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Uber die Temperatur- und Druckschichtung
der Sonnenatmosphire.

Von
Erika Boom-VITENSE.

Mit 6 Textabbildungen.
(Eingegangen am 3. Mdrz 1954.)

Durch Korrektion der von D. BARBIER [2] aus den Messungen der Mitte-Rand-
Variation der Intensitit im kontinuierlichen Sonnenspektrum abgeleiteten Tem-
peraturschichtung wird ein neues empirisches Sonnenmodell gewonnen. Danach
liegen die Temperaturen der Sonnenatmosphire durchweg um etwa 100° tiefer als
1948 von C. pE JAGER [12] angegeben. Zur Bestimmung der ,,Oberflichentempe-
ratur® der Sonne werden die von J. Houtaast [10], C. pE JAGER [12] und den
Gottinger Astronomen [5] gemessenen Mitte-Rand-Variationen der starken Fraun-
hoferlinien (H, Fe) herangezogen. Die ,,Oberflichentemperatur ergab sich zu
3800°. Allerdings diirfte in den Schichten der unteren bis mittleren Chromo-
sphire, in welchen die Restintensitéiten anscheinend entstehen, bereits mit Ab-
weichungen vom thermischen Gleichgewicht zu rechnen sein.

Eine neue Berechnung der UV- und UR-Korrektionen der Solarkonstanten sowie
Beriicksichtigung der neuesten Zahlenwerte der Strahlungskonstanten fiithren auf
eine Effektivtemperatur der Sonne von 7', = 5780°.

Anhand eines sehr schematisierten Modelles wird gezeigt, daf infolge der Ab-
sorption in den Fraunhoferlinien die berechneten Temperaturen in der optischen
Tiefe 7 =~ 0,6 um etwa 70° erhoht werden. .

Insgesamt ergibt sich so — jedenfalls fiir 7 > 0.1 — gute Ubereinstimmung
zwischen berechneter und beobachteter Temperaturschichtung der Sonnenatmo-
sphére.

Einleitung.

Als die folgenden Untersuchungen, iiber deren wesentliche Ergebnisse
A. UxsoLp bereits kurz berichtete [23, 24] im Jahre 1951 begonnen
wurden, gab es hauptsichlich zwei Modelle der Sonnenphotosphire,
erstens das aus den Mitte-Rand-Variationsmessungen im kontinuier-
lichen Spektrum von D. BaArBIER [2] und C. DE JAGER [12] 1948 be-
stimmte ,,empirische‘* Modell und zweitens das unter der Annahme von
Strahlungsgleichgewicht mit Hilfe des A-Iterationsverfahrens von
D. Lags [16] berechnete! ,,theoretische* Modell. In Abb. 1 vergleichen
wir zunéchst diese beiden Temperaturschichtungen. Die von D. Lass
berechnete Schichtung wurde dabei als Funktion von 7* aufgetragen,

d.h. als Funktion der optischen Tiefe, welche dem Rosselandschen

! Das von J. C. PECKER [21] angegebene Modell wurde nach einer prinzipiell
gleichartigen Methode berechnet. Einzelne quantitative Unterschiede werden bei
D. Lass [16] diskutiert.
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Mittelwert iiber den Absorptionskoeffizienten (einschlieBlich der Linien)
entspricht. D= JAGERs Temperaturschichtung dagegen wurde als
Funktion des 7, d.h. der zur Wellenlinge A — 5010 A gehorenden
optischen Tiefe eingezeichnet. In den oberflichennahen Schichten er-
geben sich Temperaturdifferenzen bis zu 640°. Zum Beispiel liefert
C. pE JAGERs Modell eine Oberflichentemperatur 7'g= 4920°, wihrend
D. Lass T,= 4280° erhilt.
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Abb. 1. Temperaturschichtung als Funktion der optischen Tiefe z, flir 5010 A fiir DE JAGERS Modell
1948 (————), fiir dessen Modell V vonl1952(........ ) und fiir unser empirisches Modell I (— ——).
AuBerdem ist die theoretische Temperaturschichtung nach D. LABS eingezeichnet als Funktion
von 7*, d. h. der optischen Tiefe, welche dem Rosselandschen Mittelwert iiber x, einschlieBlich der

Linien entspricht.

Wie 148t sich dieser unerwartet groBe Unterschied verstehen? Das
empirische Modell wurde nach der bekannten LunpBrADschen Methode
aus den gemessenen Mitte-Rand-Variationen im Kontinuum abgeleitet :
Fiir die Kirchhoff-Planck-Funktion als Funktion der optischen Tiefe 7,

wird der Ansatz gemacht
a

Bv(fv)=av0+avl.rv+ ;21”%_‘_...' (1)
Man erhilt dann aus
I,(0,9)= [ B,(t,) e »*?dz, secd, (2)
0
1,(0,9)=a,,+ a,;cos?+ a,,cos?d. (3)

Umgekehrt liefert das gemessene I, (0,?) nach Approximation durch
ein Polynom der Form (3) sofort die Koeffizienten der Entwicklung (1).
Da nun MeBwerte der 7,(0,%) nur fir einen Bereich 1 = cos? = 0.3
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vorliegen, so ist die daraus abgeleitete Funktion B,(r,) auch nur zu-
verldssig fiir einen entsprechenden Bereich von 7,. Man kann deshalb
sicher nichts aussagen iiber die Temperaturen der Schichten 7,<0.1,
insbesondere kann man iiber einen evtl. steilen Temperaturabfall bei
7 = 0.01 (wie ihn die Rechnungen von D.Lass forderten) nichts er-
fahren. Es wurde deshalb — nach einem Vorschlag von A. UNSOLD —
versucht, die Temperaturschichtung dieser oberflichennahen Schichten
aus den Mitte-Rand-Variationen der Restintensititen der starken Balmer-
und Eisenlinien abzuleiten. So ergab sich eine Grenztemperatur der
Sonne von etwa 3800° K.

Der Vergleich des empirischen mit dem theoretischen Sonnenmodell
in Abb. 1 1a8t aber auch in groferen optischen Tiefen (T = 2/3) Tem-
peraturdifferenzen von etwa 400° erkennen, fiir die zunichst keinerlei
Erklarung ersichtlich war!. Da nach den Untersuchungen von A.S.
Eppixgron [9] und D. BarBikr [3] die Effektivtemperatur eines
Sternes etwa seiner Temperatur in 7 = 2/3 entspricht, sollte man er-
warten, dafl das empirische Sonnenmodell in 7 = 2/3 eine Temperatur
hitte, die gleich der aus der gemessenen Solarkonstanten bestimmten
Effektivtemperatur 7',= 5713° sei. Tatsichlich fanden aber D. BARBIER
und C.DpE JAGER einen Wert, der um etwa 400° hoéher liegt. Diese
Diskrepanz bewog uns im Jahre 1951, sowohl das vorliegende empirische
wie auch das theoretische Sonnenmodell einer kritischen Priifung zu
unterziehen.

Auf die 1952 von C. pE JAGER [13] vertffentlichten weiteren Unter-
suchungen zum ,,empirischen Sonnenmodell werden wir im Abschnitt
A TII eingehen.

A. Das empirische Sonnenmodell.

I. Kritische Untersuchung der Ableitung des ,,empirischen‘* Modells
von DE JAGER (1948).

Wie bereits erwidhnt, ging DE JAGER 1948 von einer Arbeit D. Bar-
BIERs [2] aus, der nach der oben beschriebenen LuxpBLADschen Methode
das B,(t,) aus den gemessenen Mitte-Rand-Variationen im Kontinuum
bestimmt hatte. Wir haben nun die BArRBIERschen Rechnungen noch
einmal sorgfiltig iiberpriift. Die Temperaturschichtungen, die D. BAR-
BIER direkt aus den I, (0, 9) fiir die verschiedenen Wellenlingen erhélt,
stimmen untereinander im Bereich 0.2 < 7,< 1 sehr gut iiberein, wenn
man die Wellenlingenabhingigkeit des Absorptionskoeffizienten » be-
riicksichtigt. BARBIER geht nun aber weiterhin davon aus, daB} die
Oberflichentemperatur fiir alle Wellenlingen die gleiche sein misse.

1 Der Unterschied der Abszissen der beiden Modelle der Abb.1 vermag nur
einen geringen Prozentsatz dieser Differenz zu erklaren. Wir kommen darauf im
Abschnitt B ITI zuriick.
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Da nach Gl. (1) der Koeffizient a,, der Entwicklung (3) die Oberfldchen-
temperatur (7, = 0) bestimmt, so korrigiert BARBIER die a, , einheitlich auf
den Mittelwert der Oberflichentemperaturen, die er zunichst fiir die ver-
schiedenen Wellenlingen erhalten hatte. Es scheint dabei tibersehen
worden zu sein, dafl mit diesem korrigierten a,, die Darstellung (3)
unter Umstédnden nicht mehr die beste Approximation der gemessenen
Mitte-Rand-Variation I, (0, 9) ist. Jedenfalls sind durch diese Korrektion
die Temperaturwerte bei BARBIER im Mittel um etwa 80° hoher geriickt.
Da wir heute wissen, daBl die aus der Mitte-Rand-Variation im Konti-
nuum durch Extrapolation gewonnene Grenztemperatur durch den
steilen Temperaturabfall an der Oberfliche durchaus verschieden sein
kann fiir verschiedene Wellenlingen, so erscheint uns die Korrektion
auf gleiche Oberflichentemperatur nicht mehr gerechtfertigt. Wir haben
nun nicht noch einmal eine mittlere Temperaturschichtung aus den ur-
spriinglichen BARBIERschen Werten bestimmt, sondern haben direkt auf
die von D. CHALONGE und V. KoUrGANOFF [6] verdffentlichten Werte von
T (t,) zuriickgegriffen. Diese haben wir noch korrigiert entsprechend
den neuen Strahlungskonstanten in der Kirchhoff-Planck-Funktion.
(Dadurch werden die Temperaturen um etwa 20° niedriger.) Die so
gewonnenen Temperaturwerte liegen dann 100—120° tiefer als die von
D. BarBIER und C. DE JAGER angegebenen.

II. Konstruktion eines neuen empirischen Sonnenmodells.

Mit dieser neu bestimmten Temperaturschichtung, die etwa im Be-
reich 0.2 < 7,< 1.5 zuverldssig sein diirfte (durch die verschiedene
GroBe von x im untersuchten Wellenlingenbereich kommen wir bei
Beriicksichtigung aller Messungen noch etwas iiber das in der Ein-
leitung bei der Diskussion des LuNpBLADschen Verfahrens angegebene
Intervall fiir 7, hinaus), kénnen wir nun daran gehen, ein neues Sonnen-
modell zu konstruieren. Uber die Schichten 7,< 0.2 wissen wir nur
(s. Abschn. C), dafl die Grenztemperatur bei ~ 3800°+ 100° liegt. Fir
den Bereich 0 < 7,< 0.2 bleibt nichts anderes iibrig, als eine moglichst
plausible Interpolation, z. B. mit Exponentialfunktionen. Wir méchten
die folgenden beiden Moglichkeiten zur Diskussion stellen: Bei dem
Modell I (Tab. 1) haben wir einen relativ flachen Temperaturabfall in
der Niahe der Oberfliche angenommen, mit dem sich die gemessenen
niedrigen Anregungstemperaturen einiger Metalle wiedergeben lassen.
Bei dem Modell IT (Tab. 1) haben wir uns leiten lassen durch den von

D. LaBs gefundenen steilen Temperaturabfall an der Oberfliche mit

einer etwas hoheren Grenztemperatur!. Mit diesem Modell lassen sich
— diese Rechnungen sollen hier nicht im einzelnen wiedergegeben

1 Zur Zeit der Ableitung dieser Modelle war noch nicht geklirt, inwieweit die
diesbeziiglichen Ergebnisse von D. Lass einer Korrektur bedurften.
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Tabelle 1.
Modell I Modell II

T (5010 4) T log P, log P, T log P, log P,
0 3795 — o0 — 0 4006 — o0 — 0
0.001 3850 3.46 0.18—1 4164 3.29 0.38—1
0.002 3898 3.65 0.35—1 4284 3.51 0.59—1
0.003 3943 3.76 0.47—1 4379 3.62 0.70—1
0.004 13988 3.83 0.56—1 4454 3.70 0.79—1
0.005 4030 3.88 0.64—1 4520 3.77 0.88—1
0.006 4067 3.93 0.70—1 4568 3.82 0.94—1
0.007 4104 3.96 0.75—1 4610 3.86 0.00
0.008 4138 3.99 0.81—1 4644 3.89 0.02
0.009 4173 4.02 0.85—1 4673 3.92 0.05
0.010 - 4200 4.04 0.88—1 4700 3.95 0.10
0.02 4443 4.20 0.18 4820 4.15 0.32
0.03 4608 4.28 10.34 4868 4.23 0.41
0.04 4721 4.34 0.44 4900 4.30 0.48
0.05 4806 4.39 0.51 4930 4.36 0.53
0.07 4908 4.46 0.60 4988 4.43 0.60
0.10 5055 4.54 0.70 5066 4.53 0.71
0.20 5310 4.70 0.90 5310 4.68 0.90
0.3 5510 4.80 1.05 5510 4.78 1.05
0.4 5680 4.87 1.17 5680 4.86 1.17
0.5 5830 4.92 1.32 5830 4.91 1.31
0.6 5965 4.95 1.43 5965 4.94 1.43
0.7 6080 4.97 1.55 6080 4.97 1.55
0.8 6200 4.99 1.65 6200 4.99 1.65
0.9 6305 5.01 1.70 6305 5.01 1.70
1.0 6405 5.02 1.78 6405 5.02 1.78
1.2 6585 5.05 1.93 6585 5.05 1.93
14 6755 5.07 2.06 6755 5.07 2.06
1.5 6835 5.09 2.11 6835 5.09 2.11
1.8 7047 5.10 2.27 7047 5.10 2.27
2.0 7180 7180

werden — die gemessenen niedrigen Anregungstemperaturen nicht

wiedergeben. Wir haben deshalb in Abb. 1 nur das Modell I mit ein-

gezeichnet.

Ein Vergleich der Modelle I und II in Tab. 1 zeigt tibrigens, daf} sich
die Unsicherheit der Temperaturen und Drucke in der Niahe der Ober-
flache auf Schichten 7,> 0.2 nicht mehr auswirkt.

III. Vergleich unserer Modelle mit den DE JacERschen Modellen
von 1952. '

1952 hat C. pE JAGER [13] mehrere neue empirische Sonnenmodelle
angegeben. Fiir einen Vergleich mit unseren Ergebnissen ist vor allem
sein Modell V wichtig, das ebenfalls aus den Mitte-Rand-Variations-
messungen im Kontinuum abgeleitet wurde.
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Bei DE JAGERs Modell VII, das im wesentlichen aus Mitte-Rand-Variations-
messungen der Balmerlinien gewonnen wurde, scheint es nicht ganz sicher, ob
nicht die Ergebnisse durch Inhomogenititen der Temperatur in der Sonnen-
atmosphére entstellt werden, denn nach den Untersuchungen der Verfasserin [28]
kénnen die Temperaturdifferenzen in gleicher geometrischer Tiefe bis zu 1000°
betragen. AuBerdem konnten auch Abweichungen vom thermischen Gleichgewicht
bei der Anregung des Wasserstoffs in den héchsten Sonnenschichten das Ergebnis
erheblich beeinflussen.

Wir haben deshalb in Abb. 1 nur DE JagERs Modell V mit eingetragen.
Auch pE Jacer fand, da die Temperaturen seines Modells von 1948
zu hoch sind. Seine neuen Temperaturwerte sind im Mittel etwa 50°
niedriger als die alten. Dennoch ergeben sich in den wesentlichen
Atmosphérenschichten noch Differenzen bis zu 70° zwischen DE JAGERs
Modell V und unserem Modell I. Der Grund dafiir ist schwer ersichtlich.
Eine Differenz von etwa 20° rithrt wahrscheinlich daher, daBl wir die
neuen Strahlungskonstanten in der Kirchhoff-Planck-Funktion benutzt
haben. Dadurch werden unsere Temperaturen herabgesetzt. Wir
moéchten annehmen, daB die restliche Differenz von 50° einerseits
zuriickzufithren ist auf die Unsicherheit der Mitte-Rand-Variations-
messungen, andererseits aber auch auf die Unzuldnglichkeit der Methoden
zur Umkehrung der Integralgleichung (2). D.BARBIER benutzt ein
3- oder 4-gliedriges Polynom zur Darstellung des 7, (0, ¢#), C. DE JAGER
ein 2-gliedriges Polynom + e-Funktion zur Darstellung seiner Korrek-
tionsgroBe A I, (0, #).

A priori kann man annehmen, dafBl zur Darstellung des gesamten Temperatur-
verlaufs die e-Funktions-Approximation wohl die bessere ist, zur Berechnung der
Korrektion der Temperaturschichtung kénnte sie dagegen weniger geeignet sein.
Es erscheint deshalb nicht ganz unmoglich, daB die Ausbuchtung, welche DE JAGERs
Temperaturkurve von unserer unterscheidet, durch den e-Ansatz hineingebracht

wird. Andererseits kénnte natiirlich auch durch den Polynomansatz eine tatsachlich
vorhandene Ausbuchtung ausgebiigelt werden!

Wir méchten daher annehmen, dafl man bei allen empirischen Mo-
dellen noch mit einer Unsicherheit von +50° zu rechnen hat.

C. pE JAGER weist in seiner Arbeit darauf hin, daB es unmoglich sei, eine ein-
heitliche Temperaturschichtung fiir die verschiedenen Wellenliangen 4000 < A <
< 5000 A anzugeben. Bei unseren Untersuchungen trat diese Schwierigkeit nicht
auf. C.DE JAGER beriicksichtigt nun bei der kontinuierlichen Absorption nur die-
jenige vom H und H—, wahrend bei uns auch die Metallabsorption im UV in Be-
tracht gezogen wurde. Ein Blick auf die von der Verfasserin berechneten konti-
nuierlichen Absorptionskoeffizienten [27] zeigt, daB die Metalle gerade in dem
Bereich 2 < 5000 A anfangen, einen merklichen Beitrag zur kontinuierlichen Ab-
sorption zu liefern. Die Metallabsorption erhoht den kontinuierlichen Absorptions-
koeffizienten bei A = 4000 A um 20—25% wund bei 4500 A um etwa 10—12%,
wihrend sie bei 5000 A nur noch etwa 2—3% ausmacht. Aus der Abb. 1 sieht man_
aber, daB eine Anderung der 7, um etwa 10% die Temperatur gerade um etwa 1%
andert, und daB entsprechend eine Anderung des 7, um 20% eine Temperatur-
anderung von 2% bewirkt. Das ist aber gerade die GroBe der Differenzen, die
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DE JAGER beim Vergleich seiner Temperaturschichtungen fiir die verschiedenen
Wellenldngen erhilt. Die Differenz hat auch das richtige Vorzeichen. (Das Ver-
haltnis T5000: Ta000 Wird zu groB angenommen, infolgedessen riickt beim Aufschieben
der Temperaturschichtungen fiir 4000 A und 5000 A auf eine 7,-Skala die Tem-
peraturschichtung fiir 4000 A zu weit zu gréBeren 7,, d.h. unter die Kurve fiir
5000 A.) DE JAGER meint, daB die Wellenlingenabhingigkeit des Modelles, die
er herausbekommt, fiir sehr hohe Schichten verschwinden miisse, falls sie nur auf
einer falschen Annahme iiber den kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten beruhe.
Die Abb.1 zeigt aber, daBl der zunehmend steiler werdende Temperaturabfall
in den hoheren Atmosphéarenschichten gerade dafiir sorgt, daB bis in die hochsten
Schichten hinauf einer Anderung des 7, um 10% immer eine Anderung von 7' um
etwa 1% entspricht. Wir sind deshalb der Meinung, dal die bei DE JAGER dis-
kutierte Wellenlingenabhingigkeit der Temperaturschichtung auf die Vernach-
lassigung der Metallabsorption zuriickzufiihren ist.

Wir glauben, mit diesen Diskussionen die Frage des ,,empirischen‘’
Sonnenmodells soweit geklirt zu haben, wie dies im Augenblick mdglich
erscheint. Wir wollen uns deshalb nunmehr der kritischen Betrachtung

des ,,theoretischen‘ Sonnenmodells zuwenden.

B. Die ,theoretische Temperaturschichtung der Sonne.
I. Effektivtemperatur der Sonne.

‘In die Theorie der Temperaturschichtung der Sonnenatmosphéire
geht wesentlich die Effektivtemperatur der Sonne ein, die wir aus der
gemessenen Solarkonstanten bestimmen. D.Las [16] hatte seinen
Rechnungen eine Effektivtemperatur der Sonne von 5713° zugrunde
gelegt. Wie in der Kinleitung bereits erwdhnt, sollte nach D. BAr-
BIER [3] die Effektivtemperatur etwa gleich der Temperatur der Atmo-
sphére in 7 = 2/3 sein.. Aus der Abb. 1 liest man aber fiir unser neues
empirisches Sonnenmodell I in 7,= 2/3 eine Temperatur von 6050° ab,
also einen Wert, der um 300° hoher liegt als das von D. LaBs benutzte
T,1. Wir haben deshalb zunichst noch einmal die Uberlegungen, die
zu dem Wert 7, = 5713° fithrten, uberprift.

Die Messungen von C. G. ABBOT zur Bestimmung der Solarkonstante
wurden fiir den Wellenléingenbereich 3420 A < 1 < 23000 A durch-
gefithrt. Nach Anbringen einer Ultraviolettkorrektion von 3.449%, und
einer Ultrarotkorrektion von 29, ergab sich eine Solarkonstante von
1,947 cal/em?min. Davon ist eine Skalenkorrektion von 2.49%, abzu-
ziehen. Das ergibt, 1.900 cal/cm?min. Unsicher sind dabei die Ultra-
violett- und Ultrarotkorrektionen, die wir daher neu bestimmt haben.
Die Ultraviolettkorrektion wurde berechnet anhand der bei E. Du-
RAND [8] vertffentlichten Raketenmessungen. Es ergab sich ein Wert
von 3,899, der sich nicht wesentlich von den alten 3.449, unterscheidet.
Da fir den ultraroten Spektralbereich keine Messungen vorlagen, die

1 DafBl der Unterschied von 7, und 7 diese Differenz nicht erkliren kann, werden
wir in Abschn. B III zeigen.
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zur empirischen Bestimmung der Ultrarotkorrektion dienen konnten,
wurde hier von der Theorie Gebrauch gemacht. Wie bereits mehrfach
erwahnt, entspricht nach D. BArRBIER der Strahlungsstrom ¥, in einer
Frequenz v der Kirchhoff-Planck-Funktion, die zu der Temperatur der
optischen Tiefe 7, = 2/3 gehort. Wir haben deshalb die Intensitit der
Sonnenstrahlung in den verschiedenen Wellenlingen des ultraroten
Spektralbereichs berechnet als Intensitéit der Kirchhoff-Planck-Funktion,
die zu dem jeweiligen 7,= 2/3 gehért. Dabei haben wir die empirische
Temperaturschichtung zugrunde gelegt!. Es ergab sich eine Ultrarot-
korrektion von 4.789%, im Gegensatz zu den alten 29%,.

Insgesamt haben wir eine neue Ultraviolett- + Ultrarotkorrektion von
3.89% + 4.789%, = 8.679%, erhalten im Gegensatz zu den alten 5.449%,.
Die neue Solarkonstante wird damit um 3.23%, hoher als die alte,
nédmlich 1,96 cal/em?min 2. Nimmt man fiir die Strahlungskonstante o
noch den neuen Wert, der sich aus den anderen Naturkonstanten ergibt,
ndmlich ¢ = 5.67 - 108 CGS anstatt des fritheren Wertes o = 5.75 X
x 1073 CGS, so erhidlt man eine neue Effektivtemperatur von 5780°.
Dieser Wert liegt um rund 70° héher als der alte.

Damit ist die oben erwihnte Differenz von 300° zwischen 7, und
T (to= 2/3) aber noch nicht vollkommen gekliart. Offenbar findet in
der Sonnenatmosphidre noch durch irgendeinen Mechanismus eine
Temperaturerh6hung bei 7y~ 2/3 statt.

I1. Die Temperaturerhhung durch den Einflu8 der Fraunhoferlinien.

Durch Beriicksichtigung des Einflusses der Fraunhoferlinien mittels
des A-Iterationsverfahrens hatte D.LaBs s.Z. nur einen steileren
Temperaturabfall in der Nahe der Sonnenoberfliche erhalten. Ver-
gleicht man seine Ergebnisse mit den von S. CHANDRASEKHAR [7] mittels
direkter Durchrechnung stark schematisierter Modelle (nach dem be-
kannten Niherungsverfahren von EDDINGTON) gewonnenen, so fillt auf,
dafl bei CHANDRASEKHAR durch den Einflufl der Linien nicht nur ein
starker Temperaturabfall in der Nidhe der Oberfliche hervorgerufen
wird, sondern dafl auflerdem in tieferen Schichten tuberall die Tem-
peratur bzw. — genauer gesagt — das 7'* um einen bestimmten Betrag
erh6ht wird. D. Lass erhélt diese Temperaturerh6hung offenbar deshalb

1 Tatssichlich wurde die DE JAogERsche Schichtung von 1948 benutzt. Da diese
Temperaturen um 100° zu hoch sein diirften, wird unsere Korrektion um einen
Faktor 1.02 zu groB, der uns aber nicht zu interessieren braucht.

2 NIcoLET [20] erhilt bei kritischer Betrachtung des gesamten Spektralbereichs
eine Solarkonstante von 1.98 cal/cm?min, was einem 7',= 5800° entsprechen
wiirde. Der Unterschied gegeniiber unserem Wert von 5780° liegt innerhalb der
Fehlergrenzen fiir die Bestimmung von 7. Auch ALLENs [1] Untersuchungen er-
gaben einen Wert von 1.97 cal/cm? min.
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nicht, weil das von ihm angewandte A-Iterationsverfahren nur in sehr
oberflichennahen Schichten gut konvergiert?.

Um iiber die GroBenordnung der zu erwartenden Temperaturverschie-
bung in der Sonnenatmosphire etwas zu erfahren, wurden zwei solche
schematisierte ,,CHANDRASERKHAR-Modelle‘ durchgerechnet. (Es handelt
sich dabei um Milne-Eddington-Modelle mit gleichméBig iiber das ganze
Spektrum verteilten Linien.) Beide Modelle wurden so eingerichtet,
daB sich etwa die richtige Oberflichentemperatur 7y~ 3960° ergab,

e
und dal3 % = 1.18 2 war. — Dabei ist %* der Rosselandsche Mittelwert

iiber den Absorptionskoeffizienten einschlieflich der Linien und 7% der-
jenige ohne die Linien. — Auflerdem wurden die Modelle so eingerichtet,
daf3 der Prozentsatz % der in den Linien aus dem Kontinuum heraus-
absorbierten Energie, dem von R. MicHARD [17] gemessenen Wert von
12.49%, entsprach. Die beiden Modelle unterschieden sich nur noch in
dem angenommenen Verhiltnis von Streukoeffizient o, zu Absorp-
tionskoeffizient », in den Linien, das einmal zu etwa 109, und das andere
Mal zu etwa 509, angenommen wurde. Die Rechnung ergab unabhéingig
von dem Verhiltnis o¢,/%, eine Erh6hung der Temperatur um 60—70°,
in den Schichten um 7 = 2/3. — Die beiden Modelle ergaben nur ver-
schieden steile Temperaturgradienten in der Nahe der Oberfliche3. —

Um zu einem quantitativen Vergleich zwischen empirischem und
theoretischem Sonnenmodell zu gelangen, miissen wir schlieflich noch

E 3
das Verhaltnis % bestimmen 2.
0

II1. Die Absorptionskoeffizienten, inshesondere das Verhéltnis von f—* .
‘0

Aus dem Verhiltnis der ,,empirischen* und ,,theoretischen Tem-
peraturgradienten hatte D. BArBIER fiir die Schichten um 7* = 2/3 in

2k
der Sonnenatmosphére das Verhéltnis %7 zu 1.40 bestimmt.
0

Er war dabei ausgegangen von der ,,grauen‘‘ Naherung
T =1/2T%(1 4 3/27T%),

1 Siehe hierzu die Arbeit von K. H. B6aM [4].
2 Die Begriindung fiir die Wahl dieses Wertes geben wir im néchsten Abschnitt.
8 Der in unserem empirischen Modell I angegebene Temperaturabfall in der
Néahe der Oberfliche entspricht dem des Chandrasekhar-Modelles mit g,/x%, = 0.1.
4 Vielleicht darf an dieser Stelle daran erinnert werden, daB wir folgende Be-
zeichnungen gewahlt haben:
%, Linienabsorptionskoeffizient.
» Absorptionskoeffizient im Kontinuum.
%, kontinuierlicher Absorptionskoeffizient fiir 4 = 5010 A.
% Rosselandscher Mittelwert des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten.
%* Rosselandscher Mittelwert iiber den gesamten Absorptionskoeffizienten ein-
schlieilich der Linien.

Zeitschrift fiir Astrophysik, Bd. 34. 16
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woraus man sofort erhilt

arTs .
75%;~:=2y4 1}
und
4 4 %
] . . . T4 arTe .
Das Verhiltnis des empirisch bestimmten 7 28 dem rEd der theoretischen
0

*
Temperaturschichtung sollte also direkt das Verhiltnis 77 angeben.
0

Der hohe Wert von KT = 1.40 lie} sich aber unter keinen Umstdnden
0

mit der Theorie der Absorptionskoeffizienten in Einklang bringen.

T4
d T,
Modell (d.h. das, welches C. DE JAcER 1948 benutzte) zugrunde. Fiir

Nun lag aber der BARBIERschen Bestimmung von sein empirisches

A
das theoretische —— T benutzte er das ,,graue’ Modell der Sonnen-

atmosphére, das in den in Frage kommenden Schichten mit dem von
D. Lass identisch ist. Wir haben oben gezeigt, dal die von BARBIER

empirisch bestimmten Temperaturen etwa 120° zu hoch sein diirften.

Da d (T%) = 4 T2 dT ist, so wird bei gleichem 31’ das CUZZT fiir die neue
To

empirische Schichtung etwa 99, (~ 7®) kleiner als fiir die alte. AuBlerdem
hatte die neue Bestimmung der Effektivtemperatur einen um 70° hGheren
Wert ergeben als der von BARBIER angenommene. Dadurch erhht sich

dT4 .
das theoretisch bestimmte —— (~ T3 um etwa 59, Das Verhiltnis

Ta /i
Z_* zZu dem Z — wird damit um den Faktor 1.09-1.05=1.14 kleiner

(der Zidhler wird kleiner, der Nenner groBer), so daB man schlieBlich

3k .
ein Verhéiltnisz— = 1.23, also einen wesentlich niedrigeren Wert als
0

%
D. BARBIER, erhilt. Die Frage ist, ob wir dieses Verhé’mltnisz— = 1.23
0

anhand der Theorie der Absorptionskoeffizienten verstehen kénnen.
Werfen wir einen Blick auf die von der Verfasserin berechneten kon-
tinuierlichen Absorptionskoeffizienten [27], so sehen wir, dafl fiir die
Temperaturen und Drucke in der Sonnenphotosphére x, und % (nur fir
das Kontinuum) etwa gleich sind. — Die Unterschiede betragen hochstens
7% und haben z. T. verschiedenes Vorzeichen, so daB sich das Verhéaltnis
7o' T hochstens um 5%, von 1 unterscheidet. — Bei unseren Berechnungen
ist nur noch die der Metallabsorptionskoeffizienten mit einer merklichen
Unsicherheit behaftet!. Es wurde deshalb gepriift, ob durch eine Ver-

1 Leider ist bei der Berechnung der Metallabsorptionskoeffizienten in [27] ein
kleiner Fehler unterlaufen. Bei der Berechnung der Ionisation von Fe und Si
wurde ein Faktor 2 in der Sahaformel vergessen. Der dadurch entstehende Fehler
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dnderung der Metallabsorption innerhalb ihrer méglichen Fehlergrenzen

(etwa einen Faktor 2—3) eine merkliche Anderung des —::— bewirkt werden
0

konne. Es ergab sich jedoch, daB durch eine VergroBerung der Metall-
absorption zwar das % heraufgesetzt, das x, aber ebenfalls in demselben

MaBe vergrofert wurde, so daB3 sich das Verhiltnis 77 nicht dnderte.
0

Ein Vergleich mit den von CHALONGE und KOURGANOFF [6] bestimmten em-

pmschen — geigte iibrigens, daB fiir den hier untersuchten Wellenlingenbereich

(A > 4500 A) die in [27] berechneten Metallabsorptionskoeffizienten genauer zu
sein scheinen als man a priori annehmen konntel.

Die geringe Unsicherheit des » im Ultraroten hat keine Bedeutung
fiir das Verhéaltnis % .
0

Als néichstes muBl der Einflufl der Linienabsorption untersucht werden.
D. Lass [16] hatte gefunden, da3 die Linienabsorption das % maximal
um etwa 109, erhoht. Einem Vorschlag von A. UNsSOLD folgend, haben

ok
3 . . kg - o .
wir das Verhéltnis von —- noch auf einem anderen, mehr empirischen

" Weg abzuschitzen versucht, der allerdings nur eine grobe Naherung

liefert:
Bezeichnet man die Intensitdt in der Linie mit I,, die im Kontinuum mit I,

und approximiert man die Kirchhoff-Planck-Funktion durch eine lineare Funktion
der optischen Tiefe B = B, (1 + # 7), so wird in der Sonnenmitte

Lol L, AT (t-53%) @

I, I, T 1+p 1+p %+ #
Nimmt man § iiber einen gewissen Spektralbereich (bei uns 100 A) als konstant

an und integriert iiber diesen Bereich, so erhélt man links #;, den Bruchteil, der
in diesem Gebiet durch die Linien aus dem Kontinuum herausabsorbierten Energie

(bei R. M1cHARD [17] mit &; bezeichnet). Durch Auflésen von (4) nach —- ” _|_ ”
kann maximal bis zu einem Faktor 2 in den Metallabsorptionskoeffizienten aus-
machen. (Wenn Fe und Si groBtenteils ionisiert sind, andererseits aber gerade
noch geniigend neutrale Atome zum Absorbieren vorhanden sind, sind die an-
gegebenen Metallabsorptionskoeffizienten um einen Faktor 2 zu groB.) Da die
Metallabsorptionskoeffizienten ohnehin um einen Faktor 2—3 unsicher sind,
scheint eine neue Berechnung der Metallabsorption nicht gerechtfertigt.

1 M1cHARD [18] findet bei 4 = 4485 A eine Abweichung des empirischen vom
theoretischen » von 3%. Erst bei 4 = 3200 A steigt diese bis zu 62% an. Selbst
diese Erhohung des » um 62 % lieBe sich durch eine Erhthung der Metallabsorption.
um einen Faktor 3 erreichen, was allerdings in Anbetracht des oben erwahnten
Rechenfehlers vielleicht doch etwas unwahrscheinlich ist. Aber bevor man daran
geht, die ultraviolette Absorption im einzelnen zu diskutieren, wére es vielleicht
doch wohl nétig, zu priifen, mit welcher Sicherheit sich das Kontinuum in diesem
Wellenlingenbereich festlegen 1a8t.

16*
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und Multiplikation mit Z erhalt man

= 1+ ) %
= (1w ) ®
Das Integral
% S T AN
e
wobei G die Rosselandsche Gewichtsfunktion bedeutet, gibt dann unser gesuchtes
;A* .— Die (3; haben wir der Arbeit von CHALONGE u. KOURGANOFF entnommen [6].
Auf diese Weise erhielten
T 1 T T T T T T T T T T =%
wir —— = 1.22. — Dieser
20 » ) .
Wert diirfte eine obere
Grenze darstellen, da der
Temperaturverlauf in den
5 fir die Linienentstehung
4 wichtigen Tiefen steiler sein
4 diirfte als dem von uns

verwendeten f entspricht,
das sich auf groBere Tiefen
bezieht!.— Man sieht, daf}
man das von der Beobach-
tung geforderte Verhaltnis

¥
~- = 1.23 sehr-gut durch

0
das Zusammenwirken von

kontinuierlicherundLinien-
absorption verstehenkann?.

A 7 T A Fiir den quantitativen
T Vergleich von empirischem
Abb. 2. Tt als Funktion von 7*, (— — — —) fiir unser und theoretischem Sonnen-

empirisches Modell 1, ( ) fiir das CHANDRASEKHAR- 7
it x*/% = = 12,49 =10% i .
Modell mit x*/% '1,.18, 7 '12, % und ":/"v 10% inden odell haben wir das
Linien, sowie T'y = 3900°. %y

fur die verschiedenen Tiefen

. )
den Rechnungen der Verfasserin entnommen. Das — wurde — mangels

besserer Kenntnis — tiefenunabhingig zu 1,18 angenommen. Damit

1 Wir haben deshalb bei den CHANDRASEKHAR-Modellen einen Wert von %*/%
= 1,18 verwendet, der aber auch noch zu grof} sein diirfte.

2 Die Rechnungen von K. H. B6HM [4] bestdtigen den von D. LaBs gefundenen
Wert von %*/% = 1.10. Die verbesserte Strahlungsgleichgewichtstheorie ergibt
aber andererseits eine stirkere Temperaturerhéhung durch den Einflu88 der Linien-
absorption, so daBl der Vergleich des empirischen mit dem theoretischen Temperatur-
gradienten dann auch einen kleineren Wert von %*/x, fordert.
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haben wir das theoretische CHANDRASERHAR-Modell m1t — = 0.1 und

das empirische Modell I der Tab. 1 als Funktion von r* berechnet.
Aus der Abb. 2 sieht man, daB man sehr gute Ubereinstimmung zwi-
schen den beiden Modellen erhilt !,

C. Die oberfliichennahen Schichten der Sonne.

Wir haben in den obigen Diskussionen wiederholt von einer Grenz-
temperatur der Sonne, 7T,= 3800° Gebrauch gemacht. In diesem Ab-
schnitt werden wir nun die Begriindung fiir diesen Zahlenwert geben.

Zunichst hatten wir uns iiberzeugt, daB die beobachtete Mitte-Rand-
Variation der Strahlungsintensitdt im Kontinuum uns keinen Auf-
schluB tber die Grenztemperatur der Sonne zu geben vermochte,
— die Rechnungen von K. H. BoaM haben gezeigt, dafl man auch mit
der verbesserten Strahlungsgleichgewichtstheorie keine sichere Aussage
iiber die Grenztemperatur machen kann —. Wir haben deshalb, einem
Vorschlag von A. UxsOLD folgend, die Mitte-Rand-Variation der starken
Fraunhoferlinien zur Bestimmung der Temperaturschichtung in den
hochsten Sonnenschichten herangezogen.

Messungen der Restintensitdten der starken Balmer- und Eisenlinien
von J. Hourgast [10], C. pE JacER [11] sowie P. TEN BRUGGENCATE,
F. W. JAGER und P. H. GoLLNow [5] ergaben, daf3 die Absolutwerte der
Restintensitaten (nicht bezogen auf das Kontinuum) von der Mitte zum
Rande der Sonnenscheibe hin abnehmen. Das heillt aber, dafl die
Temperatur auch in den Schichten, in denen diese Restintensitdten ge-
bildet werden, noch abfillt. Dies schien zunéchst erstaunlich, wird aber
durch die theoretischen Untersuchungen von K. H. B6EM versténdlich,
nach denen die Linien immer einen Temperaturabfall gerade in den
Schichten bewirken, in denen sie entstehen.

In der Abb.3 haben wir zunichst die Mitte-Rand- Varlatlonen der
Restintensitdten der Balmerlinien aufgezeichnet. Sie wurden abgeleitet
aus den relativ zum Kontinuum gemessenen Restintensititen unter

1 Inzwischen hat K. H. Borm [4] eine genaue Berechnung der theoretischen
Temperaturschichtung fiir eine im Strahlungsgleichgewicht befindliche Sonnen-
atmosphére durchgefiihrt. Er erhielt eine Temperaturschichtung, die sich von
der unseres CHANDRASEKHAR-Modells — abgesehen von den oberflichennahen
Schichten — kaum unterscheidet.

Es mag zunichst verwunderlich erscheinen, dafl wir mit unserem zu grofien
Wert von 7*/7% = 1.18 und dem so stark schematisierten CEANDRASERHAR-Modell
dennoch eine Temperaturschichtung erhielten, die sich von den Ergebnissen der
genauen Rechnungen [4] nur wenig unterscheidet. Der Grund dafiir ist wahr-
scheinlich, dal wir zweimal den gleichen Fehler machten (némlich sowohl bei der
Bestimmung des 7%*/% als auch bei der Berechnung des CEANDRASEEHAR-Modells
wurde mit MILNE-EpDINGTON-Modell gerechnet), so daB sich die Fehler im End-
ergebnis néherungsweise heraushoben.
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Beriicksichtigung der bekannten Bﬁtte-Rand-Variationen im XKonti-
nuum selbst. — Fiir die absolute Festlegung der Intensitéitsskala wurde

T T T T T T 5 4;70 o
70 4
. l
5360°~
- o
49 ~5340°

P
™
&7
X
I% _ [
S R T
N 4295¢ 7 477328 . y195°
. 47305 4353° 4745
T wom” 27 I A =
42827 o 7080°
oyl—4000%, 39927 —"]
45559
41443
Qj ‘?5&?1 | 1 L 1 } .
q7 1774 q3 9% 495 96 q7 498 99 710
c0s 2} —=
Abb. 3. Mitte-Rand-Variation der Restintensitéiten der Balmerlinien H o Hg H,, und Hé nach den
Utrechter (—————) bzw. den Gittinger (— — — — — ) Messungen. Die an die Kurvenpunkte ange-

schriebenen Zahlen bezeichnen die Strahlungstemperaturen, welche bei der betr. Wellenlinge die
gemessenen Intensitdten ergeben.

q3 T T T T

d

0 | | | | | { {
o 92 4¢3 g¥ 45 96 g7 98 4¢3 10
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Abb. 4. Mitte-Rand-Variation fiir die Restintensititen der starken FelI-Linien.
A=40458 A —e—o— 1 = 4063.6 A ----0c-enen- Oreres
40718 A —+—+— 4132.1 A—x X —
4005.3 A —A—A— 41439 A —O0—0O—
Die an die MeBpunkte angeschriebenen Zahlen bezeichnen wieder die Temperaturen, deren Kirchhoff-
Planck-Funktionen die gemessenen Abszolutwerte der Restintensititen ergeben.
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das um 2.49, (Smithsonian Skalenkorrektlon) verminderte [,(0) nach
G.F. W, MULDERS [19] benutzt.

In der Abb. 4 haben wir in entsprechender Weise die Mitte-Rand-
Variationen der starken Eisenlinien wiedergegeben. Es handelt sich
dabei um das Multiplett (43 M in den Multiplet-Tables von MOORE)
a*F — y3F° mit den Linien 4 4005.3; 4045.8; 4063.6; 4071.8; 4132.1 und
41439 A. Die Linien 1 4063,6; 4143,9 und 4005,3 gehen von demselben
unteren Term aus, desgleichen 4 4071.8 und 4132.1.

Anhand dieser gemessenen Restintensitidten I,(0, ) wollen wir nun
versuchen, die Temperaturschichtung in den duBersten Sonnenschichten
zu ermitteln. Nach der bereits mehrfach erwihnten Untersuchung von
D. Barsier [3] kann man sagen, daB die Intensitiit I, einer Frequenz v,
die unter dem Winkel ¢ aus der Sternoberfliche austritt, niherungsweise
gleich der Kirchhoff-Planck-Funktion ist, die zu der Temperatur in 7,
= cos?} gehort. Fiir jede einzelne Linie wurde deshalb zu gegebenem cos?
zunichst die Temperatur berechnet, deren zugehorige Kirchhoff-Planck-
Funktion die gemessene Restintensitit ergibt. Diese Temperatur wurde
dann der optischen Tiefe 7, = cos® fiir die Mitte der betrachteten Linie
zugeordnet!. Damit erhidlt man das 7' (7,) zunichst fir jede einzelne
Linie. Die so z. B. fiir die Balmerlinien gewonnenen Kurven wurden
dann mit Hilfe der bekannten Oszillatorenstérken alle auf die 7, von H,
bezogen. (Wir hétten selbstverstéandlich ebenso gut das 7, von Hy oder
H, nehmen koénnen.)

Es ist in gleicher geometrischer Tiefe z. B.

7 (Hy) _x (Hq) _ Ag- f(Hg)
TH)  x(H)  Ay-f(H)

(Hy)
“(]) == (5 7

und also

Das Ergebnis zeigt die Abb. 5. Sie gibt die Temperaturschichtung
in den &ullersten Sonnenschichten (wie sie sich aus den Balmerlinien
ergibt) als Funktion der optischen Tiefe in der Mitte von H, wieder.
Die gestrichelten Kurven wurden aus den Gdttinger Messungen ge-
wonnen, die ausgezogenen Kurven aus denen von C. DE JAGER. Aus
den Gottinger Messungen erhilt man durchweg etwas hohere Tempera-
turen, als aus den Utrechter Messungen. Jedoch ergeben beide MeB-
reihen einen ziemlich gleichférmigen Abfall der Strahlungstemperaturen
bis etwa 3900 —4000°2, wobei offensichtlich das eigentliche Minimum

1 Die der Temperatur 80 zugeordnete optische Tiefe kann vielleicht um einen
Faktor 2 falsch sein. Das ist hier aber unwesentlich.

2 'Wir haben bei diesen Rechnungen lokales thermodynamisches Gleichgewicht
vorausgesetzt. Die Streuung wurde vernachlissigt. Bei H, kann das vielleicht
zu etwas zu niedrigen Temperaturen fiihren.
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der Temperatur auch in den héchsten untersuchten Schichten noch nicht
erreicht ist.

5500 T — T
o¢ |

T

5000

T

T

~N—>
T

4500
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- _

-
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I L | T/ﬁ;’ - 1 Il )
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Abb. 5. Die aus den Mitte-Rand-Variationen der Restintensitdten der Balmerlinien H - H B H,y und
Hs abgeleitete Temperatur ist als Funktion von © (Hy) aufgetragen, und zwar nach den Utrechter
(——) und den Géttinger (— — — — — ) Messungen. Als Abszisse wurde neben dem 7 (H,)

noch das N,H aufgetragen, d. h. die Zahl der 2-quantigen Wasserstoffatome iiber 1 cm? der betreffen-
den Schicht.

#4500 T T T T T T
.CL Restintensitit bes Redman u. Aller um Fokfor 2-2,8 medriger |
[ ® / \E’ ® -
e -
ool o o ®° .
7 - (5] " [:: .
® ® ®
B % i
A s 4 g o |
i log £ (#rerm) —»- -
968 06 126 146 171 206
E; 50%{7 I 1 I /1 1 4
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o g /V; A —>
e

Abb. 6. Temperaturschichtung aus der Mitte-Rand-Variation der Restintensitéiten der starken ¥e I-
Linien. Als Abszisse ist das Ny H, die Zahl der iiber der betreffenden Schicht liegenden neutralen

Eisenatome aufgetragen. AuBlerdem ist der Gasdruck Pg angegeben, der bei thermischem Gleich-

gewicht in der betreffenden Schicht vorhanden sein miif3te. Fiir die einzelnen Eisenlinien wurden
folgende Bezeichnungen verwendet:

% igggg} Anregungsspan- ‘g i(l)gé'{} 1.60 eV
© 4005.2 | nung 1.55eV A 40458 ° 1.48eV

In der Abb. 6 ist in entsprechender Weise der aus den Restintensitéten
der Eisenlinien abgeleitete Temperaturverlauf angezeichnet. (Bei der
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Beziehung der Temperaturwerte aus den verschiedenen Linien auf eine
Abszissenskala wurden die verschiedenen Anregungspotentiale fiir die
3 Liniengruppen beriicksichtigt. — Es wurde die Temperaturschichtung
der Abb. 6 dabei benutzt. — Die f-Werte wurden den Messungen von
R. KinG [14] entnommen.)

Trotz der groBen Streuung der Punkte ergibt sich im ganzen ein
einheitlicher Verlauf der Temperatur, insbesondere wenn man bedenkt,
dall gerade die am meisten streuenden MeBwerte auch die unsichersten
sein diirften. Die Restintensititen der hier betrachteten Eisenlinien
werden offenbar in einer Schicht gebildet, in der eine nahezu konstante
Grenztemperatur der Sonne von etwa 3800° 4 100° erreicht ist. Da die
Restintensititen (abgesehen hochstens von H,) sicher nicht wesentlich
durch Streuung beeinfluft sind, glauben wir berechtigt zu sein, diese
Strahlungstemperatur von 3800° als Grenztemperatur der Sonne an-
zusehen.

Bei dem Versuch, die hier bestimmten Temperaturschichtungen an

die aus dem kontinuierlichen Spektrum bestimmte — unser Modell T —

anzuschlieflen, ergaben sich aber Schwierigkeiten. Es wurde zunéchst
der folgende Weg eingeschlagen: Aus dem Absorptionskoeffizienten »,,
z. B. in der Mitte von H , 148t sich zu gegebenem 7 (H,) die Anzahl
der iiber diesem 7 (H,) liegenden 2-quantigen Wasserstoffatome be-
rechnen. Mit der Temperaturschichtung bis zu dem gegebenen Wert
von 7 (H,) 148t sich daraus die Anzahl aller iiber diesem 7 (H,) liegenden
Wasserstoffatome iiberhaupt berechnen, die praktisch die Gesamtzahl
aller schweren Teilchen ausmacht. Mit dieser Teilchenzahl und dem
mittleren Atomgewicht kann man dann den Gasdruck in dem betrach-
teten 7 (H,) ausrechnen. Sucht man zu diesem Druck in dem aus dem
Kontinuum bestimmten Modell den Punkt mit gleichem Druck auf,
so sollten die beiden Punkte zu der gleichen geometrischen Tiefe gehoren
und damit das Verhéltnis v (H,)/7, gegeben sein.

Der Absorptionskoeffizient in der Linienmitte, der im wesentlichen
durch die Doppler-Verbreiterung bestimmt wird, ist nach [25]

mer A-f
Vmcz AT ™

7, = [%,Nydl, _ (8)

wo N, die Zahl der 2-quantigen H-Atome pro cm? und / die geometrische
Tiefe bedeuten. Nehmen wir niherungsweise s, als von der Tiefe unab-
hingig an, so kénnen wir (8) schreiben in der Form

t,= %, [ Nydl=x,N,H.

Daraus kénnen wir das N,H, die gesuchte Anzahl der 2-quantigen
Wasserstoffatome iiber der Schicht mit gegebenem 17, jetzt ohne

%y = 2, pro 2-quantiges H-Atom =
Weiter ist
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Schwierigkeiten ausrechnen. Es wird niamlich
ATy
®y
wenn wir das x nur stiickweise als konstant annehmen wollen.

Auf diese Weise haben wir die 2. Skala der Abb. 5 berechnet, die zu
jedem 7 (Hy) das log N, H angibt. Ganz entsprechend wurde die Ab-
szissenskala der Abb. 6 berechnet, bei der nur die Zustandsumme der
Fe-Atome mitberiicksichtigt werden muBte, da hier die Gesamtzahl der
neutralen Eisenatome angegeben wurde.

Aus dem N,H als Funktion von 7 (H,) kénnen wir mit Hilfe der
Boltzmannformel leicht das NH, die Zahl aller iiber 7 (H,) liegenden
Wasserstoffatome ausrechnen, die bei niedrigen 7' praktisch gleich der
Zahl der Wasserstoffatome im Grundzustand ist. Es ist

NH — 4 N Heth?,

N,H=—", oder AN,H-

2

wo y=10.15¢eV die Anregungsspannung des 2. Quantenzustandes ist, oder
log NH = log N,H — log4 + 5+ 0 = logt — log %,— log 4 + %+ 6. (9)

Da der Faktor x - 6 (0 = —5%%49) bei niedrigen Temperaturen sehr stark von 7'

abhiangt, muB bei der Berechnung von N H die Temperaturschichtung bis 7 (H,)
beriicksichtigt werden. Es wurde die der Abb. 5 zugrunde gelegt. Dann wurden
die 4 NH zwischen benachbarten 7 (H,) ausgerechnet und fiir die Temperatur
in diesem Bereich jeweils ein konstanter Wert angenommen, der etwa dem Mittel-
wert entsprach. Das 4 N H wurde dann analog (9) berechnet.

Mit bekanntem NH als Funktion von 7 (H,) kann man dann den
Gasdruck P, als Funktion von 7 (H,) ausrechnen, der gleich dem Ge-
wicht aller iiber dem betrachteten 7 (H,) liegenden Atome ist, also

P,=NH-115-pu-g
(Der Faktor 1,15 beriicksichtigt die Anzahl der Heliumatome.)
Mit Hilfe von (9) ergibt sich daraus
logA P,=logA N,H + 0,06 + logu + log g — log4 + % - 6. (10)

Durch Aufsummieren der 4 P, erbilt man den Gasdruck in den ver-
schiedenen Tiefen 7 (H,). Fiir v (H,) = 2, entsprechend einer Tempe-
ratur 7'= 5340°, ergibt sich so log P,= 5.363, was einem 7,> 2 ent-
sprechen wiirde. Das ist offensichtlich unméglich?®.

Vergleichen wir die Gasdrucke, die man zu gleichen 7' aus den Rest-
intensitdten der Balmerlinien nach der eben beschriebenen Methode bzw.
aus dem Modell I der Tab. 1 erhilt, so sieht man, daB die Restintensi-
taten auf Drucke fithren, die z. B. bei T'= 5000° etwa um einen Faktor 7
zu grof} sind. Dieser Faktor wird bei niedrigen Temperaturen grofler.

1 Bine Beriicksichtigung der Verringerung des Absorptionskoeffizienten in der

Linienmitte durch Starkeffektverbreiterung wiirde zu noch gréferen Atomzahlen
und damit zu noch gréBeren Drucken fiihren.
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Bei T'=4300° sind die aus den Restintensititen berechneten Drucke
etwa llmal groBer als die unserer Modelle I und II. Wir erhalten mit
der eben beschriebenen Methode zur Druckberechnung offenbar aus
dem N, H ein zu grofes N H und damit ein zu groBes P,. Zur Behebung
dieser Unstimmigkeit konnte man vielleicht eine Anregungstemperatur
T 4 einfithren, welche gréBer ist als die in Abb. 5 angegebene Strahlungs-
temperatur. Dann wiirden nidmlich zu gleicher Anzahl N, weniger
Atome im Grundzustand gehéren [kleineres 6 in (9)], d. h. zu gegebenem
N,H wiirde NH und damit auch P, kleiner.

Rechnet man in analoger Weise die Gasdrucke zu den aus den Rest-
intensititen der Eisenlinien bestimmten Temperaturen aus (dabei mull
man die Tonisation und die z. B. von A. UNs6LD [26] bestimmte rela-
tive Haufigkeit des Eisens beriicksichtigen), so kommt man fiir die
Schicht mit 7'= 4200° zu einem Wert von log P, [dyn/cm?] = 1.75, der
also etwa um einen Faktor 102 kleiner ist als bei unserem Modell T und
etwa 103mal kleiner als der Druck, den man aus den Restintensitdten
der Balmerlinien erhalten wiirde.

Man koénnte zunichst daran denken, diese Diskrepanz bei der Be-
stimmung der Gasdrucke durch eine starke Uberionisation des Eisens —
entsprechend der Uberanregung des Wasserstoffs — zu erkliren. Tat-
sichlich erhdlt man mit einer Ionisationstemperatur von 5000° eine
wesentlich bessere Ubereinstimmung der beiden Drucke, aber dafiir
ergibt sich eine andere, neue Schwierigkeit; Bei der Annahme einer
Ionisationstemperatur = 5000° sind alle Elemente mit Ionisierungs-
spannungen bis 8 eV vollstindig ionisiert, also nicht nur das Eisen,
sondern auch z. B. Titan. Wir haben nun die Restintensititen einiger
starker TiIl-Linien im Utrechter Sonnenatlas ausgemessen und zwar
13383.8; 3685.2; 3759.3 und 3761.3 A, fiir die R. Kva [15] relative
f-Werte gemessen hat, die dann mit Hilfe des f-Summen-Satzes nor-
miert wurden!. Fiir die Temperaturen, deren Kirchhoff-Planck-Funk-
tionen die richtigen Restintensitéten ergeben, erhielten wir Werte um
4500°, die allerdings schitzungsweise um 200—300° unsicher sind, da
es schwierig ist, im ultravioletten Spektralbereich den Absolutwert
fiir das scheinbare Kontinuum und damit fiir die Restintensitéten fest-
zulegen. Nimmt man nun an, daf alles Titan ionisiert ist, so kommt man
auf Drucke von 1—3 dyn/cm?, die also wieder um einen Faktor 10* unter
denen unseres Modelles I liegen. Es scheint demnach wohl am ver-
niinftigsten anzunehmen, dafl Fe und Fe* und ebenso Ti und Ti* (evtl.
noch Ti+*) groBenordnungsmafig etwa gleich hiufig sind und dafl die
Restintensititen der starken Fe I-Linien und der untersuchten Ti II-
Linien tatsichlich in Schichten mit P,~ 1 — 10 dyn/cm? entstehen,
d. h. in der Chromosphére. Der Wasserstoff miifite dann etwa um einen

1 Auf einen Faktor 2—3 kommt es hier nicht an.
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Faktor 10* iiberangeregt sein, was auf eine Anregungstemperatur von
5600° fithren wiirde!.

Zusammenfassend kann man sagen, daB das Sonnenmodell fiir Tiefen
7o, > 0,1 mit einer Sicherheit von -+ 50° bekannt ist. In hheren Schichten
werden die Unsicherheiten mindestens doppelt so gro8. Fiir sehr hohe
Schichten (schitzungsweise 7,< 0.03) werden die Abweichungen vom
thermischen Gleichgewicht bedeutungsvoll. Als Ursache fiir diese Ab-
weichungen kommen in Frage erstens Temperaturinhomogenititen? —
sichtbar in der Granulation —, zweitens Abweichungen der Strahlungs-
energieverteilung von der Kirchhoff-Planck-Funktion infolge der steilen
Temperaturgradienten in den Oberflichenschichten und drittens die

Riickstrahlung von der Grenzschicht Chromosphire-Korona und der
Korona selbst.

Herrn Professor A.Uxs6rp mochte ich recht herzlich danken fiir
viele Hinweise und Diskussionen bei diesen Untersuchungen. Auch der
Deutschen Forschungsgemeinschaft gebiihrt mein Dank fiir die Ge-
wahrung eines Stipendiums, das die Durchfiihrung dieser Arbeit er-
moglichte.
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1 In diesem Zusammenhang ist es vielleicht von Interesse, daB nach den Mes-
sungen von W. A. RENsE [22] die Strahlungsintensitit der Sonne in Ly « einer
Kirchhoff-Planck-Funktion von etwa 6000° entspricht.

2 Diese diirften sich auch noch in Schichten 7, > 0,03 bemerkbar machen.
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