  aber  so 

schnell  wieder  an  Lichtstärke  abnahm,  dass  sie  schon  nach  Verlauf  eines 
Monats  nicht  mehr  von  dem  Nebelliclite  zu  unterscheiden  war.  Auch 

später  ist  an  der  bezeichneten  Stelle  keine  Spur  von  einem  Sternchen 

wiedergefunden  worden. 
Das  schnellste  Aufleuchten  ist  bisher  bei  T  Corouae  constatirt  worden, 

welcher  bereits  vor  der  Katastrophe  als  Stern  9.5  Grösse  bekannt  war 

und  auch  nach  derselben  constant  unter  9.  Grösse  geblieben  ist.  Derselbe 
wurde  am  12.  Mai  1860  um  12  Uhr  Pariser  Zeit  von  Birmingham  als 

Stern  2.  Grösse  (etwa  so  hell  wie  a  Coronae)  erblickt  und  noch  in  derselben 

Nacht  auch  von  anderen  Beobachtern  fast  ebenso  hell  geschätzt.  Da  nach 

der  bestimmten  Angabc  von  Schmidt  in  Athen  an  der  betrettenden  Stelle 

noch  um  9^  Uhr  l'ar.  Zeit  desselben  Abends  kein  Object  hellettals  5.  Grösse 
sichtbar  gewesen  ist,  so  muss  das  Aufleuchten  innerhalb  weniger  Stunden 

erfolgt  sein.  Schon  am  13.  Mai  war  die  Lichtstärke  geringer  geworden, 

nach  9  Tagen  wurde  der  Stern  für  das  blosse  Auge  unsichtbar,  und  nach 
Verlauf  eines  Monats  war  bereits  die  9.  Grösse  erreicht.  Der  Stern  ist 

dann  nach  zuverlässigen  Angaben  noch'  einige  Male  heller  geworden,  ohne 
sich  jedoch  jemals  wieder  über  die  7.5  Grösse  zu  erheben.  In  den  Jahren 
1894  und  1895  ist  seine  Helligkeit  unverändert  14.8  Grösse  gewesen. 

T  Coronae  ist  die  erste  Nova,  von  welcher  spectroskopische  Beobachtungen 

vorliegen.  Nach  den  Untersuchungen  von  Huggins  bestand  das  Spectrum 
aus  dunklen  und  hellen  Linien,  von  denen  zwei  mit  den  WasserstoflFlinien 



476  III.   Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel. 

C  und  F  identificirt  werden  konnten.  Damit  war  der  Beweis  erbracht, 

dass  das  Auflodern  des  Sternes  mit  dem  Auftreten  von  glühenden  Gas- 
masseu  im  Zusammenhange  stand.  Heute  -zeigt  das  Spectrum  von  TCoronae 
nichts  Auffallendes. 

Ein  zweites  Beispiel  von  aussergewöhnlioh  schnellem  Anwachsen  der 
Helligkeit  bietet  die  am  24.  November  1876  von  Schmidt  entdeckte  Nova 
Q  Cygni.  Dieselbe  tauchte  als  Stern  3.  Grösse  an  einer  Stelle  auf,  wo 
in  der  Bonner  Durchmusterung  kein  Object  verzeichnet  ist,  und  wo  noch 
am  20.  November  von  Schmidt  bestimmt  kein  Stern  heller  als  5.  Grösse 

gesehen  war.  Seine  Sichtbarkeitsdauer  für  das  blosse  Auge  betrug  21  Tage, 
und  die  Helligkeitsabnahme  erfolgte  ohne  bemerkenswerthe  Fluctuationen 
zuerst  schneller,  dann  etwas  langsamer.  Anfang  1877  war  er  8.  Grösse, 
1878  sank  er  unter  die  10.  Grösse,  und  gegenwärtig  ist  er  nur  noch  mit 
starken  Instrumenten  sichtbar. 

Die  zuverlässigsten  Kenntnisse  über  den  Verlauf  der  Lichtänderungen 
besitzen  wir  von  den  neuen  Sternen  S  Andromedae  und  T  Aurigae.  Während 

die  Helligkeitsangaben  bei  den  früheren  Novis  nur  auf  Schätzungen  be- 
ruhten, sind  diese  beiden  auch  mehrfach  photometrisch  gemessen  worden, 

und  das  vorhandene  Material  ist  namentlich  bei  T  Aurigae  ziemlich  um- 
fangreich. Bezüglich  des  ersteren  im  Andromedanebel  am  30.  August  1885 

aufgetauchten  Objectes,  dessen  Entdeckung  gewöhnlich  dem  Freiherrn 
von  Spiessen  zugeschrieben  wird,  der  aber  schon  früher  von  Hartwig 
wahrgenommen  worden  ist,  lässt  sich  nicht  mit  Sicherheit  der  Zeitpunkt 
des  Aufleuchtens  constatiren ;  nur  soviel  dürfte  feststehen,  dass  etwa  Mitte 

August  das  Aussehen  des  Nebels  noch  nichts  besonders  Auffallendes  ge- 
zeigt hat.  Seine  Anfangshelligkeit  wird  7.  Grösse  geschätzt,  doch  dürfte 

diese  Angabe,  sowie  die  übrigen  Helligkeitsschätzungen  wegen  des  störenden 
Einflusses  des  umgebenden  Nebels  wenig  Vertrauen  verdienen.  Meine 

photometrischen  Messungen')  geben  für  September  2  die  Helligkeit  7.95, 
für  Ende  September  9.50;  Mitte  October  war  die  Lichtstärke  schon  unter 
die  10.  Grösse  gesunken.  Die  aus  den  Potsdamer  Messungen  abgeleitete 
Lichtcurve  (Fig.  76)  zeigt  um  die  Mitte  September  einen  Stillstand  in  der 
coutinuirlichen  Lichtabnahme,  der  auch  durch  die  Beobachtungen  von 
Hartwig  bestätigt  wird.  Der  Ort  der  Nova  fällt  nicht  genau  mit  der 
Mitte  des  Andromedanebels  und  auch  nicht  mit  dem  Orte  eines  Sternchens 

,  11.  Grösse  zusammen ,  das  schon '  früher  bekannt  war.  Nach  dem  voll- 
ständigen Verschwinden  soll  die  Nova,  wie  v.  Kövesligethy  versichert, 

noch  einmal  (Ende  September  1886)  aufgetaucht  "sein;  doch  ist  diese  Be- 
hauptung nicht   durch  andere  Beobachter  bestätigt  worden,   und  es  hat 

1)  Astron.  Nachr.    Bd.  113,  Nr.  2690. 
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möglicher  Weise  eine  Venveehsluiig:  mit  dem  oben  erwähnten  Sternchen 

11.  Grösse  statt^'efundon. 
Von  der  Nova  T  Auripie  liefen  bei  Weitem  die  zahlreichsten  nnd 

sichersten  Ilellifrkeitsbestimnnui'ren  vor.  Dieselben  sind  von  Lindemanu<) 
gesammelt  und  in  sehr  gründlicher  Weise  bearbeitet  worden.  Der  Steni 
wurde  von  Anderson  am  24.  Januar  1892  zuerst  wahrgenommen,  jedoch 
erst  am  31.  Januar  als  Nova  erkannt.  Er  besass  damals  die  Helligkeit 
5.  Grösse,   nahm  in  den  ersten  lagen  des  Februar  noch  etwas  an  T.ifht 

Fig.  76.     Lichtcurve  des  neuen  Sterns  im  AndiuiueUaneljol,   IbSS. 

ZU,  sank  dann  im  Laufe  des  Februar  ganz  langsam  und  mit  deutlich  aus- 
geprägten Nebenmaximis  bis  zur  6.  Grösse  herab  und  nahm  erst  im  Monat 

März  mit  grosser  Schnelligkeit  contiuuirlich  bis  fast  zur  vollständigen  Un- 
sichtbarkeit  ab.  Höchst  charakteristisch  für  diese  Nova  ist,  dass  sie  ver- 
hältnissmässig  lange  Zeit  nahezu  die  Maximalhelligkeit  behalten  hat.  AVie 
aus  einer  Eeihe  von  photographischen  Aufnahmen  auf  der  Sternwarte  des 
Harvard  College  in  der  Zeit  von  1891  December  10  bis  1892  Januar  20 

hervorgeht,  ist  die  Nova  bereits  vom  10.  December  an  als  Stern  5.  Grösse 

1)  Bull,  de  l'acad.  Imp.  des  sciences  de  St.-Petersb.    Nouv.  S6r.  III  (35),  p.  507. 
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sichtbcar  gewesen;  sie  hat  sieh  also  fast  drei  Monate  lang  nur  wenig  an 

Helligkeit  verändert.  Auf  photographischen  Aufnahmen  zwischen  October  21 
und  December  1  findet  sich  die  Nova  nicht;  ihr  Aufleuchten  fällt  mithin 

in  die  Zeit  zwischen  December  1  und  December  10.  Die  von  Linde- 

manu  mit  Hinzuziehung  der  Cambridger  Aufnahmen  abgeleitete  Licht- 

curve  von  T  Aurigae  ist  in  Fig.  77  dargestellt.  Ende  'August  1892  ist 
ein  nochmaliges  Auflodern  dieses  Sternes  constatirt  worden,  wobei  er 

iedoch  nicht  heller  als  9.  bis  10.  Grösse  wurde.  In  dieser  Lichtstärke 

scheint  er  dann  mit  geringen  Schwankungen  bis  fast  in  die  Mitte  des 
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Fig.  77.     Liclitfurve  der  Nova   T  Auiigae,  1892. 

Jahres  1894  geblieben  zu  sein;  erst  von  da  an  ist  er  allmählich  wieder 

schwächer  geworden,  ohne  jedoch  bis  heute  vollkommen  unsichtbar  zu 
werden. 

Der  letzte  Stern  in  der  obigen  Liste,  B  Normae,  ist  mit  Hülfe  der 

Photographie  entdeckt  worden.  Auf  einer  am  10.  Juli  1893  in  Are- 
quipa  von  Bailey  gemachten  Sternspectralaufnahme ,  welche  auf  dem 

Harvard  College  Observatorium  von  Mrs.  Fleming  untersucht  wurde, 

fand  sich  ein  Spectrum,  welches  vollkommen  identisch  zu  sein  schien 

mit  dem  Spectrum  der  Nova  Aurigae.    Eine  zweite  Spectralaufnahme  vom 
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21.  .iuiii  1S93  ZL'ij;tc  keine  ̂ \niv  \on  tlem  Merue,  uiul  da  er  auch  auf 
zahlreichen  photo^'raphischen  Karten  aus  der  Zeit  von  ISS'.»  Juni  (>  \m 
1893  Mai  27  felilte,  so  erpil)  sieh  als  öicher,  dass  der  Stern  /wischen 

dem  21.  Juni  und  den»  lü.  Juli  lb93  an  einer  Stelle  auti^eleuchtet  war, 

wo  vorher  entweder  j?ar  kein  oder  nur  ein  sehwaches  Ohject  gestanden 

hatte.  Die  Helli^'keit  des  Sternes  wurde  nach  der  Aufnahme  vom  10.  Juli 
unjrefiihr  7.  his  8.  (irösse  {reschätzt.  Dirccte  Beohachtuujreu  dieser  Nova 

sind  nur  von  Campbell  bekannt  «reworden;  demnach  war  die  Lichtstärke 
Mitte  Februar  1894  etwa  9.5  Grösse,  sie  sank  dann  lanp»am  weiter,  und 
am  23.  Mai  1S95  war  bereits  die  13.  Grösse  erreicht.  Seitdem  sind 

keine  weiteren  Beobachtunjren  veröftentlicht  worden.   — 
Zur  Erklärunfr  der  Natur  der  sogenannten  neuen  Sterne  haben  die 

Helligkeitsbeobachtungeu  derselben  verhältuis.-^mässig  wenig  beigetragen;  sie 

haben  nur  festgestellt,  dass  bei  diesen  Sternen  der  Vorgang  des  Auf- 
leuchtens von  vollständiger  Unsichtbarkeit  oder  wenigstens  von  sehr  ge- 

ringer Lichtstärke  an  bis  zu  enormer  Helligkeit  zum  Theil  in  ganz  kurzer 
Zeit  erfolgt,  und  dass  dann  sehr  bald  ein  ganz  allmähliches  Abnehmen 

der  Leuchtkraft  eintritt,  zuweilen  noch  durch  erneute  kurze  Anschwellungen 
des  Lichtes  unterbrochen,  bis  der  ursi)rUngliche  Zustand  wieder  erreicht  ist. 

Daraus  geht  zweifellos  hervor,  dass  die  betrettenden  Himmelsküri)er  durch 

ein  plötzlich  eintretendes  Ereiguiss  vorübergehend  in  einen  ungemein  hohen 
GUihzustand  versetzt  worden  sind;  aber  einen  näheren  Aufschluss  über 

das  Wesen  dieser  Katastrophe  erhalten  wir  aus  den  beobachteten  Licht- 
erscheinuugcn  nicht.  In  dieser  Beziehimg  haben  die  spectroskopischen 
Untersuchungen,  obgleich  sie  erst  bei  den  zuletzt  erschienenen  neuen  Sternen 

zur  Anwendung  kommen  konnten,  bereits  viel  mehr  Anhaltspunkte  ge- 

liefert als  alle  photometrischen  Beobachtungen.  Die  verschiedenen  Hypo- 
thesen, die  zur  Erklärung  der  Erscheinungen  der  neuen  Sterne  aufgestellt 

worden  sind,  müssen  daher  in  erster  Linie  auf  Grund  der  spectro- 
skopischen Ergebnisse  geprüft  werden,  und  eine  kritische  Besprechung 

dieser  Hypothesen  gehört  in  ein  Lehrbuch  über  die  Spectralanalyse  der 

Gestirne*).  Im  Folgenden  soll  nur  der  Vollständigkeit  wegen  ein  kurzer 
Uberl)lick  über  die  wiehtigsten  Erklärungsversuche  gegeben  werden  ohne 

näheres  Eingehen  auf  diesell)en. 

Schon  vor  Anwendung  der  Spectralanalyse  hat  Zöllner^)  eine  Hypo- 

these aufgestellt,  welche  die  beobachteten  Erscheinungen  in  der  Haupt- 

sache zu  erklären"  vermag.  Nach  ihm  sind  die  neuen  Sterne  Weltkörper, 
bei   denen   sich  durch   allmähliche  Abkühlung  eine  feste  Schlackendecke 

1)  Siehe  Scheiners  Spectralanalyse  der  Gestirne.    Leipzig,  1890,  p.  3()0— ao.5. 
2,  Zöllner,  Pliotometrische  Untersuchungen  etc.  Leipzig,  1865,  p.  247. 
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gebildet  hat,  die  plötzlich  aus  irgend  einer  Ursache  gewaltsam  durch- 
brochen wird,  so  dass  die  im  Innern  eingeschlossene  Gluthmasse  sich  über 

die  ganze  Oberfläche  oder  einen  Theil  derselben  verbreiten  und  dadurch 
Licht  und  Wärme  hervorbringen  kann.  Dabei  werden  auch  noch  die 
bereits  an  der  erstarrten  Oberfläche  vorhandenen  chemischen  Verbindungen 

zersetzt,  und  diese  Zersetzung  ist  gleichfalls  mit  einer  starken  Lichtent- 
wicklung verbunden.  Je  gewaltiger  die  herausgetretenen  Gluthmassen 

sind,  desto  länger  wird  der  Verbrennungsprocess  dauern,  und  desto  lang- 
samer wird  auch  die  allmähliche  Abkühlung  vor  sich  gehen.  Über  die 

Ursache  des  plötzlichen  Ausbruches  macht  Zöllner  keine  bestimmten  An- 
nahmen, er  deutet  nur  gelegentlich  an,  dass  der  Zustand  der  Erstarrung 

lediglich  durch  äussere  Einflüsse,  wie  z.  B.  durch  den  Zusammenstoss 
mit  einem  anderen  Weltkörper  oder  durch  den  Einsturz  eines  Meteors 
wieder  aufgehoben  werden  kann. 

Eine  gewisse  Verwandtschaft  mit  der  Zöllner'sehen  Hypothese  hat 
die  von  Lohse')  aufgestellte.  Nach  dieser  ist  die  Abkühlung  des  Sternes 
nicht  bis  zur  Bildung  einer  festen  Schale,  sondern  nur  bis  zur  Bildung 
einer  lichtabsorbirenden  Atmosphäre  vorgeschritten,  welche  aber  nicht 
immer  so  dicht  zu  sein  braucht,  dass  der  Stern  gänzlich  unsichtbar  wird, 
sondern  sehr  wohl  noch,  wie  es  in  einigen  Fällen  constatirt  ist,  als 
schwaches  Object  vor  und  nach  der  Katastrophe  vorhanden  sein  kann. 
Die  Katastrophe  selbst  besteht  in  der  plötzlichen  Bildung  von  chemischen 
Verbindungen,  die  bei  ganz  bestimmten  Graden  der  Abkühlung  eintreten 
und  infolge  der  enormen  Wärmeentwicklung  ein  Auflodern  des  Sternes 

bedingen.  '  Da  in  verschiedenen  Stadien  der  Erkaltung  bei  ein  und  dem- 
selben Sterne  alle  möglichen  Verbindungen  erfolgen  können,  so  findet  nach  , 

dieser  Hypothese  ein  mehrmaliges  erneutes  Aufflackern  eine  ungezwungene 
Erklärung.  * 

Auf  wesentlich  anderen  Grundsätzen  beruht  die  von  Wilsing^)  er- 

weiterte Klinkerfues'sche^)  Fluthhypothese,  nach  welcher  die  neuen 
Sterne  als  schwach  leuchtende  Himmelskörper  mit  dichter  Atmosphäre 

aufzufassen  sind,  die  von  einem  relativ  dunkleren  Begleiter  in  sehr  ex- 
centrischer  Bahn  umkreist  werden.  Beim  Durchgänge  durch  das  Peri- 
astron  findet  eine  so  starke  Deformation  der  Atmosphäre  des  Hauptsternes 
statt,  dass  ein  Theil  der  Oberfläche  ganz  freigelegt  und  infolge  dessen 
eine  bedeutende  Helligkeitszunahme  bewirkt  wird.  Ist  die  Annäherung 

ganz  besonders  gross,  so  können  dadurch,  dass  nicht  nur  in  der  Atmo- 
sphäre,   sondern    auch    in    den    glühenden    Gasmassen    im    Innern    des 

1)  Monatsber.  der  K.  Preuss.  Akad.  d.  Wiss.  1S77,  p.  826. 
2)  Astron.  Nachr.    Bd.  124,  Nr.  2960. 
3)  Nachr.  von  der  K.  Ges.  d.  Wiss.  zu  Göttingen.    Jahrg.  1865. 
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Hjini»tstt'rues  Fluthwelli'n  entstehen,  Eniptioueu  liervorfrelirju-lit  werden,  die 
n(K'li  wesentlich  zum  plötzlichen  Auwachucn  der  Leuchtkraft  beitni^en  und 
die  auch  das  Auftreten  der  hellen  Linien  im  Spectrum  am  Kiiifachsten  er- 

klären. Nach  dem  Durchpinjce  durch  das  Periastron  liedectkt  sich  mit 

zunehmender  Kntfcrnun^  des  Be;rlciters  die  OberHäche  des  Hauptsternes 
wieder  allmählieli  mit  der  Atnmsphäre,  und  infolge  dessen  verrinf^crt  sich 
die  Leuchtkraft.  Die  Annahme  eines  Uoi)iielsternsystemes  würde  natllrlich 
ein  periodisch  wiederkehrendes  AufHammen  verlanfren,  und  da  ein  solches 
hei  keinem  der  bisher  bekannten  neuen  Ötcnie  beobachtet  worden  ist,  so 
mllsste  man,  wenij^tens  bei  den  älteren  derselben,  sehr  ltossc  Umlnnfs- 
zeiten  voraussetzen,  die  aber  sehr  wohl  möglieh  sind. 

Manche  Astronomen  haben  die  Erscheinunf^en  der  neuen  Sterne  an- 

statt durch  Vorginge  in  einem  zusannnenj^ehörigen  Systeme  durch  zu- 

fällige Annäherung  zweier  ganz  getrennten  Weltkörper  zu  erklären  gesucht, 

oder  auch,  wie  Vogel'),  durch  das  Zusammentreften  eines  Himnudskörpers 
mit  einem  dem  unseren  ähnlichen  Sonnensysteme,  dessen  Centralstern 
durch  allmähliche  Abkühlung  seine  Leuchtkraft  verloren  hat.  Sehr  be- 

achtenswerth  ist  auch  die  von  Seeliger^)  aufgestellte  Hypothese,  welche 
den  Eintritt  eines  Weltkörpers  in  ein  wolkenartiges  Gebilde  von  sehr  dünn 

verstreuter  Materie  annimmt.  Ahulidi  wie  bei  dem  Eindringen  eines 

Meteors  in  die  oberen  Scliichteu  der  Erdatmosphäre  tritt  eine  plötzliche 
Erhitzung  der  Oberfläche  ein,  die  so  lange  bestehen  bleiben  muss,  als  der 

Stern  innerhalb  der  kosmischen  Wolke  sich  bewegt,  vielleicht  mit  geringem 

Auf-  und  Abscbwanken  der  Helligkeit,  je  nachdem  die  Materie  dichter 
oder  dünner  vertheilt  ist.  Nach  dem  Austritte  des  Sternes  aus  der  Wolke 

beginnt  die  Helligkeit  sofort  ziemlich  schnell  abzunehmen. 

Zu  erwähnen  ist  endlich  noch  die  Meteoritenhy])Othese  Lockyers, 
welcher  die  Erscheinungen  der  neuen  Sterne  durch  die  Collision  von 
Meteoriteuschwärmeu  zu  erklären  versucht. 

b.    Die  Veränderlichen  von   langer  Periode. 

Das  Unzulängliche  der  Pickering'scheu  Eintheilung  der  Veränder- 
lichen tritt  am  Deutlichsten  bei  der  zweiten  Classe  hervor,  zn  welcher  bei 

Weitem  der  grösste  Theil  aller  Variablen  zu  rechnen  ist.  Eine  scharfe 

Abgrenzung  gegenüber  der  dritten  und  vierten  Gruppe  sowohl  in  Bezug 
auf  die  Länge  der  Periode  als  auf  die  Art  und  Weise  des  Lichtwechsels 

ist  nicht  innezuhalten,  und  durch  Sterne  wie  rj  Argus  scheint  ein  Über- 
gang zu  der  Gruppe  der  neuen  Sterne  angedeutet  zu  sein.     Man  rechnet 

1)  Mathem.  Abhandl.  der  Kgl.  Preuss.  Akad.  der  Wiss.  1893,  p.  1. 
2)  Astr.  Nachr.    Bd.  130,  Nr.  3118. 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  31 



482  III-   Resultate  der  photometrischen  Beobachtungen  am  Himmel.  ' 

zu    dieser  Classe  gewöhulich  alle  Veränderlicheu ,    bei  denen  die  Liclit- 
variatioueu  in  bestimmter  Gesetzmässigkeit  in   Perioden    von   etwa  drei 
Monaten  bis  zu  zwei  Jahren  und  darüber  vor  sich  gehen.    Der  bekannteste 
Vertreter  dieser  Classe  ist  der  Stern   o  Ceti,  von  Hevel   wegen  seines 
merkwürdigen  Lichtwechsels  »der  Wunderbare  (Mira)«  genannt.    Er  wurde 
von  Fabricius  im  Jahre   1596   als  Stern   2.  Grösse   entdeckt  und  galt, 
weil  er  nach  einigen  Monaten  für  das  blosse  Auge  verschwand  und  auch 
in  den  nächsten  Jahren  nicht  weiter  beobachtet  wurde,  längere  Zeit  für 
eine  Nova.    Erst  von  Hol  war  da  wurde  im  Jahre  1638  seine  Eigenschaft 
uls  Variabler  endgültig  festgestellt.     Durch  zahlreiche  Beobachtungen  seit 
dieser  Zeit  ist  constatirt,    dass  der  Stern   im  Minimum  bis  zur  9.  Grösse 
und  darunter  herabsinkt,  und  dass   seine  Maximalhelligkeit  zwischen  2. 
und  5.  Grösse  schwanken  kann.     Das  hellste  Maximum  scheint  im  No- 

vember 1779  stattgefunden  zu  haben.    Die  Periode  beträgt  etwa  331.6  Tage, 
doch    ist   diese  Dauer  veränderlich   und   zwar,    wie  die  Beobachtungen 
zeigen,  selbst  wieder  periodisch  veränderlich.    Argelander  hat  eine 
Formel  mit  mehreren  Sinusgliedern   aufgestellt,   welche  die  Berechnung 
der  Periodenlänge   für  jede  beliebige   Zeit   ermöglichen    soll,    sich   aber 
keineswegs  stets  als  vollkommen  ausreichend  erwiesen  hat.    Die  Zunahme 
des    Lichtes    vom    Minimum    bis    zum   Maximum    erfolgt  bei   o  Ceti   viel 
schneller  als  die  Abnahme  bis  zum  nächsten  Minimum,  welche  etwa  eine 

doppelt  so  lange  Zeit  in  Anspruch  nimmt.     Es  ist  dies  eine  Eigenthüm- 
lichkeit,   welche   ebenso  wie  die  Veränderlichkeit  der  Periodendauer  für 
die  meisten   der  zu  dieser  Classe  gerechneten  Variablen  charakteristisch 
ist.     Erst  bei  einer  verhältnissmässig  geringen   Zahl  derselben  sind  die 
Erscheinungen   des  Lichtwechsels  so   gründlich   studirt   worden,   dass   es 

^möglich  gewesen  ist,  Formeln  zur  Berechnung  der  veränderlichen  Perioden- 
dauer aufzustellen  und  die  Gestalt  der  mittleren  Lichtcurven  mit  einiger 

Zuverlässigkeit  zu  ermitteln.    Verhältnissmässig  gut  bekannt  sind  die  am 
Frühesten  entdeckten  Glieder  der  Gruppe,    darunter  besonders  %  Cygni, 
U  Aquarii,   8  Serpentis,  Ji  Pegasi,  R  Cancri,   H  Ursae  majoris  u.  s.  w. 

Eine  der  kürzesten  Perioden  in  dieser  Gruppe  besitzt  der  Stern  TJ  Gemi- 
norum,   welcher  in  weniger  als  20  Tagen  von  der  13.  bis  zur  9.  Grösse 
anwächst  und  dann  in  60  bis  70  Tagen  wieder  zum  Minimum  herabsinkt. 

Ob  der  bereits  oben  erwähnte  Stern  x]  Argus  zur  zweiten  Classe  zu  rech- 
nen ist,  kann  noch  als  zweifelhaft  gelten,  da  eine  wirkliche  Gesetzmässig- 
keit im  Lichtwechsel  nicht  nachzuweisen  ist;  jedenfalls   nimmt  er  eine 

extreme  Stellung  innerhalb  der  Gruppe  ein.    Ha  Hey  zählte  diesen  Stern 
im  Jahre  1677  zur  4.  Grösse,    1687  und  später  1751  wurde  er  2.  Grösse 

geschätzt,   1811 — 1815  besass  er  wieder  die  4.  Grösse,   und  1827  wurde 
er  von  Burchell  heller  als   a  Virginis  und   a  Aquilae  geschätzt.     Nach 
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J.  lleröcliel  erreichte  er  im  Jahre  18ii7  last  die  LiehtstUrke  von  SiriuH 

und  verblieb  in  dieser  Hellijjkeit  mit  j?erin^en  »Sehwanknnp'n  bis  Mitte 
184:J.  Seitdem  hat  er  beHtändijc  abjrenommen  nnd  ist  seit  lhOr>  eonstant 

7.  bis  S.  Grösse  g:ebliel)en.  Interessant  ist.  dass  der  Stern  si<;h  inmitten 

eines  Nebelfleekes  befindet,  welcher  el)enfalls  der  \'crändcrlichkeit  ver- 
djlchti«:  ist.  Nach  Looniis  soll  »^  Ar^us  eine  Periode  von  nnj^efähr 
7o  Jaiiren  besit/.en,  doch  fehlen  /unächst  noch  sichere  Anliiiltspnnktc  zur 

Bestätigung  dieser  Hehaui)tung. 
Bei  allen  8tcrneu  der  zweiten  Olasse  ist  der  Helligkeitsunterschied 

zwischen  Maximum  und  Minimum  sehr  bedeutend;  er  beträgt  fast  immer 

mehrere  Grösscnclassen,  und  es  giebt  auch  ausser  Mira  Ceti  und  i>  Argus 
eine  ganze  Anzahl  Sterne,  deren  Maximallichtstärke  um  mehr  als  das 

öOOfache  die  Minimalhclligkcit  llbertritVt.  Bemerkenswerth  ist,  dass  diese 

Veränderlichen  fast  sänimtlich  eine  gelbe  oder  röthlichc  Färbung  besitzen, 

was  darauf  hindeuten  würde,  dass  wir  es  bei  ihnen  mit  Himmels- 
körpern zu  thun  haben,  deren  Abkühlung  bereits  so  weit  vorgeschritten 

ist,  dass  der  Zustand  des  Hothglühens  eingetreten  ist.  Dafür  sprechen 

auch  die  spectroskopischen  Beobachtungen,  nach  denen  die  Sterne  dieser 

Gruppe  meistens  zum  IH.  Spectniltypus  gehören.  Bei  einigen  derselben, 
wie  z.  B.  bei  o  Ceti,  sind  zur  Zeit  des  Maximums  auch  helle  Linien  im 

Spectrum  beobachtet  worden.  Die  Spectralanalyse,  die  sich  bisher  noch 

wenig  mit  diesen  Sternen  beschäftigt  hat,  wird  hier  noch  manche  inter- 

essante Aufschlüsse  geben  können.  Leider  bereitet  die  geringe  Licht- 
stärke im  Minimum  einer  audauenideu  spectroskopischen  Verfolgung  dieser 

Veränderlichen  grosse  Schwierigkeit. 

Zur  Erklärung  der  Lichterscheinungen  dieser  Variablen,  bei  denen 
es  sich  nicht  um  eine  einmal  eintretende  gewaltige  Katastrophe,  sondern 

um  periodisch  wiederkehrende  Vorgänge  handelt,  wird  mit  Vorliebe  die 

Zöllner'sclie  Schlackentheorie  herangezogen.  Dieselbe  setzt  voraus,  dass 
die  Abkühlung  bei  diesen  Himmelskörpern  nicht  gleichmässig  auf  der 

ganzen  OberHäche  erfolgt,  sondern  dass  sich  mehr  oder  weniger  grosse 

dunkle  Flecke  bilden,  und  dass  die  Erscheinungen  des  Lichtwechsels  von 

der  Rotation  des  Himmelskörpers  herrühren.  So  einfach  und  plausibel 

die  Hypothese  auf  den  ersten  Blick  erscheint,  so  stösst  sie  doch  auf 

manche  Schwierigkeiten.  Um  das  im  Vergleich  zur  Abnahme  schnellere 

Anwachsen  der  Helligkeit  zu  erklären,  muss  eine  besondere  Configuration 
der  Schlackenfelder  bei  allen  hierher  gehörigen  Variablen  angenommen 

Averden,  und  die  Veränderlichkeit  in  der  Dauer  der  Periode  kann  nur 

durch  eine  Verschiebung  der  Schlackenfelder  erklärt  werden.  Die  letz- 
teren dürfen  also  nicht  als  feste  unveränderliche  Gebilde,  sondern  eher 

wie  flüssige  oder  wolkenartige  Condensationsproducte  aufgefasst  werden; 
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aber  auch  dann  ist  die  Erklärung  der  mehrfach  beobachteten  Erscheinung, 

dass  die  Veränderlichkeit  der  Periodendauer  selbst  wieder  einen  periodi- 
schen Charakter  hat,  eine  missliche  Sache.  Gylden')  hat,  um  diese 

Schwierigkeit  zu  beseitigen,  die  Zöllner'sche  Hypothese  erweitert,  indem 
er  nicht  bloss  den  besonderen  Fall  ins  Auge  fasst,  wo  die  Rotationsaxe 

des  Himmelskörpers  mit  der  Hauptträgheitsaxe  unveränderlich  zusammen- 
fällt, sondern  indem  er  ganz  allgemein  voraussetzt,  dass  die  Rotationsaxe 

ihre  Lage  zu  den  Massentheilchen  des  Körpers  beständig  verändert.  Da- 
durch würde  eine  eigenthümliche  Drehung  desselben  entstehen,  die  auch 

eine  periodische  Veränderung  der  Umdrehungszeit  erklären  könnte.  Eine 
strenge  mathematische  Behandlung  des  interessanten  Problems  ist  von 

Gylden  durchgeführt  worden.  Die  Zöllner-Gylden'sche  Hypothese 
muss  auch  mit  der  Thatsache  des  enormen  Intensitätsunterschiedes  zwi- 

schen Maximum  und  Minimum,  sowie  ferner  mit  der  grossen  Dauer  der 

Periode  rechnen;  sie  muss  also  eine  sehr  weit  vorgeschrittene  eigenthüm- 
lich  vertheilte  Schlackenbildung  imd  eine  langsame  (im  Vergleich  zur 
Sonnenrotation  sogar  sehr  langsame)  Umdrehungszeit  voraussetzen. 

In  vieler  Beziehung  sympathischer  erscheint  daher  eine  Hypothese, 
die  zwar  ebenfalls  das  Vorhandensein  von  Abkühlungsproducten  an  der 
Oberfläche  oder  in  der  Photosphäre  des  Gestirns  annimmt,  jedoch  von 

der  Rotation  ganz  absieht  und  nur  voraussetzt,  dass  diese  Abkühlungs- 
producte,  ähnlich  wie  wir  es  an  der  Sonne  beobachten,  in  periodischen 
Zeiträumen  sich  auflösen  und  von  Neuem  wieder  bilden.  Die  Ver- 

änderlichkeit der  Periode  hat  nach  dieser  Annahme  nichts  Befremd- 
liches an  sich,  da  das  Gleiche  von  der  Sonnenfleckenperiode  bekannt 

ist.  Auch  die  Ungleichmässigkeit  in  der  Dauer  der  Licht-Zunahme  und 
-Abnahme  findet  eine  Analogie  bei  den  Erscheinungen  der  Sonnenflecke. 
Dagegen  besteht  ein  grosser  Unterschied  darin,  dass  die  Fleckenbildung 
auf  den  Veränderlichen  in  viel  grösserem  Umfange  stattfinden  und  sich 
in  viel  kürzeren  Zeiträumen  wiederholen  muss,  als  auf  der  Sonne.  Bei 
letzterer  ist  bekanntlich  nicht  mit  Sicherheit  ein  Anwachsen  und  Ab- 

nehmen der  Lichtstärke  im  Zusammenhange  mit  der  periodischen  Fleckeu- 
bildung  nachzuweisen.  Wie  gewaltig  müssen  also  die  Umwälzungen  auf 

den  anderen  Gestirnen  sein,  um  Lichtänderungen  von  6  oder  7  Grössen- 
classen  hervorzubringen!  Hier  liegt  der  schwache  Punkt  dieser  Hypo- 

these, ganz  abgesehen  davon,  dass  man  sich  von  der  Ursache  des  perio- 
dischen Entstehens  und  Vergehens  so  grosser  AbkUhlungsproducte  nur 

schwer  eine  klare  Vorstellung  machen  kann. 

1)  Gyid6n,  Versuch  einer  mathematischen  Theorie  zur  Erklärung  des  Licht- 
wechsels der  veränderlichen  Sterne.    fActa  societatis  scientiarum  Fennicae,  Vol.  XI, 

1880.) 
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öelir  viele  Auhäii^cer  liat  iu  liezu«;  auf  die  \  irandfrliclieu  vom  Mira- 

Tvpns  auch  die  bereits  hei  den  neuen  Sternen  erwähnte  W  ilsinj^-K  linker - 

tu  es  "sehe  Fluth-llypothese.  Wenn  der  Tralnint.  wehher  in  der  nehr  hoch 
und  selir  dieht  vorauszusetzenden  Atmosphäre  des  llauptstemes  eine  Fluth- 
welle  hervorhrinjrt,  zur  Zeit  seines  Dureiij;an;;es  dureh  das  Periastrou,  wo 

die  Fluthwirkuujc  inshesondere  bei  «ehr  excentrisehen  Hahnen)  am  alier- 

stärksten  ist,  gerade  auf  der  von  der  Erde  ahgewandteu  Seite  des  Haupt- 
sterues  steht,  so  wird  die  grösste  Aufhellung;  eintreten,  weil  die  ahsor- 

hireude  Hülle  zum  {xrössteu  Theile  von  der  uns  zu^^ekehrten  Seite  hiuweg- 
gezogeu  ist  und  die  eij^entliche  Photosphäre  zu  Tage  tritt.  Freilieh  muss 

die  absorbirende  Kraft  der  Atmosphäre  im  Vcrgleieh  zur  Sonyenatmo- 

sphäre  ganz  ausserordentlich  gross  angenommen  werden,  um  die  Lieiit- 
zuuahme  bei  Stenien  wie  o  Ceti,  x  Cygni  n.  s.  w.  jjlausibel  zu  machen. 

Im  Übrigen  lassen  sich  die  beobachteten  Erscheinungen  durch  die  Fluth- 
Hypothesc  leidlich  gut  erklären.  Zur  liegrüuduug  der  Veränderlichkeit 
der  Periodendauer  müssen  Störungen  zu  Hülfe  genommen  werden,  die 

von  weitereu  Trabanten  des  Systems  ausgehen.  Da  diese  ebenfalls  grössere 

oder  geringere  Fluthwellen  je  nach  der  Lage  ihrer  Bahnen  und  nach 
ihren  Dimensionen  bewirken  können,  so  lässt  sich  die  Verschiedenheit 

der  Lichtstärke  in  verschiedenen  Maximis  und  die  Ungleichheit  der 
Perioden  ungezwungen  deuten. 

Weniger  annehmbar  als  diese  Hypothese  erscheint  die  ebenfalls  bereits 

kurz  erwähnte  Lockyer'sche  Collisionstheorie.  Lockyer  stellt  sich  die 
Veränderlichen  vom  Mira-Typus  nicht  als  einzelne  compacte  Weltkörper 
vor,  sondern  als  ziemlich  dichte  Meteoritenschwärme,  jeden  begleitet  von 

einem  zweiten  kleineren  Meteoritenschwarm ,  der  sich  in  einer  excen- 

trisehen Bahn  um  den  Hauptschwarm  bewegt.  Wenn  die  Periastron- 
distanz  sehr  klein  ist,  so  treffen  im  Periastron  die  äusseren  Theile  der 

beiden  Schwärme  direct  aufeinander;  zwischen  den  einzelnen  Partikelchen 

finden  zahllose  Zusammenstösse  statt,  und  dadurch  wird  eine  starke 

Lichtentwickluug  hervorgebracht.  Abgesehen  davon,  dass  die  ganze  Vor- 

stelhmgs weise  etwas  erkünstelt  ist,  bereitet  die  Erklärung  mancher  be- 
obachteten Thatsachen,  insbesondere  der  grossen  Unregelmässigkeit  der 

Perioden,  erhebliche  Schwierigkeiten.  Es  'scheint  nicht,  als  ob  diese 
Hypothese  bisher  weitere  Vertheidiger  gefunden  hätte. 

c.    Die  unregelmässig  Veränderlichen. 

Alle  diejenigen  Sterne,  bei  denen  zwar  Lichtäuderungen  mit  Sicher- 
heit constatirt  sind,  die  aber  keinerlei  Gesetzmässigkeit  erkennen  lassen. 
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werden  zu  der  dritten  Pickering'schen  Gruppe  der  Veränderlichen  ge- 
rechnet. Ihre  Überwachung  und  Verfolgung  ist  eine  der  schwierigsten 

und  undankbarsten  Aufgaben  für  den  Astronomen,  und  es  ist  daher  leicht 
erklärlich,  dass  das  Interesse  für  die  meisten  dieser  Veränderlichen  sehr 

bald  erlahmt  und  unsere  Kenntniss  von  ihnen  durchaus  lückenhaft  ge- 
blieben ist.  Dazu  kommt,  dass  die  gesammte  Lichtänderung  bei  sehr 

vielen  dieser  Variablen  äusserst  geringfügig  ist,  bei  einigen  nur  wenige 
Zehntel  Grössen  umfasst,  sodass  die  allergenauesteu  Messungen  und 
Schätzungen  dazu  gehören,  um  überhaupt  die  Veränderlichkeit  zu  erkennen. 
Da  die  meisten  hierher  gehörigen  Sterne  röthlich  gefärbt  sind,  so  ist  ihre 
Beobachtung  von  vornherein  erschwert,  und  es  giebt  zweifellos  manche 

unter  ihnen,  bei  denen  die  vermeintliche  Variabilität  lediglich  auf  physio- 
logische Einflüsse  zurückzuführen  ist.  Man  sollte  gerade  bei  dieser 

Gruppe  mit  der  Behauptung  der  Veränderlichkeit  sehr  vorsichtig  sein  und 

nur  solche  Sterne  in  die  Cataloge  aufnehmen,  bei  denen  die  Gesammt- 
änderung  der  Helligkeit  mindestens  0.5  Grössen  beträgt  und  von  mindestens 
zwei  Beobachtern  vollkommen  übereinstimmend  constatirt  worden  ist.  Es 

ist  durchaus  gerechtfertigt,  dass  Chan  dl  er  aus  der  Liste  der  Veränder- 
lichen einen  Stern  wie  ö  Orionis  entfernt  hat,  der  früher  allgemein  als 

variabel  galt  und  für  den  sogar  eine  Periode  von  J  6  Tagen  angenommen 

wurde,  der  aber  nach  dem  übereinstimmenden  Urtheile  verschiedener  Be- 
obachter schon  längst  keine  Helligkeitsänderungeu  gezeigt  hat,  die  über 

die  erlaubten  Unsicherheitsgrenzen  der  Schätzungen  hinausgingen.  Viel- 
leicht wäre  es  empfehlenswerth,  noch  manche  anderen  Sterne,  bei  denen 

ein  ähnliches  Verhalten  beobachtet  ist,  aus  der  Liste  der  als  sicher 

veränderlich  bezeichiieten  in  diejenige  der  nur  verdächtigen  zu  über- 
tragen. 

Die  bekanntesten  Vertreter  der  dritten  Pickering'schen  Classe  sind 
die  hellen  Sterne  a  Herculis,  a  Cassiopejae  und  a  Orionis,  nach  welchem 
letzteren  die  Gruppe  häufig  benannt  wird.  Da  gerade  bei  diesen  hellen 
Sternen  die  Anwendung  der  Schätzungsmethode  durch  den  Mangel  an 

genügend  zahlreichen,  nahe  gleich  hellen  und  nahe  gleich  gefärbten  Ver- 
gleichsternen sehr  erschwert  ist,  so  sollten  dieselben  nur  mit  Hülfe  von 

Photometern  verfolgt  werden. 
Die  Lichtstärke  von  a  Orionis  schwankt  etwa  zwischen  den  Grössen 

0.7  und  1.3.  Bisweilen  findet  ein  ganz  regelmässiges  Abnehmen  und 
Anwachsen  der  Helligkeit  statt,  sodass  sich  die  Zeit  des  Minimums  mit 
ziemlicher  Genauigkeit  ableiten  lässt;  in  anderen  Jahren  sind  aber  die 

Lichtänderungen  während  längerer  Zeit  ganz  unmerklich.  Nach  Arge- 
lander  wäre  eine  Periode  von  etwa  196  Tagen  anzunehmen,  doch  ist 
diese  Zahl  durch  neuere  Beobachtunaen  durchaus  fraglich  geworden. 
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Fast  ebenso  verfreblidi  wii-  bei  u  i.'riums  siiul  die  \  erHiu-he  ̂ cweneu, 
bei  (lou  uiulcrou  Sternen  der  (Iruppe  bestiimnte  l'eriodendniiern  nncbzu- 
weiöen,  und  es  ist  diiher  auch  kuuin  ni(j};li«li,  die  pinz  iinrepdniässip'n 
Liebtersclieinun^en  dureb  eine  einbeitliehe  Tb(!<>rie  zu  erklären.  l)ie 

Flutb-Hvputbese  dürfte  kaum  anwendbar  sein,  weil  mau  nur  dureb  die 
Aimabme  von  mebreren  Satelliten  und  von  comidicirten  Störuiifjeu  unter 

denselben  zu  einer  f^ekllustelteu  Deutunj;  der  Vor'ränfje  p:elanp*n  könnte. 

Aucb  die  Fleekenbypotbese  in  einer  der  im  vorigen  rnrji;,'rapben  erwäbnten 
Formen  dürfte  für  sieb  allein  nielit  ausreicbend  sein,  und  man  wird  daber 

in  Ermaufjluug:  von  etwas  Besserem  zur  Kombination  v<»n  mebreren  Hvp(>- 
tbesen  die  Zutiucbt  uebnien  müssen.  So  könnte  man  sieb  vorstellen,  dass 

in  der  Pbotospbäre  älinliebe  Kevolutionen  wie  auf  der  Sonne,  aber  in 

noeb  unrefrelniässi^cren  Zeiträumen  vor  sieb  «jceben,  und  dass  {^leiebzeitifi^ 
eine  liotation  des  Sternes  stattfindet.  Manebe  baben  aucb  norb  eine  neue 

Hypotbese  binzu^efügt,  indem  sie  eine  von  der  Kugel  oder  dem  liotations- 
ellipsoid  abweicbendo  Gestalt  des  Sternes  voraussetzen,  sodass  bei  einer 
Axendrebung  desselben  verscbieden  grosse  Tbcile  der  Oberfiäebe  für  uns 
siebtbar  werden  können.  Alle  diese  und  äbnliebe  Combinatiouen  baben 

jedoeb  eine  befriedigende  Deutung  der  Erscbeinungen  nicht  zu  geben  ver- 
moebt.  Aucb  die  spectroskopischcn  Beobachtungen  dieser  Classe  von 

Veränderlieben  haben  bisher  keine  bemerkenswerthen  Anhaltspunkte  ge- 
liefert. 

d.    Die  regelmässig  Veränderlichen  von  kurzer  Periode. 

Der  Lyra-Typus. 

Die  vierte  Classe  der  Veränderlichen  hat  ihren  Namen  von  dem 

interessantesten  Vertreter  derselben ,  dem  Sterne  (i  Lyrae.  Man  rechnet 

zu  ihr  alle  diejenigen  Variablen,  bei  denen  die  Periodendauer  zwischen 

wenigen  Tagen  und  etwa  2  bis  3  Monaten  schwankt,  und  bei  denen 
ein  coutiuuirlicher  Lichtwechsel  stattfindet.  Eine  strenge  Abgrenzung 

gegen  die  anderen  Typen,  namentlich  gegen  die  zweite  Pickeringsche 

Classe,  ist  natürlich  unmöglich;  doch  Sind  verschiedene  Merkmale  vor- 

handen, die  gerade  für  diese  Veränderlichen  charakteristisch  sind.  Die 

meisten  von  ihnen  zeigen  eine  weissliche  oder  gelbliche  Färbung,  und 

ihre  Spectra  gehören  dem  ersten  oder  zweiten  Spectraltypus  an;  es  sind 

also  wahrscheinlich  Weltkörper,  die  sich  noch  nicht  in  so  vorgeschrittenem 

Entwicklungsstadium  befinden,  wie  die  Veränderlichen  vom  Mira-Typus. 

Die  gesammteu  Hclligkeitsänderuugen  sind  verhältnissmässig  unbedeutend, 

und  es  scheint  beachteuswerth,  dass  bei  einer  grossen  Zahl  dieser  Variablen 
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der  Intensitätsunterschied  zAvischeu  Maximum  und  Minimum  nahezu  den 

gleichen  Betrag  von  etwa  einer  Grössenclasse  hat.  Ein  weiteres  Merkmal 
ist,  dass  bei  den  meisten  hierher  gehörigen  Veränderlichen  neben  dem 

Hauptmaximum  und  Hauptmiuimum  mehr  oder  weniger  deutlich  ausgeprägte 
Nebenmaxima  und  Nebenminima  auftreten.  Die  regelmässigste  Lichtcurve 
von  allen  zeigt  wohl  ß  Lyrae,  dessen  Veränderlichkeit  schon  1784  von 

Ooodricke  entdeckt  wurde,  dessen  Periode  aber  anfangs  zu  klein  an- 
genommen wurde,  weil  man  den  Unterschied  zwischen  Haupt-  und  Neben- 

minimum nicht  richtig  zu  erkennen  vermochte.  Erst  durch  die  ausführ- 

lichen Untersuchungen  von  Argelander'),  Oudemans^)  und  Schönfeld^) 
ist  der  Lichtwechsel  mit  grosser  Genauio-keit  bestimmt  worden.     Xacli 

Fig.  78.     Lichtcurve  von  S  Lyrae. 

Letzterem  hat  ß  Lyrae  im  Hauptmiuimum  die  Grösse  4.5.  Die  Licht- 

stärke steigt  von  da  innerhalb  .3"^  3'?3  bis  zum  ersten  Maximum  (Grösse  3.4), 

sinkt  dann  in  weiteren  3*^  5'?8  zum  Nebenminimum  (Grösse  3.9)  hinab, 
erhebt  sich  wieder  in  3'^  2^9  zum  Maximum  3.4  und  erreicht  endlich 

nach  3*  9^8  von  Neuem  das  Hauptminimum.  Der  ganze  Vorgang  spielt 

sich  in  12*121^8  ab,  imd  die  Lichtcurve  (Fig.  78)  zeigt  zwei  gleich  grosse 
Erhebungen  mit  einer  dazwischen  liegenden  Einbuchtung. 

1)  Argelander,    De  Stella  ,i  Lyrae  variabili  disqnisitio.    Bonnae,   1844  und 
De  Stella  ß  Lyrae  variabili  commentatio  altera.   Bonnae,  1859. 

2)  Oudemans,   Zweijährige  Beobachtungen  der  meisten  jetzt  bekannten  ver- 
änderlichen Sterne.    Amsterdam,  185(5. 

3)  Astr.  Naclir.    Bd.  75,  Nr.  1777. 
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Neuere  rutensueliun^'cn  vou  Schur'),  welche  «ich  auf  die  von  ihm 
anjrcstelltcn  llclli;,'kcitsscliätzuuj:en  in  den  .fahren  1877 — 1885  jrrllmh'U, 
hcstätijreu  in»  CI rossen  und  (lan/xMi  die  Form  der  Ar{?ehinderWhcn  und 

SchöufeUl'schen  Lichtcurve.  Dajce^en  deuten  die  Untersuchungen  Lindc- 
mauns-},  bei  denen  Heohachtun«ren  von  Plassniann  aus  den  Jahren 
ISbS — 1893  zu  (i runde  ̂ 'ele<rt  sind,  auf  eine  nicht  unwesentliche  Ände- 

rung der  Lichtcurve  hin,  insofern  sich  fUr  die  Zwischenzeiten  zwischen 

den  Hauptmomenten  anstatt  der  oben  anircü-cbenen  Zahlen  die  folirfMiden 
Werthe  ergeben: 

Min.  I  bis  Max.I  S-»  1210 

Max.  I     -  Min.  II  W     3.0 

Min.  II    >  Max.  II  3      1.2 

Max.  II  »  Min.  I  3     5.(» 

Eine  weitere  Bestätij^uug  dieser  Änderungen  der  Lichtcurve,  womöglich 
durch  photometrisehe  Messungen,  bleibt  abzuwarten. 

Zur  Berechnung  der  Epochen  der  HauiJtminima  von  (i  Lyrae  kann 
man  die  von  Schur  aufgestellte  Formel  benutzen: 

1855  Jan.  6,  lö^  28".M)  (Mittl.  Z.  Bonn)  +  12«»  21''  47-"  23?72  E 

+  0!31 5938  £■*  — 0^00001211  E\ 

Avo  E  die  Anzahl  der  Perioden  ist,  die  seit  dem  angenommenen  Ilaupt- 
miuimum  im  Jahre  1855  verflossen  sind.  Die  Gesammtlänge  der  Periode 

ist  kleinen  Schwankungen  imterworfen,  die  selbst  wieder  einen  periodischen 

Charakter  tragen;  ausserdem  ist  noch  eine  säculare  Zunahme  derselben 

augedeutet. 
Ebenso  lange  bekannt  wie  (i  Lyrae  sind  zwei  andere  Sterne  desselben 

Typus,  1^  Aquilac  und  d  Cephei,  beide  gleichfalls  im  Jahre  1 784  entdeckt, 
ersterer  von  Pigott,  letzterer  von  Goodricke.  Ihre  Lichtcurven  sind 

nicht  so  symmetrisch  wie  diejenige  von  ß  Lyrae.  Bei  »^  Aquilae  ist  das 
zweite  Maximum  nur  schwach  ausgeprägt,  und  bei  ö  Cephei  ist  es  sogar 

fast  ganz  verwischt.  Die  Länge  der  Periode  beträgt  bei  dem  ersteren 
Stern  7^  4^  1 3""  59f3  und  ist  oficnbar  etwas  veränderlich.  Nach  dem 

Minimum  (Grösse  4.7)  steigt  die  Helligkeit  innerhalb  2''  6^  zum  Haui)t- 

maximum  (Grösse  3.5)  an;  nach  Verlauf  vou  1*^15''  ist  das  Neben- 
minimum  mit  der  Helligkeit  4.1  erreicht,  dann  erhebt  sich  die  Licht- 

stärke noch   einmal  in  etwa   13^  zu   einem   zweiten  Maximum  3.8,   um 

1    Astr.  Nachr.    Bd.  137,  Nr.  3282. 
2,  Bull,  de  l'acad.  Imp.  des  aciences  de  St.-P^tersb.    Nonv.  S6r.  IV   XXXVI), 

1893,  p.  251. 
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dann    endlich    wieder    in    2''  IS*"    zum    Hauptmiuimum    herabzusinken. 
(Fig.  79.) 

Bei  d  Cephei  ist  die  Periode  noch  kürzer;  sie  beträgt  nach  den  Be- 

stimmungen von  Argelander  5^  8^  47™  39!974  und  dürfte,  wie  die 
neueren  Beobachtungen  von  Schur  zeigen,  jetzt  wohl  noch  eine  Secunde 
kleiner  anzunehmen  sein.  Die  Grenzwerthe  der  Helligkeit  sind  4.9  im 

Hauptminimum  und  3.7  im  Hauptmaximum;  zwischen  diesen  beiden  Epochen 

liegt  ein  Zeitraum  von  etwa  1^  14*'.  Nach  den  Beobachtimgen  von  Arge- 
lander und  Heis  findet  etwa  20''  nach  dem  Hauptmaximum  ein  Still- 

stand in  der  Lichtabnahme  statt,  entsprechend  dem  Kebenminimum  und 
Nebeumaximum  bei  ß  Lyrae  und  /;  Aquilae.    Doch  ist  diese  Einbiegung  nicht 

Fig.   79.    Lichtcurve  von  >;  Aquilae. 

als  sicher  verbürgt  zu  betrachten;  die  Beobachtungen  von  Oudemans  er- 
geben den  Stillstand  in  der  Lichtabnahme  erst  etwa  3  Tage  nach  dem 

Hauptmaximum,  und  die  Schur'sche  Lichtcurve  (Fig.  80)  lässt  nur  wenig 
davon  erkennen. 

Die  übrigen  Sterne,  welche  man  mit  einigem  Eechte  zu  der  vierten 

Pickering'schen  Classe  zählen  kann,  sind  bei  Weitem  noch  nicht  so 
gründlich  in  Bezug  auf  den  Verlauf  der  Lichtänderungen  untersucht,  wie 

die  drei  eben  besprocheneu.  Einige  scheinen  ein  ganz  ähnliches  Ver- 
halten wie  r^  x\quilae  zu  haben,  und  man  spricht  daher  bisweilen  von 

einem  besonderen  r]  Aquilae-Typus.  Bei  anderen  ist  die  Einbiegung  der 
Curve  nach  dem  Maximum  nur  unsicher  angedeutet;  man  rechnet  sie  zu 

einem  d  Cephei-Typus.    Bei  allen  zeigt  die  Periodeudauer  kleine  säeulare 
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L'nrejrolinii88i<;keiteii.     Die    bekanntesten    Vertreter    sind    T  MonoeerotiH, 

LGeniinorum,  *S  ÖJi^rittae  und   7' Vulpeculae.   — 
Was  die  ErklUrunj^Hvernnehe  tllr  die  Liehtcrseheinunp-n  bei  den  Sternen 

der  vierten  (Jruppe  anbehmj^'t,  so  ist  obne  Weiteres  ersieiitlieli ,  das«  die 
Annabnie  von  peiiodiseb  erfolj^enden  Fleekenbiblun;xen,  äbidieb  wie  bei 

der  Sonne,  kaum  mit  einem  so  kurzen  und  so  unre^'«'lmässijr  \erhiufenden 

Lichtweehsel  vereinbar  sein  dürfte.  Auch  die  ZöUner'sche  llypotbese 
stösst  auf  manehe  Seiiwieri^keiten.  Um  eine  so  symmetrisehe  Liehteurve, 

wie  bei  ß  Lyrae,  zu  erklären,  mlisste  man  annehmen,  dass  die  Altkllhlunp*- 
jiroduete  auf  zwei  gerade  entgefrengesetzten  Seiten  des  Sternes  anfreiiäuft 
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seien,  und  zwar  auf  der  einen  Seite  in  beträchtlich  grösserer  Menge  als 

auf  der  anderen,  während  die  dazwischen  befindlichen  helleren  Ober- 

flächcntheile  zwei  ebenfalls  gerade  gegenüberstehende  Maxima  besitzen 

mUssteu.  Sehr  wahrscheinlich  ist  eine  solche  Vertheilung  von  dunklen 

und  hellen  Partien  nicht,  und  noch  unwahrscheinlicher  ist  es,  dass  Ijei  der 

ziemlich  schnellen  Rotation  des  Sternes  keine  merkliche  Verschiebung  der 

Abkühlungsproductc  gegeneinander  einti'eten  sollte.  Pickering')  hat  noch 

eine  zweite  Hypothese  zu  Hülfe  genommen,  indem  er  eine  ellipsoidische 

Gestalt  des  mit  unregelmässigen  Schlackcufcldern  bedeckten  Körpers  voraus- 

setzte und  die  kürzeste  Axe  sich  als  Eotatiousaxe  dachte.  Aber  wenn 

es  ihm  auch  gelungen  ist,  unter  diesen  Voraussetzungen  empirische  Formeln 

1)  Proc.  of  the  Amer.  Acad.    New  series.    Vol.  VIII,  p-  2.57. 
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abzuleiten,  welche  die  beobachteten  Lichterscheinungen  bei  ß  Lyrae, 

rj  Aquilae,  d  Cephei  und  L  Geminomm  befriedigend  darstellen,  so  wird 
man  sich  schwerlich  dazu  verstehen,  die  physikalische  Bedeutung  dieser 

Interpolationsformeln  in  vollem  Umfange  anzuerkennen. 
Viel  näher  liegt  bei  den  Veränderlichen  vom  Lyra-Typus  der  Gedanke 

an  eine  bisher  noch  nicht  berührte  Hypothese,  welche  den  Lichtwechsel 

durch  die  gegenseitige  Verdeckung  zweier  (oder  mehrerer)  um  einen  gemein- 
samen Schwerpunkt  sich  bewegenden  Himmelskörper  erklären  will.  Denkt 

man  sich  die  Erde  gerade  in  der  Bahnebene  eines  solchen  Systems  und 
nimmt  zunächst  zwei  gleich  grosse  und  gleich  helle  Sterne  an,  die  sich 

in  einer  kreisförmigen  Bahn  umeinander  bewegen,  so  wird  die  Gesammt- 
helligkeit  des  Systems  zu  den  Zeiten  der  genauen  Bedeckung  gerade 
halb  so  gross  sein  als  zu  den  Zeiten,  wo  die  Verbindungslinie  der  beiden 
Componenten  senkrecht  zum  Visionsradius  ist  und  das  Licht  derselben  sich 
addirt.  Während  einer  ganzen  Umdrehung  des  Systems  finden  in  diesem 
Falle  zwei  gleich  grosse  Helligkeitsmaxima  und  Helligkeitsminima  statt. 
Haben  die  Componenten  nicht  die  gleiche  Leuchtkraft,  so  modificiren  sich 
die  Erscheinungen  in  der  Weise,  dass  beim  Vorübergange  des  weniger 
leuchtenden  Körpers  vor  dem  helleren  ein  Hauptminimum,  dagegen  nach 
einer  weiteren  halben  Eotation  ein  Nebenminimum  stattfindet;  die  beiden 
Helligkeitsmaxima  bleiben  gleich.  Die  Lichtcurve  eines  derartigen  Systems 

würde  vollkommen  mit  der  beobachteten  Lichtcurve  von  ß  Lyrae  über- 
einstimmen. Ist  die  Erde  nicht  genau  in  der  Bahnebene,  so  dass  keine 

centrale  Bedeckung  eintreten  kann,  so  werden  die  Helligkeitsunterschiede 
zwischen  Maximum  und  Minimum  im  Allgemeinen  geringer  sein,  und 

weitere  Modificationen  der  Lichterscheinungen  werden  in  dem  Falle  be- 
dingt werden,  wenn  die  Bahn  der  beiden  Himmelskörper  eine  elliptische 

ist,  deren  grosse  Axe  irgendwie  gegen  den  Visionsradius  gerichtet  ist. 

Nimmt  man  endlich  noch  statt  eines  doppelten  ein  dreifaches  oder  mehr- 
faches System  an,  wo  wiederholte  Bedeckungen  stattfinden  und  ausserdem 

leicht  Störungen  der  Bewegung  vorkommen  können,  so  werden  Ungleich- 
mässigkeiten  der  Lichtcurve  und  der  Periodendauer  die  unvermeidliche 

Folge  sein. 
Man  sieht  also,  dass  fast  alle  photometriscben  Erscheinungen,  die 

wir  an  den  Sternen  der  vierten  Pickeriug'schen  Classe  beobachten,  so  leicht 
und  ungezwungen  durch  die  Verdeckungshypothese  erklärt  werden  können, 
dass  man  ihr  unbedenklich  vor  allen  anderen  den  Vorzug  geben  wird, 
falls  sie  nicht  mit  anderen  als  photometrischen  Beobachtungsthatsachen 
im  Widerspruche  ist.  Hierbei  ist  in  erster  Linie  an  die  Ergebnisse  der 

spectralanalytischen  Forschung  zu  denken,  welche  ein  so  mächtiger  Bundes- 
genosse der  Photometrie  geworden  ist.     Einige  der  wichtigsten  Resultate, 
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zu  denen  die  bisherigen  Bemühungen  auf  diesem  Gebiete  gi-ftihrt  haben, 
mögen  im  Folgenden  noch  kura  berührt  werden. 

Bis  vor  wenigen  Jahren  wusste  man  über  das  Snectrum  von  i  Lvrae 

nur  so  viel,  dass  es  iielle  Linien  enthält,  deren  Sichtbarkeit  pfriodischen 
Schwankungen  unterworfen  ist.  Erst  durch  Pickerings  S|»ectraljihot<>- 
graphieu  wurde  im  Jahre  1S02  die  Aufnu-rksamkeit  darauf  gelenkt,  dass 
sich  dicht  neben  den  hellen  Linien  noch  dunkle  belinden,  und  dass  der 

relative  Abstiind  der  beiden  Liniensystenic  voneinander  veränderlich  ist. 

Seitdem  ist  das  Speetnim  sehr  eifrig  untersu<-ht  worden,  am  (_i rundlichsten 

von  VogeU)  und  Belopolsky-),  und  die  Ausmessungen  der  8pectr<»- 
gramme  haben  zweifellos  festgestellt,  dass  die  Veränderungen  der  relativen 
Lage  der  dunklen  und  hellen  Linien  zu  einander  im  Zusannnenhang  mit 
der  Periode  des  Lichtwechsels  stehen.  Es  liegt  nun  nahe,  anzunehmen, 
dass  man  es  mit  einen  engen  Doppelstemsysteme  zu  thun  hat,  dessen  eine 

intensiver  leuchtende  Componente  ein  Spectruni  mit  hellen  Linien  giebt, 

während  die  dunklen  Linien  der  weniger  leuchtenden  Componente  ange- 
hören; die  Veränderungen  im  Abstände  der  hellen  und  dunklen  Linien 

wären  nach  dem  Doppler -Fizeau'schen  Principe  durch  Bewegung  der 
beiden  Componenten  zu  erklären.  Mau  könnte  hierin  auf  den  ersten  Blick 

eine  Bestätigung  der  oben  besprochenen  Occultations-Hypothcse  finden; 
doch  sind  die  beobachteten  Erscheinungen  nicht  ganz  so  einfach.  Wenn 

mau  ein  System  annehmen  wollte,  wie  es  zur  Erklärung  der  regelmässigen 
Lichtcurve  von  ß  Lyrae  nach  Obigem  am  wahrscheinlichsten  ist,  so  mUssten 

zu  den  Zeiten  der  Minima  die  in  den  Visionsradius  fallenden  Bewegungs- 
componenten  beider  Sterne  gleich  null  sein;  die  dunklen  und  hellen  Linien 
mUssten  demnach  zusammenfallen.  Zu  den  Zeiten  der  Maxima  mUssten 

dagegen  die  im  Visionsradius  gelegenen  Bewegungscomponenten  am  grössten 

sein;  die  hellen  und  dunklen  Linien  müssten  folglich  gegeneinander  ver- 

schoben sein,  und  zwar  in  je  zwei  aufeinander  folgenden  Maximis  in  ver- 
schiedenem Sinne.  Dies  widerspricht  aber  den  Kesultaten  der  Beobachtung. 

Denn  nach  den  Messungen  Vogels  liegen  zur  Zeit  des  Haujitinininiunis 
die  hellen  neben  den  dunklen  Linien  und  zur  Zeit  des  zweiten  Maximums 

fallen  sie  nahe  zusammen.  Belopolsky  hat  nicht  nur  die  relative  Ver- 
schiebung der  hellen  und  dunklen  Linien  gegeneinander  gemessen,  sondern 

auch  die  Verschiebung  beider  gegen  die  Linien  eines  irdischen  Vergleichs- 

spectrums. Er  findet  für  die  hellen  Linien  zur  Zeit  der  Minima  die  Ver- 
schiebung null,  zur  Zeit  der  Maxima  die  grössten  Verschiebungen,  und 

zwar  in  dem  einen  Maximum  im    Sinne  einer  Bewegung  von   der  Erde 

1)  Sitzungsb.  der  K.  Preuss.  Akad.  der  Wiss.  Berlin.    Jahrg.  1894,  p.  115. 
2,  Bull,  de  l'acad.  Imp.  des  sciences  de  St.-Petersb.    Nouv.  S6rie  IV  IXXXYI], 

1893,  p.  163. 
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hinweg,  im  anderen  dagegen  nach  der  Erde  hin.  Im  Gegensatze  hierzu 
findet  er  aus  den  Messungen  der  dunklen  Linien  während  der  ganzen 
Periode  des  Lichtwechsels  die  Verschiebungen  nach  einer  und  derselben 

Seite  des  Spectrums  hin  (nach  Violett).  Das  Verhalten  der  dunklen  Linien 
w^irde  also  auf  eine  stetige  Bewegung  des  Systems  nach  der  Erde  hin 
schliessen  lassen,  während  das  Verhalten  der  hellen  Linien  damit  im 

Widerspruche  steht.  Es  ist  hier  nicht  der  Ort,  näher  auf  diese  Ergebnisse 
einzugehen,  es  genügt  hervorzuheben,  dass  dieselben  zwar  auf  Bewegungen 
innerhalb  eines  zweifachen  oder  mehrfachen  Stemsjstems  mit  Sicherheit 

hinweisen ,  dass  es  aber  zunächst  noch  nicht  gelingen  will ,  die  spectro- 
skopischen  imd  photometrischen  Erscheinungen  durch  eine  einheitliche 
Annahme  über  die  Constitution  und  die  Bewegung  eines  solches  Systems 
zu  erklären. 

Ausser  ß  Lvrae  ist  noch  ein  anderer  Veränderlicher  der  vierten 

Pickering'schen  Gruppe,  6  Cephei,  in  neuerer  Zeit  von  Belopolsky  i)  spec- 
troskopisch  untersucht  worden.  Das  Spectrum  dieses  Sternes  unterscheidet 
sich  wesentlich  von  demjenigen  von  li  Lyrae,  indem  es  keine  hellen 
Linien  aufweist,  sondern  fast  vollkommen  dem  Sonnenspectnim  ähnlich 
ist.  Bemerkenswerthe  Veränderungen  im  Aussehen  des  Spectrums  sind 
im  Zusammenhange  mit  dem  Lichtwechsel  nicht  zu  constatiren,  nur  scheint 
im  Allgemeinen  die  Intensität  des  continuirlichen  Spectrums  zur  Zeit  des 
Maximums  grösser  zu  sein  als  zu  den  übrigen  Zeiten.  Die  Ausmessungen 
der  Spectrogramme  zeigen  Verschiebungen  der  dunklen  Linien  gegen  die 
Linien  des  irdischen  Vergleichspectrums,  diese  Verschiebungen  sind  aber 

nicht  während  der  ganzen  Lichtperiode  constant.  Man  hat  es  hier  zweifel- 
los mit  einem  Doppelsternsysteme  zu  thun,  dessen  Componeten  ausser  einer 

gemeinschaftlichen  Translation  im  Eaume  Bewegungen  um  den  Schwer- 
punkt des  Systems  ausführen.  Unter  der  Annahme,  dass  die  Visions- 

richtung nahezu  in  die  Bahnebene  des  Svstems  fällt  und  dass  die  Um- 
drehungszeit  gleich  der  Lichtperiode  ist,  hat  Belopolsky  aus  den 

gemessenen  Geschwindigkeiten  im  Visionsradius  die  Bahn  des  hypothe- 
tischen Doppelsternsystems  nach  den  von  Lehmann-Filhes^)  entwickelten 

Formeln  berechnet  und  gefunden,  dass  die  Excentricität  nicht  unbeträcht- 
lich ist,  und  dass  der  Periastrondurchgang  etwa  einen  Tag  nach  dem 

Helligkeitsminimum  stattfindet.  Diese  Resultate  sind  zunächst  als  provi- 
sorische anzusehen  und  bedürfen  noch  der  Bestätigung  durch  weitere 

spectroskopische  Beobachtungen;  vielleicht  lassen  sich  dann  die  Verände- 
rungen im  Spectrum  in  noch  besseren  Einklang  mit  den  photometrischeu 

1}  Bull,  de  TAcad.  Imp.  des  scieuces  de  St.-Petersb.   V.  Ser.  t.  2  ̂ 1894;,  p.  26'i 2)  Astr.  Nachr.    Bd.  136,  Nr.  3242. 
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Er«(heiniinjron  briM'i:cn.  Auch  an  deu  Ul»nf,'eii  \  eräiidorlithen  der  vierte» 

Gru|)pe  sind  spectroskupisclu'  Untt'rsiu-liunf^t'ii  driiijjoiid  erwünscht.  Die 
birtherijren  Versuche  sind  au  der  ̂ crin^j^cn  l^ichtütiirke  der  nieiHten  vou 
ihnen  gescheitert,  und  mau  weiss  daher  vou  ihnen  uieht  viel  mehr,  als 
dass  ihre  Spe(!tra.  dem  allf^emeinen  Anhlicke  nach,  eher  mit  dem  Spectruni 
von  d  Cephei,  als  mit  demjeui|i:en  von  li  Lyrae  Uiiereiuzustimmen  scheinen. 

e.    Die   \  eränderlicheu   vom   Al;;ol-Tvj)us. 

Verhältnissmässij!:  am  Schärfsten  abgegrenzt  gegen  die  Ubrigeu  (Jruppcn 

der  Veränderlichen  ist  die  letzte  Pickering'sche  Classe,  zu  welcher  die- 
jenigen Sterne  gezählt  werden,  bei  deneu  nur  innerhalb  kurzer  periodisch 

wiederkehrender  Zeiträume  Lichtänderungen  vor  sieh  gehen,  während  sie 

sonst  constante  Helligkeit  besitzen.  Diese  Classe  hat  ihren  Namen  na«'h 
dem  Sterne  /::f  Persei  oder  Algol,  dessen  Lichtwechscl  unter  allen  Ver- 

änderlichen bisher  wo^hl  am  Sorgfältigsten  und  Eifrigsten  studirt  worden 
ist.  Seine  Varial>ilität  wurde  schon  1667  oder  166*.)  vou  Montanari  be- 

merkt, aber  erst  Goodricke  stellte  17S2  die  besondere  Art  der  Licht- 

änderungeu  fest,  die  dann  durch  zahlreiche  andere  Beobachter,  insbe- 
sondere durch  Schönfeld,  Pickeriug,  Scheiner  und  Chandler  auf 

das  Genaueste  ermittelt  wurden.  Der  Stern  hat  gewöhnlich  die  (jirösse 

2.3;  dann  beginnt  er  plötzlich  abzunehmen  und  erreicht  in  4'' 37".'5  die 
Grösse  3.5,  wächst  dann  wieder  in  etwa  derselben  Zeit  bis  zur  Anfangs- 

hclligkeit  2.3  und  bleibt  in  derselben  während  2' 11 ''33"',  worauf  von 
Keuem  ganz  in  der  gleichen  Weise  die  Lichtänderungen  beginnen.  Die 

Dauer  der  Periode,  d.  h.  die  Zeit  zwischen  zwei  aufeinander  folgenden 
Minimis,  ist  in  den  letzten  Jahrzehnten  wiederholt  sehr  sicher  bestimmt 

worden,  und  es  hat  sich  herausgestellt,  dass  dieselbe  säcularen  Schwan- 

kungen unterworfen  ist.  Nach  den  Angaben  Chaudlers'),  welcher  in 

neuerer  Zeit  fast  das  gesammte  ßeobachtungsmaterial  über  Algol  bear- 

beitet hat,  betrug  die  Periode  zu  Goodrickes  Zeiten  etwa  2«^ 20'' 48'" 58^0. 

Sie  wuchs  mit  kleinen  unregelmässigen  Schwankungen  bis  zu  2^  20'' 48""  59^2 

im  Jahre  1830,  sank  dann  im  Jahre  1858  bis  zu  2'^20''4S"'52^8  herab 
und  erreichte,  nach  einem  nochmaligen  geringen  Anwachsen,  im  Jahre  1877 

deu  Werth  2'^20''48'°5in,  welcher  sich  lauge  Zeit  constant  gehalten  hat, 

gegenwärtig  aber  wieder  zuzunehmen  scheint.  Zur  Berechnung  der  Minima- 
epochen  hat  Chandler  aus  seinen  Untersuchungen  die  folgende  Formel 
abgeleitet : 

Ij  Astr.  Joarn.    Vol.  ",  Nr.  165—167. 
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1888  Jan.  3,  7'^21™  29!23  (Mittl.  Z.  Greenw.)  +  1^  20''  48™  55!425  E 

.    +  173'."3  sinf^V-E/H-  202°30')  +  18™0sm  {i^E+  203°  15') 
H-3™5siii(|-J5;+90"20'), 

worin  E  die  Anzahl  der  Perioden  bedeutet,   welche  seit  der  gewählten 
Anfangsepoche  verflossen  sind. 

Die  Lichtcurve  Algols  (Fig.  81)  hat  eine  sehr  einfache  und  regelmässige 

Form.  Manche  Beobachter  haben  zwar  Abweichungen  von  der  regel- 
mässigen Form  der  Lichtcurve  sowohl  beim  absteigenden  als  aufsteigenden 

Zweige  derselben  vermuthet,  andere  wollen  auch  während  der  Zeit  des 
vollen  Lichtes  kleine  Schwankungen  der  Helligkeit  bemerkt  haben;  doch 
sind  alle  diese  Angaben  keineswegs  als  verbürgt  zu  betrachten,  weil  sie 
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Fig.  81.     Lichtcurve  von  ̂   Persei. 

fast  ausschliesslich  auf  Beobachtungen  nach  der  Stufenschätzungsmethode 

beruhen,  bei  der  gerade  in  diesen  Fällen  die  Gefahr  der  Voreingenommen- 
heit sehr  gross  ist.  Nur  sorgfältige  photometrische  Messungen,  an  denen 

es  bisher  leider  fehlt,  können  uns  vollkommene  Gewissheit  über  etwaige 
Einbiegungen  der  Lichtcurve  verschaifen. 

Die  übrigen  Sterne  der  Algolgruppe  zeigen  im  Allgemeinen  einen 
ähnlichen  Charakter  des  Lichtwechsels  wie  Algol;  nur  sind  bei  den  meisten 
von  ihnen  Ungleichmässigkeiten  mit  Sicherheit  constatirt,  und  insbesondere 

steht  es  fest,  dass  bei  einigen  die  Liehtabnahme  in  kürzerer  Zeit  er- 
folgt als  die  Lichtzunahme.  Man  kennt  gegenwärtig  erst  14  Sterne,  die 

mit  einiger  Bestimmtheit  zu  dieser  Classe  von  Veränderlichen  zu  rechnen 
sind.     Nächst  ß  Persei  sind  am  Längsten  bekannt  A  Tauri  und  S  Cancri, 
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die  im  Jahre  1848  entdeckt  wurden,  und  von  denen  der  erstere  die 

j^röösten,  uoeh  nieht  zur  Genllge  erforschten  rure(!:elmä««ijrk.citen  juifweist. 
Die  Periodendiiuer  ist  bei  den  14  Sternen  unnserordcutlieh  verschieden; 
sie  schwankt  zwischen  9^  Tsigen  {S  Cancri)  und  der  Überraschend  kurzen 
Zeit  von  7.8  Stunden  [S  Antliae).  Djw  Verhiiltniss  des  Zeitraumes,  inner- 

halb dessen  die  Lichtvariationen  vor  sich  gehen,  zur  pmzen  Perioden- 
dauer  ist  ebenfalls  bei  den  einzelnen  Sternen  sehr  verschieden;  es 
schwankt  uu^refähr  zwischen  .J  und  j\.  Zweifellos  existiren  am  Himmel 

noch  viele  Veränderliche  vom  Al^oltyi)us;  doch  ist  ihre  AufHndun.:r  un- 
gemein schwierig  und  nur  durch  glücklichen  Zufall  müglich. 

Besonderes  Interesse  verdienen  zwei  Vertreter  dieser  Gruppe,  }'  (Vgni 
und  Z  Herculis,  weil  sie  eine  doppelte  Periode  besitzen.  Geht  man  nämlich 

von  einer  bestimmten  Minimumepoche  aus,  so  ergiebt  sich  das  Zeitintervall 

zwischen  einer  geraden  und  der  folgenden  ungeraden  Epoche  merklich 

verschieden  von  dem  Intervalle  zwischen  einer  ungeraden  und  der  nächst- 

folgenden geraden  Epoche,  während  die  Hauptperiode,  d.  h.  die  Zwischen- 

zeit zwischen  zwei  benachbarten  geraden  oder  zwei  benachbarten  unge- 

raden Minimis  nahezu  constant  ist.  Nach  den  Untersuchungen  von  Duner*) 

sind  bei  FCygni  die  beiden  Theilperioden  gleich  1*^  lO'*  1 1"'  10'  und  gleich 

IM3M3■"43^  also  die  Hauptperiode  gleich  2'^  23'>  54™  53^ 
Bei  Z  Herculis  sind  die  Bestimmungen  noch  etwas  unsicher.  Die 

Theilperioden  ergeben  sich  flir  1895  ungefähr  zu  1'*  22^  49-"  und  zu  2''  0''  59"", 

die  Hauptperiode  etwa  zu  3'*  23''  48™  20'.  Bei  diesem  Sterne  ist  auch 

ein  nicht  unmerklicher  Helligkeitsunterschied  zw^ischen  den  geraden  und 
ungeraden  Minimis  constatirt. 

Ausser  den  beiden  eben  erwähnten  Sternen  zeigt  noch  ein  anderer 

Vertreter  der  Algolgruppe,  U  Cephei,  gewissermassen  eine  doppelte  Licht- 
curve,  indem  die  Minimalhelligkeit  der  geraden  Epochen  stets  um  einige 

Zehntel  Grössenclasseu  von  derjenigen  der  ungeraden  Epochen  verschieden 

ist.  Der  Charakter  der  doppelten  Periode  ist  aber  nicht  so  scharf  aus- 

geprägt wie  bei  Y  Cygni  [und  Z  Herculis ,  da  die  Epochen  der  Neben- 
minima  fast  genau  in  die  Mitte  der  Hauptepochen  fallen. 

In  der  folgenden  Tabelle  sind  noch  die  wichtigsten  Daten  für  die 

jetzt  einigermassen  sicher  bekannten  Algolsterue  zusammengestellt;  sie 

sind  geordnet  nach  der  Länge  der  Periode.  Ausser  der  Position  für  1 900 

ist  die  Maximal-  und  Minimalhelligkeit,  die  Periodenlänge,  die  Dauer  der 
Lichtänderungen   und    der   Name    des  Entdeckers    mit  Hinzufiigung    des 

1)  ÖfVersigt  af  K.  Svenska  Vetensk.-Akad.  Förhandl.  1892,  p.  325.  —  Ausserdem 
Astrophys.  Journ.    Vol.  I,  p.  285. 

Müller,  Photometrie  der  Gestirne.  32 
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Jahres  der  Entdeckung-  caugegeben.     Bei  Y  Oygni  und  Z  Herculis  ist  nur 
^ie  Länge  der  Hauptperiode  verzeichnet. 

Naine 
Position  für  1900 

A.  R.               Decl. 

Helligkeit 
im 

Max.     Min. 

Länge 

der Periode 

Dauer 

der 

Lieht- 

ände- 

run g 

Entdecker 

5  Cancri .... 8h38'"14s 
+  19°23.'ti 

8.2 

9.8 

9dllh37n,45s 
211?5 

Hind,  1848 
■S  Velorum . 9 29 27 —  44  45.9 7.8 

9.3 5 22  24  21 

15 

Woods,  1894 
TFDelphini  .    . 

20 33 7 
+  17  55.9 9.3 

12.0 4 19  21   11 

14 
Miss  Wells,  1895 

Z  Herculis .    .    . 17 
53 

36 +  15     8.8 
7.1 8.0 

3 23  48  30 5 
Hartwig,  Chand- 

1er,  1894 ;.  Tauri   .... 3 55 8 
+  12  12.5 

3.4 4.2 3 22  52  12 10 
Baxendell,  1848 

U  Coronae .    .   . 15 14 7 
+  32     0.8 

7.5 8.9 3 10  51  12.4 

10 

Winnecke,  1869 

rCygni.    .    .    . 20 
48 

4 
+  34  17.0 

7.1 
7.9 

2 23  54  43 8 Chandler,  1886 

ß  Persei  .... 
3 1 

40 

+  40  34.2 

2.3 
3.5 2 20  48  55.425 9 

Montanari,  1669? 

C/'Cephei    .   .   • 
0 

53 
23 +  81  20.2 

7.1 

9.2 
2 11  49  38.25 10 Ceraski,  1880 

JRS  Sagittarii    . 
18 10 

59 
-  34     8.5 6.4 7.5 2 9  58  24 

13 

Gould,  1874;  Ro- 
berts, 1895 

<r  Librae .... 14 55 38 —    8     7.3 5.0 6.2 2 7  51  22.8 12 Schmidt,  1859 

It  Canis  majoris 7 14 56 —  16  12.4 5.9 
6.7 

1 3  15  46.0 5 
Sawyer.  1887 

U  Ophiuchi    .    . 

ÄAntliae    .    .    . 

17 

9 

11 

27 

27 

56 
+    1  19.3 

—  28  11.2 

6.0 

6.7 

6.7 

7.3 

0 

0 

20     7  42.56 

7  46  48.0 

5 

3.5 

Gould,  1871; 

Sawyer,  1881 
Paul,  1888 

Sämmtliche  Sterne  haben  eine  weisse  oder  gelblichweisse  Farbe, 

und  ihre  Spectra,  soweit  sie  bekannt  sind,  gehören  dem  ersten  Spectral- 

typus  an. 
Man  hat  früher  versucht,  die  Lichterscheinuugen  der  Algolsteme 

durch  Axendrehung  dieser  Himmelskörper  bei  ungleichartiger  Oberflächen- 
beschaifeuheit  zu  erklären,  und  noch  im  Jahre  1881  hat  Bruns')  nach- 

gewiesen, dass  unter  dieser  Annahme  bei  passender  Wahl  der  Bestimmungs- 
stücke auf  theoretischem  Wege  eine  Lichtcurve  abgeleitet  werden  kann, 

die  sich  dem  bei  den  Algolsternen  beobachteten  Helligkeitsverlaufe  durch- 
aus befriedigend  anschliesst.  Indessen  ist  diese  Theorie,  sowie  alle  anderen 

Erklärungsversuche,  gegenwärtig  vollständig  verdrängt  durch  die  Ver- 

deckungshypothese. Pickering2)  hatte  bereits  im  Jahre  1880  eine  Deutung 
der  Lichtverhältnisse  bei  Algol  durch  die  Annahme  von  zwei  Sternen 
versucht,  von  denen  der  grössere  hellere  durch  einen  weniger  leuchtenden 

Begleiter,  der  sich  in  einer  Kreisbahn  um  den  ersteren  bewegt,  zeitweilig 
bedeckt  wird.  Aus  der  Periodendauer,  dem  Helligkeitsunterschiede  zwischen 
Maximum  und  Minimum  und  den  beobachteten  Momenten  von  Anfang, 

Mitte  und  Ende  des  eigentlichen  Lichtwechsels  hatte  Pickering  sogar 

1)  Monatsber.  d.  K.  Preuss.  Akad.  d.  Wiss.  Berlin.    1881,  p.  48. 
2)  Proc.  of  the  Amer.  Acad.  of  arts  and  sciences.    New  series.    Vol.  S,  p.  1. 
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eine  provisorische  Ik'recliuuiig  der  liuhii  (liebes  hypothetiselu'ii  Doppelütoru- 
BVötenis  iiuternoramen.  Eine  werteutliche  Stutze  liut  diese  }l\  potheHe  neitdeui 

dureh  die  speetroskopisehen  Beohachtun^jeu  Vojjels'j  erhalten.  Aus  diesen 
j;eht  hervor,  dass  die  Linien  im  Alpilspeetnun  {jej^en  die  Linien  eines 

irdischen  Verjcleichspeetrums  zeitweilijr  nach  der  einen  utid  zeitweili«; 

nach  der  anderen  Seite  verschoben  sind;  es  tolj^t  also  nach  dem  Dopplcr- 
Fizeauschen  Principe,  dass  der  Stern,  welcher  das  Spectrum  giebt,  sich 

bald  von  der  Erde  hinwej:,  bald  auf  dieselbe  zu  bewegt.  Durch  sorg- 
taltige  Ausmessung  der  Verschiebungen  hat  sich  ergeben,  das»  etwa  1  Tag 

und  10  Stunden  lang  vor  einem  llclligkeitsminimum  eine  Bewegung  von 
uns  hinweg,  dagegen  in  dem  gleichen  Zeiträume  nach  dem  Minimum 

eine  Bewegung  auf  uns  zu  stattfindet.  Dadurch  ist  aber  die  Existenz 

zweier  um  einen  gemeinschaftlichen  Schwerpunkt  r«tirenden  Körper,  von 

denen  der  eine  relativ  dunkel  ist,  so  gut  wie  zweifellos  festgestellt.  Die 

Vereinigung  der  photomctrischen  und  spectroskopischen  Ergebnisse  gestattet 

nun  eine  viel  genauere  Bestimmung  der  Bahn  dieses  Systems,  als  die  Ver- 

werthung  der  Helligkeitsmcssungen  allein.  Die  photomctrischen  Be- 
obachtungen liefern  die  Umlaufszeit  und  die  ungefähren  Dimensionen  der 

beiden  Körper  (letztere  aus  der  Zwischenzeit  zwischen  den  Punkten  der 

Lichtcurve,  wo  die  Krümmung  merklich  zu  werden  anfängt);  die  spectro- 

skopischen Beobachtungen  geben  die  im  Visionsradius  gelegene  Geschwiudig- 
keitscomponente.  Unter  Voraussetzung  einer  kreisförmigen  Bahn,  deren 

Ebene  nur  sehr  wenig  gegen  die  Gesichtslinie  geneigt  ist,  so  dass  die  Be- 
deckung nahezu  central  ist,  ferner  unter  der  Annahme  gleicher  Dichtigkeit 

beider  Körjier  hat  Vogel  die  folgenden  Werthe  berechnet: 

Durchmesser  des  hellen  Hauptstenies  =  1707000  Kim. 

Durchmesser    des    relativ    dunklen    Begleiters   =  133()()00     > 

Abstand  der  Mittelpunkte  =  5194000     » 

Bahngeschwindigkeit  des  Hauptsternes  =  42     »     |    in  der 

Bahngeschwindigkeit  des  Begleiters  =  8S     >     I  Secnnde. 

blasse  des  Hauptsternes  =  |  Sounenmasse 

Masse  des  Begleiters  =  1 

Von  den  übrigen  Algolsternen  liegen  bisher  wegen  der  geringen  Licht- 
stärke der  meisten  keine  zuverlässigen  spectroskopischen  Beobachtungen 

vor,  aus  denen  mit  derselben  Sicherheit  wie  bei  Algol  die  Bahnbewegungen 

und  die  Beschaffenheit  des  Systems  berechnet  werden  könnten.  Indessen 

drängt  sich  bei  dem  analogen  Verlaufe  der  Lichterscheiuungen  der  Ge- 

danke an  Bedeckungen  so  selbstverständlich  auf,   dass  man  heutzutage 

1)  Pnbl.  des  Astrophys.  Obs.  zu  Potsdam.    Bd.  7,  Theil  I,  p.  111. 

32* 
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kaum  einer  anderen  Hypothese  Berechtigung  zuerkennen  wird.  Alle  Ab- 
weichungen von  der  regelmässigen  Algolcurve  lassen  sich  ohne  Weiteres 

durch  plausible  Annahmen  über  die  relativen  Helligkeiten  der  Compo- 
nenten,  über  die  Lage  der  Bahnebeue  zum  Visionsradius,  über  die  Ex- 
centricität  der  Bahn  u.  s.  w.  erklären,  und  auch  Erscheinimgen ,  wie  sie 
z.  B.  die  beiden  Sterne  Y  Cygni  und  Z  Herculis  bieten,  finden  ungezwungene 

Erklärung.  Nach  Duner  besteht  das  System  FC\"gni  aus  zwei  Sternen 
von  gleicher  Grösse  und  gleicher  Helligkeit,  die  sich  in  2*^  23''  54""  43!26 
um  einander  in  einer  elliptischen  Bahn  bewegen,  deren  Ebene  durch  die 
Sonne  geht,  und  deren  Apsidenlinie  einen  gewissen  Winkel  mit  dem 

Visionsradius  bildet.  Noch  genauere  Angaben  macht  Duner  über  Z Her- 
culis. Von  den  beiden  gleich  grossen  Componenten  dieses  Systems  ist 

die  eine  doppelt  so  hell  als  die  andere;  die  Ebene  der  elliptischen  Bahn 
geht  ebenfalls  durch  die  Sonne,  die  Excentricität  ist  0.2475,  und  die 

Apsidenlinie  bildet  einen  Winkel  von  4*^  mit  dem  Visionsradius.  Die  Um- 
drehungszeit ist  3*  23^  48"  30^ 

Das  Hypothetische,  welches  diesen  Untersuchungen  gegenwärtig  noch 
anhaftet,  wird  zweifellos  bald  verschwinden,  sobald  es  gelungen  ist,  mit 
den  mächtigsten  optischen  Hülfsmitteln  der  Neuzeit  auch  die  schwächeren 
Algolsteme  in  den  Bereich  exacter  spectrographischer  Messungen  zu 
ziehen. 

3.   Die  spectralphotometrischen  Beobaclituugeu  der  Fixsterne. 

Bei  der  Besprechung  der  gebräuchlichsten  Formen  der  Spectral- 

photometer  ist  bereits  auf  die  Wichtigkeit  der  Anwendung  dieser' Art  von 
Instrumenten  für  die  Photometrie  der  Himmelskörper  hingewiesen  worden. 
Dadurch  dass  anstatt  des  Gesammtlichtes  die  einzelnen  Strahlengattungen 
miteinander  verglichen  werden,  ist  es  möglich,  einen  Überblick  über  die 
verschiedene  Zusammensetzung  des  Lichtes  der  Gestirne  und  damit  bis 

zu  einem  gewissen  Grade  auch  über  die  verschiedenen  Entwicklungs- 
stadien derselben  zu  gewinnen.  Die  grossen  Schwierigkeiten,  die  bei  der 

directen  Vergleichung  verschiedenfarbiger  Sterne  aus  physiologischen  Grün- 
den auftreten,  kommen  bei  der  spectralphotometrischen  Methode  gar  nicht 

in  Betracht.  Die  Helligkeit  eines  Gestirnes,  bezogen  auf  eine  bestimmte 
Lichtquelle  als  Einheit,  wird  bei  dieser  Methode  nicht  durch  eine  einzige 
Zahl,  sondern  durch  eine  Eeihe  von  Zahlen,  gültig  für  die  verschiedenen 

untersuchten  Stellen  des  Spectrums,  ausgedrückt.  Je  mehr  einzelne  Spec- 
tralbezirke  verglichen  werden,  desto  klarer  wird  das  Bild,  welches  wir 

von  den  Lichtverhältnissen  der  Sterne  erhalten,  und  wenn  der  Zusammen- 
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bang:  zwisclieu  Intensität  und  Wollenlänfrc  fllr  eiur  jcenllj^fud«'  Anzahl  von 

Punkten  ermittelt  ist,  so  lUsst  »ich,  wie  bereits  im  Capitcl  über  (iie|Spec- 

tralpbotometer  anp:e<^eben  ist,  reebnunpimässi^  die  j^esammte  innerhalb 
der  sichtbaren  Grenzen  des  Sjjeetrums  enthaltene  Lieht<|uantität  bestimmen. 

Es  ist  auf  diese  Weise  mUglieh,  die  Erj^ebnisse  der  direetcn  Messutigen 
der  Gesammthellijjkeit  zu  eontrolircn  und  zu  erpinzen. 

So  deutlich  aber  aueh  die  N'ortheile  der  spectralpbotometrischcn  Methode 
vor  Aup:eu  liegen,  so  ist  doch  die  Anwendung  derselben  auf  die  Fixsterne 

in  der  Praxis  mit  sehr,  grossen  Schwierigkeiten  verbunden.  Die  Spectra 
derselben  erscheinen  bei  Anwendung  eines  Kefraetors  und  eines  damit 

verbundenen  Spectralphotonieters  als  schmale  Linien,  die  an  sich  schon, 

ausser  bei  den  allerhellsten  Sternen,  wenig  lichtstark  sind,  aber  noch  viel 

schwächer  werden,  wenn  man  zum  Zwecke  der  Verbreiterung  derselben 
eine  Cylinderlinse  benutzt.  Will  man  daher  schwächere  Sterne  in  den 

Bereich  der  Untersuchung  ziehen,  so  sind  ziemlich  bedeutende  instrumen- 
telle  Hiilfsmittel  erforderlich.  Ein  IJbelstand  ist  femer,  dass  das  ver- 

breiterte Fixstemsi)ectrum  infolge  der  chromatischen  Abweichung  des  Fcm- 
rohrobjectivs  nicht  in  seiner  ganzen  Ausdehnung  von  jjarallelen  geraden 
Linien  begrenzt  ist.  In  den  einzelnen  Spcctralbezirken  ist  also  das  laicht 

auf  einen  mehr  oder  weniger  breiten  Streifen  zusammengedrängt,  während 

das  Spectrum  der  künstlichen  Lichtquelle,  welche  man  bei  den  meisten 

Spectralphotometern  zur  Vergleichung  benutzt,  als  gleichmässig  breiter 
Streifen  erscheint.  Da  es  sich  nun  um  Flächenhclligkeiten  handelt,  so 

ist  es  zur  Erlangung  vergleichbarer  Resultate  erforderlich,  die  verschiedene 

Breite  des  Steruspcctrums  in  Kechnung  zu  ziehen.  Dieser  Übelstand 

würde  wegftillen,  wenn  man  anstatt  eines  Kefraetors  ein  Spiegelteleskop 
benutzte,  bei  welchem  alle  Strahlen  in  einem  Brennpunkte  vereinigt  werden. 

Es  ist  ferner  zu  bedenken,  dass  die  mit  verschiedenen  Apparaten 

gefundenen  Resultate  uiclit  ohne  Weiteres  untereinander  vergleichbar  sind. 

Je  nach  den  benutzten  Prismen  ändert  sich  die  Dispersion  im  Spectrum, 

und  damit  ändert  sich  auch  die  Fläclienhelligkeit  für  einen  bestimmten 

Wellenlängenbezirk.  Es  ist  also  erwünscht,  die  gemessenen  Intensitäten 

in  der  Weise,  wie  es  früher  (Seite  270)  erörtert  worden  ist,  auf  das 

Normalspectnim  zu  reduciren.  Die  Benutzung  von  Ditfractionsgittern,  bei 
denen  diese  Reduction  überflüssig  sein  würde,  empfiehlt  sich  wegen  der 

geringeren  Lichtstärke  nicht. 

Zu  diesen  Schwierigkeiten  kommt  noch  hinzu,  dass  bei  nicht  ganz 

regelmässig  functionirendem  Uhrwerke  das  Steinbild  während  der  Dauer 

der  Messung  nicht  leicht  auf  dem  Si)alte  zu  halten  ist;  selbst  wenn  dies 

aber  durch  Benutzung  eines  Leitfernrohrs  erreicht  werden  kann,  so  be- 
wirkt doch   die  unvenneidliche  Luftunruhe,   dass  das  Stenispectrum  von 
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zahlreichen  hin-  und  herschwankenden  dunklen  Läng-sstrichen  durch- 
zogen erscheint  und  ein  wesentlich  anderes  Aussehen  hat,  als  das  ruhige 

Vergleichslichtspectrum.  Sehr  störend  sind  endlich  noch,  namentlich  bei 
den  Sternen  vom  dritten  Spectraltypus,  die  Absorptionslinien  im  Spectrum. 
Um  diese  zu  beseitigen,  muss  der  Spalt  verhältnissmässig  weit  geöffnet 
werden,  und  dies  hat  wieder  den  Nachtheil  im  Gefolge,  dass  die  Farben 
unrein  werden  und  die  Vergleichung  dadurch  erschwert  wird. 

In  vollem  Umfange  ist  die  Methode  bisher  nur  von  H.  C.  Vogel")  an- 
gewandt worden,  aber  auch  nur  an  einer  geringen  Zahl  der  allerhellsten 

Fixsterne.  Zur  Benutzung  kam  dabei  ein  Glan-Vogel'sches  Spectral- 
photometer,  welches,  mit  dem  grossen  Eefractor  des  Potsdamer  Obser- 

vatoriums verbunden  wurde.  Als  Vergleichslicht  diente  eine  am  Apparate 

aufgehängte  Petroleumlampe.  Die  Verbreiterung  der  Sternspectren  geschah 
nicht  mit  Hülfe  einer  Cyliuderlinse ,  sondern  einfach  dadurch,  dass  der 

Spalt  des  Spectroskops  etwas  ausserhalb  des  Focus  des  Fernrohrobjectivs 
gestellt  wurde.  Die  Messungen  wurden  an  sieben  verschiedenen  Stellen 
des  Spectrums  ausgeführt;  sie  sind  aber  nicht  auf  das  Normalspectrum 
reducirt,  sondern  nur  wegen  der  verschiedenen  Breite  des  Spectrums 

corrigirt.  Die  in  der  folgenden  Tabelle  mitgetheilten  Kesultate  sind  daher 
nur  untereinander  vergleichbar,  Ausser  den  sechs  untersuchten  Sternen, 
die  absichtlich  aus  verschiedenen  Spectraltypen  ausgewählt  sind,  ist  in 
der  Zusammenstellung  noch  die  Sonne  angeführt.  Die  Zahlen  geben  das 
Helligkeitsverhältniss  des  Petroleumspectrums  zu  den  Spectren  der  einzelnen 

Himmelskörper  für  die  verschiedenen  Wellenlängen  au,  wobei  durch- 
gängig der  Werth  für  die  Wellenlänge  bböf^if.i  gleich  100  gesetzt  worden  ist. 

Wellenlänge 
HeUigkeitsverhältniss  des  Vergleichslichtcs  zum  Stern 

a  Can.  maj. a  Lyrae         a  Aurigae «  Bootis     1      a  Tauri 
a  Orionis Sonne 

633,u^ 285 270 
232 200 

218 
202 

232 600 200 191 173 
153 

159 
153 175 555 100 100 100 100 100 loo 100 

517 49 50 
46 

71 

70 

61 

52 

486 
24 27 

20 

57 
53 

47 

27 

464 14 
16 

14 50 
48 

39 

18 444 11 9 12 46 
41 

32 

11 

Wenn  diese  Zahlen  auch  kaum  eine  grössere  Genauigkeit  als  höchstens 

5  Procent  besitzen  werden,  so  geht  aus  der  Zusammenstellung  doch  deut- 
lich hervor,   wieviel  mal  heller  die  weissen  Sterne  in  den  brechbareren 

1)  Monatsber.  der  K.  Preuss.  Akad.  der  Wiss.    Jahrg.  1880,  p.  801. 
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Theilrii  dts  .>j)uctruiiis  sind  jUk  (Uc  K^'lhlichiru  uud  rotlieii.  Ferner  er- 

l^ciebt  HK-h,  <lass  die  Iiitensitiitsvertheilunjr  im  Soniien«peetrum  (nAt  voll- 
Btändij,'  mit  derjeui^'eu  im  Speetrum  von  a  Auripie  UlHT»Mn8timmt;  man 
wird  also  scliliossen  dürfen,  d:iss  die  Sterne  von  diesen»  Tvpus  «ich  in 
äliuliehem  (ilülizustiinde  befinden  wie  die  Sonne,  wUlirend  die  Temperatur 
der  weissen  Sterne  weit  über,  die  Temperutnr  der  rothen  Sterne  weit 
unter  der  Temperatur  der  Sonne  f^elcpren  ist. 

Bei  dem  grossen  Interesse,  welches  der  (legenstand  im  Hinblick  auf 

die  Entwieklungsgesehichte  der  Fixsterne  hat,  wäre  eine  Fortfllhrung  der 
Vogerschen  Untersuchungen  in  grösserem  Massstiibe  durchaus  erwünscht. 

Bisher  scheint  die  Schwierigkeit  der  Beobachtungen  v(m  weiteren  Ver- 
suchen abgeschreckt  zu  haben. 

In  gewissem  Zusammenhange  damit  steht  eine  ganz  eigenartige  l'hoto- 

uietrie  der  Fixsterne,  welche  Picke  ring')  in  seinem  -Uraper  ( 'atalog«  in 
Anwendung  gebracht  hat,  uud  welche  sich  ebenfalls  auf  die  Spectni  der 

Sterne  gründet.  Obgleich  diese  auf  photographischem  Wege  ausge- 

führten Helligkeitsbestimmungen  insofern  keine  vollständigen  spectral- 
photometrischen  Angaben  liefern,  weil  die  Verglcichungen  nur  an  einer 

einzigen  Stelle  des  Spectrums  gemacht  sind,  und  obgleich  ausserdem 
Vieles  gegen  die  Methode  und  die  Art  der  Bearbeitung  einzuwenden 
ist,  so  verdient  das  Unternehmen  doch  hier  erwähnt  zu  werden,  schon 

deshalb,  weil  es  sich  auf  mehr  als  lOOOO  Sterne  erstreckt  und  in  Ver- 
bindung mit  anderen  photometrischeu  Bestimnniugen  in  Zukunft  noch  von 

grossem  Nutzen  sein  kann.  Der  Hauptzweck  der  Pickering'sehen  Arbeit 
war  eine  Classificirung  der  Spectreu  der  Sterne  bis  etwa  zur  siebenten 

Grösse  vom  Nordpol  bis  zur  Declination  —25".  Die  Spectra  wurden 

mittelst  eines  Objectivprismas  von  20  cm  Uftiiung  und  13"  brechend<'m 
Winkel  erhalten,  welches  vor  einem  parallaktisch  moutirten  Voigtlünder- 

schen  Objective  von  20  cm  Durchmesser  uud  115  cm  Focallänge  so  an- 
gebracht war,  dass  die  brechende  Kante  parallel  der  täglichen  Bewegung 

stand.  Dadurch  dass  dem  Uhrwerk  eine  etwas  andere  Geschwindigkeit 

als  nach  Sternzeit  ertheilt  wurde,  bewegte  sich  das  Spectrum  langsam 

über  die  photographische  Platte  und  erschien  daher  ein  wenig  verbreitert. 

Bei  einer  durchschnittlichen  Expositionszeit  von  5  Minuten  flir  Aquator- 

sterne  hatten  die  Spectra  auf  der  Platte  eine  Länge  von  1  cm  und 

eine  Breite  von  etwa  1  mm.  Zur  Bestimmung  der  Helligkeiten  der  Spec- 

tren  bediente  sich  Picker iug  eines  photographischeu  Streifens,  welcher 

durch  künstliches  Licht  hervorgebracht  war  und  an  dem  einen  Ende 

ganz  dunkel,   an  dem   anderen  Ende  vollkommen  durchsichtig  erschien, 

1)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  26.  [.art.  I  and  Vol.  27. 



504  III-  Resultate  der  photometriachen  Beobachtungen  am  Himmel. 

ähnlich  wie  ein  keilförmig  geschliffenes  Stück  dunklen  Glases.  Dieser 
Vergleichsstreifen  wurde  durch  ein  Verfahren  erhalten,  welches  mit  dem 

früher  beschriebenen  Janssen'schen  (Seite  299)  eine  gewisse  Ähnlichkeit 
hat.  Die  Helligkeitsabstufuug  des  Streifens  Hess  sich  durch  Rechnung 
ermitteln,  und  eine  daran  angebrachte  Scala  gab  für  jeden  Punkt  desselben 
die  Intensität  unmittelbar  in  Sterngrössenclassen  an,  bezogen  auf  einen 

beliebigen  Ausgangspunkt.  Dieser  photographische  Massstab  wurde  nun 
neben  die  aufgenommeneu  Stemspectra,  aus  denen  durch  ein  Diaphragma 
stets  ein  bestimmter  Theil  herausgeblendet  war,  gelegt  und  dann  diejenige 

Stelle  des  Streifens  aufgesucht,  wo  die  Dichtigkeit  des  Silbernieder- 

schlages die  gleiche  zu  sein  schien,  wie  auf  dem  herausgcbleudeten  Be- 
zirke des  Sternspectrums.  Die  Ablesungen  an  der  Scala  gaben  dann  für 

zwei  verschiedene  Sterne  unmittelbar  den  Helligkeitsunterschied  in  Grüssen- 
classen,  gültig  für  die  untersuchte  Stelle  des  Spectrums.  Sämmtliche 

Messungen  wurden  nur  an  einem  einzigen  Punkte  in  der  Nähe  der  Wellen- 
länge 432  i^tf.1  ausgeführt;  es  stünde  aber  natürlich  Xichts  im  Wege,  die 

Vergleichungen  auf  beliebig  viele  Stellen  des  Spectrums  auszudehnen. 
Die  Einheit,  auf  welche  die  so  erhaltenen  Speetralhelligkeiten  bezogen 

werden,  kann  willkürlich  gewählt  werden;  Pickering  hat  aber,  um  die 

Angaben  mit  den  optischen  Helligkeiten  der  Sterne  in  einen  gewissen  Zu- 
sammenhang zu  bringen,  das  folgende  Verfahren  eingeschlagen.  Auf  jeder 

Platte,  welche  gewöhnlich  eine  beträchtliche  Anzahl  von  Spectren  ent- 
hielt, wurden  diejenigen  Sterne  aufgesucht,  deren  Spectrum  dem  ersten 

Typus  angehörte,  und  für  welche  in  der  Harvard  Photometry  die  op- 
tische Helligkeit  angegeben  ist.  ]\[it  Zugrundelegung  dieser  Helligkeits- 

werthe  wurde  nun  aus  den  photometrischeu  Spectralmessungen  der  be- 
treffenden Sterne  für  jede  Platte  eine  Constaute  berechnet,  und  mit  Hülfe 

dieser  Constante  wurden  dann  die  endgültigen  Helligkeiten  für  sämmt- 
liche Sterne  des  Draper  Cataloges  abgeleitet.  Das  System  schliesst  sich 

natürlich  nur  für  die  Sterne  vom  ersten  Typus  an  das  System  der  Harvard 

Photometry  an;  für  alle  anderen  Sterne  sind  die  Grössen  des  Draper 
Cataloges  nicht  direct  mit  den  optischen  Grössen  vergleichbar.  Zwei 
Sterne,  die  in  diesem  Cataloge  als  gleich  hell  bezeichnet  sind,  können, 
wenn  sie  verschiedenen  Typen  angehören,  in  der  Harvard  Photometry 
um  mehr  als  zwei  Grössen  voneinander  verschieden  sein. 

So  interessant  in  mancher  Hinsicht  das  Pickering'sche  Verfahren  ist, 
auf  welches  hier  nicht  näher  eingegangen  werden  kann,  so  wird  doch 
schwerlich  eine  Photometrie ,  die  sich  nur  auf  Vergleichungen  in  einer 
einzigen  Strahlengattung  gründet,  allgemeinen  Anklang  finden.  Erst  wenn 
der  Versuch  gemacht  würde,  die  spectralphotometrischen  Messungen  über 
möglichst    viele    Stellen    des    Spectrums    auszudehnen    und    daraus    das 
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Oesumintlicht  der  Sterne  zu  hercchneu,  würde  der  \Ve{;  zu  einer  diircliaus» 
rationellen  und  einwurfsfreion  IMiotonietrie  der  Fixsterne  un;;elmhnt  «ein. 
Die  Hindernisse,  die  sich  jeder  plioto-rruphirtclien  LicIitnieHsun^:  ent^ej^eu- 

ßtcllen,  treten  auch  bei  der  Pickerinjj'schen  Methode  in  vollem  Uiufan^e 
auf.  Die  (lenauijrkeit  der  Hesnltate  steht  entschieden  hinter  der  bei  op- 

tischen Messunp'u  erreichbaren  zurück.  Insbesondere  ist  die  Hestinnnunj? 
der  photojrraphischen  Vergleichsscala  ein  heikler  Punkt,  ab;:;esehen  vtin 

allen  anderen  Schwierigkeiten,  die  durch  die  äusseren  l'nistiinde,  nament- 
lich durch  die  Unruhe  der  Luft,  die  Absorption  in  der  Atmosphäre,  die 

verschiedene  Emptindliclikeit  der  benutzten  Platten  u.  s.  w.  herbeigeführt 
werden. 

4.   Die  photographischcn  Helligkeiten  der  Fixsterne. 

Nachdem  im  letzten  Capitel  des  zweiten  Abschnittes  die  photogra- 
phischen Methoden  zur  Bestimmung  des  Gesammtlichtcs  der  (lestirne  be- 

reits so  ausführlich,  als  es  in  diesem  IJuche  wünschcnswcrth  schien,  be- 
sprochen worden  sind,  braucht  hier  nur  noch  kurz  auf  die  wichtigsten 

Ergebnisse  dieser  Methoden  am  Fixsteruhimmel  hingewiesen  zu  werden. 

Die  grossen  Hoftiiungen,  die  man  im  vorigen  Jahrzehnt  auf  die  Ent- 
wicklung der  ])hotographischen  Photometrie  gesetzt  hatte,  sind  freilich 

nicht  in  Erfüllung  gegangen,  und  es  ist  gegenwärtig  sogar  ein  Stillstand 

in  den  Bemühungen  auf  diesem  Gebiete  eingetreten.  Aber  der  Hau]»t- 
vorthcil,  der  bei  der  photographischen  Methode  darin  liegt,  dass  man  in 
verhältnissmässig  sehr  kurzer  Zeit  von  einer  beträchtlichen  Anzahl  von 
Sternen  Aufnahmen  erhält,  die  zur  Bestimmung  der  Helligkeit  in  aller 
Bequemlichkeit  ausgemessen  werden  können,  ist  so  in  die  Augen  fallend, 

■dass  es  verfehlt  sein  würde,  von  weiteren  Versuchen  abzustehen,  selbst 

wenn  es  nicht  gelingen  sollte,  alle  im  Früheren  erwähnten  Schwierig- 
keiten zu  überwinden  und  die  Genauigkeit  so  weit  zu  treiben,  als  mau 

anfangs  erwartet  hatte.  Dass  die  photographische  Photometrie  der  Fix- 
sterne sich  jemals  der  optisch-physiologischen  so  weit  überlegen  zeigen 

sollte,  dass  man  auf  die  letztere  gänzlich  verzichten  könnte,  ist  durchaus 

unwahrscheinlich;  dagegen  werden  die  photograj)hischen  Hclligkeitsbe- 
stimmungen  immer  eine  sehr  willkommene  Ergänzung  der  bisherigen 

physiologischen  Resultate  bilden;  für  gewisse  specielle  Aufgaben  wird 

man  unbedenklich  schon  heute  eine  ausgedehntere  Anwendung  der  Photo- 
grai)hie  empfehlen  können. 

Man  hat  sich  bisher  davor  gehütet,  eine  besondere  Intensitätsscala  für 

die  photographischen  Helligkeiten  einzuführen.     Es  ist  vielmehr  der  Begritf 
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der  Sterngrösse  zunächst  streng  festgehalten  und  ein  möglichst  enger 
Anschluss  an  die  optische  Grössenscala  erstrebt  worden.  Solange  die 

photographische  Photometrie  noch  nicht  auf  genügend  sicherem  Funda- 
mente ruht,  mag  eine  derartige  Verbindung  das  Beste  sein;  aber,  da  nun 

doch  einmal  wegen  der  verschiedenartigen  Zusammensetzung  des  Fix- 
sternlichtes eine  directe  Vergleichuug  der  photographischen  und  optischen 

Helligkeiten  für  alle  Sterne  unmöglich  ist,  so  wird  man  in  Zukunft 
schwerlich  auf  einen  allzu  engen  Anschluss  Gewicht  legen  und  eventuell 
nicht  davor  zurückschrecken,  die  photographischen  Grössen  vollkommen 
unabhängig  zu  machen.  Gegenwärtig  benutzt  man  gewöhnlich  die  weissen, 
dem  ersten  Spectraltypus  angehörigen  Sterne  als  Verbindungsglieder  und 

bestimmt  aus  ihnen,  wie  bereits  früher  auseinandergesetzt  ist,  die  Con- 
stanten der  Formeln,  welche  zur  Ableitung  der  photographischeu  Grössen 

dienen.  Damit  ist  allerdings  erreicht,  dass  wegen  des  Überwiegeus  des 
ersten  Spectraltypus  für  den  grössten  Theil  der  Sterne  am  Himmel  die 

photographischeu  Helligkeitsangaben  mit  den  gebräuchlichen  Catalog- 
helligkeiten  direct  vergleichbar  sind;  aber  für  die  Sterne  der  anderen 
Speetraltypen,  die  weniger  reich  an  photographisch  wirksamen  Strahlen 
sind,  geben  die  photographischen  Bestimmungen  verhältnissmässig  zu  kleine 
Helligkeiten.  Man  kann  im  Durchschnitt  annehmen,  dass  ein  Stern  vom 
HI.  Typus  photographisch  um  etwa  2.5  Grösseuclasseu  schwächer  gemessen 
wird  als  optisch.  Die  blosse  photographische  Helligkeitsangabe  für  irgend 
einen  Stern  giebt  uns  also  nur  dann  eine  ungefähre  Vorstellung  von  der 

physiologischen  Helligkeit  desselben,  wenn  gleichzeitig  auch  sein  Spectral- 
typus bekannt  ist. 

Die  bisherigen  Arbeiten  auf  dem  Gebiete  der  photographischen  Fix- 
sternphotometrie  sind  zum  grössten  Theile  nur  als  Vorversuche  zu  be- 

trachten; sie  waren  in  erster  Linie  dazu  bestimmt,  die  verschiedenen  Arten 

der  Ausmessung  zu  erproben  und  über  die  wichtigsten  principielleu  Fragen 
Klarheit  zu  schaffen.  Von  zusammenhängenden  Messungsreihen,  die  einen 
ungefähren  Überblick  über  die  zu  erreichende  Genauigkeit  geben  könnten, 

sind  eigentlich  nur  die  Ausmessung  der  Plejadengruppe  von  Charlier') 
und  die  von  Pickering-)  veröffentlichten  photographischen  Helligkeits- 

verzeichnisse hervorzuheben. 

Charlier  hat  sich  bei  seiner  Arbeit  der  Methode  der  Durchmesser- 
bestimmung der  photographischen  Steruscheibchen  bedient,  die  zweifellos 

vor  allen  anderen  Methoden  den  Vorzug  verdient.  Das  von  ihm  benutzte 

chemisch  achromatisirte  Objectiv  von  81  mm  Ofluung  und  100  cm  Brenn- 
weite war  an  dem  Stockholmer  Refractor  befestigt,   und  die  Aufnahmen 

1)  Publ.  der  Astron.  Gesellschaft,  Nr.  19. 
2)  Annais  of  the  Astr.  Obs.  of  Harvard  College.    Vol.  18,  No.  VII,  p.  119. 
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nmfasHten  eineii  Kaum  von  etwa  20  Quadnitf'rsulon  am  Hiniiiu»!.  Den 

l'ntersnrhun^'en  zn  (Jrunde  frelo^  wurden  vier  Platten,  die  bei  Exposition«- 
zeiten  zwischen  13  Minuten  und  3  Stunden  aufpenoniinen  waren.  Auf  jeder 
derselben  wurden  die  l)urchine»»er  von  52  der  Hesser^ehen  IMejadeuHtenie 

Rorji^t'jiltifc  auöfremessen,  und  mit  Zu{^rundele^''unjc  der  von  Lindemann  fllr 
diese  Sterne  photometriseh  bestimmten  Hellifrkeiten  wurden  die  Constanten 

der  Formel  ///  =  a  —  h  lo^D  berechnet,  wo  fu  die  photo.irraphische  (»rösne 
und  D  den  {gemessenen  Durchmesj^ier  des  Stenischeibchens  rei»räsentirt. 
Zur  Ableitung  des  Ilelligkeitscataloges  der  riejaden;rruppo  wurde  nur 

die  am  Längten  exponirte  Platte  benutzt.  Auf  dieser  wurden  im  (ianzen 

'364  Stenisclieibchen  ausgemessen  und  daraus  die  Intensitäten  mittelst  der 
betreffenden  Formel  bestimmt,  ausserdem  wurden  noch  von  168  schwächeren 

Sternen  der  Platte  die  photograi)hisclien  Helligkeiten  angenähert  durch 
Schätzungen  des  Schwärzungsgrades  erhalten.  Die  Vergleichung  der  vier 

Charlier'sehen  Plejadenaufnahmen  gestattet  ein  Urtheil  Über  die  bei  dieser 
Methode  der  Ilelligkeitsbestimmung  zu  erreichende  Genauigkeit.  Das- 

selbe ist  ausserordentlich  gUnstig.  Grössere  Abweichungen  zwischen  den 
vier  Hestimmungen  eines  Sternes  als  0.4  Grüssenclassen  kommen  nicht 

vor,  und  der  wahrscheinliche  Fehler  einer  einzelnen  photographischen 

Helligkeit  ergiebt  sich  im  Durchschnitte  zu  ±  o.lo  Grösseuclassen;  die 

Genauigkeit  bleibt  also  nur  sehr  wenig  hinter  den  besten  jdiotomctrischen 

Messungen  zurück.  Die  Ausmessung  der  Plejadengruppe  ist  freilich  inso- 
fern eine  der  günstigsten  Aufgaben  für  die  photographische  Photometrie, 

als  die  sämmtlichen  zu  vergleichenden  Sterne  auf  derselben  Platte  ent- 

halten sind,  welche  auch  gleichzeitig  genügend  zahlreiche  zur  Constanten- 

bestimmung  geeignete  Anhaltsterue  aufweist.  Dadurch  werden  von  vorn- 
herein die  bedenklichsten  Schwierigkeiten,  die  bei  der  photographisehen 

Methode  auftreten,  beseitigt;  insbesondere  kommt  die  verschiedene 

Empfindlichkeit  verschiedener  Platten  gar  nicht  und  der  Einfluss  der 
Extinction  nur  verschwindend  wenig  in  Betracht;  die  überaus  gefährliche 

Einwirkung  der  Unruhe  der  Luft  triöt  alle  zu  vergleichenden  Sternbikbrheu 

in  demselben  Grade.  Endlich  ist  eine  Vergleichung  der  photogra])hischen 

Resultate  mit  den  optisch  photometrischen  gerade  bei  der  Plejadengruppe 

ausserordentlich  günstig,  weil  fast  alle  Sterne  dieser  Gruppe  dem  ersten 

Spectraltypus  angehören.  Alles  in  Allem  betrachtet  wird  man  den 

Charlier'sehen  Helligkeitscatalog  der  Plejaden  unbedenklich  für  einen 
äusserst  werthvollen  Beitrag  zur  Fixstemphotometrie  erklären  dürfen. 

Auf  ähnliche  Aufgaben,  insbesondere  auf  die  Ausmessung  noch  dichterer 

Sterngruppen,  die  den  optischen  Helligkeitsbestimmungen  grosse  Schwierig- 
keiten bereiten,  sollte  die  photographische  Photometrie  künftig  in  erster 

Linie  ihr  Augenmerk  richten. 
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Bei  Weitem  weniger  gimstig  lautet  das  Urtbeil  über  die  Pickering- 
schen  photographischen  Helligkeitsverzeichnisse.    Von  diesen  bezieht  sich 

das  eine  ebenfalls  auf  die  Plejadengruppe,  und  die  von  Charlier  ange- 

stellte Vergleichuug  zwischen  seinen  und  den  Pickering'schen  Resultaten 
lässt  einen  systematischen  Gang  erkennen,  der  zweifellos  dem  Pickering- 
schen  Verfahren  zur  Last  zu  legen  ist.    Das  zweite  Verzeichniss  umfasst  alle 
Sterne  (1009  an  der  Zahl)  heller  als  fünfzehnter  Grösse,  die  nicht  weiter  als 

1"  vom  Nordpol  abstehen.    Ein  dritter  Catalog  endlich  enthält  1131  Sterne 
zwischen  der  dritten  und  neunten  Grösse  innerhalb  des  schmalen  Gürtels 

von  —  2°  bis  +  2°  Declination.    Die  benutzten  Aufnahmen  sind  zum  Theil 
mit  bewegtem,  zum  grössten  Theil  mit  ruhendem  Fernrohr  gemacht  worden : 
die  Helligkeiten  sind  also  in  der  überwiegenden  Zahl  durch  Yergleichung 
der  von  den  Sternen  auf  der  photographischen  Platte  beschriebenen  Striche 
(trails)  abgeleitet  worden.    Steht  diese  Methode,  wie  früher  betont  worden 
ist,  an  und  für  sich  schon  hinter  der  Methode  der  Durchmesserbestimmung 
der  Sternscheibchen  zurück,  so  ist  auch  in  mancher  anderen  Hinsicht  das 

ganze  Verfahren  Pickerings  keineswegs  nachahmenswerth.    Er  bediente 
sich  wieder,  wie  bei  den  spectralphotometrischen  Messungen  des  Draper 

Catalogs,   einer  photographischen  Scala,   die   er  in  der  "Weise  herstellte, 
dass  er  von  einem  bestimmten  Sterne  eine  Eeihe  von  gleich  langen  Auf- 

nahmen unter  Anwendung  von  verschiedenen  Blenden  vor  dem  Objectiv 

machte.     Die  Blendenöffnungen  waren  so  abgemessen,  dass  das  Verhält- 
niss  je  zweier  aufeinander  folgenden  freien  Objectivflächeu  gleich  2.5  war. 
Unter  der  Annahme,   dass  das  Abblendungsprincip  durchaus  einwurfsfrei 
ist,  würde  der  Unterschied  in  dem  Aussehen  zweier  aufeinander  folgenden 
Striche  der   Scala  einem  Helligkeitsunterschiede  von   einer  Grössenclasse 
entsprechen.     Pickering    hat    die    von    dem    gewählten  Vergleichsterne 
beschriebenen  Striche  aus  der  photographischen  Platte  herausgeschnitten 
und  benutzt  dieselben  als  feste  Scalen  zur  Vergleichuug  mit  allen  anderen 
Strichaufnahmen,   wobei  noch  Zehntel  der  einzelnen  Intervalle  geschätzt 
werden.    Abgesehen  von  der  verhältnissmässig  grossen  Unsicherheit  dieser 
Schätzungen   ist    die   Abblendungsmethode    aus    verschiedenen    Gründen, 
insbesondere   wegen  des  schädlichen  Einflusses    der    Beugung   bei    sehr 
kleinen  Offnungen,   entschieden  zu  verwerfen.     Xicht  viel  besser  ist  das 
Verfahren,  welches  Pickering  bei   der  Verwerthung  der  mit  bewegtem 
Fernrohr   gemachten  Sternscheibchenaufnahmen   angewendet   hat.     Auch 
hier  ist  eine  feste  Scala  benutzt  worden,   bestehend  aus  einer  Eeihe  von 
Bildern  eines  bestimmten  Sternes  auf  derselben  Platte,  die  bei  verschiedenen 

Expositionszeiten    erhalten   waren.     Die  Expositionszeiten  waren  so  ge- 
wählt,   dass    der  Unterschied    zwischen   je    zwei   aufeinander   folgenden 

Bildern    der   Scala    wieder    einer    Intensitätsänderimg    von    einer  ganzen 
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Grössenclassc  entsprechen  sollte.  Zehntel  des  Intervalle»  wurden  durch 
Schätzung;  erhalten.  Da  der  Zusammenhan};  zwischen  der  Dichtigkeit  des 
Silbemiederschhi^es  und  der  Expositionszeit  keineswe^  durch  ein  ein- 

faches Gesetz  ausgedrückt  werden  kann,  sondern  empirisch  ennittelt 
werden  muss,  so  ist  die  Herstellung;  der  festen  Vergleichsscala  eine  der 
schwierigsten  Aufgaben  bei  diesem  Verfahren.  Um  von  den  Fehlern  der 
Scala  einigermasseu  frei  zu  werden,  hat  Picke  ring  auf  jeder  Platte 
noch  eine  Gruppe  von  Polsternen  aufgenommen,  deren  Helligkeiten  mit 
dem  Meridianphotometer  und  einem  Keilphotometer  bestimmt  waren,  und 
die  zur  Ermittlung  von  Keductionsgrössen  für  jede  Platte  dienen  sollten. 
Damit  ist  zugleich  auch  der  Auschluss  der  photographischen  Helligkeiten 
an  das  System  der  Harvard  Photometry,  den  Pickering  bei  allen  seinen 
photographischen  Helligkeitsverzeichnissen  streng  festhält,  erreicht. 

Die  Haujjtschwierigkeiten,  die  sich  einer  allgemeinen  i)hotographischen 

Fixsternphotometrie  entgegenstellen,  sind  in  den  eben  besprochenen  Vor- 
arbeiten nicht  beseitigt,  vielmehr  erst  in  ihrem  vollen  Umfange  erkannt 

worden,  und  es  bleibt  der  Zukunft  überlassen,  inwieweit  es  gelingen 

wird,  dieser  Schwierigkeiten  Herr  zu  werden  und  die  bisherigen  unvoll- 
kommenen Methoden  durch  cinwurfsfreiere  zu  ersetzen. 

Ein  specielles  Gebiet  der  Fixsternphotometrie,  wo  auch  schon  jetzt 
die  Photographie  mit  Aussicht  auf  günstigen  Erfolg  angewendet  werden 
könnte,  umfasst  die  veränderlichen  Sterne,  speciell  diejenigen  von  kurzer 
Periode.  Es  ist  leicht  möglich,  auf  ein  und  derselben  Platte  eine  grosse 

Anzahl  von  Aufnahmen  eines  Veränderlichen,  alle  von  gleicher  Expositions- 
dauer, nahe  nebeneinander  zu  machen.  Der  Vortheil,  den  dieses  Ver- 
fahren namentlich  für  die  Sterne  vom  Algoltypus  gewähren  kann,  wo  es 

auf  die  Festlegung  möglichst  vieler  Punkte  der  Lichtcurve  ankommt,  liegt 

auf  der  Hand.  Zur  Ableitung  der  Helligkeiten  sollte  dabei  ausschliess- 
lich die  Methode  der  Bilddurchmesserbestimmuug  benutzt  werden,  und 

ferner  sollte  es  Regel  sein,  nur  Differenzmessungen  gegen  einen  benach- 
barten Stern,  von  denen  wohl  stets  einer  auf  der  Platte  vorhanden  sein 

wird,  zu  verwerthen.  Es  wird  keine  Schwierigkeiten  bereiten,  die  zu- 
gehörigen Sternbildchen  auf  der  Platte  zu  unterscheiden.  Die  Diflferenz- 

messung  macht  den  Einfluss  der  Extinction  fast  ganz  unschädlich,  und 
auch  die  wechselnde  Luftunruhe,  einer  der  gefährlichsten  Feinde  der 

photographischen  Photometrie,  kommt  dabei  nicht  in  Betracht.  Handelt 
es  sich  nur  um  die  Festlegung  der  Epochen  der  Minima  oder  Maxima 
imd  um  die  Bestimmung  der  blossen  Form  der  Lichtcurve,  so  geben  die 

gemessenen  Unterschiede  zwischen  den  Bilddurchmessern  des  Veränder- 
lichen und  des  benutzten  Vergleichsternes,  ganz  gleichgültig,  in  welcher 

Einheit   sie    ausgedrückt    sind,    alles    erforderliche    Material.      Bei    der 
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Anwendung  dieser  Methode  auf  die  Algolsterne  wird  es  am  Ehesten  mög- 
lich sein,  kleine  Einbiegungen  und  Unregelmässigkeiten  der  Lichtcurven, 

die  bei  optisch  photometrischeu  Bestimmungen  der  Aufmerksamkeit  leichter 
entgehen  können,  zu  entdecken;  auch  sind  alle  Täuschungen,  die  durch 
etwaige  Voreingenommenheit  des  Beobachters  veranlasst  sein  könnten, 
von  vornherein  ausgeschlossen.  Schon  heute  kann  man  mit  Sicherheit 
behaupten,  dass  auf  diesem  beschränkten  Gebiete  die  photographische 
Photometrie  der  optischen  zum  Mindesten  ebenbürtig  ist. 

Handelt  es  sich  nicht  nur  um  die  Form  der  Lichtcurve,  sondern  soll 

der  Betrag  der  Helligkeitsschwankung  in  einem  bestimmten  Masse  an- 
gegeben werden,  so  ist  eine  Constantenbestimmung  für  jede  Platte  er- 

forderlich, und  es  treten  dann  sofort  alle  im  Früheren  erwähnten  Schwierig- 
keiten auf.  Am  Besten  wird  man  in  diesem  Falle  noch  zum  Ziele 

kommen,  wenn  mehrere  dem  Veränderlichen  nahe  stehenden  Sterne  von 

verschiedener  Helligkeit  mit  auf  der  Platte  enthalten  sind.  Eine  sorg- 
fältige Bestimmung  der  photometrischen  Grössen  derselben  ermöglicht 

dann  den  Anschluss  der  photographischen  Helligkeitsscala  an  das  übliche 
optische  System. 

Bisher  sind  nur  an  Algol  photographische  Helligkeitsbestimmungen 

versucht  worden,  und  zwar  von  Charlier')  und  Townley^).  Die  Ur- 
theile  beider  Beobachter  weichen  wesentlich  voneinander  ab.  Während 

Charlier  der  Meinung  ist,  dass  unter  günstigen  atmosphärischen  Be- 
dingungen durch  die  photographische  Methode  weit  bessere  Resultate  er- 

reicht werden  können,  als  durch  die  optische  Methode,  erkennt  Townley 

keineswegs  die  Überlegenheit  der  Photographie  an  und  hebt  die  Schwierig- 
keiten, die  sich  dabei  entgegenstellen,  nachdrücklich  hervor.  Freilich 

ist  das  von  Letzterem  eingeschlagene  Verfahren,  bei  welchem  der  Einfluss 
der  atmosphärischen  Extinction  sowie  der  Unruhe  der  Luft  sich  in  vollem 
Grade  geltend  machen,  durchaus  zu  verwerfen.  Das  ungünstige  Urtheil 

sollte  daher  auch  auf  keinen  Fall  von  weiteren  Bemühungen,  die  Photo- 
graphie für  die  Helligkeitsbestimmungen  der  Veränderlichen  nutzbar  zu 

machen,  abschrecken. 

1)  Bihang  tili  K.  Svenska  Vetensk.-Akad.  Handlingar.    Bd.  18,  Afd.  I,  No.  3. 
2)  Publ.  of  the  Astr.  Soc.  of  the  Pacific.    Vol.  6,  1894,  p.  199. 



ANHANG. 

I.  Tafel  der  nach  den  Theorien  von  Lambert,  Lorarael -Seeliger  und 
Euler  berechneten,  vom  Phasenwinkel  abhängigen  Reductionen 

auf  volle  Beleuchtung  eines  Planeten. 

Phasen- —  [sin«  4-(7i- 
-o)  cos«] 

I— siu-tiing^ 

Logarithmen 

•          « 

log  cot - 

cos'- 

Winkel 
a 

n 

Logarithmen Grössen- clsssen 

J 

Grössen- classen 

2 

Logarithmen GrOasen- 
c  lassen 

0 0.0000     1 0.00 
0.0000     2 0.00 O.OIMM»     „ 

0.00 
1 9.9999    2 0.00 

9.9998     4 0.00 0.0000     , 
0.00 

2 9.9997    3 0.00 9.9994     7 0.00 
ll.'.l'.IOO     2 

0.00 
3 9.9994    4 0.00 

9.9987     8 
0.00 9.0997     ., 0.00 

4 9.9990    ,; 0.00 

9.9979  ,0 

O.Ol 

9.9995     ̂  

0.(M) 5 9.9984    7 0.00 

9.9069  j2 
0.<»1 

9.0992     4 

0.00 Ö 9.9977    8 O.Ol 
9.9057  14 O.Ol 9.0088     4 

0.00 7 9.9969  m O.Ol 

9.9943  15 O.Ol 9.0984    5 

0.00 8 9.9959  11 O.Ol 

9.9928  16 0.02 9.9979    6 

O.Ol 9 9.9948  ,2 O.Ol 
9.9912  17 

0.02 
9.0073    6 

O.Ol 
10 9.9936  ,3 0.02 

9.9895  18 
0.03 9.9967     7 

O.Ol 11 9.9923  15 0.02 
9.9877  20 

0.03 
9.9960    8 

O.Ol 12 9.9908  ,5 0.02 
9.9857  20 

0.04 9.9952    s O.Ol 

13 9.9893  17 0.03 
9.9837  22 

0.04 
9.9944    y 

O.Ol 
14 9.9876  18 0.03 

9.9815  23 0.05 

9.9935  10 

0.02 
15 9.9858  19 0.04 

9.9792  24 0.05 

9.0025  10 

0.02 16 9.9839  20 0.04 

9.9768  25 
0.06 

9.0915  11 

0.02 

17 9.9819  22 0.05 
9.9743  26 

0.06 

9.9904  12 

0.02 18 9.9797  23 0.05 

9.9717  26 0.07 
0.0892  ,2 

0.03 
19 9.9774  24 0.06 

9.9691   28 0.08 

9.9880  13 

0.03 
20 9.9750  25 0.06 

9.9663  28 0.08 
9.9867  14 

0.03 
21 9.9725  26 

(1.07 
9.9635  29 

0.09 

9.9853  ,4 

0.04 22 9.9699  27 0.08 
9.9606  30 

0.10 

9.9839  15 
0.04 

23 
9.9672  28 0.08 

9.9576  31 
0.11 

9.0824  ,6 
0.04 

24 9.9644  30 0.09 
9.9545  32 

0.11 

9.9808  17 0.05 

25 9.9614  31 0.10 
9.9513  39 0.12 

0.9791   ,7 

0.05 
26 9.9583  39 0.10 

9.9481  3^ 
0.13 

9.9774  18 

0.06 

27 9.9551  33 0.11 
9.9448  35 

0.14 

9.9756  18 

0.06 
28 9.9518  34 0.12 

9.9413  35 

0.15 

9.9738  10 

0.07 
29 9.9484  35 0.13 

9.9378  36 0.16 
9.9719  20 

0.07 
30 9.9449  36 0.14 

9.9342  36 0.16 
9.9699  21 

0.08 
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Phasen- —  [8ina  +  (7r- 
-  «)  cos  «] 1— sin— t 

f 

angT 

^logcot- 

cos^ 

a 

2 

Grössen- 
classen 

Winkel 
a 

TT 

Logarithmen Grössen- classen Logarithmen 

'-                 4 

Grössen- classen Logarithmen 

31 9.9413 38 0.15 9.9306 

38 
0.17 

9.9678 
21 

0.08 
32 9.9375 39 0.16 9.9268 38 

0.18 9.9657 
22 

0.09 

33 9.9336 40 
0.17 9.9230 39 

0.19 9.9635 
22 

0.09 
34 9.9296 41 

0.18 9.9191 40 
0.20 9.9613 

24 

0.10 
35 9.9255 42 

0.19 9.9151 

40 

0.21 9.9589 25 

0.10 
36 9.9213 

43 
0.20 9.9111 41 0.22 9.9564 

25 

0.11 

37 9.9170 45 0.21 9.9070 42 0.23 9.9539 

26 

0.12 

38 
'9.9125 45 0.22 9.9028 

42 

0.24 9.9513 26 

0.12 

39 9.9080 
47 

0.23 9.8986 

43 

0.25 9.9487 

27 

0.13 

40      1 9.9033 48 0.24 9.8943 44 
0.26 9.9460 

28 

0.13 
41      ' 

9.8985 49 
0.25 9.8899 45 0.28 

9.9432 29 

0.14 

42      , 9.8936 50 0.27 9.8854 
45 

0.29 9.9403 30 

0.15 

43     1 
9.8886 

52 
0.28 9.8809 

46 0.30 9.9373 30 

0.16 

44 9.8834 52 0.29 9.8763 
47 0.31 9.9343 31 

0.16 

45 9.S782 54 
0.30 9.8716 48 

0.32 9.9312 32 

0.1' 

46      : 9.8728 55 
0.32 9.8668 48 0.33 9.9280 

32 

O.lS 

47 9.8673 56 
0.33 9.8620 49 0.34 9.9248 

33 

0.19 

48 9.8617 57 
0.35 9.8571 50 0.36 9.9215 

34 

0.20 

49 9.8560 
59 0.36 9.8521 51 0.37 9.9181 

35 

0.20 

50 9.8501 60 
0.37 9.8470 

51 0.38 9.9146 
36 

0.21 

51 9.8441 61 
0.39 9.S419 

52 
0.40 9.9110 

37 

0.22 

52 9.8380 
62 

0.40 9.8367 53 0.41 9.9073 

37 

0.23 

53 9.8318 
64 

0.42 9.8314 54 0.42 9.9036 

38 

0.24 

54      i 9.8254 
65 

0.44 9.8260 54 0.43 9.8998 39 

0.25 

55 9.8189 
66 

0.45 9.8206 
55 

0.45 9.8959 

40 

0.26 

56 9.8123 
67 

0.47 9.8151 56 0.46 9.8919 

41 

0.27 

57 9.8056 69 
0.49 9.8095 

57 
0.48 9.8878 

41 

0.28 

58           : 9.7987 70 0.50 9.S038 
57 

0.49 9.8837 43 

0.29 

59 9.7917 71 0.52 9.7981 58 0.50 9.8794 

43 

0.30 

60     1 9.7846 72 0.54 9.7923 
59 

0.52 9.8751 

45 

0.31 

61 9.7774 74 0.56 9.7864 
60 0.53 9.8706 45 

0.32 
62 9.7700 

75 
0.57 9.7804 

61 
0.55 9.8661 

46 

0.33 
63 9.7625 77 

0.59 9.7743 61 0.56 9.8615 

47 

0.35 64 9.7548 78 0.61 9.7682 
63 

0.58 9.8568 48 

0.36 65 9.7470 79 0.63 9.7619 63 
0.60 

9.8520 49 

0.37 
66 9.7391 81 0.65 9.7556 

64 

0.61 
9.8471 

50 

0.38 67 9.7310 82 0.67 9.7492 65 0.63 9.8421 

50 

0.39 68 9.7228 84 0.69 9.7427 
66 

0.64 9.8371 52 

0.41 
69 9.7144 

85 
0.71 9.7361 66 0.66 9.8319 52 

0.42 
70     1 9.7059 86 0.74 9.7295 68 0.68 9.8267 

54 

0.43 
71 9.6973 88 

0.76 9.7227 

68 

0.69 9.8213 54 

0.45 
72 9.6885 

89 
0.78 9.7159 

69 0.71 
9.8159 

56 

0.46 
73 9.6796 91 0.80 9.7090 

70 

0.73 
9.8103 

56 

0.47 74 9.6705 92 0.82 9.7020 71 
0.74 

9.8047 57 
0.49 75 9.6613 94 0.85 9.6949 72 

0.76 
9.7990 

59 

0.50 
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Phas«>n- —  [sin«  4-  ;-i- 
-«   C08«) 1— Bin  „  taiijr ., 

lo);cot  " 

.,«c 

roB-  ^ 

Wii.kel 

.-r 

Logarithmen Grö8i»en- 
cliii*(»eii 

2           2 

Lo{;nrlthmen 

•1 

OrriBsen- 

clu88en 

Loparith 

1 

men r,r..>*-fn- clattKen 

7<i '.!.»,:,  H) 
;iü  , 0.87 

9. 6877 
73 

0.78 9.7931 
(10 

0.52 

77 9.6423 1 
0.89 9.6S04 

74 

0.80 9.7S71 
61 

0.53 

7S 9.6326 

<t9 

0.92 
0.6730 75 

0.82 
9.7M0 

62 
0.55 

70 9.6227 
100 

0.94 9.(iC)55 

76 
0.84 9.774S 

63 
0.56 

bO 9.6127 102 0.97 9.6579 77 0.86 
'.).76S5 

64 
0.58 

8t 9.6025 104 0.99 9.6502 
78 0.87 

9.7r,2l 
66 0.59 

S2 9.5921 105 1.02 9.6424 
79 

0.89 9.7555 

66 

0.61 

s:i    i 9.5816 
107 

1.05 9.1)345 

*>0 

0.91 
9.7  |S9 

6S 

0.63 

S4 9.5709 

10".» 

1.07 9.6265 
81 0.93 9.7121 

69 (».64 

S5 9.56(K> 1 10 1.10 9.6184 83 0.95 9.7352 

70 

0.(56 

S6 9.5490 113 
1.13 9.6101 83 

0.97 
9.72S2 

71 (►.68 

S7 9.5377 
114 

1.16 9.6018 85 

1.00 

9.7211 
72 

0.70 

SS 9.52(i3 
lir> 

1.18 
9.5933 86 1.02 

9.7139 
74 

0.72 

S9 9.5147 
118 

1.21 9.5847 
87 

1.04 
9.7065 

76 

0.73 

90 9.5029 121 1.24 
9.5760 

88 

1.06 9.6989 
76 

0.75 

91 9.4908 121 1.27 9.5672 

89 

1.08 
9.r,913 

78 

0.77 

92 9.4787 124 1.30 9.5583 90 
1.10 9.6835 

79 

(».79 

93 9.46»)3 126 1.33 9.5493 92 1.13 9.6756 
81 

0.81 

94 9.4537 128 1.37 9.5401 

93 

1.15 9.6675 

82 

0.83 
95 9.44(>9 131 1.40 9.5308 95 

1.17 9.()593 

83 

0.85 
9t) 9.4278 132 

1.43 9.5213 
9(i 

1.20 9.6510 

85 

0.87 
97 9.4146 

135 
1.46 9.5117 97 1.22 9.6425 

86 

0.89 

98 9.4011 
137 

1.50 
9.5020 98 1.25 9.6339 

88 

(».92 
99 9.3874 139 

1.53 
9.4922 

100 
1.27 9.  ('»251 90 (».94 

100 9.3735 142 
1.57 9.4822 102 1.29 9.6161 

91 

(».96 
lol 9.3593 144 1.60 

9.4720 103 
1.32 9.6070 

93 
(».98 

102 9.3449 146 
1.64 9.4617 

105 
1.35 9.5977 

94 

l.(»l 103 9.3303 149 1.67 9.4512 106 1.37 9.5883 96 
1.03 104 9.3154 152 

1.71 9.4406 108 
1.40 

9.57S7 

98 

1.05 
105 9.3(»02 154 

1.75 
9.4298 109 1.43 

9.5()89 
100 

1.08 106 9.2848 
157 

1.79 9.4 1S9 111 
1.45 9.55S9 

102 

l.H» 
107 9.2691 159 

1.83 9.4078 113 1.48 9.5487 
103 1.13 108 9.2532 

163 
1.87 9.3965 

115 1.51 
9.5384 

106 
1.K) 109 9.2369 

165 
1.91 9.3850 

116 
1.54 

9.5278 
107 1.18 

110 9.2204 
169 

1.95 9.3734 119 1.57 
9.5171 

109 1.21 111 9.2035 
171 

1.99 9.3615 120 1.60 9.5062 
111 1.23 112 9.1864 174 

2.03 9.3495 
123 1.63 9.4951 

114 

1.26 
J13 9.1690 

178 
2.08 9.3372 

124 
1.66 9.4S37 

115 1.29 
114 9.1512 

181 
2.12 9.3248 

127 
1.69 9.4722 

118 

1.32 115 9.1331 
184 

2.17 9.3121 
128 

1.72 9.4604 
120 

1.35 116 9.1147 
188 2.21 9.2993 131 1.75 9.4484 

122 1.38 117 9.0959 191 2.26 9.2862 
133 

1.78 9.4362 125 

1.41 118 9.0768 
195 

2.31 9.2729 135 1.82 9.4237 
128 

1.44 
119 9.0573 

199 
2.36 9.2594 138 1.85 9.4109 130 

1.47 120 ''  9.0374 
1 203 

2.41 9.2456 
141 

1.89 9.3979 
132 1.51 Müller ,  Photometrie  der Gestirne. 
33 
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Phasen- 
Winkel 

TT [sin«  +  [n  —  a)  cos  ff] 

T         »ii  Grössen- Logarithmen  ,  ̂j^^^^^ 

.  .      fC  «    ,  (C 

1— sin^  tang  — logcot- 

Logarithmen 

121 
122 
123 
124 
125 
126 
127 
128 
129 

130 
131 
132 
133 
134 
135 
136 

137 
138 
139 
140 
141 
142 
143 
144 
145 
146 
147 
148 
149 
150 

151 
152 
153 
154 
155 
156 
157 
158 
159 
160 
161 
162 
163 
164 
165 

9.0171 
8.9964 
8.9753 
8.9538 
8.9319 
8.9095 
8.8866 
S.8632 
8.8393 
8.8149 
8.7899 
8.7643 
8.7382  268 
8.7114  274 
8.6840 
8.6559 
8.6271 
8.5976 
8.5673 
8.5362 
8.5043 
8.4715 
8.4377 
8.4030 
8.3672 
8.3304 
8.2924 
8.2532 
8.2126 
8.1707 
8.1274 
8.0824  _ 
8.0o5o  405 
7.9873  504 
7.9369 
7.8843 
7.8295 
7.7722 
7^7122 
7.6492 
7.5828 
7.5129 
7.4389 
7.3603 
7.2767 

207 
211 

215 

219 

224 

229 

234 
239 

244 
250 

256 

261 

281 
288 

295 

303 

311 

319 

328 
338 

347 
358 

368 

380 
392 

406 

419 

433 

450 

466 

526 

548 
573 

600 
630 

664 

699 

740 
786 

836 

2.46 
2.51 
2.56 

2.62 
2.67 
2.73 
2.78 
2.84 
2.90 
2.96 

3.03 
3.09 

3.15 

3.22 
3.29 
3.36 
3.43 
3.51 
3.58 
3.66 

3.74 
3.82 
3.91 
3.99 
4.08 
4.17 
4.27 
4.37 
4.47 
4.57 
4.68 
4.79 
4.91 
5.03 
5.16 
5.29 

5.43 
5.58 

5.72 
5.SS 

6.04 
6.22 
6.40 
6.60 

6.81 

9.2315 
9.2172 
9.2026 
9.1877 
9.1725 
9.1571 
9.1414 
9.1254 
9.1090 
9.0923 
9.0752 
9.0578 
9.0399 
9.0216 
9.0029 
8.9838 
8.9642 
8.9442 
8.9237 
8.9026 8.8810  _  _ 

8.8088  2'?9 8.8359  235 

8.8124 
8.7882 
8.7632 
8.7375 
8.7110 8.6838  280 
8.6558  291 
8.6267  302 
8.5965  314 
8.5651  32Ö 
8.5325  338 
8.4987  352 
8.4635  368 
8.4267  385 
8.3882  402 
8.3480  491 
8.3059  444 
8.2615  468 
8.2147  494 

8.1653 
8.1128 
8.0568 

43 

46 

49 52 
54 

57 
60 

64 
67 

71 

74 79 

83 87 91 

96 200 
205 
211 

216 

222 

242 
250 

257 

265 

272 

525 560 

Grössen- classen 

1.92 
1.96 

1.99 
2.03 

2.07 
2.11 
2.15 
2.19 
2.23 

2.27 
2.31 
2.36 

2.40 
2.45 
2.49 
2.54 
2.59 

2.64 
2.69 

2.74 
2. SO 2.85 
2.91 
2.97 

3.03 

3.09 
3.16 
3.22 

3.29 
3.36 
3.43 
3.51 
3.59 
3.67 
3.75 
3.84 
3.93 
4.03 
4.13 

4.24 4.35 
4.46 
4.59 
4.72 
4.86 

cos^2 

Logarithmen  i  Gr
üssen- 

°  classen 

9.3847 
9.3711 
9.3573 

9.3432 
9.3288 
9.3141 
9.2991 

9.2837 

136 138 

141 144 

147 
150 

154 
157 

9.2680  161 

9.2519 
9.2355 
9.2186 
9.2014 
9.1838 

9.1657 
9.1472 
9.1282 
9.1087 
9.0887 
9.0681 9.0470  217 
9.0253  223 
9.0030  230 

8.9800 
8.9563 

8.9319 
8.9067 
8.8807 
8.8538 
8.8260 

8.7972 
8.7674 

8.7364 
8.7042 
8.6707  349 
8.6358  365 

8.5993 
8.5612 
8.5213 8.4793  44; 
8.4352  46 

8.3887 
8.3394 
8.2871 
8.2314 

164 

169 

172 

176 
181 

185 190 

195 

200 

206 

211 

237 

244 

252 
260 

269 
278 

288 

298 

310 

322 

335 

381 

399 
420 

1 

5 

493 523 

557 

1.54 
1.57 
1.61 
1.64 
1.68 

1.71 

1.75 
1.79 

1.83 
1.87 1.91 

1.95 2.00 

2.04 
2.09 
2.13 

2.18 

2.23 

2.28 
2.33 
2.38 

2.44 
2.49 
2.55 
2.61 

2.67 
2.73 
2.80 

2.87 

2.94 
3.01 
3.08 
3.16 

3.24 3.32 
3.41 

3.50 3.60 
3.70 
3.80 

3.91 
4.03 

4.15 
4.28 

4.42 
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IIa.  Mittlere  Extinctionstabellen  für  Potsdam  (Meereshöhe  100 in)  und 
für  den  Gipfel  des  Säntis  (Meereshöhe  2500 m)  von  Grad  zu  Grad 

in  Helligkeitslogarithmen  und  Grössenelassen. 
Wahre 

Zenitli- 
Poti«d:iui 

11" 
O.OOOG 

12 o.oooS 
13 ll.dOlO 
14 0.(M»13 

15 11.01116 

U) 0.0019 

17 0.0023 
18 0.0027 

19 0.0032 
20 0.0037 
21 0.0042 
22 O.OOls 
23 0.0051 
24 0.0061 

2.") 
O.O068 

20 0.0076 
27 0.OOS4 
2S 0.0093 
29 0.0102 

30 O.Ol  12 

31 0.0122 
32 0.0133 
33 0.0144 
34 0.0156 
35 0.0169 
36 0.0182 
37 0.0196 
38 0.0211 
39 0.0227 

40 0.0244 
41 0.0262 
42 0.0281 

43 0.0301 
44 0.0323 
45 0.0346 
46 0.0370 
47 0.0396 
48 0.0423 
49 0.0452 

0.00 

0.00 
(».00 
0.00 

(».00 
0.00 
O.Ol 
(».Ol 

O.Ol 

O.Ol 
O.Ol 
O.Ol 
O.Ol 
0.02 
0.02 

0.02 
0.02 
0.02 

(».(»3 
0.03 
0.03 

0.03 
0.04 
0.04 
0.04 
0.05 

0.05 
0.05 
0.0() 
0.06 
0.07 

0.07 o.(»s 
0.08 
0.09 

0.09 
0.10 
(».11 
0.11 

.Säntid 
\Val:rc 

'Zeuitli- 

irith.   GrAK8en| distan/. 

O.OIHO 0.00 

50" 

o.o(»r2 0.00 

51 

O.OOl  1 
0.00 

52 

0.()(»17 

(».00  ! 
53 

0.0(»19 (».00  ! 

54 

0.(»022 O.Ol 55 
(».(»025 0.(»1  1 

56 
(».0029 O.Ol  ! 57 

(».oo:t2 0.(»1 58 

0.0036 
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71 
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73 
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74 
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75 
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76 
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77 
0.01 6(» 0.(»4 78 
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0.04 79 
0.0181 0.05 80 
0.0192 

0.05 81 
0.0204 0.05 82 0.(»217 

0.05 
83 0.0231 0.06 84 

0.0245 0.06 85 
0.0260 0.06 

86 0.0276 
0.07 

87 
0.0293 0.07 88 

riiti«(luia Siiiitis 

I."L;urith.    |(i 

0.01S2 

0.0514 
(».0549 

0.05S6 
0.0()25 
(».0667 

0.0711 

0.O75S 
O.(»80S 
0.(»8()2 
0.0920 

(».09S2 
0.1048 

0.1118 

0. 1 1 94 (t.l270 

0.1364 

0.1400 
0. 1 5()4 
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0.1 79S 
0.1931 

0.2075 
0.2232 

0.2405 
0.259() 
0.2807 

0.3040 

0.3298 
0.3585 

0.3908 

0.4279 

0.471S 0.5260 0.5959 

0.6892 
0.8164 

0.9929 
1 .2409 

0.12 

0.13 

0.14 0.15 

0.16 

0.17 

0.18 
(».19 

0.20 0.22 
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0.26 

0.28 
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3.10 

.««rilh. 

0.0310 0.0328 

0.034S 

0.03()9 
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0.0415 

0.0440 
(».(»!(>(; 

0.0194 
0.0524 

0.055() 
0.0590 
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0.0667 
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0.0863 

0.0922 
0.0987 

0.1059 
0.1139 0.1228 

0.1327 
0.1438 

0.1563 
0.1705 

0.1868 
0.2057 

0.2277 
0.2536 

0.2845 0.3221 

0.3688 

0.4277 

0.5034 
0.6035 
0.7408 
0.9358 

33* 

o.os 
0.08 0.09 

0.09 0.10 

0.10 
(».11 
(».12 

0.12 0.13 

0.14 

0.15 
0.16 
0.17 

0.18 

0.19 
0.20 0.22 

0.23 
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0.26 

0.28 

0.31 

0.33 0.3(5 
0.39 

0.43 

0.47 

0.51 

0.57 0.63 
0.71 

0.81 
0.92 1.07 
1.26 

1.51 
1.85 

2.34 
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IIb.  Mittlere  Extinctionstabelle  für  Potsdam  zwischen  50°  und  88° 
Zenithdistanz  Yon  Zehntel  zu  Zehntel  Grad  in  Helligkeitslogarithmen. 

NB. 
Einheit« m  der  vierten  Decimale 

Wahre 

Zenith- 0.0 0.1 0.2 0.3 
0.4 

0.5 
0.6 0.7 

0.8 U.9 

distanz 

50° 
482 485 488 491 495 498 

501 504 507 
511 

51 514 517 521 524 528 531 535 538 542 545 
52 549 553 556 560 564 567 

571 575 578 582 

53 586 590 594 597 601 605 609 613 617 
621 

54 625 629 633 637 642 646 650 
654 

658 663 
55 667 671 676 680 684 689 693 698 702 

706 

56 711 716 720 725 729 734 739 744 
748 

753 
57 758 763 768 773 778 783 788 793 798 

803 58 808 813 818 824 829 835 840 845 851 856 59 862 868 873 879 885 891 896 
902 

908 914 

60 920 926 932 938 944 951 
957 963 969 

976 

61 982 988 995 1002 1008 1015 1021 1028 1035 
1041 

62 1048 1055 1062 1069 1076 1083 1090 1097 1104 IUI 
63 1118 1125 1133 1140 1148 1155 

1163 
1171 1178 1186 

64 1194 1202 1210 1218 1226 1234 1242 1251 1259 1267 

65 1276 1285 1293 1302 1310 1319 1328 1337 
1346 1355 

66 1364 1373 1383 1392 1401 1411 1421 1430 
1440 1450 

67 1460 1470 1480 1490 1501 1511 1521 1532 1543 1553 

68 1564 1575 1586 1597 1608 1619 1630 1642 
1653 1664 

69 1676 1688 1700 1712 1724 1736 1748 1760 1773 1785 

70 1798 1811 1824 1837 1850 1863 1876 
1890 1904 1917 

71 1931 1945 1959 1973 1987 2002 2016 2031 2045 
2060 

72 2075 2090 2106 2121 2137 2152 
2168 2184 

2200 
2216 

73 2232 2249 2265 2282 2299 2316 2334 2352 2369 

2387 74 2405 2423 2442 2460 2479 2498 2517 2537 
2556 

2576 

75 2596 2616 2637 2657 2678 2699 2720 2742 
2763 

2785 
76 2807 2829 2852 2875 2898 2921 2944 2968 2992 3016 
77 3040 3065 3090 3115 3140 3166 

3192 3218 
3244 

3271 
78 3298 3325 3353 3381 3409 

3438 3467 
3496 3525 3555 

79 3585 3616 3647 3678 3710 3742 3775 3808 3841 3874 

80 3908 3943 3978 4014 4050 4087 4124 4162 
4200 

4239 

81 4279 4319 4360 4402 4444 4488 4532 4577 4623 4670 
82 4718 4767 4817 4868 4920 4973 5028 5084 5141 5200 
83 5260 5322 5385 5450 5517 5586 5656 

5728 5803 5880 
84 5959 6040 6124 6210 6299 6391 6485 6582 6682 6785 
85 6892 7002 7115 7232 7353 7477 7606 7739 7876 

8018 86 8164 8315 8471 8632 8799 8971 9150 9335 9526 
9724 87 9929 10141 10360 10586 10821 11063 11314 11573 11842 

12120 



111.  Litteraturverzeichniss. 

Obgleich  die  wichtigsten  Arbeiten  auf  dem  fiebiete  der  Astrojjhoto- 
nietrie  bereits  bei  den  ein/ehien  Capiteln  de«  Huches  angemerkt  sind, 
dürfte  doch  vielleicht  Vielen,  die  sich  näher  mit  diesem  Zweige  der 
Astrophysik  beschäftigen  wollen,  eine  besondere  nach  bestimmten  (lesichts- 
punkten  geordnete  Zusammenstellung  der  einschlägigen  Litteratur  nicht 
unwillkommen  sein.  Eine  absolute  Vollständigkeit  ist  dabei  nicht  an- 

gestrebt worden;  der  leitende  Gedanke  war,  in  erster  Linie  alle  diejenigen 
Schriften  anzuführen,  deren  Kenntniss  fllr  ein  näheres  Studium  der  Astro- 
pliotometrie  entweder  unumgänglich  nothwendig  oder  wenigstens  in  irgend 
einer  Beziehung  lehrreich  und  förderlich  erscheint,  dagegen  von  voniherein 
Alles  auszuschliessen,  was  gänzlich  werthlos  ist  oder  höchstens  nur  ein 
nebensächliches  Interesse  bieten  kann.  Aus  diesem  Grunde  sind  z.  H. 

ohne  Weiteres  blosse  Ankündigungen  oder  gelegentliche  kurze  Notizen 
über  Gegenstände  der  Astrophotometrie,  namentlich  wenn  sie  in  schwer 
zugänglichen  Zeitschriften  zu  finden  sind,  ganz  unberücksichtigt  geblieben. 
Es  sollte  denjenigen,  die  sich  mit  der  Litteratur  des  Faches  vertraut 
machen  wollen,  die  Mühe  erspart  werden,  eine  ganze  Anzahl  von  Schriften, 
deren  Titel  in  irgend  einem  Zusammenhange  mit  der  Astrophotometrie  zu 
stehen  scheinen,  deren  Inhalt  aber  häutig  wenig  oder  gar  nichts  damit  zu 
thun  hat,  vergeblich  zu  Käthe  zu  ziehen,  eine  Mühe,  der  ich  mich  selbst 
bei  den  Vorarbeiten  zu  diesem  Buche  nicht  entziehen  konnte. 

Bei  Weitem  die  meisten  der  in  der  Übersicht  aufgezählten  Werke 

sind  von  mir  selbst  durchgesehen  worden,  sodass,  sowohl  was  ihren  In- 

halt als  die  Zuverlässigkeit  der  (.'itate  anbetritit,  eine  gewisse  Bürgschaft 
übernommen  werden  kann;  nur  bei  einer  verhältuissmässig  kleineu  Anzahl 

von  Abhandlungen,  die  mir  nicht  zugänglich  gewesen  sind,  habe  ich  mich 
auf  das  Zeugniss  anderer  Quellen  verlassen  müssen.  Wenn  eine  Abhandlung 
in  mehreren  Zeitschriften  oder  in  Übersetzungen  und  Auszügen  erschienen 

ist.  so  ist  die  Originalpublication  entweder  allein  oder  wenigstens  an  erster 

Stelle  augeführt.     Blosse  Referate  über  astrophotometrische  Arbeiten  sind 
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nur  ausnahmsweise  berUcksiclitigt  worden.  Bei  denjenigen  Artikeln,  die 
vom  Verfasser  nicht  mit  einem  eigenen  Titel  versehen  sind,  ist  eine  kurze 

Inhaltsangabe  (in  eckigen  Klammem)  zu  dem  Namen  des  Autors  hinzu- 

gefügt. 
Die  gewählten  Abkürzungen  der  Citate  werden  durchweg  ohne  weitere 

Erläuterungen  verständlich  sein;  es  verdient  höchstens  noch  hervorgehoben 
zu  werden,  dass  die  fettgedruckte  Zahl  sich  stets  auf  den  Band  oder 
Jahrgang,  die  daneben  stehenden  Zahlen  auf  die  Seiten  beziehen.  Die 
in  Klammem  dabei  gesetzte  Jahreszahl  nennt  fast  immer  dasjenige  Jahr, 
in  welchem  der  betreffende  Band  erschienen  ist. 

Der  gesammte  Stoff"  ist  im  Folgenden  in  acht  Abschnitte  eingetheilt 
worden,  wobei  im  Allgemeinen  die  in  diesem  Buche  gewählte  Disposition 
massgebend  gewesen  ist.  Noch  mehr  ünterabtheilungen  zu  wählen  schien 
bei  der  nicht  allzu  grossen  Zahl  der  vorhandenen  Titel  kaum  erforderlich 

zu  sein.  Innerhalb  jedes  Abschnittes  sind  die  Schriften  in  der  alpha- 
betischen Reihenfolge  der  Namen  der  Verfasser  geordnet. 
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Anderson.  Th.  D.    Nova  T  Aurigae  477. 

An  ding,  E.  Über  selbstleuchtende  Flä- 
chen mit  Mittelpunkt  35 — 37;  über  die 

Lichtvertheilung  auf  einer  Planet^n- 
scheibe  68;  Verfinsterung  der  Jupiter- 

trabanten 102. 
Andromedanebel,  Neuer  Stern  in  dem- 

selben 476. 
An t heim.    Nova  11  Vulpeculae  474. 
T]  Aquilae,  Lichtcurve  489. 
Arago,  Fr.  Empfindungsgrenze  13;  Pola- 

risationsphotometer 240;  Vertheilung  der 
Helligkeit  auf  der  Sonnenscheibe  318; 
Intensitätsvertheilung  auf  der  Mond- 

oberfläche 344;  Helligkeitsvertheilung 
auf  dem  Jupiter  383;  Polarisation  des 
Cometenlichtes  409. 

Argelander,  F.  W.  A.  Photometrie 
kleiner  Planeten  375;  UranometriaNova 
435;  Bonner  Durchmusterung  438 — 442; 
Stufenschätzungsmethode  459;  Licht- 

wechsel von  ß  Lj'rae  488;  Lichtwechsel 
von  S  Cephei  490. 

T]  Argus,  Lichtwechsel  482. 
Ariel,  Lichtstärke  404. 
d' Arrest,  H.  Veränderliche  Nebel  423 

—424. 

Aschfarbenes  Mondlicht,  Theorie  desselben 
82—85. 

Asteroiden,  Helligkeitsbestimmungen  und 
Phasenlichtcurven  375 — 381. 

Astrometer,  von  Knobel  171;  von  J.  Her- 
schel 200—204. 

Astrophotometer.  Zöllner'sches  246 — 249; 
Potsdamer  Form  desselben  249;  in  Ver- 

bindung mit  Refractoren  250;  Abände- 
rungen von  Ceraski  250;  allgemeine 

Vorschriften  über  den  Gebrauch  des- 
selben 251 — 253;  Genauigkeit  der  Mes- 
sungen mit  demselben  254. 

Atmosphäre  der  Erde.  Extinction  in  der- 
selben 110 — 138;  selective  Absorption 

derselben  139—144. 
Atmosphäre  der  Sonne,  Absorptionswir- 

kung 324—328. 
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A 

Lichtiiienge,  De6nitioD  des 

Hing    photometrischer   Beobach- 
tnu^'i-u  nach  dem  Fechner'schen  Gesetz 
17— IH. 

A  loine  Vor- 
.^c....:.i;.  :    .-,  .>....  ->  -iiit  den- 

selben   15:» — 157,     Ai;  photo- 
meter  mit  ̂ ■■'  ihm;;  Ii.'j  l.;»;  Aiis- 
Iö9chiiiig8pi'i  ler  mit  absorbirendeu 
Medien  180—1^2. 

Auwera,  A.  Helligkeitsschätzunpon  der 

Jupitertrabanten  3S9;  Novn  7'  Scorpii 475. 

Bubinet,  J.  Polarisation8i)hotonieter  243. 
Bailey,  S.  J.  Helligkeitscataiog  südlicher 

Sterne  44'.». 
Bailiy.  J- S.  llelligkeitsschätzangen  der 

Jnpitcrtrabanten  386. 
Haldwiu,  H.  L.  Sichtbarkeit  der  Venus 
am  Tage  358. 

Barnard.  E.  Durchgang  des  .lapetus 
durch  den  Schatten  des  .Saturusystems 
lul;  Helligkeit  der  Sonnencorona  334; 
Durchmesser  der  kleinen  Planeten  Ceres, 
Pallas.  Vesta  379;  veränderliche  Nebel 
423—424. 

Bayer,  J. .,  Uranometrie  431. 

Beer,  A.  Über  das  Larabert'sche  Emana- 
tionsgesetz 30. 

Beer.  W.  und  Mädler,  J.  H.  Hellig- 
keitsscala  für  den  Mond  34(5;  Helligkeit 
der  Jupitertrabanten  388. 

Behrmann,  C.  Atlas  des  südlichen  Him- 
mels 436. 

Beleuchtung,  von  Flächen  durch  leuch- 
tende Punkte  19 — 25;  von  Flächen  durch 

leuchtende  Flächen  25 — 38. 
Beleuchtung  der  Netzhaut  157 — 162. 
Beleuchtungsgesetz,  von  Lambert  29 — 33, 

39 — 4U:  von  Lommel-Seeliger  44 — 52; 
von  Euler  57. 

Beleuchtungsmeridiane  auf  beleuchteten 
Flächen  23. 

Beleuchtungsparallele  auf  beleuchteten 
Flächen  23. 

Beleuchtungstheorie,  der  Planeten  56 — 67; 
der  Planetentrabanten  79  —  82;  eines 
Systems  kleiner  Kürper  86—94;  des 
Saturnringes  94 — 101. 

Belopolsky,  A.   Spectroskopische  Beob- 
ß  Lyrae  und   d  Cephei 

d-- 
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Berberich,  A.  Helligkeit  des  Encke- 
schen  Cometen  416. 

V.  Berg.  F.  Das  Schwerd'sche  Photo- meter 213. 
Bernard,  F.  Polarisationsphotometer 

242;  Lichtänderungen  des  Japetus  399. 

Birmingham,  J.     Nova  T  ( 
Blenden,  Verwendung  derseloeu  m  U'r 

Photometrie  169-177. 

Blendkappe,  beim  Parkhurst'schen  Photo- UK'ter  178. 

Blendscheibe,  von  Thury  172;  beim  Horn- 
stein'schen  Zone;    '  .  r  219. 

Blendvorrichtimg,  tje  175. 
Bolometer.  von  Lau^ley  2!t»i. 
Bond,  G.  P.  Verwendung  spiegelnder 
Kugeln  zu  photometrisehen  MosHungen 
231  ;  Anwendung  der  Photojjraphie  zu 
Helligkeir.-^messunKen  297 — 2!tS;  Hellig- 
keitsverhältniss  von  Sonue  und  Voll- 

mond 314;  Helligkeitsvorhältniss  zwi- 
schen Mond  und  den  Planeten  Jupiter 

und  Venus  339;  Lichtstärke  der  Mond- 
phasen 341 — 342;  Licht vertheilung  auf 

der  Mondscheilte  344 ;  photographische 
und  optische  Alhedo  von  Jupiter  383. 

Bonner  Durchmusterung  43s — 442:  Ver- 
gleichung  derselben  mit  der  Potsdamer 
photometrischen  Durchmusterung  452. 

Bouguer,  P.  Empfindungsgrenze  13; 
Refle.xionstheorie  41 ;  E.xtinctionstheorio 

116 — 122;  WcKlängen  in  der  Erdatmo- 
sphäre und  Zenithreductionen  1 35 :  Trans- 

missionscoefficient  der  Erdatmosphäre 
138;  Sectorblenden  174;  pliotometrische 
Apparate  195 — 196.211 ;  Verwendung  des 
Heliometers  zu  photometrischen  .Me.'<- 
sungen  212;  Sonne  und  Kerzenlicht  308; 
Sonne  und  Vollmond  313;  Vertheilung 
der  Helligkeit  auf  der  Sonnenscheibe 
318;  Mond  und  Kerzenlicht  338;  Hellig- 
keitsverhältuiss  verschiedener  Stellen 
der  Mondoberfläche  344. 

Boys.  e.V.     Radiomikrometer  290. 
Bremiker.  C.    Helligkeit  der  Venus  356, 
Brennpunktsbilder  in  Fernrohren.  Hellig- 

keit derselben  158—160. 
Bruguiere,  H.  Sichtbarkeit  der  Venus 
am  Tage  358. 

B  r  u  h  n  s ,  (.'.  Durchmesser  kleiner  Planeten 

aus  ilelligkeitsschätzungen  3'*0. Bruns,  II.  Theorie  der  Veränderlichen 
vom  Algoltypus  498. 

Buchholz,  H.  Japetusverfinsterung durch 
das  Saturnsystem  10 1. 

Bunsen'sches  Fleckphotometer  199—200. 
Bunsen,  K.  und  Roscoe,  H.  E.    Chemi- 

35* 
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sches  Photometer  292 ;  photographische 
Lichtmessimgen  296. 

Burnham,   S.  VV.     Veränderliche  Nebel 
423—424. 

Ciicciatore,  N.  Phasenerscheinimgen  der 
Cometen  4ü8. 

Cameron.  Sichtbarkeit  der  Venus  am 

Tage  358. 
Campbell,  W.    Nova  i2  Normae  479. 
Cassini,  D.  Lichtschwankungen  des  Ja- 

petus  399;  Phasenerscheinungen  am  Co- 
meten von  1744  408;  Nova  P  Cygni  und 

Nova  Vulpeculae  474. 

z)"  Cephei,  Lfchtcurve  490. 
Ceraski,  W.  Einrichtungen  am  ZöUner- 

schen  Photometer  250;  Helligkeiten  von 
Circumpolarsternen  446. 

Chacornac,  J.  Sternphotometer  257 — 
259;  Vertheilung  der  Helligkeit  auf  der 
Sonnenscheibe  319;  Intensität  der  Son- 

nenflecke 328. 
C  h  am  b  e  r  s ,  G.  F.  Catalog  veränderlicher 

Sterne  465. 
Chandler,  S.  C.  Lichtverhältniss  zweier 

aufeinander  folgenden  Grössenclassen 
457;  Cataloge  von  veränderlichen  Ster- 

nen 465 ;  Bezeichnung  der  Veränder- 
lichen 466;  Vertheilung  der  Verändei- 

lichen  am  Himmel  468;  Algol  495. 
Charlier,  C.  V.  L.  Beziehung  zwischen 

optischen  Sterngrössen  und  photographi- 
schen Durchmessern  302;  photographi- 

sche Helligkeit  der  Piejadensterne  506; 
photograpliische  Helligkeit  Algols   510. 

Chemisches  Photometer,  von  Bunsen  und 
Roscoe  292. 

Chemische  Wirkung  verschiedener  Partien 
der  Sonnenscheibe  322. 

Christie,  W.  H.M.  Spiegelung  der  Venus- 
oberfläche 361. 

Colorlmeter,  am  ZüUner'schen  Astrophoto- meter  248. 

Cometen,  Phasenerscheinungen  und  Eigen- 
licht 408;  polarisirtes  Licht  409;  spec- 

troskopische  Beobachtungen  410;  Ge- 
sammtintensität  und  Flächeuintensität 

411;  Beobachtungsmethoden  412;  Er- 
gebnisse 413 — 416;  photometrische 

Messungen  417. 
Comet  1862  II  (Schmidt),  periodische 

Helligkeitsschwankuugen  415. 
Comet  1874  III  (Coggia),  Helligkeits- 

schätzungen von  Schmidt  413. 

Ciiraet  1S82  I  'Wells; ,  photometrische 
Messungen  415. 

Comet  1884 1  Pons-BrookS;,  photometrische 
Messungen  415. 

Comet  1886  I  (Fabry)  und  18S6  II  (Bar- 
nard), photometrische  Messungen  415. 

Copeland,  R.    Helligkeit  des  Mars  372. 
Cornu,  A.  Verfinsterung  der  Jupiter- 

satelliten 102,  109,  392;  photometrische 
Methoden  220. 

Corona  der  Sonne,  Helligkeitsbestim- 
mungen derselben  329—335. 

Cosinusquadratgesetz,  von  Malus  236. 
Crookes,  W.    Radiometer  291. 
Crova,  A.  Verbesserung  am  Glan-Vogel- 

schen  Spectralphotometer  279;  neues 

Spectralphotometer  280—281. 
Crova,  A.  und  Lagarde.  Methode  zur 
Bestimmung  der  Helligkeitsvertheiiung 
im  Sonnenspectrum  268. 

Curven  gleicher  Helligkeit,  auf  beleuch- 
teten Flächen  23 — 25;  auf  einer  Planeten- 

scheibe 70 — 73. 

Dämmerlicht,  des  Planeten  Venus  361. 
Dawes,  W.  R.  Abblendungsphotometer 

171;  Verwendung  von  Diaphragmen 
zwischen  Objectiv  und  Ocular  zu  photo- 

metrischen Messungen  17b;  Keilphoto- 
meter 183. 

Deflectionsphotometer,  von  Parkhurst  177 

—180. 

Deimos,  Lichtstärke  374;  Durchmesser  375. 
De  la  Rue,  Warren.  Anwendung  der 

Photographie  zu  Helligkeitsmessungen 
297. 

Dennett,  F.  C.  Lichtvariationen  der 
Jupitertrabanten  389. 

D  e  n  n  i  n  g ,  W.  F.  Sichtbarkeit  des  Mercur 
mit  blossem  Auge  351. 

Dichtigkeit  der  Beleuchtung  26 — 27. 
Dichtigkeit  des  Lichtes,  Definition  des 

Begriffes  derselben  20. 
Diöerentialthermometer,  von  Leslie  288. 
Ditfraction,  Einfluss  derselben  auf  Licht- 

messungen 162 — 169. 
Dione,  Lichtstärke  und  Durchmesser  400. 
Dorst,  F.  J.  Bearbeitung  der  ZoUner- 

schen  photom.  Fixsternmessungen  444. 
Dove,  W.  Helligkeitsverhältniss  ver- 

schiedener Farben  11. 

Drap  er,  W.  Methode  zur  Bestimmung 
der  Helligkeitsvertheiiung  im  Sonnen- 

spectrum 268. 
Dumbbell-Nebel,  Helligkeit  420. 

Duner,  N.  C.  Lichtwechsel  von  I'  Cygni und  Z  Herculis  497,  500. 

Durchlässigkeitscoefficient  der  Erdatmo- 
sphäre ,  Zusammenstellung  der  ver- 

schiedenen Bestimmungen  138;  für  ver- 
schiedene Wellenlängen  140. 

Durchlässigkeitscoefticienten  der  Sonnen- 
atmosphäre  für  Strahlen  verschiedener 
Wellenlänge  327. 

Durchmesserbestimmung,  photometrische, 
Formeln   dafür  66;    der  Marstrabanten 
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3*5;  i!  iiienriain>tcii37'«;  di'rSuturn- 
aatelli:  :-  ■  o;  der  Uraimstrabauteu  4ul; 
des  NeptUQtrabautou  407. 

Durcbiii  :  •   riiiig,    Bonner   43S;    Slidlicho 
von   .■-         ;   Id   411;    rotsdamer  photu- 
metrUclie  450. 

Kijreuliclit.  de»  Auges  14. 
Ei^eulicht,  »1er  Couieteu  410. 
Ellipse,  sphärische,  die  von  einer  selbst- 

leuchtenden uasgeäandtu  Lichtiuenge  ̂ T. 

EuianatioDbgesetz.  Lainbcrt'sches  29 — 3^, 

Euianationswinkel  26. 
Euiptindungsgreuzc,  bei  Buurthuilung  von 

Intensitätsunterschicden  1 3. 

Enceladus,  HL-lligkeitund  Durchme88er400. 
E n c  k e  'scher  Coiuet,  Lichtstärke  desselben 

41Ü. 

Engelmann,  R.  Photuiuetrischc  Mes- 
sungen der  Jupitertral»anten  38S. 

Entfernungsgesetz  in  der  Photometrie  6 
— T;  die  auf  demselben  beruhenden 
Photometer  l'.lö-'ilü. 

Erck.  W.  lleliigkeitsschiitzungen  der 
M  '  'i.inteu  'M-i. 

Erd;  iiliärc.  Extinction  des  Lichtes  in 
derselben  11  ü — 138;  selective  Absorption 
derselben  139  —  144. 

Erhebungen  auf  den  Pianetenoberflächen, 
Einflu.s8  derselben  auf  diö  scheinbare 

Helligkeit  "4 — TS. 
Espin,  T.  E.  Vertheilung  der  Veränder- 

lichen am  Himmel  4ljs. 
Euler,  L.  Abhängigkeit  der  Helligkeit 
vom  Emanationswinkel  28;  Beleuch- 

tungsgesetz 57. 
Exner,  F.  Vergleichung  von  Sonnen- 

und  Kerzenlicht  311. 
Extinction  des  Lichtes,  in  der  Erdatmo- 

sphäre 110—144;  in  der  Sonnenatmo- 
sphäre 324—327. 

Extinctionstabelle,  für  München  131;  für 
Potsdam  132,  515-516;  für  den  Säntis 
134,  515;  theoretische  135. 

Extiactionstheorie,  von  Lambert  112 — 116; 
von  Bouguer  116—122:  von  Laplace 
122-128;  von  Maurer  12S— 131. 

Farben  der  Fixsterne,  Einfluss  auf  Hellig- 
keitsmessungen 453. 

Farbenphotometer.  von  Abneyund  Festing 
269. 

Fe  ebner,  G.  T.  Psvchophysisches  Grund- 
gesetz 12—18. 

Fernrohr,  Helligkeit  der  Brennpunktsbilder 
158. 

Fizeau,  H. L.  undFoucault,  L.  Photo- 
graphische Lichtmessungeu  295. 

Flamm  :i  I  ion,  C.     Licbtvari.ittonoD  der 
Jupiltr.-atelliten  389. 

Flamsteed,  J.     .StcmcaUlug  432. 
Flaugergues.  II.    II  lättun- 

gon  der  Jnpitertrabai 
Fleckpluttometer.  vt)n  Hunaeu  199—200. 

Fluthhypothese,  zur  Erklär--  -    '-    !  =  ■' * Wechsel»  der  neuen  und  v 
480,  485. 

ForboB,  J.  D.    Selective  Ah.sorptinn  diT 
Erdatmosphäre  141. 

Foucault'sches  Photuiii.nr  i  -- 
Fourier,  J.    Wärin<M<mHnation«ge.sotz  30. 
Fraunhofer.  J.     !  lung  der  Licht- 

vertheilung  im  Su...  ...  pectrum  267. 
Frost.  E.  ß.     Wärmewirkung  verschie- 

dener   Theilo    der    Sonnensrhei^      "' 
Strahlungsintensität    der    .Soun<  , 
329. 

Gl  an,  V.     spectralphotometer  275 — 2S0. 
Glazebrook,  II.  T.    Siiectralphotouieter 

281. 
Goodrickc,  W.     VerÜDderliche  Sterne 

488,  489. 
Gore,  J.E.  Cataloge  veränderlicher  Sterne 465. 

V.  Gothard,E.  Registrirvorrichtung  beim 
Keilphotometer  185. 

Gould,    B.  A.      Uranometria  Argentina 
436—437. 

Güuy.    Spectralphotometer  281,  283. 
Gouy    und    Thollon.      Spectralphoto- 

metrische  Untersuchungen  an  der  Sonne 
322,  328. 

Govi,   G.     Spectralphotometer  272—273. 
Grüssenclassen      der      Fixsterne,      nach 

Schätisungen  428;  nach  photometrischcu 
Messungen  417;  Lichtverhältniss  zweier 
aufeinander  folgenden  4)5— 45^. 

Gyld6n,  H.    Veränderliche  Sterne  484. 

H  a  1 1 ,  A.  Helligkeitsschätzungen  der  Mars- 
trabanten 374;  der  Uranustrabanten  404. 

Hall,  Maxwell.  Lichtänderungen  des 

Neptun  4U5. 
H  a  1 1  e  y ,  E.   Griisster  Glanz  der  Venus  362. 
Harding.  K.L.  Dämmerlicht  d.  Venus  361. 
Harkness.  VV.  Intcnsitätsvertheilung  in 

der  Sonnencorona  334. 
Ilarrington,  M.  W.  Helligkeitsände- 

rungen der  Vesta  376. 
Hartwig,  E.  Benennung  der  Veränder- 

lichen 4ii6;  Nova  *'  Andromedae  476. 
Harvard  Photometry,  von  Pickering  446; 

Vergleichung  derselben  mit  der  Pots- 
damer pliotoraetrischen  Durchmusterung 

452. 
Heis,  E.    Atlas  coelestis  novus  435. 
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Heliocentrische  Zeiten  der  Epochen  bei 
veränderlichen  Sternen  -167. 

Heliometer,  Verwendung  desselben  in  der 
Photometrie  212. 

Heliothermometer,  von  de  Saussure  28S. 
Helligkeit  eines  leuchtenden  Elements, 

wirkliche,  27;  scheinbare  2S. 
Helligkeit  des  Himmelsgrundes,  Einfluss 

derselben  auf  die  Beobachtung  des  Ver- 
schwindens  der  Sterne  155. 

Helligkeitscataloge  aus  Schätzungen,  von 
Ptolemäus  428;  von  Süfi  430;  von  Ülugh 

Begh,  TychoBrahe,  Hevel.  Bayer,  Flam- 
steed  431;  von  W.  Herschel  432;  von 
J.  Herschci  434;  von  Argelander,  Heis 
435;  von  Behrmann,  Houzeau.  Gould 
436;  von  Argelander,  Schöofeld.  Krüger 
Bonner  Durchmusterung)  438 — 442;  Ver- 
gleichungderverschiedenenCataloge443. 

Helligkeitscataloge  aus  photoraetrischen 
Messungen,  von  J.  Herschel,  Seidel  443; 
von  Zöllner,  Peirce  444;  vonWolff445; 
von  Pickering  446;  von  Pritchard  449; 
von  Müller  und  Kempf  450. 

Helligkeitslogarithmen ,  als  Mass  in  der 
Astronomie  15. 

HelligkeitsvertheilungimSonnenspectrum. 
Methoden  zur  Bestimmung  derselben, 
von  Fraunhofer  267;  von  Vierordt  268; 
von  W.  Draper,  Crova  und  Lagarde  26S : 
von  Abney  und  Festing  269. 

V.  Hepperger,    J. 
flüsterten  Mondes  101. 

Herschel,  A.  Apparat  zur  Bestimmung 
des  grössten  Glanzes  der  Venus  365. 

Herschel,  J.  Astrometer  200—204; 
Actinometer  288;  Helligkeitsverhältniss 
zwischen  Mond  und  «  Centauri  339: 

Lichtstärke  der  Mondphasen  342;  Hel- 
ligkeitscatalog  südlicher  Sterne  aus 
Sequenzen  434;  Helligkeitscatalog  aus 
photometrischen  Messungen  443. 

Herschel,  W.  Sein  photometrisches  Ver- 
fahren 211;  Intensität  der  Sonnenflecke 

328 ;  Helligkeitsschätzungen  der  Jupiter- 
trabanten 386;  Lichtschwankungen  des 

Japetus  399;  Schätzuugsscala  für  Nebel- 
flecke 418;  Fixsternhelligkeiten  432. 

Hevelius,  J.     Sterncatalog  431. 
Himmelsgriind.  Einfluss  der  Helligkeit  des- 

selben auf  die  Messungen  mit  den  Aus- 
löschungsphotometern  155. 

Hind,  J.  R.     Nova  Ophiuchi  475. 
Hind's  veränderlicher  Nebel  423. 
Hirsch,  A.  Verwendung  von  Blend- 

scheiben zwischen  Objectiv  und  Ocular 
zu  photometrischen  Messungen  175. 

H  0 1  d  e  n ,  E.  S.  Coronahelligkeit  334 ;  Hel- 
ligkeit der  Marstrabanten  374;  Schätz- 

ungen der  Uranustrabanten  404;  Hellig- 
keit des  Orionnebels  421. 

Helligkeit  des  ver- 

Auslöschungsphotometer 

Zonenphotometer   217 

Homer,  J.  K. 181. 

Hörnst  ein'sches 

—219. 

Houzeau,  J.  C.  Uranometrie  G6nerale 
436. 

Huggins,  W.  Helligkeitsbestimmungen 
von  Nebelflecken  419. 

Huyghens,  Chr.  Helligkeitsverglei- 
chung von  Sonne  und  Sirius  316. 

Hyperion,  Helligkeit  und  Durchmesser  400. 

Janson.     Nova  P  Cygni  474. 
Janssen,  P.J.C.  Photographisches  Photo- 

meter 298. 
Japetus,  Lichtvaiiationen  desselben  401. 
Jenkins,  B.  G.  Uranometria  nova  Oxo- 

niensis  449. 

Incidenzwinkel,  Gesetz  vom  Cosinus  des- 
selben 20. 

Intensität  des  Lichtes,  allgemeine  Begrift's- definition  5;  physiologische  Intensität  9. 
Intensitätskreis,  beim  Zöilner'schen  Astro- 

photometer  247. 
Intensitätsvertheilung,  im  Beugungsbilde 

eines  Sternes  164 — 168. 
Interferenz-Spectralphotometer  von  Tran- 

nin  282. 
Johnson,  S.  J.  Verwendung 

meters  als  Photometer  213 
hältniss  zweier  aufeinander 
Grössenclassen  456. 

Isophoten,  Curven  gleicher  Helligkeit  23 

—25. 

Jupiter.  AIbedo3S3;  Helligkeitsvertheilung 
auf  der  Oberfläche  383;  Zusammenstel- 

lung der  von  verschiedenen  Beobachtern 
gefundenen  Helliskeitswerthe  384. 

Jupitersatelliten,  Theorie  der  Verfinste- 
rung derselben  101 — 109;  Helligkeits- 

beobachtungen derselben  385 — 390 ;  Al- 
bedo  derselben  391. 

Kalkspathprisma,  achromatisirtes  234. 
Katzenaugendiaphragma  169. 
Kays  er,  E.     Keilphotometer  183. 
Keilphotometer,  von  de  Maistre,  Quetelet, 
Schumacher  182;  von  Kayser,  Dawes, 
Pritchard  183;  das  Potsdamer  Keil- 

photometer 184;  Theorie  des  Keilphoto- 
meters 186;  Bestimmung  der  Keilcon- 

stante  188;  allgemeine  Vorschriften  über 
den  Gebrauch  desselben  191;  parallak- 
tisch  aufgestelltes  in  Potsdam  192. 

Keilspectralphotometer,  Potsdamer  283. 
Kempf.  P.  Extinction  in  der  Erdatmo- 

sphäre 136.  138;  persönliche  Unterschiede 
beim  Keilphotometer  153;  Potsdamer 
photometrische  Durchmusterung  450. 

Kepler,  J.    Nova  Serpentarii  474. 

des  Helio- 
Lichtver- folgenden 
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Kies,  J     Über  den  grüssten  Glanz  der 

Klti .-  i  ..1  -L  iL'O, Resultate ph<>fiiini>ti!ar'lii>i 

Me8(>ini(;en  ."♦"S. Klinkerfuea.  W.    Neue  Steiue  uud  \  er- 
iiuderliche  4SU,  4br>. 

Knobel.  E.H.     Astromcter  171. 
K ö h  1 0  r ,  J.  G.  Abl)leiidung8|)h()tuinetor  1  üO. 
Künig.  A.   Helligkeitswerth  derSpectral- 

farbt-n  11. 
V.  Köveslifjo  thy,   R.     Nova   5  Andro- 

uiedae  47t>. 
Konono^vit8ch,  A.  K.   PliaseuHchtcurve 

des  Mars   371 ;    Helligkeit   des  Jupiter 

;{S4:  Helligkeit  des  Saturu  3',>T. 
Krüger.  A.   Bonner  Durchmusterung  438. 
Kugeln,  spiegelnde.  Anwendung  derselben 

zu  photometrischen  Messungen  220 — 231. 

Lalande.  J.    HcIligkeitsscbiitzuDgen  der 
Fixsterne  443. 

Lambert,  J.  H.    Emanationsgesetz  29— 
33,  39 — lU;  BegritV  der  Albedo  .Jj 

112—116;    Mond- 

Ex 
und tinctionstlieorie 

Kerzenlicht  337 
Lamont,  J.  Fächerförmige  Abblendun^ 

eines  Objectivs  bei  Lichtmessungen  175. 
Lampadius.  W.  A.  Auslüsciiungsphoto- 

meter  l6ü. 
Langley,  S.  P.  Transmissionscoefficient 

der  Erdatmosphäre  138;  Durchlässigkeit 
der  Atmosphäre  für  Licht  von  verschie- 

dener Wellenlänge  140;  theoretische 
Untersuchungen  über  den  Energieverlust 
in  der  Erdatmosphäre  141;  Methode  zur 
Bestimmung  der  Coustante  beim  Keil- 

photometer 189;  Bolometer  290;  Ver- 
theilung  der  Wärme  auf  der  Sonnen- 

scheibe 323;  Strahlungsenergie  der 
Sonnenflecke  329. 

Laplace,  P.S.  Abhängigkeit  der  Licht- 
ausstrahlung vom  Eraanationswinkel  28: 

Extinctionstheorie  122 — 128;  Weglängen 
in  der  Erdatmosphäre  und  Zenithreduc- 
tionen  13.5. 

L  a  s  s  e  1 1 ,  W.  Helligkeitsschätzungen  der 
Uran  US  trab  an  ten  404. 

Leslie,  J.    DiflFerentialthermometer  288. 
Leuchtende  Flächen  mit  Mittelpunkt, 

Theorie  derselben  35 — 38. 
Leuchtkraft  eines  leuchtenden  Elementes. 

Definition  2(i. 
Liais,  E.  Helligkeitsvertheilung  auf  der 

Sonnenscheibe  319;  Intensität  der  Son- 
nenflecke 328. 

Licht,  allgemeine  Eigenschaften  nach  der 
Undulationstheorie  2 — 4;  Begrilf  der  In- 

tensität 5. 
Lichtäther ,  Bewegungsgleichungen  der 

Theilchen  nach  der  Undulationstheorie  4. 

LichtpmpHntiüehr»     !*.inifr      Anwendung 
dl  ,(j 

Oi-    ..;     uiiicilialli     vier    iJ< 
eines    Sternes     1Ü3— lö5;     1 

spectrum  2»>ü — 271. 
Lindcuiaun,   E.     CJei-'"-''     i   un   .■.     - 

saugen    mit    dem    Z<  licn    Phot,- 

meter     254 ;     ph"  ' 
me.ssungen  44ti;   i 
aufeinander    folgenden    (irU88eiicla».ton 

457;  Nova  7'Aurigae  477;   1  Lyr       !"•. 
I^ockyer,   N.     Metuoritenhypotl'i. 485. 

Loewy,    M.      Verwendung    von    Hlend- schetben  zwischen  Ubiectiv  und  Ocular 
177. 

Lohse,  ü.   Photographische  Wirkung  des 
Jupiter  383;  neue  Sterne  480. 

Lommel,  E.     Beweis  des  Lamberfschen 
Emanationsgesetzes  für  selbstleuchtende 
Flächen  31— 33;  BeleuchtuKL'  '  für 
zerstreut   reflectirende  Sult-i  44; 
Lichtvertheiluug    innerhalb    der    Bou- 
gungstigur  eines  Sternes  1G3  — 1Ü8. 

,i  Lyrae,  Lichtcurve  488. 
Lyra-Typus  der  veränderlichen  Sterne  487 

—495. 

de  Maistre,  X.    Kellphotometer  182. 
.Mars,  Phasenlichtcurve  370;  Zusammen- 

stellung der  von  verschiedenen  Beob- 
achtern gefundenen  llelligkeitswerthe 

372;  Albedo  373. 
Marstrabanten,  Helligkeit  derselben  373. 
.Massen,  A.  Empfindungsgrenze  des 

Auges  13. 
Maurer,  J.  Extinctionstheorie  128 — 131; 
Weglängen  in  der  Erdatmosphäre  und 
Zenithreductionen  135. 

Mercur,  Sichtbarkeit  mit  blossem  Auge 

351;  Hclligkeitsmessungon  352;  Phasen- 
lichtcurve 353;  Albedo  355. 

Meridianphotometer,  von  Pickering  262 — 

26ti. 
Messerschmitt,  J.  B.  Zerstreut  reflec- 

tirende Substanzen  4(».  51. 
Mimas,  Lichtstärke  und  Durchmesser  40ü. 
Minchin,  G.  M.  Photoelektrische  Ele- 

mente 294. 
Mira  Ceti,  Lichtwechsel  4S2. 
Mira-Typus  der  veränderlichen  Sterne  481 

—485. 

Mittelpunktsflächen ,  selbstleuchtende, 
Theorie  derselben  35 — 38. 

Möller,  W.  Experimentelle  Bestätigung 
des  Emanatipnsgesetzes  für  jrlühende 

Körper  33;  Änderungen  am  Wild'schen Photometer  257. 
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Mond,  Intensitätsverhältniss  desselben  zur 
Sonne  312 — 315;  Vergleichung  mit  Ker- 

zenlicht 336—338;  verglichen  mit  Pla- 
neten und  Fixsternen  338—340;  Albedo 

343. 

Mondlicht,  aschfarbenes,  theoretische  Be- 
rechnung desselben  82 — 85. 

Mondobernäche,  Vertheilung  der  Helligkeit 
auf  derselben  344 — 347. 

Mondphasen,  Lichtstärke  derselben  340 — 343. 

Nebelflecke,  Schätzungsscala  von  Herschel 

41S;  photometrische  Methoden 419 — 421; 
photographische  Helligkeitsbestimmun- 

gen 422;  Veränderlichkeit  423—425. 
Neptun,  Oppositionshelligkeit  405;  Albedo 

406. 

Neptnntrabant,  Helligkeitsmessungen  von 
Pickering  406. 

Netzhaut,  die  auf  derselben  hervorge- 
brachte Beleuchtung  157 — 161. 

Neue  Sterne,  Beobachtungen  und  Licht- 
curven  473 — 478;  Erklärungsversuche 
479—481. 

Neutrales  Glas,  Verwendung  desselben  in 
Keilphotometern  190. 

Newcomb,  S.  Helligkeitsschätzungen 
der  Uranustrabanten  404. 

Nicol'sche  Prismen,  über  die  Verwendung derselben  in  der  Photometrie  235. 

Normalspectrum  der  Sonne,  Helligkcits- 
vertheilung  in  demselben  270. 

Nova  <S  Androinedae  476. 
Nova  T  Aurigae  477. 
Nova  £  Cassiopejae,  Tychonlscher  Stern 

473. 
Nova  T  Coronae  475. 
Nova  P  Cygni  474. 
Nova  Q  Cygni  476. 
Nova  R  Normae  478. 
Nova  Ophiuchi  475. 
Nova  T  Scorpii  475. 
Nova  Serpentarii  474. 
Nova  11  Vulpeculae  474. 

Oberon ,  Lichtstärke  und  Durchmesser 
404. 

Objectivöflfnung,  Abhängigkeit  der  Licht- 
stärke von  derselben  159 — 16S. 

Obrecht.  A.  Verfinsterung  der  Jupiter- 
satelliten 102. 

Ocularphotometer,  von  Steinheil  209;  von 
Cornu  220. 

Olbers,  W.  Helligkeit  des  Mars  372; 
Helligkeitsschätzung  des  Saturn  397. 

«  Orionis,  Lichtänderung  486. 
Oiionnebel,  Helligkeitsuntersuchnngen421. 
Oudemans,  J.  A.C.  Veränderliche  Sterne 

488,  490. 

folgenden  Grössen- 

Parkhu'rst,  H.  M.  Deflectionsphotometer 
177;  Helligkeitsmessungen  kleiner  Pla- 

neten 377 — 378. 
Paschen,  F.  Helligkeitsschätzungendes 

Biela'dchen  Coraeten  415. 

Peirce,  CS.  Über  das  Ptolemäus'sche 
Helligkeitsverzeichniss  d.  Fixsterne  429; 
Bearbeitung  der  Helligkeitsschätzungen 
von  W.  Herschel  433;  Helligkeitscatalog 
von  Fixsternen  444;  Lichtverhältniss 
zweier  aufeinander 
classen  457. 

Peters,  C.  F.  Helligkeitsschätzungen  der 

Frigga  378. Phasenbeleuclitung  eines  Himmelskörpers, 
Theorie  derselben  58 — 64. 

Phasenhelligkeit,  des  Mercur  353;  der 
Venus  359;  des  Mars  371;  der  kleinen 
Planeten  377. 

Phobos,  Lichtstärke  374;  Durchmesser  375. 
Photoelektrische  Elemente,  von  Minchin 

294. 

Photographie,  Anwendung  derselben  in 
der  Photometrie  294—304. 

Photographische  Helligkeiten  derFixsterae 
505—510. 

Photographisches  Photometer,  von  Janssen 
298. 

Photometrische  Durchmusterung,  Pots- 
damer 450 — 451. 

Photometrische  Ocnlare,  von  Cornu  220. 
Photometrie  Revision  of  the  Durchmuste- 

rung, von  Pickering  448;  Vergleichung 
derselben  mit  der  Potsdamer  Durch- 

musterung 452. 
Pickering,  E.G.  Photometrische  Appa- 

rate 259 — 262;  Meridianphotometer  262 
—  266;  photographisch- photometrische 
Methoden  304;  Helligkeitsvertheilung 
auf  der  Sonnenscheibe  320 ;  Helligkeit 
verschiedener  Stellen  der  Mondober- 

fläche 345—346;  Helligkeit  des  Mars 
372;  Lichtstärke  der  Marstrabanten  374: 

die  Jupitersatelliten  391 ;  die  Saturn- 
satelliten 400;  Helligkeit  des  Uranus 

^02;  die  Uranustrabanten  404;  Licht- 
stärke des  Neptun  405;  der  Neptun- 
satellit 406;  photometrische  Methode 

für  Nebelflecke  420;  Genauigkeit  der 

Ptolemäus'schen  Fixsternhelligkeiten 
430;  über  Süfis  Helligkeitsangaben  431; 
Bearbeitung  der  Helligkeitscataloge  von 
W.  Herschel  433;  Helligkeitsstufen  der 

Argelander'schen  Uranometria  435;  Ge- 
nauigkeit der  Grössen  der  Bonner  Durch- 

'  mu3terung441 ;  Harvard Photometry  446; 
Photometrie  Revision  448;  Schätzungs- 

methode bei  veränderlichen  Sternen  460; 
Classificirung  der  Veränderlichen  471; 
Algol  498;  Draper  Catalog  503;  photo- 

graphische Helligkeitscataloge  50S. 



\:iiiiPii-  ninJ  S.ii'lirogiutcr. 
«.'v>.> 

i  i^ivi'ii 

PickiTing.  W.U.    IM... 
!''_'keit  der  Sonneucorui,   .,  ilci 

Orlouncbels  421. 

l'ihM.tt,  K.   (        ■      veränderlicher Sterue 
4tiJ;    r,    At|li;,  .        •  -^'.l. 

Plauetontrabanten .  Theorie  der  Belouch- 
nmp  derselben  Tit — s2. 

riaiii'toiden,  KesulUite  photoraetriachor 
iiren  378. 

1;  .  .  tnn.  J.  Beobachtuugen  von  ,i 

Lyrae  4S9. riateau.  A.  F.  J.  Uotirendc  Scheiben 
in  der  Photoiuetrie  221. 

Plt'jaden.  photoj^raphische  Helligkeit  der- 
selben 5UÜ. 

IMuuimer,  J.  Mond  verglichen  mit  K«3r- 
zt'iilicht  338:  photoiuetrische  Veiglei- 
ehung  zwischen  Vollmond  und  Venus 
34U;    Uranonietria  nova  Oxonieusis  44'J. 

Togson,  N.  Lichtverhäitniss  zweier  auf- 
einander folgenden  Grüssenclasson  456; 

Catulog  veränderlicher  Sterne  465. 
Polarisation  des  Lichte;*,  Anwendung  der- 

selben in  der  Photoujetrie  231 — 266. 

l''>larisationsphotometer,  von  Arago  240; 
von  Bernard  1^42:  von  Babinet243;  von 
Zöllner  244—2.54;  von  Wild  254—257; 
von  Chacornac-  257 — 259;  von  Pickering 
259—266. 

Polarisationspii-iuien,  die  wichtig.stcn  in 
der  Photometrie  benutzten  233 — 23ti. 

Potsdam,  Extinctionstabelle  132 — 136,  515 
— 516;  photometrische  Durchmusterung 
450. 

Pouillet,  C.  S.  M.     Pyrheliometer  289. 
Prismenphotometer.  von  Steinheil,  Theorie 

desselben  205;  Beschreibung  des  auf  der 
Münchener  Sternwarte  befindlichen  207; 
parallaktische  Aufstellung  desselben  in 
Wien  210. 

Pritchard,  C.  Transmissionscoefficient 
der  Erdatmosphäre  138;  Keilphotometer 
183 — 184;  Bestimmung  der  Keilconstante 
187;  üranometria  nova  Oxoniensis  449 —454. 

Psychophysisches  Gesetz,  von  Fechner  13 —18. 

P t o  1  e m äu s.   Helligkeitscatalog 42S — 430. 
Purkinje,  J.  E.  Physiologische  Intensi- 

tät 10. 
Pyrheliometer,  von  Pouillet  289. 

(Juetelet,  A.  Auslöschungsphotometer 
mit  absorbirender  Flüssigkeit  181 ;  Aus- 

löschungsphotometer mit  Keil  182. 

ll:idiometer,  von  Crookes  291. 
liadiomikrometer,  von  Boys  290. 
Ileflexionstheorie,  von  Bouguer  41—44. 

rirvurriclitung,  beim  Kcilpbotometer .^..  —  IsC. 

UeiBHiff.     Alihlc>ndui)(r4nhniomot4>r  170 

Hl,.       Ti  ■      ' natii'  /.  3U. 

Rlny;ntiM  1  m  der  Lelir,  lleltigkil'   '"' 
Kitcliie,  W.    0|iti»''li««H  Phntoni' 

thermisches  Pii'  • 
de  la  luve,  A.     i  ..   .:;,;  2i: 
Rochon'sches  Prisma  233. 

Uoscoe.   11.  E.     '  '       •  '  r 
292;   photograpi 
chemische  Intenititat  verticiiiedeuer  l'ar- 
tien  der  Souuenacheibe  323. 

Rosen,    P.  G.      Lichtverhäitniss    zweier 
aufeinander    folgenden    Grüssenclaasen 
457. 

Rotationsellips'oid ,     Beleuchtungsformeln 
für  da.s^elbe  nach  Seeliger  67. 

Rotirende  Seheiben.  über  die  Verwendung 

derselben  in  der  Photonii'trie  221 — 22.'.. 
Rotiremle  Spiegel,  über  die  Verwendung 

derselben  zur  Messung  des  Sonnenlichtes 223. 

Rüdorff.   F.      An(»rduuug   des   Bunsen- 
sehen  Photometers  199. 

Rumford,  B.Th.  Schattenphotoniefrr  198 
—199;  Thermoskop  288. 

Säntis,  Extinctionstabelle  134,  515. 
Saturn,  Phaseneinfluss  auf  die  Helligkeit 

394;  Abhängigkeit  der  Lichtstärke  von 
der  Lage  des  Ringes  394;  Darstellung 
der  Beobachtungen  durch  die  Formeln 

von  Zöllner  und  die  Seelig«'r'»che  Theo- 
rie 397;  Zusammenstellung  der  von  ver- 

.schiedenen  Beobachtern  erhaltenen 

Werthe  397;  Albedo  398;  llelligkeits- 
vertheilung  auf  dem  Ring-systeme  39s. 

Saturnring,  die  Seeliger'sche  Theorie  des- selben 94 — 101:  Tabelle  zur  Reduction 
photometrischer  Messungen  dos  Saturn 

auf  verschwundenen  Ring  3'.t7. 
Saturnsatelliten,  iihotometrische  Messun- 

gen von  Pickering  40ii. 
de  Saussure,  H.B.  Ileliothennometer288. 

Scalenphotometer.  von  Zöllner  291. 

Schattenpliotometer.  von  Rumford  198 — 
199. 

Scheiben,  rotirende,  Verwendung  derselben 

in  der  Astrophotometrie  221 — 225. 
Scheinbare  Helligkeit,  einer  leuchtenden 

Fläche  2S,  35;  einer  beleuchteten  Pla- 
netenscheibe 69 — 79. 

Scheiner,  J.  Beziehung  zwischen  op- 
tischen Steniirrö^sen  und  photographi- 

schen Durehmes.sern  303;  Genauigkeit 

der  Grössen.ingaben  in  Scliönfelds  Süd- 
licher Durchmusterung  441;  Algol  49:.. 
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Sehlackeuhypothesc,  von  Zöllner,  zur  Er- 
klärung des  Lichtwechsels  veränder- 

licher Sterne  483. 

Schmidt,  J.  F.  J.  Helligkeitsbeobacli- 
tungen  des  Mercur  352;  Helligkeits- 

schätzungen des  Mars  372;  Helligkeits- 
schätzungen  des  Saturn  397;  Beobach- 

tungen der  Cometen  1850  1,  1853  III, 
1854II,  186211,  1874  III  415;  periodische 
Lichtschwankungen  des  Cometen  1862 II 
415—416;  neue  Sterne  475 — 476. 

Schönfeld,. E.  Veränderliche  Nebel  423, 
425;  Bonner  Durchmusterung  438;  Süd- 

liche Durchmusterung  441;  Cataloge 
veränderlicher  Sterne  465;  Lichtwechsel 

von  /JLyrae  488;  Lichtwechsel  von  Al- 
gol 405. 

Schröter,  J.  H.  Helligkeitsscala  für  den 
Mond  346;  Helligkeitsschätzungen  der 
Jupitertrabanten  387;  Lichtvariationeu 
der  Saturntrabanten  399. 

V.  Schumacher,  C.  D.  Keilphotometer 
182. 

Schur,  W.  Anwendung  des  Heliometers 
zu  photometrischen  Messungen  213; 
ß  Lyrae  489;  cT  Cephei  490. 

Schwab,  F.  Helligkeitsschätzungen  der 
Cometen  1881  III  und  18S1  IV  415. 

Schwerd'sches  Photometer  213 — 217. 
Searle,  A.  Über  die  Zöllner'sche  Theorie 

der  Mondphasen  77. 
Searle,  G.    Photometer  219. 
Secchi,  A.  Über  die  Verwendung  der 

rotirenden  Scheiben  in  der  Sternphoto- 
metrie  223;  Wärmevertheilung  auf  der 
Sonnenscheibe  323. 

Sectorblenden ,  vor  dem  Objectiv  eines 
Fernrohrs  175. 

Seeliger,  H.  Ausgleichung  photometri- 
scher Beobachtungen  18;  zerstreut  re- 

flectirende  Substanzen  40,  51;  die  Bou- 
guer'sche  Reflexionstheorie  42 — 44;  Be- 

griff der  Albedo  53 — 55;  Beleuchtunsrs- 
formeln  für  ein  Rotationsellipsoid  67; 
über  die  Zöllner'sche  Theorie  der  Mond- 

phasen 77;  Beleuchtung  eines  Systems 
kleiner  Körper  86—94;  Beleuchtungs- 

theorie des  Saturnsystems  94 — 101;  Ver- 
finsterung der  Jupitersatelliten  102 — 

109;  Extinction  des  Lichtes  in  der  Erd- 
atmosphäre 144 ;  Absorption  der  Sonnen- 

atmosphäre 325 — 328;  Darstellung  der 
Satiirnbeobachtungen  durch  die  Theorie 
397;  Eiufluss  der  Abplattung  auf  die 
Helligkeit  des  Planeten  Uranus  403; 
neue  Sterne  481. 

Seidel,  L.  Rechnungs verfahren  bei  pho- 
tometrischen Messungen  18;  Extinctions- 

tabelle  für  München  131;  Transmissions- 
coefficient     der     Erdatmosphäre      138; 

Helligkeit  der  Venus  368;  Helligkeit  des- 
Mars  372;  Helligkeit  des  Jupiter  384;. 
photometrische  Messungen  des  Saturn 
397;  Helligkeitscatalog  443;  Lichtver- 
hältniss  zweier  aufeinander  folgenden 
Grössenclassen  457. 

Selective  Absorption,  der  Erdatmosphäre 
139—144. 

Selenphotometer,  von  Siemens  293. 
Sequenzen,  Schätzungsmethode  von  J.  Her- 

schel  434. 
Sichtbarkeit  der  Sterne  am  Tage  12. 
Siemens,  W.  Einwirkung  des  Lichtes 

auf  Selen  293—294. 
Sonne,  verglichen  mit  Kerzenlicht  308 — 

312;  verglichen  mit  Vollmond  312—315  ; 
verglichen  mit  Fixsternen  316 — 318; 
Vertheilung  der  Helligkeit  auf  der  Son- 

nenscheibe 318—323. 
Sonnenatmosphäre ,  Absorptionswirkung 

derselben  324—328. 
Sonnencorona,  Helligkeit  derselben  329 — 335. 

Sonnenflecke,  Helligkeit  derselben  328 — 329. 

Sonnenspectrum,  Vertheilung  der  Hellig- 
keit in  demselben  266 — 271. 

Spectralphotometer,  von  Govi  272;  von 
Vierordt  273;  von  Glan- Vogel  275;  von 
Crova  280;  von  Gouy  und  von  Glaze- 
brook  281;  von  Trannin  282;  mit  Ab- 

sorptionskeil 283. 
SpectralphotometrischeBeobachtungender 

Fixsterne  500 — 505. 
Spiegelnde  Kugeln,  über  die  Verwendung 

derselben  in  der  Photometrie  226 — 231. 
Spiegelsextant,  seine  Verwendung  als 

Photometer  212. 
Spitta,  E.  J.  Bestimmung  der  Constante 

beim  Keilphotometer  188;  Lichtstärke 
der  Jupitertrabanten  390. 

Stampfer.  S.  Transmissionscoefficient 
der  Erdatmosphäre  138. 

Stechert,  C.  Helligkeitsschätzungen  dts 
Planeten  Tyche  378. 

Steinheil,  CA.  Empfindungsgrenze  des 

Auges  13 :  Prismenphotometer  204 — 
208;  Ocularphotometcr  209;  Verwendung 
von  spiegelnden  Kugeln  zu  photometri- 

schen Messungen  230;  Helligkeitsver- 
hältniss  von  Mond  und  Arctur  338; 
Lichtverhältniss  zweier  aufeinander  fol- 

genden Grössenclassen  456. 
Strange ,  D.  P.  Helligkeitsvertheilung 

auf  der  Sonnenscheibe  320. 

Struve,  0.     Veränderlicher  Nebel  424. 
Struve,  W.  Schätzungsscala  für  Fix- 

sterne 438. 
Stufenschätzungsmethode,  von  Argelauder 

459—464. 
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Trtibot,  W.  II.  F.   Anwpiidnn»  rotirender 
S         '    n  in  der  l't   

Tcij;    .,  E.  W.L.    St  .....vu  rlicher 
Nebel  424. 

Tli-  ■;.  •  -'.    T.     ■..,1,   liuiiiiura  2Ss. 
Tl.  .     ke  und  Durcliinesscr  4UU. 

Thoiiie.  J.  M.    Curdoba-Durchiiiustorung 
4ai>.  i 

Thomson,  VV.   Vergleichung  von  Sonnen- 
iiml  Keizeiiliclit  310;  Vergleichung  von  i 
Mond-  und  Kerzenlicht  33S. 

Thorpe,    T.  E.      Helligkeitsbestiinmung 
der  Sonpencorona  331. 

Thurv,  M.    rhotonieter  mit  Blendscbeibe  ' 
172.'  ' 

Tietjen,  F.    Helligkeitsschätzungen  der 
kleinen  Planeten  Meletc  und  Niobe  378. 

Titan,  Helligkeit  und  Durchmesser  400. 
Titauia.  Lichtstärke  und  Durchmesser  404. 

Townley,  S.  D.   l'hotographische Hellig- 
keit von  Algol  510. 

Trannin,  H.    Interferenz-Spectralphoto- 1 
meter  2S2.  i 

Transmissionscoefficient     der     Erdatmo-  J 
,    Sphäre,  Zusammenstellung  der  verschie- , 

denen  Bestimmungen  13b;  lür  verschie- ; 
»lene  Weilenlängen  140.  ] 

Transmissionscoetficienten     der    Sonnen- 1 
atmosphäre  324,  327.  j 

Trepied,  C.  TransmissionscoefBcient  der 

Erdatmosphäre  13S.  ' 

Tronvelot,    L.       Helligkeitsvertheilung ' auf  den  Saturnringen  398. 
TychoBrahe,  Sterncataloge  431 ;  neuer 

Stern  in  der  Cassiopeja  473. 

Ulugh  Begh.     Helligkeitscatalog  431. 
Umbriel,  Lichtstärke  404. 
Undulationstheorie  des  Lichtes  3. 
Uranometria  Argentina,  von  Gould  436. 
Uranometria  Nova,  von  Argelander  435. 
Uranometria  nova  Oxoniensis  449:  Ver- 

gleichung mit  der  Potsdamer  photo- 
metrischen Durchmusterung  452. 

Uranus,  Oppositionsheiiigkeit  402;  Albedo 
403;  Einfluss  der  Abplattung  auf  die 
Helligkeit  403. 

Uranustrabanten .  Helligkeitsschätzungen 
und  photometrische  Messungen  404. 

Venus,  Helligkeitstabelle  356;  Sichtbarkeit 
am  Tage  mit  blossem  Auge  358;  Phasen- 
lichtcurve  359;  Albedo  360;  spiegelnde 
Eigenschaft  361;  Dämmerlicht  361; 
grösster  Glanz  362 — 368;  Zusammen- 

stellung der  von  verschiedenen  Beobach- 
tern gefundenen  Helligkeitswerthe  368. 

Veränderliche  Nebel  423 — 425. 
Veränderliche  Sterne,  Schätzungsmethode 

von  Argelander  459;  Zahl  derselben  und 

Cntftio»«»    4'<.S;    Benennung    4W:    hrlin- 

Cf    ' 

Vc::..;.i,. 

nach  der  i 

■\: 

ertinj«;  ier  JupiterBateilitcn,  Ihe«»- 
t\"  ''  ,..  ii   101  —  109. 

er^  mg   eine»   Fernrulirii.    KinHu!«!« 

d<  1    .  I      a  auf  «lic   BiMli   I. 
efM  iiw  iiiilung.i-l'liotoiuei'  J 
icrordt,  ('.    Alothodo  zur  BentiuimuDg 
der  Lichtverthcilung  im  .Sonnenf«pectruiii 

2tiH;  Spectralphotometer  273-275. 

oget.    H.  C.      Spectralplioiomrter    '-'" liellij^keitsverlheiliing  auf  der  Soui.'jl 
Scheibe  320;  Vertheilung  der  chemischen 
Intensität  auf  der  Sonn^;  V  ilic   322; 
Wärmuvertheilungaufd(  .  ascheibt« 
323;  Transmissionscoefhciunten 

Sonnenatmosphärc  324:  Mercnr  ^-•-. 
neue  Sterne  481 ;  spectroHkopiscbe  Be- 

obachtungen von  •»  I^yr.ne  493;  Algol- 
system  49'J;  .spectralphotometriscbeMt-ä- 
sungen  an  Fi.\3ternen  502. 

Wärmeintensität  verschiedener  Tlieile  der 
Sonnen8cheil)e  323. 

Weglängen  in  der  Erdatmosjthäre,  Tabelli- 
derselben  nach  den  Theorien  von  Hou- 
guer,  Laplace  und  Maurer  135. 

VVellmann,  V.  Verfinsterung  der  Jupiter- 
trabanteu  102. 

Wild,  H.  Polarisationsphotometer  254 
—257. 

Wilsing,  J.  Neue  Sterne  und  Veränder- liche 480,  485. 

W  innecke,  A.  Periodisch  veränder- 
liche Nebel  425. 

Wolff,  Tb.  Transmissionscoefficient  der 

Erdatmosphäre  138;  photometrische  Ca- 

taloge  445:  Lichtverhältniss  zweier  auf- 
einander folgenden  (irössmelassen  457. 

Wo  Ilaston,  F.  Verwendung  von  spie- 
gelnden Kugeln  zu  photometrischen 

Messungen  230;  Polarisationsprisma  234: 
Sonne  nnd  Kerzenlicht  30!»:  Sonne  und 
Vollmond  313;  Sonne  und  Sirius  31(>; 
Mond  und  Kerzenlicht  338. 

Young,  CA.  Über  das  Keilphotometer 1S4. 

Zenger,  C.  V.    Helligkeit   der   Jupiter- I      trabanten  389. 

I  Zerstreut  reflectirende  Substanzen  38 — 52. 
I  Zöllner.  Fr.  Lamberts Emanationsgesetz 

'  30;  Albeilowerthe  irdischer  Substanzen 

I      52;    Einfluss   der  Erhebungen  auf  die 
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Lichtstärke  eines  Himmelskörpers  75 — 
78;  Genauigkeit  der  photometriscben 
Messungren  von  J.  Herschel  203;  Polari- 

sationsphotometer 244 — 254;  Scalen- 
photometer  291;  Sonne  und  Vollmond 
314;  Sonne  und  «  Aurigae  317;  Licht- 

stärke der  Mondphasen  342;  Mercur  352; 
Venus    368;     Mars    372;    Jupiter    384; 

Formel  zur  Reduction  der  Saturn- 
beobachtungen 395;  Lichtstärke  des 

Saturnsystems  397;  Uranus  402;  Neptun 
405;  Helligkeitscatalog  von  Fixsternen 
444;  Lichtverhältniss  zweier  aufeinander 
folgenden  Grössenclassen  457;  neue 
Sterne  479;  Schlackenhypothese  483. 

Zonenphotometer,  von  Hornstcin  217. 

Berichtigungen. 

pag.    8  Zeile  2  von  unten  lies:  cos  ̂   statt:  ̂ . 
>  22      >     2     »        »         »     das  Complement  des  Winkels  i  statt:  der  Winkel  i, 
»     40      »      1      »         »  »      Messerschmitt. 

»72      »    10     »     oben       ̂       1  —  26  cos« -f  62  gtatt:  1  +  26  cos« -|- 6^ 

»    85  In  der  Formel  für  rf  lies  im  Nenner:  cos  w'  statt:  cosw. 

A, 

>  160  Zeile  6  von  oben  lies:  dasselbe  statt:  desselbe. 

»  365      »      6      »     unten    »       Fscos(7i  —  a)  statt:   F'scos«. 388 oben Trabant  4  statt:  Trabant  3. 
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Draek  von  Breitkopf  &  Härtel  in  Leipzig. 
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