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lich der Masse) sehr groBe Sterne wird ¢ offenbar kleiner als in
(107) sein. .

Wenden wirunsnun dem ,wahren“ Absorptionskoeffizienten
zu. Dabei wollen wir uns aber nicht auf die &lteren Unter-
suchungen von Kramers?) stiitzen, sondern auf die neueren von
Kothari und Majumdar?), und zwar besonders auf die endgiiltige
Zusammenfassung von Majumdar?®). In unserer Elektronen-
Protonen-Umbhiillung brauchen wir offenbar nur die ,frei-frei-
Ubergéinge in Betracht zu ziehen. Dann ist nach ’V[a;umdar der

swahre“ Massenabsorptionskoeffizient im nichtentarteten und
nichtrelativistischen Falle ) gleich

. 8w2h2Z26
K, = € 0 -&, (108)

315.3 2 (2wm,) 2 ¢ BT 2 wAmy B

im entarteten nichtrelativistischen Falle?®) gleich

16 2 Z2¢8 1
K, = f/v = . By (109)
453 Bher2T2  Amg B
im nichtentarteten relativistischen Falle ¢) gleich
_ 2a2e8hZB o B
37 b m2P T® wdm?, 8, (110)
und endlich im entarteten relativistischen Falle?) gleich
D m3e8 78
K, — 32 m3e B, (111)

5h2cSm2Am, By

Hier bedeutet Z die Atomnummer, 4 das Atomgewicht®), u das

1) H. A. Kramers, Phil. Mag. (6) 46, 836, 1923.

2) R. C. Majumdar, ,Die Opazitit eines entarteten Gases“, Astronomische
Nachrichten 243, 5, 1931; D. S. Kothari und R. C. Majumdar, ,Die Opazitit
eines entarteten Gases“, Astron. Nachr. 244, 65, 1931; R. C. Majumdar und
D. S. Kothari, ,Der relativistische Opazititskoeffizient III*, A. N. 247, 1, 1932.

3) R. 'C. Majumdar, ,Theorie des stellaren Absorptionskoeffizienten*,
A. N. 247, 217, 1932.

4) Ebenda, Sp. 236. Im Original steht noch ein » im Zihler, was einen
offenbaren Druckfehler darstellt.

5) Ebenda, Sp. 238.

6) Ebenda, Sp. 242.

7) Ebenda.

8) Im Original steht A4’ statt 4, m statt m, und H statt m .
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durchschnittliche Molekulargewicht. Die p sind Zahlenfaktoren :
B, =1,0823, B, =1,0128, f3=1,0178, f, = 1,0596 und B; =1,0869.

Im Falle unserer Elektronen-Protonen-Umbhiillung haben wir
Z=1, A=1 und ,u=% zu setzen. Wenn wir auflerdem die
Eddingtonsche Relation (99) in Betracht ziehen, so erhalten wir:

Rb c®@ 1,0823
K= 5, 3 T, (112)
315.187%. 6 125 2m 22, /2 T2 1,0128
2 h% ¢ ,0828
K, = Z}f ‘ ‘ . 18?73, (118)
45.1873.8 Pwm  k2T? L
h® cg 1,0828
37— 20.1874 72 2 273m3 ’ (114)
. w2 m,myk® T°  1,0596
2 .
K, h 11,0823 (115)

51874 wmimge® 1,0369

Es ist sehr bemerkenswert, daB (118) bis auf einen Zah-
lenfaktor mit (106) tibereinstimmt; desgleichen (115) mit (100).

Fiihrt man in (112) bis (115) die entsprechenden numeri-
schen Werte ein, so erhidlt man die in Tabelle 8 zusammen-
gestellten Resultate.

Tabelle 8.
»Wahrer“ Massenabsorptionskoeffizient des ionisierten
Wasserstoffs.
Nichtrelativistisch | Relativistisch
1.48.10% 17
Nichtentartet L48.107¢ 87510 ¢
T'l2 T3
16
Entartet i;;i— 1,34.107°

| In Tabelle 9 werden die von Chandrasekhar aufgestellten
Entartungskriteria ') auf ionisierten Wasserstoff angewanadt.

1) S. Chandrasekhar, Monthly Not. R. A. S. 91, 451, 1931,
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Tabelle 9.

Entartungskriteria fiir ionisierten Wasserstoff.

Nichtrelativistisch | Relativistisch

0 << 8,09.10°T%:2 | o << 4,75.10724 T3

Nichtentartet
_ T << 5,9.10° T>>5,9.10°

Entartet 0 << 9,77.10° | o>>4,75.107 T3
| o>> 8,09.10_9T3/2 o>> 9'77.105

Es moge eine Kugel vom Radius r, von einer Atmosphéire
umgeben sein, deren Dichte nach dem Gesetz

e (%)
Qo r

abnimmt, wo o, die Dichte an der Basis der Atmosphére und
v eine Konstante bedeutet. Die gesamte Masse dieser At-

mosphire ist gleich
o0 o

dr
f4n729dr=4ngorg prare

(%4
To To

Dieser Ausdruck ist nur dann endlich, wenn » > 3 ist.
Betrachtm wir einen Vertlkalen Zylinder (vom Querschritt
eines qcm), dessen Basis mit der Basis der Atmosphire zusam-

menfillt und dessen Hohe gleich » —r, ist. Die in diesem ver-
tikalen Zylinder enthaltene Masse ist gleich

r ‘ Y—13

: d1 007 7o\V—1 007 o\~
— v 070 — [0 — 5070y __(=})7 |.
deT— Q7 o 'u—l[l (7) ] 7/—1[1 (QO) ]

7o To

Soll unser vertikaler Zylinder die ganze Atmosphére durchqueren,
so muB er bis o =0 fortgesetzt werden; dann ist seine Masse
gleich g,7,/(v—1). DasVerhiltnis der beiden Massen ist gleich

-1 i y—1
&)ﬁ[l _ (3)7] / % _ 4 _ (3)7
v—1 Qo, v—1 00 '

7*
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' 2
Fir » = 38 ist dies Verhiltnis gleich 1 _(59—) /3. Wenn wir nun
0

die im vertikalen Zylinder enthaltene Masse bis ¢ = 0,001 g,,
statt bis o = 0 berechnen, so haben wir dadurch 1 — (0,001)*/3 =
0,09, d. h. 999, der gesamten Masse in Betracht gezogen. Wir
haben aber gesehen, daB » > 8 bei r = o sein muBl. Man wird
annehmen konnen, da auch im Falle eines zwar endlichen, aber
doch sehr grofien » der Wert von » wohl kaum kleiner, wahrschein-
lich aber grofer als 8 sein wird. Wenn so, so wird auch bei °
endlichen Werten von r» durch die Massenberechnung bis
© = 0,0001 ¢, kaum viel weniger, wahrscheinlich sogar mehr
als 99°/, der gesamten im Zylinder enthaltenen Masse erfaft.
Darum wollen auch wir uns damit begniigen, die Berechnungen
nur bis ¢ = 0,001 g,, statt bis ¢ = 0 durchzufiihren.

Wenden wir uns jetzt der Tabelle 5 zu. Wenn die Sonne
8,42.10° Jahre existiert (was wohl kaum sehr weit von der
Wabhrheit sein diirfte), so muB die durchschnittliche Temperatur
der zentralen Neutronengaskugel 38,22.10° Grad betragen und die
durchschnittliche Dichte gleich 1,91.109 g.cm—32 sein. Wir ha-
ben oben gesehen, daB nach Fligge eine Neutronengaskugel
isotherm sein muBl. Wenn eine solche Ansicht auch tibertrieben
sein mag, so unterliegt es wohl kaum einem Zweifel, da8 der
Temperaturgradient im Neutronengase sehr gering ist. Dann
kann aber auch die Temperatur an der Basis der Elektronen-
Protonen-Umbhiillung nicht sehr viel kleiner als 8,22.10° Grad
sein. Wir werden wohl kaum einen sehr groBen Fehler bege-
hen, wenn wir sie gleich 2.10° Grad ansetzen. Die Dichte an
der Basis der Umbhiillung ist selbstverstindlich kleiner als
1,91.10° g.cm—. In Tabelle 10 sind die ,wahren* Absorptions-
koeffizienten fiir verschiedene Werte von g, und von o zusam-
mengestellt. Dabei wurde angenommen, daB die Dichte ¢ mit
der Entfernung proportional 7% abnimmt. Wenn z. B. an der
Basis der Umhillung eine Temperatur von 2.10° Grad und eine
Dichte von 10% g.cm—2 herrscht, so betragt die Temperatur 2.108
Grad dort, wo die Dichte den Wert 102 g.cm—® aufweist.

Ein Blick auf die Tabelle 10 gentigt, um sich davon zu
Uberzeugen, daf bei der Sonne die ,wahre« Absorption neben
der Absorption durch Streuung vernachléssigt werden kann,
Bei ‘den heiBleren Sternen wird ‘dies erst recht der Fall sein.
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(Eine .Ausnahme werden nur die #uBersten Schichten bilden,
wo die ,frei-gebunden“-Ubergéinge eine dominierende Rolle
spiele.)

Tabelle 10.
9
0 0,= 1,91.10 0= 10° 0o = 10°
0 1,34.107° 7,81.10~8 7,81.1078
0,1 g, 1,34107° | 1,15.107° | 1,150~
0,01 g, 1,34.107° 1,68.107° |  1,68.1077
0,001 g, 1,34.107° 247.107° |  247.1077

Was die ,Paarbildung“ nach Dirac anbetrifft, so kann sie
unseres Hrachtens keine merkliche Wirkung auf den Durch-
schnittswert des stellaren Absorptionskoeffizienten ausiiben. Di-
racs ,Paarbildung® kann ja erst bei so hohen Temperaturen in
geniigendem MaBe auftreten, wo die durchschnittlichen ,Mole-
kulargeschwindigkeiten“ der Elektronen sich schon wenig
von der Lichtgeschwindigkeit unterscheiden, wo also nach
unserer Auffassung der Begriff eines Absorptionskoeffizienten
seinen gewohnlichen Sinn verliert. Dasselbe gilt auch hinsicht-
lich der Protonenzertriimmerung, bei der ein Neutron und ein
Positron frei werden. Bekanntlich sind Positronen sehr ,kurz-
lebig“, indem sie sich sehr leicht mit Elektronen oder mit Neu-
tronen vereinigen. Trotzdem ist es nicht unmoglich, da manche
von den entstandenen Neutronen Zeit finden in das Innere des.
Sternes hinabzusinken und auf diese Weise die zentrele Neu-
tronengaskugel zu vergrofern. Gleicherweise ist es nicht un-
moglich, daB ein Teil der entstandenen Positronen zusammen
mit der entsprechenden Anzahl Elektronen ,sich rettet*, indem
er Zeit gewinnt noch vor der gegenseitigen ,Vernichtung“ den
Stern zu verlassen. HEs wire verlockend anzunehmen, daf die
Sonnenkorona ein Gemisch von Elektronen und Positronen dar-
stellt, denen es gegliickt ist aus den tieferen Schichten der
Sonne zu entweichen und sich auf diese Weise zu ,retten®.
Die Wahrscheinlichkeit der Begegnung eines Positrons mit einem:
Elektron (also die Wahrscheinlichkeit einer gegenseitigen ,Ver-
nichtung“) ist in der Korona natiirlich sehr viel kleiner als in
den tieferen Schichten. Im Inneren der zentralen Neutronengas-
kugel kann es vorkommen, daB ein Strahlungsquant in ein
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Elektron und ein Positron zerfillt (nach Dirac). Letzteres kann
sich mit einem Neutron zu einem Proton verbinden. Auf diese
Weise ist ein Proton und ein Elektron in der zentralen Neu-
tronengaskugel entstanden, was eine Abnahme der Zahl der
freien Neutronen bedeutet. Wir wollen jedoch auf alle diese
Fragen hier nicht weiter eingehen.

Nach allem Gesagten kommt fiir die Absorption der Elek-
tronen-Protonen-Umhiillung nur die Absorption durch Streuung in
Betracht. Der durchschnittliche totale Massenabsorptionskoeffi-
zient » der Umhiillung kann ohne groBen Fehler gleich ¢, d.h.
gleich dem durchschnittlichen Massenabsorptionskoeffizienten
durch Streuung gesetzt werden, so daB wir nach (107) schreiben
konnen:

- h2
%= 8.1872wm? m  c*’

(116)

Die neue Massen-Helligkeits-Formel in erster Anniherung.
Yergleich der berechneten absoluten bolometrischen Helligkeiten
mit den becbachteten.

Nach unserem neuen Sternmodell (s. oben S. 72) betrigt
die Masse der inneren Neutronengaskugel 0,5M und die Masse
der Elektronen-Protonen-Umhiillung ebenfalls 0,5 M, wenn M
die gesamte Masse des Sterns bedeutet. Der Radius der Neu-
tronengaskugel sei 7, und derjenige des ganzen Sterns »,. Die
effektive Temperatur der #uferen Sternoberfliche (die wir mit
der wahren Temperatur der #uBeren Sternoberfliche identifi-
zieren wollen) sei T, und die Temperatur an der Basis der
Umbhiillung T,. Wir nehmen an, daB simtliche strahlende
Energie durch Kontraktion der Neutronengaskugel geliefert
wird; wir vernachlissigen also die Kontraktionsenergie der
Umhillung. Weiter nehmen wir an, da8 Tor klein gegeniiber
T,. und r, klein gegeniiber r, ist.

Der Einfachheit halber sei vorausgesetzt, da8 alle Licht-
quanten sich nur senkrecht zur Sternoberfliche bewegen. Wie-
viel g.cm~? haben sie dann beim Passieren der Umhillung
zu durchqueren? — Wire die Hohe der Umbhiillung klein gegen-
iiber 7, so konnten wir offenbar schreiben :

0,5M[4mrl= % g.cm—2,
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Sollte die Dichte der (als homogen angenommenen) Umhiillung
(0,) die Hilfte der Dichte der (ebenfalls homogenen) Neutronen- -
gaskugel betragen, so ist die Dichte der letzteren gleich 2 g,
und wir koénnen schreiben: '

4 M 4
und dies ergibt einerseits:
16 @ 'rg Qo

und andererseits:
2ri =r{—r3,

oder:
7y = 3'/s 7o -

Jetzt haben die Lichtstrahlen zu durchqueren

16 5 8 .y

y 3 gl

(1 —170) 0 =170, (87" —1)= 3 — =
8 7Tro

1
_3(3P—1) M 086M g ope
2 8ary;  8ary

Ist die Dichte der Neutronengaskugel 3¢,, so erhalten wir

0,59 M : : : : b3 M . :
- g.cm—?; ist sie 49,, so ergibt sich 0.5 5~ 5 ist sie 50, S0

0,49 M

5 Bei den wirklichen Sternen ist die Dichte der Um-

8 qur, :
hﬁlluong verianderlich ; wir glauben aber keinen besonders grofien

Fehler zu begehen, wenn wir bei ihnen im Durchschnitt

; M )
0,5 ]J;l = ———g.cm—? (117)
8mr, 16mr,

annehmen.

Wir wollen jetzt voraussetzen, daB die Dichte der Neutro-
nengaskugel gleich ng, ist, und die Dichte der (als homogen
angenommenen) Umhiillung gleich ¢,. In einem solchen Falle
haben wir:

i;. s . ngy = 7 (r} — 73) Qo>

2”3
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und dies ergibt:
. 3 3 3
nry =174 —7rg,
oder: .

| rn=m-4+1)sr,.

Der Druck an der Basis der Umhiillung ist gleich

L1
’ dr
p;=fM7' GQOT_-g ’
T

wenn M, die innerhalb einer Kugel vom Radius r eingeschlos-
sene Masse bedeutet. Es ist nicht schwer einzusehen, daf

4 4 4 .
My =5 @ — 1) 0yt 5 0 moy = 5 70, [r* + (n — 1) 7]

ist. Dieser Wert, in die vorherige Gleichung emgefuhrt ergibt
nach Ausfihrung der Integration :

pé=§ﬂ'(}g§[7’1 'r() +(7’l_1) 0(——l):|'

7o 41

Berechnen wir nun den Druck an der Basis der Umhiillung
unter Vernachléssigung der Gravitationswirkung der Umhiillung
auf sich selbst. In diesem Falle ist der Druck gleich

7’1
47wl dr 4 1 1
_ 0 . @ x 3 el
2, j y nQOGQOT‘z_SnGanoo( )

L) T,

)
Das Verhiltnis der beiden Drucke ist gleich
By _ KwLn“+um+u@+w~.

Po 2n n

~ Da nun, wie wir oben gesehen haben, r=(n—|—1)1/3 ry ist,
so erhalten wir:

Z [0+ 14 1" n—1

Po 2n n

1
In Tabelle 11 sind die Verhéltnisse o fiir verschiedene Werte

von 7 berechnet. Po
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Tabelle 11.
: 1 : 1
n &l n Po
Po Do
3 1,35 7 1,29
4 1,33 999 1,05

In Wirklichkeit ist die Dichte der Umbhiillung keine kon-
stante Grofe, wie dies in Tabelle 11 vorausgesetzt wird, sondern
eine verdnderliche. Trotzdem geht aus den Zahlen dieser Ta-
belle klar hervor, daf auch bei einer Umhiillung von veridnder-
licher Dichte der Ersatz von p} durch p, einen Fehler bedeutet,
der sicherlich kleiner als 88°/, von p, sein wird. Durch diesen
Ersatz werden die folgenden Rechnungen bedeutend vereinfacht.
Natiirlich erhalten wir bei dieser Vereinfachung fiir die Basis
der Umhiillung eine zu niedrige Temperatur. Andererseits wol-
len wir den Strahlungsdruck und den Nullpunktsdruck vernach-
lassigen, wodurch wir fiir die Basis der Umbillung eine zu
hohe Temperatur erhalten?!). Somit miissen unsere beiden Ver-
einfachungen einander mehr oder weniger kompensieren.

Wenn man der Umhiillung einen polytropen Bau zuschreibt,
so miissen die Gleichungen

1) An der Grenze zwischen der Neutronengaskugel und der Umhillung
muB beiderseits gleicher Druck und gleiche Temperatur herrschen. Da das
»2Molekulargewicht* des Neutronengases doppelt so grof ist als dasjenige
einer Elektronen-Protonen-Mischung, so wird die Dichte der letzteren an der
gemeinsamen Grenze bloS die Hilfte der Neutronengasdichte betragen. Diese
Regel gilt aber nur bei Abwesenheit einer Entartung. Ist hingegen das Elek-
tronengas entartet, so muf die Dichte der Elektronen-Protonen-Mischung offen-
bar noch kleiner sein.

Bei unseren Untersuchungen haben wir angenommen, daf die Neutronen-
gaskugel homogen und isotherm sei. Das letztere wird wohl bis zu einem
gewissen Grade richtig sein, nicht aber das erstere, weil die Dichte in der
Neutronengaskugel zweifellos vom Zentrum zu ihrer Oberfliche abnehmen
muB. Es ist daher schwer mit Sicherheit zu entscheiden, ob und wieweit das
Elektronengas an der Basis der Umhillung entartet ist. Eine Entartung muf
die Temperatur an der Basis der Umhiillung natiirlich herabsetzen, da ja
in einem solchen Falle zur Aufwiegung des Gravitationsdruckes der Entar-
tungsdruck dem thermischen Gasdruck zu Hilfe kommt.
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y 1
—p—= @ }'= 'Z ?-:undg=(~1:)—7—:l 118
Do (9) (To) @ To (118)

erfiillt sein, wo y eine Konstante bedeutet. Gleichzeitig muf
auch die Gleichung

p=%@T=2€RQT (119)

erfillt sein, wo R die absolute Gaskonstante bedeutet und u
das ,Molekulargewicht“, welches fir die Elektronen-Protonen-
Umbhiillung gleich 0,5 zu setzen ist.

Da wir die Gravitationswirkung der Umbhillung auf sich
selber vernachlidssigen wollen, so konnen wir schreiben:

Nach (118) ist aber
| o
T\ T\ -
=po|=|""t und 0 =@, |7) 72,
D= 1Do (To) e =10 (To)
welche Werte, in die vorhergehende Gleichung eingefiihrt, ergeben:
1 | 1
rp T77 iT—_ FMoo, Ty
r—1 ¥ 292 L
Tyr—1 - Tyr—

dr,

oder:

YPg _ GM g, i
0—1) T, AT = Ecyen dr .

Da nach (119) fir die Basis der Umbhiillung
po=2NRg, Ty

sein muf, so erhilt man aus der vorhergehenden Gleichung:

g:
29y GM
mde-——WdT,

und weiter:

29 R [ GM [
4 dr
— | T=—% | =
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oder:
2y R GM (1 1
—— (T, — = (= =
| '}’—1( 0 Teff) 2 (,ro 7‘1)’
oder:
. =DEM (1 1
0 off 4y R ro 1]’

Wir dirfen wohl ziemlich geﬁau die wirklichen Verhiltnisse
wiedergeben, wenn wir in der vorhergehenden Gleichung

4 .
r=3 setzen. In diesem Falle erhalten wir:

GM (1 1

'ro TI
In erster Anndherung koénnen wir
Ty— Tyrp ~ Ty und ——— ~ =

schreiben, und in diesem-Falle geht (120) in

GM

TO:l6ER7'O

(121)
iiber.

Bedeutet L(r) die in der Zeiteinheit durch die Kugelober-
fliche gehende Nettomenge strahlender Energie, so haben wir:
dtdﬂ%=_%Lm

dr\s tmerr?

wo » den Massenabsorptionskoeffizienten bedeutet!). Bezeichnet
man durch L den gesamten Energieverlust durch Ausstrahlung
(in Erg.sec™?), so ist offenbar L = L (r,), da wir ja die Energie-
erzeugung auferhalb der Neutronengaskugel vom Radius », ver-
nachlassigen. Wir konnen in einem solche Falle schreiben:

1 4 .

nodr — dmer?’

Will man die Stirke eines elektrischen Stromes messen, so
geniigt es, die einer unendlich kleinen Strecke entsprechende
Potentialdifferenz durch den Widerstand dieser kleinen Strecke

1) Vgl z.B. E. A. Milne, ZS. f. Astrophysik 4, 83, 1932.
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zu dividieren. Man kann aber statt dessen auch die gesamte
elektromotorische Kraft durch den gesamten Widerstand divi-

dieren. In analoger Weise, statt — d (% aT4) durch #odr zu

. . s 1 1
dividieren, konnen wir dividieren aT; — 3 T,z durch
M

16 w12 [vgl. (117)]. Dies ergibt:

16%(1’)‘3 (Tg—T:ff)z L
SxM 4mwer?”’

oder :
_ 64 2 acrg‘ (To4 — Te4ff) ’
3xM

oder im Hinblick auf (116):

64.137% 7% ac® m? my, v* (To — Topp)
h®>M '

Ist N die Avogadrosche Zahl (d. h. die Loschmidtsche Zahl pro

Grammatom), so konnen wir schreiben:

1 1

auflerdem ist bekanntlich

(122}

’

Bl =

g 8 7® k*
1563 R3
Diese Werte, in (122) eingefﬁhrt, ergeben:
_ 20137t kP r(Ty — Top)
15h° MR
In erster Annéherung kénnen wir
T — Tl ~ T
annehmen. Dann erhalten wir aus (128) im Hinblick auf (121):

(123)

_1372n8( k

27.15 |\hR

5 .
) Gtm? M3, (124)

Dies ist die neue Massen-Helligkeits-Formel in
erster Anndherung. Diese Formel haben wir auf
Grund rein physikalischer Uberlegungen abge-
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leitet, und sie enthédlt darum nur rein physika-
lische GroBen. Wir kénnten diese Formel selbst
dann ableiten, wenn der Himmel ewig bewdlkt
wire und die Menschheit nie einen Himmels-
korper gesehen héatte.

Nach Birge!) ist die Gravitationskonstante G =#6,664.1075,
die Plancksche Konstante & = 6,547.10—*", die absolute Gaskon-
stante R = 8,81860.10° und die Boltzmannsche Konstante
%k = 1,37089.10—1% (wenn man simtliche Dezimalstellen in Be-
tracht zieht). Fiir die Elektronenmasse m, gibt Birge ) zwei
Werte: den ,spektroskopischen“ Wert 9,08510.10—% und den
,Deflexionswert* 8,99425.10—2%, Wir akzeptieren das arithme-
tische Mittel und setzen m, = 9,014675.10—2%, Diese Werte, in
(124) eingefiihrt, ergeben:

— (Nrlog 66,1780353) M3, (124)
oder abgerundet:
L =1,51.10"%¢ M3,

M und L der Sonne sind gleich M- = 1,985.10% und Lcy=
3,780.10%, also ist

3,780.1033 1,985.1033 (1,985.1033)3
7 =1 und 7 =373 =1.
©, ©, ©

Dies gestattet uns die Gleichung (124') folgendermafen umzu-
gestalten:

33\3
L-3’780'10——(Nr10g 66,1780853) M. (1,985.107)" ,
L M3
, O
oder: e
L
I 2 24//
I = (Nr log 0,4938250) (MCD) (124")

oder abgerundet:
3
—2——3 12 M
Lo (MQ)
Wir wollen jetzt untersuchen, wieweit die Formel (1?4)

[resp. (124), oder (124”)] mit der Beobachtung tbereinstimmt.
Als Beobachtungsmaterial kommen natiirlich nur solche Sterne

1) R. T. Birge, 1. c¢. S. 59 und 61,
2) Ebenda, S. 62.
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in Betracht, deren Massen und deren absolute bolometrische
Helligkeiten genau bekannt sind. Dies ist aber nur bei Doppel-
sternen der Fall. Vor kurzem hat Nernst eine Liste solcher
Sterne veroffentlichtl). Diese Liste war von K. Pilowski zu-
sammengestellt. Nernst sagt: ,Zweifellos ist die Doppelstern-
bildung an sich ein katastrophaler ProzeB, der die normale
Sternentwicklung stort; diese Stérung wird aber nicht allzu
groff sein, wenn man ... bei Doppelsternen von erheblich ver-
schiedener Masse, Leuchtkraft und Temperatur nur den Haupt-
stern statistisch beriiksichtigt, und bei Doppelsternen gleicher
Masse, wenn sich auBerdem die maBgebenden Eigenschaften
beider Sterne (Temperatur, Leuchtkraft, Dichte) nahe gleich
verhalten, beide Komponenten berticksichtigt“ 2).

Es ist zu bedauern, daf Nernst nicht wenigstens in Klam-
mern die von ihm unterdriickten Daten angefiihrt hat. Fir
unsere Ziele wire eine vollstindige Liste viel wiinschenswerter
als eine noch so gute Auslese. Deshalb habe ich alle die von
Nernst gelegentlich erwidhnten, aber in seine Liste nicht auf-
genommenen Daten wieder eingefiigt. Ich habe die 71 Sterne
nach abnehmender (beobachteter) Helligkeit ‘geordnet. Von
diesen Sternen sind 52 heller als die Sonne, und sie sind zu-
sammengefafit in Tabelle 12. Die folgende Tabelle 13 enthiit
die tbrigen 19 Sterne, deren (absolute bolometrische) Hellig-
keit gleich oder geringer als die Sonnenhelligkeit ist.

Sehen wir uns zuerst die Tabelle 12 an, welche hellere
Sterne als die Sonne enthilt. Aus der letzten Kolumne dieser
Tabelle 148t sich die Diskrepanz zwischen den berechneten und
den beobachteten Werten ersehen. Bei genauer Ubereinstim-
mung zwischen Berechnung und Beobachtung mii8te der Logarith-
mus des Verhéltnisses der beiden Werte gleich Null sein. Ein posi-
tiver Logarithmus sagt aus, daf der berechnete Wert grofer als der
beobachtete ist; ein negativer Logarithmus bedeutet das Umge-
kehrte. Den groBten Logarithmus (0,9611767) weist £ Aur, auf; die
diesem Logarithmus entsprechende Zahl ist 9,11449. Sie besagt,
daB der berechnete Wert mehr als 9 mal groBer ist als der beo-
bachtete. Den kleinsten Logarithmus (2,7511721) besitzt A Tauri;
die entsprechende Zahl betrigt 0,056390. Sie bedeutet, daB der

1) W. Nernst, ZS. f. Phys. 97, 514 f., 1935.
2) Ebenda, S. 512.
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Tabelle 12.
. L L Logarithmus des
Name des M I —_— Verhéltnisses
Sterns /e ©) Lo des berechneten
berechnet nach (124”) | beobachtet | Wertes zu dem
' beobachteten
AO Cas, 36,3 149120 | 140000 0,0274168
AN MNan oL eo o | 100000 } VN PP

Zu Tab.12 (S.111).

Vielleicht wird mancher Leser iber die Anwendung von
siebenstelligen Logarithmen in der letzten Kolumne der Ta-.
belle 12 erstaunt sein. — Die Sache ist die, dafi eine befriedi-
gende Diskussion iiber die Genauigkeit der Beobachtungsdaten -
viel Zeit und Raum verlangt hitte. Deshalb haben wir der
Einfachheit halber simtliche Beobachtungsdaten als abso-
lut genau angenommen, und haben diese Annahme durch An-
wendung von siebenstelligen Logarithmen bloB markieren wollen.

Statt i aus beobachtetem lf[‘[—@’. konnten Wir'—l—l{— aus

Lo Mo
beobachtetem L£@_ berechnen und das gewonnene Resultat mit
dem beobachteten Ll vergleichen. ‘Ein solches ,umgekehr-.

M
tes“ Verfa.hren.wﬁrdeQeine sehr viel kleinere ,Disper-
sion“ der Werte ergeben, als das ,direkte®.

Die Ursache dieser Dispersion liegt offenbar darin, daB
die von uns gemachten Voraussetzungen (z. B. die genaue
Gleichheit - der Neutronen- und der Protonenzahl) nur durch-
schnittlich richtig sind. Auch die groBe Ungenauigkeit
der Beobachtungsdaten bei einigen Sternen mag hier eine Rolle
spielen (wir haben ja bloB ,der Einfachheit halber“ alle Beobach-
tungsdaten als absolut genau angenommen).
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Tabelle 12 (Fortsetzung).

L L | it des

N Z?eenfses % Lo Lo des berechneten

berechnetnach (124”)| beobachtet | Wertes zu dem
beobachteten
TV Cas 1,9 21,384 63 1,5307453
TX Her;, 2,1 28,872 53 1,7362070
X Tri 2,9 76,036 50 0,1820490
RZ Cas 1,3 86,8494 50 1,1366852
EUMaA, 3,8 171,07 46 0,5704180
Sirius 2,6 54,795 45 0,0855324
¢ Hydrae 1,75 16,708 40 1,6208790
WW Aur, 2,2 33,197 35 1,9770251
TX Her, 1,8 18,182 30 1,7825212
EUMaA, 3,8 | 171,07 29 0,7707778
WW Aur, 1,9 21,384 27 1,898722¢
&, Sco, 1,57 12,085 7,5 0,206462¢
Prokyon 1,5 10,522 5,9 0,251246¢
CHer 1,5 10,522 5,4 0,2897051
& Sco, 1,57 12,065 5,4 0,349130%
j Vir, 1,54 11,386 5,0 0,3574171
j Vir, 1,54 11,386 4,9 0,3661910
£CriA 1,16 4,8663 2,7 0,2558352
99 Her 1,64 18,752 2,6 0,7233831
AR Lacertae, | 1,41 8,7394 2,5 0,5435423
AR Lacertae, | 1,42 8,9267 2,2 0,6082672
£CriB 1,16 14,8663 1,4 0,5410710
B 648 0,83 1,7826 1,4 0,1049313
7 Cr B; 0,71 1,1159 1,2 1,9684187

Der durchschnittliche Wert des erwihnten
Logarithmus:

0,0292547
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Tabelle 13
Name des M _ LL o Li . L\?%?ﬁ%ﬁ%ﬁg:eies
Sterns ’ MQ - | berechnet nOach(124"),‘ be b®htt %gr?:;eggnggﬁ
obacnte
beobachteten
Sonne : 1 - 8,1176 ‘ 1 0,4938250 .
WU Ma, 0,70 1,0693 0,98 | 0,0378929
WU Ma, 0,50 | 0,38970 0,98 © 1,5995089
nCas 1,00 | 3,1176 | 0,87 10,5543057
5 Cr By | o071 1,1158 | 0,74 0,1783682
9 Arg, 0,77 11,4283 0,69 . | 0,3144480
70 Oph, 0,93 |  2,5077 0,60 0,6211224
i Boo, 0,64 0,81727 1 0,47 10,2402671
i Boo, 0,64 0,81727 0,47. | 0,2402671
9 Arg, 0,55 0,51870. 0,40 | 0,1128531
70 Oph, 10,70 1,0693 0,20 0,7280890
YY Gem, 0,63 | 0,77955 0,056 1,1436585
YY Gem, 0,57 0,57736 - 0,047 1,0893518
B Her 0,40 |~ 0,19953 0,081 | 0,8086433
C Her ' 0,32 0,10216 0,020 | 0,7082450
Kriiger 60, | 0,25 0,048713 0,011 0,6462523
0,EriB 0,46 10,30346 0,0096 1,4998272
0, Eri C 0,23 ©0,037982 0,0060 | 0,8008571
Kriiger 60, | 0,21 0,028872 0,0087 | 0,8922815
Der durchschnittliche Wert des erwahnten o
Logarithmus: . | 0,5636876

beobachtete Wert beinahe 18 mal groBer ist als der berechnete..
Dieser Stern ist aber eine Ausnahme.  Bei allen anderen Sternen
ist die Diskrepanz zwischen Berechnung und Beobachtung klei-
ner, und meistens sogar sehr viel kleiner. Das arithmetische
Mittel aus allen 52 Logarithmen ist 0,0292547. Diesem ,durch-
schnittlichen“ Logarithmus entspricht die Zahl 1,0697 ~ 1,07,
welche besagt, da die berechnete Helligkeit im
- 8

!
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Durchschnitt um 79, groBer ist als die beobach-
tete. Wir glauben den Schluf ziehen zu dirfen, daf die

~ Richtigkeit unserer neuen Massen-Helligkeits-
Formel (124) durch die Beobachtung bestdtigt
worden ist, weil eine durchschnittliche Diskre-
panz von nur 7% als sehr gering betrachtet
werden muB. Das Gesagte bezieht sich aber nur autf die hel-
leren Sterne.

Wenden wir uns jetzt der Tabelle 13 zu, welche 19 Sterne
enthilt, deren (absolute bolometrische) Helligkeit gleich oder
kleiner als die Sonnenhelligkeit ist. Das arithmetische Mittel
aus allen 19 Logarithmen ist 0,5636876, was der Zahl 83,6617
entspricht. Dies bedeutet, dal die berechnete Helligkeit im
Durchschnitt beinahe 38,7 mal grofler ist als die beobachtete.
Daraus folgt, daB unsere Formel (124) fiur dunklere
Sterne unbrauchbar ist.

Das durch unsere Formel (124) repridsentierte M3-Gesetz
der absoluten bolometrischen Helligkeit ist nicht neu. Schon

“Jeans macht darauf aufmerksam, daBl das M3-Gesetz mit der
Beobachtung gut tbereinstimmt?!). Wihrend aber Jeans das
M3-Gesetz als ein rein empirisches betrachtet, haben wir dies
Gesetz rein theoretisch abgeleitet. AuBerdem haben wir auch
den annéhernd richtigen Koeffizienten von M3 auf rein theoreti-
schem Wege abgeleitet. Das Gesagte bezieht sich aber, wie
schon oben erwdhnt worden ist, nur auf nicht zu dunkle Sterne.

Die neue Massen Helligkeits-Formel in zweiter Anniherung.
Das ,,Russell-Diagramm¢‘.

In zweiter Anndherung kénnen wir T,r neben TO nicht

mehr vernachléssigen ; desgleichen nicht ri neben % Das Eli-
minieren von T, aus (120) und (123) ergibt% °

2%1872 W8 m? kPt ToM (1 1 4 |
= e” "o '
15B5R M {[169{(70‘71)+Teﬁ]- —Tfﬁ”}' (125)
Wir haben oben gesehen (S.81), daB man den meisten Ster-

nen ein Alter von etwa 8 Milliarden Jahren zuschreiben kann,
a,lso rund gerechnet 10'" Sekunden. Wihrend dieser Zeit hat

- 1) J. H. Jeans, Astronomy and Cosmogony, S. 126 f.
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der Stern im ganzen 107 L Erg ausgestrahlt - Nach unserer
Auffassung wird dieser Energieverlust nur durch die Kontrak-
tionsenergie der Neutronengaskugel gedeckt, da man die Kon-
traktionsenergie der Elektronen-Protonen- -Umhiillung vernach-
lassigen kann. Die Masse der Neutronengaskugel betriagt 0,5 M,
wenn M die Masse des ganzen Sterns bedeutet. Wenn wir der
Einfachheit halber der Neutronengaskugel einen homogenen Bau
zuschreiben, so betrigt ihre Kontraktlonsenergle

3G (0,5 M)z 8 G M2

57y — 207,

Wir haben aber schon oben gesehen (S. 77), daf von dieser

Energie nur ungefihr die Hilfte (d. h. 8 G ausgeétrahlt Wird,

"o
wihrend die andere Hilfte im Sterne verbleibt. Wir kénnen
also schreiben:

sGM2
407, =10 L,
oder: ‘ 5 e o
"o =410 L (126)
Andererseits haben wir: |
L=4aricT,.,
oder: y _
2
7y = L > (127)
2 7/2 g'/2 Teff

wenn o die Stephansche Konstante bedeutet. Fiihrt man die
Werte von r, und », aus (126) und (127) in (125) ein, so er-
halt man die neue Massen-Helligkeits-Formel in
zweiter Anndherung:

108.1872 @S m2 k° G4 M’ [r G (2.10° _a@hdh T:ﬁ”)
10K R [ssn 3G IR

-}

L= -
| (128)

8*




|G|

= (Nrlog 102,1739164) M7 {[(Nr log 16,0008559) M(
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Wie wir sehen, ist die absolute bolometrische Helligkeit L
in zweiter Anngherung nicht mehr eine Funktlon von M allein,
sondern von M und T,zp.

Die Stefansche Konstante o 1st nach experlmenteller Er-
mittelung gleich 5,785.10—® und nach indirekter Berechnung
gleich 5,7189.10—-5, wie Birge es angibt'). Da wir aber oben
fiir die Strahlungskonstante a den indirekten Ausdruck be-
nutzt haben, miissen wir konsequenterweise den indirekt he-
rechneten Wert von o akzeptieren. Dann geht (128) tiber in

Nr log 25,0001737
M2

B (Nrlog 2,1270412) Tsz) 4 T eff]J‘ _ (%)4] (128')

LB/ 2 L L

Wir wollen (128’) flir die Sonnenmasse berechnen, d. h. wir
wollen M = My =1,985.10% setzen. Dies ergibt:

L = (Nrlog 181,2582399) ,[[Nr log 17,2986164 (2,538941 5.10—%

(Nrlog2,1270412) T%\ T,ep 1 (T, e\t
2 7 "_ff)-{-—‘gi] —(szl) l (128
L' J

Fiir T,rp= 2000 ergibt (128”) zwei Werte:

L =1,1784.10* und L = 8,8.10%,

Wir wollen die erstere Losung als die g-Losung, und die letz-
tere als die d-Losung bezeichnen. Ftihrt man in (127) die Zah-
lenwerte eln, so erhilt man:

L
(Nrlog 2,1270412) Ths'

(129)

~ Ftihrt man-in (129) die g-Lésung von (128”), d.h. L =1,1784.10%,
~ ein, so erhédlt man r, =1,01.10®%. Letzterer Wert gestattet das
~ Volumen und also auch die durchschnittliche Dichte zu berech-

nen, welche sich gleich g = 4,6.10~*g.cm—? erweist. Die d-Lo-

1) R. T. Birge, 1. ¢. 8. 61.
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sung von (128”), d. h. L-—’-8,8.103°, ergibt » = 2,77.10° und
¢=22. In Tabelle 14 sind die g- und d-Losungen der Gleichung
(128”) fiir verschiedene Werte von Tofr aufgefiihrt.

Tabelle 14.
g-L6Sunggn der Gleichung (128") d-Losungen der Gleichu;ig ‘(128_”)
Teﬁ absolute bglo'— Radius. " Dichte _ absolute bolo-| Radius Dichte
metr..He!hg— (in cm) | (in g.cm™®) | metr. Hellig- | (in cm) (in g.cm™%)
keit (1n1 keit (in '
Erg.sec™?) Erg.sec™')

20000)  1,178.10% | 1,01.10% |  4,6.107% 8,8.10%° 2,77.10%° 22
10000 1,178.10% | 2,53.10' | 0,029 2,2.10% - | 1,11.10" - 350
50000 1,177.10% | 1,13.10'' | . 0,33 4,0.10%! 6,53.10° 1700
20000 1,177.10%* | 6,33.101° 1,9 6,0.1031 | 4,50.10° 5200
100000 1,177.10%% | 4,05.10%° 7,1 8,2.10% 3,38.10° 12000
1200000 1,176.10%* | 2,81.10%° | 21 1,0.10%2 2,63.10° 26000

Sehen wir uns diese Tabelle etwas niher an. Bei niedri-
ger effektiver Temperatur kann der Stern entweder sehr ausge-
dehnt oder sehr kompakt sein, -wobei im ausgedehnten Zustande
seine absolute bolometrische Helligkeit sehr viel grofler ist als
im kompakten Zustande. Die g-Losung entspricht einer ,Rie-
sen“-Natur und die d-Losung einer ,Zwerg“-Natur. Je hdoher
aber die effektive Temperatur steigt, desto weniger ausge-
sprochen ist die ,Riesen“-Natur der g-Losung. In der g-Reihe fallt
mit steigender effektiver Temperatur die absolute Helligkeit des
Sterns, aber so unmerklich langsam, daf man sie als konstant
betrachten kann. In der d-Reihe hingegen steigt die absolute
bolometrische Helligkeit mit der effektiven Temperatur, und zwar
recht schnell. Alle diese Anzeichen sprechen scheinbar dafiir,
daB wir in der g-Reihe das ,Riesen“-Stadium und in der
d-Reihe das ,Zwerg“-Stadium zu sehen haben. .Dies ist aber
in Wirklichkeit nur bis zu einem gewissen Grade der Fall
Gewohnlich haben ja ,Riesen“ eine bedeutend groBere Masse als
,Zwerge“; die Tabelle 14 hingegen stellt nur die theoretisch
moglichen Zustinde dar, welche ein Stern von der Son-
nenmasse annehmen- kann. Aber aus dieser Tabelle ist
nicht zu ersehen, welcher von den vielen moglichen Zustéinden
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mehr und welcher weniger wahrscheinlich ist. Damit ein Stern
sehr ausgedehnt sei, muB die Temperatur 7, an der Grenze
zwischen der Neutronengaskugel und der Elektronen-Protonen-
Umbhiillung nahe der ,Zerstreuungstemperatur“ sein, also nahe
der maximalen zuldssigen Temperatur an jenem Orte. Ist aber
die Masse des Sterns fiir eine gentigend gute Ausbildung der
Neutronengaskugel zu klein, so wird T, betréchtlich niedriger
als die ,Zerstreuungstemperatur“ sein, weshalb auch die Aus-
dehnung des Sterns nur eine geringe sein kann. Deshalb miissten
wir erwarten, daB die g-Losungen Sternen groBfer Masse ent-
sprechen und die d-Losungen Sternen kleiner Masse. Bei Ster-
nen mittlerer Masse konnte man sowohl g¢-Losungen als auch
~d-Losungen erwarten. Diese Regel darf aber keinesfalls als
eine absolut richtige angesehen werden.. Was die untersten Glieder
der d-Reihe anbetrifft (mit extrem hoher effektiver Temperatur
T,q), so sind ibre durchschnittlichen Dichten ¢ ungeheuer. Diese
Glieder der d-Reihe bilden offenbar die Klasse der weifien Zwerge.

Es ist zu beachten, daB bei den oberen Gliedern der
g-Reihe (mit niedriger effektiver Temperatur) die geringste
Variation der absoluten bolometrischen Helligkeit eine bedeu-
tende Expansion (oder Kontraktion) des Sterns hervorrufen mus.
Daraus folgt, daB rote Riesen wenig stabil und zum Pulsieren
genelgt sein miissen.

Die traditionelle Einteilung der Sterne in Riesen und Zw erge
deckt sich durchaus nicht mit unserer neuen Einteilung in g-
und d-Sterne. So z. B. ist die Sonne (deren effektive Tempe-
ratur man gleich rund 6000° annehmen darf) zwar ein Zwerg,
aber ein g-Zwerg. Wiére die Sonne ein d-Zwerg, so miiite nach
Tabelle 14 ihre durchschnittliche Dichte etwa 1000 mal groBer,
und - ihre absolute bolometrische Helligkeit- etwa 100 mal klei-
ner sein als die Beobachtungen zeigen. In Wirklichkeit ist aber
die Sonne nur 3,12 mal dunkler als ein ,normaler“ g¢-Stern,
dessen Masse gleich der Sonnenmasse ist.

Die Gleichung (120) zeigt, daf bei
| GM
To= 16 R,

- der Sternradius », = oo ist, alsoist auch rl=00. Dieser kritische
; . . 0
- Wert von T, kann-als ,Zerstreuungstemperatur“ bezeichnet
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werden, weil der Stern sich bis zur Unendlichkeit ausdehnt.
Je niher T, der Zerstreuungstemperatur ist, desto gréBer muf

nattirlich auch :—‘ sein. Hs ist ein sehr naheliegender.Gedanke,

- . . 0
daB bei einem Stern von groferer Masse auch grofere Werte

74 ' . o .
von -~ entstehen konnen, weil ja bei einem solchen Stern T,

0
wahrscheinlich leichter an die Zerstreuungstemperatur heran--
riicken kann, als bei kleineren Sternen mit einer schlechter
entwickelten und darum wohl etwas kilteren Neutronengaskugel. -

Es seien gegeben drei ideale g¢-Sterne mit den Massen
2.10%, 2.10% und 2.10%2, wobei alle drei Sterne der Gleichung
(124) streng folgen. Der Radius r, der Neutronengaskugel des
ersten Sternes sei gleich 2.104, was nicht weit von der Wahr-
heit ist, wenn man dem Stern ein Alter von etwa 3 Milliarden
Jahren zuschreibt. Die Masse des zweiten Sterns ist 10 mal
kleiner, deshalb muss nach (124) dieser Stern im Verlaufe der-
selben Zeitspanne von etwa 3 Milliarden Jahren 1000 mal weni-
ger Energie ausgestrahlt haben. Nun ist-aber die ausgestrahlte
Energie proportional der Kontraktionsenergie, welche ihrerseits
proportional dem Quadrate der Masse und umgekehrt propor-
tional dem Radius ist. Wenn der Stern von der Masse 2.10%
sich bis r,=2.107 zusammenzieht, so ist die entsprechende
Kontraktionsenergie 1000 mal kleiner als im Falle eines Sternes
von der Masse 2.10%, der sich bis r,=2.10° zusammenzieht.
Wir miissen daher bei dem ersten Stern r,=2.10% annehmen,
bei dem zweiten r,—2.107 und bei dem dritten r,=12.10"
AuBerdem wollen wir annehmen, da8 der erste und groBte Stern
die Ff«ihigkeit hat sich hochstens bis —::l= 107 auszudehnen, der
zweite hochstens bis ;‘-: 10* und der drftte hochstens bis:—(l)=102.

0
Daraus folgt, daB der maximale zulissige Radius des ersten
Sterns gleich r, = 2.1018 ist, derjenige des zweiten gleichr, = 2.10%
und derjenige des dritten gleich 7, =2.10". Wenn wir nun L
aus (124) [resp. aus (124')] berechnen, so kénnen wir auch T,z
finden. Die entsprechenden Zahlen sind in Tabelle 15 zusam-
mengestellt. Diese Tabelle zeigt, dal mit abnehmender Masse
sowohl die relative als auch die absolute Fahigkeit sich auszu-
dehnen ebenfalls abnimmt Die untere Grenze der effektiven
Temperatur hingegen nimmt zuerst zu, und dann wieder ab.
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Tabelle 15. -
Masse des Relative Absolute Durchschnitt- Absolute Effektive
Sterns Fahigkeit | Fahigkeit |liche Dichte des| bolometrische | Temperatur
(in Gramm) sich aus- sich aus- |einzelnen Sterns .Helligkel’i . der
zudehnen | zudehnen (in g.cm™?) (in Erg.sec™")| Oberfliche
2.10% =10 | n=210"%| 5= 1,19.10~° 1,21,10%7 Top = 2545"
To
2.10% <10t | r,=210"| g= 0,119 1,21,103¢ T, = 4526°
To ’
2.10% n=10® | =210 =119 - 1,21.10% T, = 2545°
To ‘
Wir sehen, daB niedrige effektive Temperaturen
entweder bei sehr grofBen, hellen und wenig
dichten, oder bei sehr kleinen, dunklen und

dichten Sternen moglich sind; bei Sternen von mitt-
lerer Masse und Helligkeit ist eine niedrige effektive Tempera-
tur unmoglich. -~ Wir glauben, daB auf eine dhnliche
Weise das bekannte ,Russell-Diagramm“ erklart
werden kann. ' '
Gewohnlich wird angenommen, daf ein jeder Stern sein
sLeben“ als roter Riese beginnt und dann die Harvardreihe
MKGFAB mit nahezu gleicher, sehr grofier absoluter Hellig-
keit durchlauft, bis er bei einer gewissen Dichte das Tempera-
turmaximum erreicht. Von da ab sinkt seine Temperatur,
wobei der Stern die Harvardreihe noch einmal, aber in umge-
kehrter Folge von B nach M durchliuft. Mit der Abnahme
der effektiven Temperatur geht Hand in Hand eine Verringe-
rung der Oberfliche, weshalb die absolute bolometrische Hellig-
keit duBerst schnell sinkt.
Wir lehnen eine solche Theorie auf das entschiedenste ab.
~ Die Annahme einer unverinderlichen absoluten bolometrischen
Helligkeit wéhrend des Riesenstadiums berubt auf folgendem
stillschweigenden Syllogismus: ,Die Wirkung der Verkleine-
rung der Oberfliche wird durch die Erhtéhung der effektiven
Temperatur anndhernd kompensiert; deshalb bleibt die absolute
bolometrische Helligkeit des Sterns beinahe unversindert. Selbst-
verstindlich gilt diese Regel der Kompensation nur dann, wenn
die Masse des Sterns sich nicht verindert. Also (??) miissen
Masse und absolute bolometrische Helligkeit eines Sterns wih-
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rend seines Riesenstadiums beinahe  unverindert bleiben®. —
Mir will die Logik dieses von den meisten Forschern stillschwei-
gend angenommenen Syllogismus nicht einleuchten. Warum
kénnte z. B. unsere Sonne nicht als M-Riese mit einer Masse
gleich 100 Mo ihr ,Leben“ begonnen haben, um sich dann der
Reihe nach in einen K-Riesen von der Masse 80 M~, in einen
G-Riesen von der Masse 60 M~ usw. zu verwandeln? In einem
~solchen Falle wire aber die absolute bolometrische Helligkeit
wihrend des Riesenstadiums nicht konstant, sondern in hohem
Grade verdnderlich. Und was zwingt uns, nur bei der Zwerg-
reihe eine Massenabnahme (von B nach M) zuzulassen und
trotzdem diese Reihe als eine genetische- anzusehen? Uns
scheint eine solche Annahme unbegriindet zu sein, und wir
betrachten die Zwergreihe nicht als eine Folge verschiedener
Entwicklungsstadien, die ein jeder Stern zu durchlaufen hat,
sondern als eine Reihe unabhéingiger Sterne nach abnehmender
effektiver Temperatur geordnet. Nach dem ,Russell-Diagramm*
weisen Zwerge von niedrigerer -effektiver Temperatur eine
durchschnittlich geringere Masse auf; eine Verringerung der
Masse muB aber nach (124) eine Verringerung der Helligkeit
zur Folge haben. Somit nimmt in der Zwergreihe von B bis
M nicht nur die effektive Temperatur, sondern auch die Masse
und also auch die absolute bolometrische Helligkeit ab. Dies
alles hat mit irgendeinem ,Abkiihlungsprozef8“ gar nichts zu
tun. Natiirlich wollen wir nicht leugnen, daB im Verlaufe der
3 Milliarden Jahre (wenn man die ,kurze Zeitskala® akzeptiert) -
die Sterne sich mehr oder weniger veréndert haben konnen.
Trotzdem lehnen wir es ab, sei es in der Riesenreihe, seies in
der Zwergreihe eine genetische Reihe zu sehen.

Will man trotzdem die Massenabnahme (von B nach M)
in der Zwergreihe dadurch erkldren, daf der Stern im Verlaufe
seines ,Lebens“ immer mehr und mehr von seiner Masse aus-
gestrahlt hat, so miifte man dabei mit solchen Zeitrdumen
rechnen, die mit der jetzt herrschenden Annahme einer ,kurzen
Zeitskala“ vollig unvereinbar wiren. Nernst glaubt eine grofie
Massenabnahme mit der ,kurzen Zeitskala“ dadurch versthnen
zu konnen, daB er einen Massenschwund auch ohne gleich-
zeitig auftretende Strahlung fiir moglich hilt ). Uns scheint aber
eine solche Theorie zu kithn zu sein, um ihr folgen zu konnen.

1) W. Nernst, 1. ¢. S. 527. *
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Massen-Helligkeits-Formel (in erster Anniherung) fiir weisse
Zwerge. Vergleich der nach dieser Formel berechneten absoluten
bolometrischen Helligkeiten mit den beobachteten.

Wenden wir uns wieder der Gleichung (128) zu. Eine
g-Losung dieser Gleichung entspricht solchen Werten von L,
bei denen das erste Glied in dem Klammerausdruck

9.1018  @l2gl2 jff)
(3 QM L3/2

(180)

sehr viel groBer als das =zweite ist. Dies trifft besonders bei
kleinen Werten von T,r zu. Wenn wir im duBersten Falle. die
effektive Temperatur ganz vernachldssigen und T, ~ 0 setzen,
so geht (128) in

I 108.1872 w8 m) k5 G4 M7 [GM (2.1018)]4 B

107 AR 8R \3G M2
. 13725'68 k 5 4, 2 3
=55 (W) Gme M

tiber, was mit (124) identisch ist. Somit stellt (124) nichts
anderes dar, als die ,extremste“ g-Losung der Gleichung (128)

Eine d-Losung der Gleichung (128) entspricht solcher
Werten von L, bei denen beide Glieder des Klammerausdruck:
(180) von #dhnlicher Gréfenordnung sind. In erster Annidherung
konnen wir sie einfach gleichsetzen und schreiben :

2101 @o2 Do
3GM? — L3/2 ’

oder:

L = 10712 (2,25w0G?) /s (MTyep)ls. | (181)

Dies ist die Massen-Helligkeits-Formel (in erster
Anndherung) fir d-Zwerge, zu denen die weiBen
Zwerge gehoren. Fiir g-Zwerge hingegen ist diese
Formel untauglich, und es muB bei ihnen die frii-
here Formel (124) benutzt werden.

Die Einfiihrung der entsprechenden Zahlenwerte in (181)
ergibt: |
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~ L=(Nrlog 18,0845783) (MT,p)"", (131)
oder abgerundet: | |

L=1,2210"%(MT,p)".

Nun ist
| N\
3,720i93_3= | ung 1:985:10% — (1,985.10%)% _
© Mo Méés

Dies gestattet uns die Gleichung (181’) folgendermaBen umzu-
gestalten :

3,780.10% L, 1,985.1033MTeﬁc)4/3
)

= (Nrlog 1_8,0845783)(

Lo Mo
oder:
- MT,\*
l_% — (Nrlog 8,9041005)( M(;ﬁ ) & (181")
oder abgerundet:
L . MTeﬁ)4/3
LG_ 8,02.1.Q (M@ .

Wie wir sehen, stellt (131) die ,extremste“ d-Losung der
Gleichung (128) dar. Wihrend nach (124) bei einem g-Stern
seine absolute bolometrische Helligkeit in erster Annéherung
von der effektiven Temperatur unabhingig ist, trifft dies nach |
(131) bei den d-Sternen sogar in erster Anngherung nicht zu.

Um die Richtigkeit der Formel (131) priifen za kénnen,
miissen wir moglichst genaue Beobachtungsdaten hinsichtlich
M, L und T, der weilen Zwerge zur Verfiigung haben. In
dieser Hinsicht kommen fiir uns nur zwei weile Zwerge in
Betracht: 0,Eri B!) und Sirius B. Die wohl sichersten Beob-
achtungsdaten hinsichtlich dieser beiden Sterne finden wir bei
Kuiper?); ich habe sie in folgender kleinen Tabelle zusam-
mengefaft : o

1) So wird dieser Stern bezeichnet u. a. von E. C. Stoner [Phil. Mag.
(7), 68, 1929] und von S.Chandrasekhar (ZS. f. Astrophys. 8, 302, 1931). G. P.
Kuiper (Publ. Astron. Soec. Pacific. 46, 288, 1934) hingegen bezeichnet ihn
durch o, Eri B und H. Siedentopf (Astron. Nachr. 243, 4, 1931) durch o2Eri B.
2) G. P. Kuiper, Publ. Astron. Soc. Pacific 46, 288, 1934.
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Tabelle 16.
' Radius L Y
Name des |Spektral- (in. Binheiten | Dichte . =
Sterns klasse | jo5 Erdradius) (in g.cm— ) ®
O, Bri B | A0 2,1 2,0.10° 0,455
Sirius B FO 3,5 4,3.10* 0,934

Sowohl Stoner ') als auch Chandrasekhar 2) ‘zghlen
0, BEri B derselben Spektralklasse A0 zu und setzen die
effektive Temperatur gleich 11200°. Nernst und Pilowski
- hingegen nehmen den etwas hoheren Wert von 116500 an,
den auch wir akzeptieren wollen; auBerdem setzen  sie
L£ gleich 0,0096. Was Sirius B anbetrifft, so z&hlt Stoner
diesen Stern der Spektralklasse A7 zu und schitzt die effektive
Temperatur auf 8000°. Wir aber wollen mit Kuiper -diesen
Stern der Klasse F0 zurechnen, was einer etwas niedrigeren
effektiven Temperatur entspricht. Wir glauben kaum einen
sehr groBen Fehler zu begehen, wenn wir T,r = 7900° annek-
men. Setzt man den Krdradius gleich 6,4.108 cm, so ist nach
Kuiper der Ra,dlus von Sirius B gleich

7, = 8,5.6,4.10% = 2,24.10° cm,

und,‘dies ergibt nach elementaren Rechnungen :'

L -
— =0,0037,
Lo
was wir als den zuverlass1gsten Beobachtungswert von L an-

L
sehen wollen. o ©
Die Tabelle 17 -gestattet uns, die nach (124”) und nach
(131”) berechneten Werte mit den beobachteten zu vergleichen.
Wie wir sehen, ist dic Gleichung (124”) bei d-Sternen vollig
unbrauchbar, wie es auch zu erwarten war. Aus der letzten
Kolumne der Tabelle 177148t sich- die Diskrepanz zwischen den

nach (131”) berechneten .und den beobachteten Werten ersehen.

1) E. C. Stoner Phil. Mag (") 7, 67, 1929.
2) S. Chandras‘ekhar Z8. f. Astrophys. 8, 302, 1931.
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Tabelle 17.
I I I Logarithmus des
Name — — Verhiltni d
5 I T erhiltnisses des
des ©) o O | nach (131”) berech-

Sterns | berechnet | berechnet |beobach-

- ‘ ton Wor
nach (124”) | nach (181")| " tet . neten Wertes zu

dem beobachteten

0,EriB | 0,20367 | 0,0074111 | 0,0096 |  1,8876123
SiriusB| 2,5402 | 0,011519 | 0,007 0,4931975

Der durchschnittliche Wert des erwidhnten
Logarithmus: 0,1964049

Das arithmetische Mittel aus den beiden Logarithmen entspricht
der Zahl 1.5508, was besagt, daB die berechneten Werte durch-
schnittlich etwa 1,6 mal groBer sind als die beobachteten. Es
ist nattirlich zu bedauern, daB bei d-Sternen ein sehr viel klei-
neres statistisches Vergleichsmaterial sich beibringen 148t als
bei g-Sternen. Aber immerhin geniigt schon dies kleine Mate-
rial um zu ersehen, daB die Formel (131”) bei d-Zwergen Werte
von der richtigen GroBenordnung ergibt.

Wenn wir L und r; aus (131) und aus den selbstverstand-
lichen Gleichungen :

nrio=M.

SN

und - -
—_ -2

L=4m?0o Te p

eliminieren, so erhalten wir:

. o
4.108¢ Teff (132)

| o=y
oder: ' | |
- 4. IOISGTff Mo o GTeff A (133)
OTTTGM 1985108 " 1.9625. 0% QM/HE) &

Das Einsetzen der entsprechenden Aahlenwerte fiir sund G ergibt:

- (Nrlog.12, 2374971) Tty

5 , (184)
0= 77 R (

oder abgerundet:
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_ L,78.1072 T,ee

I 77} V7o)
Die Formel (134) gestattet uns, die durchschnittliche Dichte
~ eines ,normalen“ d-Zwerges aus seiner Masse und seiner effek-
tiven Temperatur zu berechnen. Wenn man aber bedenkt, daf
die Massen der weilen Zwerge sich nicht besonders stark von
der Sonnenmasse unterscheiden, und wenn man sich mit ganz
rohen Schitzungen begniigen will, so kann man in (134)

(13¢")

M/Mo ~1
setzen, und dies ergibt: |
0 ~ (Nrlog 12,2374971) Tysr (185)
oder abgerundet: .
0~ 1,78.1012 Ty (185")

Natiirlich kann man mit (1385) nicht den genauen Wert von o
berechnen, sondern nur seine Gréfienordnung. Auch soll noch
einmal daran erinnert werden, daff die Formeln (134) und
(185) ausschlieBlich bei d-Zwergen angewand:
werden diirfen, und ja nicht bei g-Zwergen!

Die Formeln (184) und (185) zeigen, daB die durchschniti-
liche Dichte eines d-Zwerges sehr schnell mit der effektive:
Temperatur steigt. ,

-~ Nach einer neuen Untersuchung von Kuiper ist A.C.H-7008247
der dichteste aller bekannten weiBen Zwerge!). Die effektive
Temperatur schitzt Kuiper auf 28000°. Die Masse 148t sich lei-
der nicht bestimmen, doch glaubt Kuiper sie auf indirektem
‘Wege auf Grund von Chandrasekhars Theorie berechnen zu
konnen. Auf diese Weise findet er M — 2,8 Mcy, was fir die
durchschnittliche Dichte den enormen Wert g = 3,6.107 gcm™
ergibt. Wir konnen jedoch hinsichtlich dieser Massenbestim-
mung Kuiper nicht folgen, weil Chandrasekhars Theorie, auf
die er sich beruft, einen ganz anderen Sternaufbau voraussetzt,
als wir angenommen haben. Aber Kuipers Bestimmung der
effektiven Temperatur diirfte wohl richtig sein, und (135) ergibt
~fir diesen Fall: | |
| 0 ~ (Nrlog 12,2374931).28000%,

oder abgerundet: '
0 ~ 1,06,106 g.cm—3,

1) G. P. Kuiper, Publ. A. S. P. 47, 307, 1935.
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wobel vorausgesetzt ist, daf die Masse sich nicht besonders
stark von der Sonnenmasse unterscheidet.

Fir einen d-Zwerg von der Masse M = 0,5M~ und von
der effektiven Temperatur Tor = 2000° wiirde (154’) nur

1,73. 10-12, 20004
0,5

ergeben. Eine solche Dichte unterscheidet sich nicht besonders
stark von der Dichte gewohnlicher roter Zwerge, und es taucht
die Frage auf, ob nicht vielleicht unter letzteren auch rote
d-Zwerge vorhanden seien. Die Feststellung davon stoBt aber
auf folgende Schwierigkeit: Wenn wir zu immer kleineren und
gleineren Massen tibergehen, so nimmt nach (181) bei d-Sternen
die absolute bolometrische Helligkeit proportional M*s ab, bei
g-Sternen hingegen nach (124) proportional M3. Natiirlich wird
dadurch der Helligkeitsunterschied zwischen. d- und g-Sternen
immer geringer. Nun stellt aber (124) doch nur den durchschnitt-
ichen ,Normaltypus“ eines g-Sterns dar, von welchem die ein-
zelnen g¢-Sterne bald nach der einen, bald nach der anderen
Seite abweichen konnen. Die Tabelle 12 (auf S. 111) zeigt, daB
diese individuellen Abweichungen vom ,Normaltypus“ ziemlich
grof sein konnen. Ahnliche individuelle Schwankungen wird
man auch bei den d-Sternen zu erwarten haben, da ja (181) nur
den ,Normaltypus“ eines d-Sterns wiedergibt. Solange die
,Normalhelligkeiten“ des g- und des d-Zustandes noch sehr ver-
schieden sind, konnen sich die individuellen Abweichungen nicht
iberlagern, und es 148t sich daher bei jedem einzelnen Stern
mit Sicherheit bestimmen, ob er zu der g- oder zu der d-Klasse
gehort. Sind hingegen die ,normalen“ absoluten bolometrischen
Helligkeiten wenig verschieden, so konnen die individuellen Ab-
weichungen sich teilweise iiberlagern, und es ist dann schwer
zu entscheiden, zu welcher Klasse ein gegebener Stern zu rech-
nen ist. Deshalb ist es mir auch nicht gelungen, die Ex1stenz
roter d-Zwerge mit Sicherheit nachzuweisen. ‘

Nach unserer Auffassung besteht zwischen g-Rlesen und
g-Zwergen kein qualitativer, sondern nur ein quantitativer Unter-
schied. Ein wirklich tiefer qualitativer Unterschied besteht aber
zwischen g-Sternen und d-Sternen. Die ersteren (gleichgiiltig ob
Riesen oder Zwerge) gehorchen der Formel (124), die letzteren der
Formel (181). Die traditionelle Einteilung der Sterne in Riesen

0= = 55,36 g.cm—
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und Zwerge betrachten wir als eine Einteilung nach nebensich-
~ lichen Merkmalen. Wir wollen nicht leugnen, daB beim Uber-
gang zu immer kleineren und kleineren Massen auch bei g-Zwer-
gen wachsende Abweichung vom ,Normaltypus“ der g-Sterne
eintreten kann?), doch diese Abweichung ist von ganz anderer
GroBenordnung, als die Abweichungen zwischen den g¢- und
d-Sternen.

Ein neues Prinzip zur Berechnung des Alters des-Universumsv.

- "Bei der Ableitung der Gleichung (128) hatten . wir ange-
nommen, daf das Universum seit 10" Sekunden existiert. Ver-
allg‘eme_in.efn wir jetzt (128), indem wir annehmen, daf die Welt
vor © Sekunden ,erschaffen“ worden ist.. Statt (128) erhalten
wir nach derselben Methode die allgemeinere Gleichung

831872 a8 m2 S M |[[GM 20L 6 w262 Tp\a
T P OTR [89‘{ (3 GM* 3 )'+

| . (186)
+ Teﬁc] —- ‘T;;?

Um die',,extréme“ g-Losung der Gleichung (186) zu erhalter,
muf T~ 0 angenommen werden, und dies ergibt:

I 3%.1872 ¥ m2 k> G+ M7 [GM( 20 IO )]4

2355 5 O+ R 8R \3 GM*
187208 (B \S , o .
2715 (W) Gimi M®,

was mit (124) identisch ist. Somit ist die »extreme“ ¢-Losung
~der Gleichung (136) von der Zeitspanne O unabhingig (selbst-
- verstdndlich nur solange die Kontraktion der inneren Neutronen-
gaskugel geniigend Energie liefert, um den von uns vorausge-
setzten Bau des Sterns aufrechtzuerhalten). :
Will man hingegen die ,extreme* d-Losung der Gleichung
(186) erhalten, so muB8 man in schon bekannter Weise.

| '1) Erklarbar dirch "Wa,chse'r‘lde Unvolkommenheit" der Zehtfalen Neu-
- tronengaskugel. - » : ‘
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200 oty
3GM2 Tk
setzen, und dies ergibt:’

1
g _ 3(@) /2 (ngeﬂ.)zg
20 L'/

(137)

Somit ist es moglich, das Alter eines d-Zwerges (aber keines-
falls eines g-Zwerges!) zu berechnen. Die d-Zwerge liefern uns
also ein neues Prinzip zur Berechnung des Alters des Universums.
Fihrt man in (187) die entsprechenden Zahlenwerte ein, so
zrhélt man:

(Nrlog 10,1268675)- (M T,q)?

0= 7 , (187))

oder abgerundet:
1,34.10720 (M T,ppr)?

: L3/ 2

(137”)
Fiir Sirius B ist -
L =0,0037 LO = 0,0037.8,780.10%,
M =0,934 M= 0,984.1,985.10%,
und T,p= 7900° |
zu setzen, und man erhélt aus (187):
log © = 17,7397963 .

Fiar 0,EriB, erhalten wir in analoger Weise:
log © = 16,8314186.

Das arithmetische Mittel beider Logarithmen ist
: log ® =17,2856074,.
was 6 =1,9302.10"7 Sekunden entspricht, oder 6,_12.109 Jahren.

Es ist sehr zu bedauern, daB unser statistisches Material
hinsichtlich der d-Sterne so mangelhaft ist: sonst wiirde unser
neues Prinzip es gestatten, das Alter des Universums mit viel
groBerer Genauigkeit zu berechnen. Aber auch so ist es schon
klar, daB die Gleichung (187) fiir das Alter des Universums die
richtige GroBenordnung (vom Standpunkt der , kurzen Zeitskala“)
ergibt. Man darf jedoch ja nicht vergessen, daB (187) nur fur
,normale“ d-Sterne gilt, keinesfalls aber fiir einen jeden indi-

viduellen d-Stern!
9



130 WILHELM ANDERSON A XXIX.

Die Erkl?irung von H. Vogt dafiir, dafl es keine Sterne von
extrem grofier Masse gibt. Kritik dieser Erklirung.

Nach der traditionellen Erklirung wird die Stabilitit eines
Sterns mit zunehmender Masse deshalb geringer, weil der
Strahlungsdruck gegeniiber dem Gasdruck eine immer mehr
dominierende Rolle zu spielen beginnt. Vogt verwirft diese
Erkldrung und schlagt seine eigene Theorie vor'). Dabei stellt
er u. a. folgende zwei Gleichungen auf:

1— _ L e |
23 @ (r)- Nyt M?m (188)

und
k.Q—4ncG(l—ﬂ)[l 4 (x) 1 [)’35] (189)

wo B das Verhiltnis des Gasdruckes zum Gesamtdruck (alsec
1—8 das Verhiltnis des Strahlungsdruckes zum Gesamtdruck)
bedeutet, M die Gesamtmasse des Sternes, m das mittlere effek-
tive Molekulargewicht der Sternmaterie,  die durchschnittlick
pro Massen- und Zeiteinheit innerhalb der Kugel vom Radiuz
r erzeugte Energiemenge, ¥ den Massenabsorptionskoeffizienter.
§ eine variable Grofe (die, je nachdem sich die Sternmateric
inkompressibler oder kompressibler als ein vollkommenes Gax
verhélt, positiv oder negativ ist), und endlich ¢ (r) und % (v)
gewisse Funktionen des in Einheiten des Sternradius ausge-
driickten Abstandes v vom Sternzentrum %). Aus diesen Gleich-
ungen glaubt nun Vogt den Schlufl ziehen zu diirfen, dat
k@ im Inneren der Sterne eines und desselben Aufbaus desto
weniger variiert, je groBer M ist. Mit anderen Worten: Um
eine bestimmte Anderung des Sternaufbaus hervorzurufen, sei
bei groBeren Sternen eine geringere Anderung in der Verteilung
der inneren Energiequellen notwendig als bei kleineren Sternen.
Bei unendlich grofer Sternmasse sei der Aufbau nur bei einer
einzigen bestimmten Verteilung der Energiequellen moglich.
Man miisse ja in diesem Falle § = 0 annehmen, und (189) er-
gibt dann tatsichlieh 2Q = 4mc@.

Ist Q im allgemeineren Falle nicht kons‘tant,' sond_ern

1) H. Vogt, Verdffentlichungen der Universitits- Sternwarte zu Jena
Nr. 2, Jena-1929. -
2) Ebenda, S. 3 f.
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nimmt es nach dem Sternzentrum hin zu oder ab, so erreicht
1—pB bereits fiir endliche Massenwerte entweder im Zentrum
des Sternes oder in weniger tiefen Schichten den Wert 1. In
letzterem Falle muB etwas hoher, oder etwas niedriger der
Wert von 1—f grofer als 1 werden, was natiirlich unmoglich
ist. - Im #uBersten moch zuldsdigen Grenzfalle kann 1—8 hoch-
stens im Zentrum den Wert 1 annehmen, aber nicht in end-
licher Entfernung vom Zentrum. Sonst miifite sich, nach Vogts
Ansicht, vom Zentrum ausgehend eine Zone ausbilden, die nur
strahlende Energie enthielte.  Je grofer die Sternmasse ist, desto
groBer miiBte die erwdhnte Zone sein, wodurch der Stern sich
immer mehr jenem unstabilen und daher unméglichen Zustande
naherte, bei welchem alle Materie in einer diinnen Kugelschale
vereinigt wire. Dadurch sei bewiesen, daB die Massen der
Sterne nicht beliebig groB sein konnen. i

Ich kann jedoch mit Vogt nicht einverstanden sein. Nehmen
wir beispielswéise ein solches Sternmodell an, wo samtliche
Energiequellen nur auBerhalb einer bestimmten Zohe vom Ra-
dius t verteilt wiren. Obgleich diese zentrale Zone véllig frei
von Energiequellen ist, muB ihre Temperatur dennoch eine sehr
hohe sein, weil glihende Gasmassen sie von allen Seiten um-
geben. Somit kann in dieser inneren quellenlosen ‘Zone "1—p
unter Umstinden sogar von 1 nur wenig verschieden sein. Fur
diese Zone haben wir Q=0 zu setzen und erhalten dann
aus (189): ' " |

o= sme(1—f)| 14w Lgp)

und also: -
| | 1—f=0; |

d. h. in der zentralen Zone ist tiberhaupt kein Strahlungsdruck,
also auch iiberhaupt keine strahlende Energic vorhanden. Ein
solches Resultat ist offenbar absurd, weil ja die zentrale quellen-
freie Zone von glithenden Gasmassen umgeben ist, also auf die
Dauer nicht kalt bleiben kann. Aber gerade ein solcher extre-
mer Fall trifft ein, wenn sich. im. Stern eine nur (oder fast
nur) aus strahlender Energie bestehende Zone ausbildet. - Wenn
nun die Energiequelle der Sterne in irgendwelchen atomisti-
schen Prozessen besteht (wie Vogt es doch offenbar annimmt),

so muB ein von Materie freier Raum auch von Energiequellen .
o%
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frei sein, und es mufB dort Q =0 gesetzt werden. Daraus folgt,
daB sich Vogt auf die Gleichung (13?) gerade in einem solchen
Falle beruft, wo diese Gleichung versagt!

Aber selbst wenn wir auch annehmen wollten, dafl sich im
Zentrum des Sternes eine von Materie freie Zone ausbildet, 'so
ist dies noch lange kein Grund dafir, die Existenz eines sol-
chen Sternes fiir unmoglich zu erklidren. Sobald sich eine kleine
aus reiner strahlender Energie bestehende ,Blase“ ausbilden
wiirde, miilte sie nach dem Archimedischen Gesetze nach oben
steigen; an ihrer Stelle wiirde sich eine neue kleine ,Blase“
ausbilden u. s. w. In einem solchen langsamen ,Sieden“ wiirde
doch nichts Katastrophales liegen, was etwa die Existenz des
Sternes zur Unmoglichkeit machen konnte.

Ferner ist fiir Vogts Theorie sehr bedenklich, daf Mog-
lichkeit oder Unmoglichkeit eines Sternes ausschlieflich von der
Verteilung der Energiequellen abhingen soll, nicht aber von
ihren absoluten Grofen (wenn nur letztere einen gewissen obe-
ren Grenzwert nicht tibersteigen). Nehmen wir z. B. an, dafi
ein sehr groBer Stern (der also: nur bei einer ganz bestimmtexn
Energiequellenverteilung existieren konnte) bis 0° abs. abgekiihlt
ist, wobei natiirlich alle seine fritheren Energiequellen versiegt
sind. Verteilen wir jetzt im Inneren dieses absolut kalten Stern:
eine sehr kleine Menge irgendeines radioaktiven Stoffes, z. E.
1 Gramm Uran oder Thorium, so ungleichmiBig wie wir nur
wollen. Wir erhalten dann einen Stern, der nach Vogts The-
orie nicht existieren kann, weil die Energiequellen zu ungleich-
miBig verteilt sind. Was wird aber jetzt mit diesem Stern ge-
schehen? — Sich bis zur Unendlichkeit ausdehnen kann er nicht:
seine einzige HEnergiequelle (ein Gramm Uran oder Thorium)
wire viel zu schwach, um die gewaltigen Gravitationskrifte zu
tberwinden. Nolens volens miifite ‘dieser Stern ruhig existieren,
obgleich dies nach Vogts Theorie unméglich ist.

- Auf Grund alles Gesagten glaube ich Vogts Theorie, trotz
ihrer scheinbaren Plausibilitit, ablehnen zu miissen.. -

Ich mochte aber eine andere Theorie vorschlagen, die ich
an folgendem konkreten Beispiel erliutern will. FEine anfang-
lich .unendlich ausgedehnte Neutronengaskugel von der Masse
von 10* Gramm habe sich im Verlaufe der Zeit zu ‘einer . Kugel
vom Radius 10" ¢cm zusammengeballt. Der Einfachheit halber
nehmen wir die Kugel als homogen an, und setzen die Masse
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eines Neutrons gleich 1,66.10—2¢ g. Die Gesamtzahl der Neutro-
nen ist gleich N =10%/1,66.10—**, und die in einem ccm enthal-

. . . /4 |
tene Zahl ist gleich n =N / Sav(lO“)?’. Der Strahlungsdruck ist

. | ' ' ’
gleich —?:a’_l’4 und der Gasdruck gleich #n7. Man kann anneh-

men, daB im Falle des Gleichgewichts die Summe des Strah-
lungsdrucks und des Gasdrucks gleich dem durchschnittlichen
Gravitationsdruck sein muB, daB also die Gleichung

3 G M3
207 (101
hesteht. Die Emfuhrung der Zahlenwerte (mit allen Dezn:nal
stellen) ergibt: |

(N1 log 15,4050445) T* - (Nrlog 18,2948059) T = Nrlog 25,5026764.

Die Auflosung dieser Gleichung ergibt: ‘
T=Nrlog 10,0236966.

Jotzt sind wir imstande sowohl die gesamte in der Kugel ein-

ceschlossene strahlende Energie, als auch die gesamte kinetische
“nergie zu berechnen. Erstere ist gleich

%aTﬁ‘--%n-(lO“)s = 8,97229,16%° Hrg,

und letztere gleich

T kT =

%.kTN: 1,308.1057 Erg.

Die gesamte innere Energie der Kugel betrigt also
©8,97229.10% - 1,308.10%7 = 8,98537.10%° Hrg.

Die gesamte Kontraktionsenergie der Kugel ist gleich
3. G (10%)> |

: ~5.10M
Somit ist die durch Ausstrahlung Verlorengegangene Energle-
menge gleich |
3 99840 10"9——3 98537.10% = 1,303. 10% Erg,

= 3,99840.10%° Erg.

Wwas nur etwa 521)‘() der inneren Energie ausmacht. Fihrt man

diese ausgestrahlten 1,303.10% Erg in die Kugel zuriick, so wird
sie sich Wleder bis zur Unendlichkeit ausdehnen er haben
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| ab‘er gesehen (s. oben S. 76), daf bei kleineren Sternmassen etwa

die Hilfte der Gravitationsenergie ausgestrahlt wird. Will man
einen solchen kleineren Stern sich wieder bis zur Unendlichkeit

 ausdehnen lassen, so muB man seine innere. Energie verdoppeln,

wihrend bei unserem grofien Sterne eine Erhohung der inneren
Energie um g% schon gentigt. Dies zeigt, daBi groBe Sterne
gegen #uBere Ursachen relativ weniger stabil sein miissen. Ihre
Instabilitdt wird noch durch folgenden Umstand vergrofert. Wir
hatten angenommen, daf die kinetische Energie eines Partikel-

chens gleich g kT ist. Dies ist aber nur bei nichtrelativistischen

A,,Molekulla,rgeschwindigkeiten“ richtig. Bei extremen Tempera-

turen nihert sich die erwdhnte Energie 8 2T (s. oben S. 90).
Dadurch wird die innere Energie noch gréfer, also der Unter-
schied zwischen ihr und der gesamten Gravitationsenergie noch
geringer.

Eigenschaften ultra-éxtrem groﬁt;r Massen.

In Tabelle 15 haben wir die plausible Annahme gemachs,
daf mit wachsender Masse sowohl die absolute als auch die reis-
tive Fahigkeit des Sternes sich auszudehnen ebenfalls wichst.
Wenn so, so - mu die Umhiillung immer durchsichtiger werde::.
Beim Pulsieren wird der Stern im Moment der maximalen Ez-
pansion am hellsten erscheinen, weil dann seine Umhiillung {fiir
die tieferen und heieren Schichten am durchsichtigsten ist. In
diesem Moment wirkt auch der selektive Strahlungsdruck auf
die in der ,umkehrenden“ Schicht des Sterns befindlichen Atome
relativ (oder vielleicht sogar absolut) am stdrksten!). Es ist
daher nicht unmoglich, daf die maximale Helligkeit mit der
maximalen Violettverschiebung der Spektrallinien zeitlich zu-
sammenfallt. ’

1) Nattirlich konnen die vom selektiven Strahlungsdruck getriebenen
Atome in der umkehrenden Schicht es nicht zu so grofen Geschwindigkeiten
bringen, wie in der sehr viel weniger dichten Chromosphire des Sterns. Einer

- Abnahme des Strahlungsdrucks wird in der umkehrenden Schicht (aber nicht

in der Chromosphére) sehr schnell eine Abnahme der erwéhnten ,Atomge-

- schwindigkeiten folgen, so daB die gegenseitige ,,Phasenverschlebung der

i
|

beiden Erscheinungen keine grofe sein wird. Es ist klar, daB d1ese »,Phasen-
verschiebung“ mit Abnahme der Gasdichte zunehmen muf.
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Statt des Pulsierens kann man sich auch eine einmalige
auflerordentliche Ausdehnung der Umhiillung vorstellen, wobei
ein kleiner Teil der letzteren sich im Raume sogar zerstreuen mag.
Nehmen wir der Einfachheit halber an, daf die Temperatur an
der Basis der Elektronen-Protonen-Umhﬁllung 10° Grad betrage ;
in grofferer Entfernung hingegen (die wir durch = bezeichnen
wollen) soll die Temperatur proportional der sich auBerhalb
der Kugel vom Radius = befindlichen Masse sein. Zerstreut
sich also z..B. 0,001 der Masse der Umhillung im Raume, so
werden dadurch Schichten mit einer Temperatur von einer
Million Grad blofigelegt. Dies muf eine voriibergehende aufBer-
srdentlich starke Helligkeitszunahme verursachen. Im Endsia-
dium wird aber die absolute bolometrische Helligkeit von der
urspriinglichen kaum zu unterscheiden sein, weil ja nur 0,001
Zer Umbhiillung verlorengegangen ist.  Dieser gewesene Teil
sor Umhiillung wird uns als Nebel erscheinen, der den Stern
L.amg‘ibt.

]

Aber auch ohne eine solche Katastrophe mufl bei immer
weiter wachsender Masse die Ausdehnung schlieflich so grof
wverden, daf die Elektronen-Protonen-Hiille an den Réndern
durchsichtig zu werden beginnt. Dem Beobachter wird schei-
nen, daB ein zentraler undurchsichtiger Kern von einer Nebel-
hiille umringt ist. Da wir jetzt viel tiefer in das Innere des
Sterns hineinsehén konnen, so wird uns natlirlich auch eine
sehr viel hohere effektive Temperatur vorgetiuscht werden. Das
Spektrum der Umhiillung muf in der Hauptsache, wegen der
freien Elektronen, ein kontinuierliches sein, wobei aber wegen
der beigemischten ,gewdhnlichen“ Gase auch Emissionslinien
auftreten konnen. Geht man zu noch groferen Massen lber,
so wird schlieBlich der ganze Stern durchsichtig. In' einem
solchen Falle kann sich aber natiirlich gar keine strahlende
Energie im Inneren des Sternes ansammeln; auch wird sich
keine innere Neutronengaskugel ausbilden. Wenn z. B. die
Masse des Sterns gleich 10%° g ist, so kann er sich nach Ta.
belle 1 (s. oben S. 80) auf Grund von Pokrowskis Theorie bis
hochstens 1,74.10~Y7 g.cm—% verdichten. Die durchschnittliche
,Molekulargeschwindigkeit* in einem solchen ultra-extrem groBen
Stern ndhert sich der Lichtgeschwindigkeit, was einer kolossal
hohen Temperatur entspricht. Trotzdem wire diese ungeheure
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Temperatur viel harmloser, als die unvergleichlich niedrigere
Temperatur in- kleineren, aber dichteren Sternen... In einem
Stern von 10%°g kann sich ndmlich keine strahlende Energie
aufspeichern, ‘die der kolossalen Temperatur ,entsprechen«
wiirde. ‘. ‘ . o
Was noch das starke Aufleuchten eines Stern anbetrifft,
so kann die dazu notwendige groBe Expansion der Elektronen-
Protonen-Hiille vielleicht nur das erste und stérkste Glied einer
abklingenden Reihe von Pulsationsschwingungen darstellen.
Dabei mufl selbstverstindlich das Maximum der effektiven Tem-
peratur mit dem Helligkeitsmaximum zeitlich zusammenfallen,
weil ja.dann, nach unserer Auffassung, die Elektronen-Protonen-
Hille fir ihre tiefsten und heifesten Schichten am durchsich-
tigsten ist. - ,

Die beim Aufleuchten des Sterns entstandene Nebelschicht
muB sich, wegen des erhaltenen Impulses, mit der Zeit immer
mehr und mehr ausdehnen. Dagegen liegt fiir eine  solche
progressive Ausdehnung des oben beschriebenen (blof schein-
baren) Nebels, der die Sterne von tibergrofBer Masse umgiht,
kein Grund vor. | |

Zum SchluB will ich noch erwihnen, da8 die letzten Jah:-
ginge von Proc. Nat. Acad. of Sciences (Washington) mir unzu-
ginglich geblieben sind, weil seit dem Jahre 1933 die Zusen-
dung dieser - Zeitschrift an unsere Universititsbibliothek (i
Tauschverkehr) ohne jede Motivierung abgebrochen worden ist.
Eine zweimalige Anfrage seitens der Universititsbibliothek blieb
unbeantwortet. ' ' -
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- Zusammenfassung und erginzende Bemerkungen.

1) Samtliche in der Literatur angefiihrten Beweise der
Existenz -einer oberen Grenzdichte halten einer eingehenden
Kritik nicht stand. o . o

2) Die Richtigkeit von Seitard Suzuki’s Ansicht, daf die
Existenz einer oberen Grenzdichte mit der (speziellen) Relati-
vitdtstheorie unvereinbar ist, wird bestétigt. Dagegen werden
die von Suzuki zur ,Rettung“ ‘der oberen Grenzdichte gefor-
derten ,kleinen“ Ab#nderungen der (speziellen) Relativitits-
theorie abgelehnt. . |

8) Die Zustandsgleichung eines jeden Korpers muf der
Bedingung p = oc? genﬁgel‘zl, und diejenige eines isotropen Kor-
: oce .

3

4) Trotzdem ist anzunehmen, daB bei einem Himmelskorper
die Dichte nicht unbegrenzt steigen kann. Die entsprechende ,obere
Grenzdichte“ ist aber umgekehrt proportional dem Quadrate
der Masse, hat also mit der Kompressibilitdt der Materie nichts
zu tun. - S :

5) Der Verfasser erhebt den Anspruch der erste gewesen
zu sein, der die relativistische Entartungsformel explicite auf-
gestellt hat (wenn auch mit einem falschen Koeffizienten).
Eddingtons Angriff gegen diese Formel wird zuriickgewiesen,
wobei gezeigt wird, daf die relativistische Gleichung p = Khen'/s
durchaus nicht als etwas fiir die Fermi-Statistik Spezifisches
betrachtet werden darf. Trotzdem wird Eddington in gewisser
Hinsicht recht gegeben. Lo . _

6) Bei einer hohen Dichtekonzentration (die von Milne’s
Theorie verlangt wird) muf mit der Moglichkeit einer Atom-
kernzertriimmerung im Inneren der Sterne gerechnet werden.:
In einem solchen Falle entsteht ein Gemisch von Elektronen,
Protonen und Neutronen, wobei letztere zum Sternzentrum hin-
absinken (ein solcher Entmischungsprozef geht bei Neutronen
relativ sehr schnell vor sich: es gentigen einige Millionen
Jahre). Die Dichte in -der so entstandenen inneren Neutronen-
gaskugel kann so hohe Werte annehmen, wie dies bei keinem
anderen Gase denkbar wére. N -

7) Es wird ein neues Sternmodell aufgestellt, bei dem die
Neutronenentmischung die Hauptrolle spielt. Die Kontraktions-
energie des neuen Sternmodells erweist sich als so grofl, daB
es tiberfliissig erscheint nach anderen Energiequellen zu suchen.

8) Das neue Sternmodell gestattet uns eine Massen-Hellig-
keits-Formel aufzustellen, nach der die absolute bolometrische

pers der Bedingung p =
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Helligkeit als proportional dem Kubus der Masse sich erweist,
Auch der Koeffizient 148t sich rein theoretisch berechnen.

9) Bei helleren Sternen stimmt unsere mneue Massen-
Helligkeits-Formel mit der Beobachtung gut tiberein. Bei dunk-
leren Sternen ist die Ubereinstimmung schlechter.

10) In 2. Anndherung ist die absolute bolometrische Hellig-
keit nicht nur von der Masse, sondern auch von der effektiven
Temperatur abhingig. Sind Masse und effektive Temperatur
gegeben, so erhilt man fir die absolute bolometrische Hellig-
keit nicht eine, sondern zwei Losungen. Die eine (die g-Losung)
entspricht den Riesen und den gewohnlichen Zwergen, die an-
dere (die d-Losung) nur den weiBen Zwergen. Nach dieser
Auffassung besteht zwischen Riesen und gewohnlichen Zwergen
kein qualitativer, sondern nur ein quantitativer Unterschied
(verursacht durch die Verschiedenheit der Massen). Ein tiefer
qualitativer (und nicht durch Verschiedenheit der Massen her-
vorgerufener) Unterschied besteht aber zwischen ¢g- und d-Sternen.

11) Es wird eine plausible Erklirung des ,Russell-Dia-
gramms“ vorgeschlagen und an einem (freilich willkiirlich ideali-
sierten) Zahlenbeispiel illustriert.

12) BEs wird eine Massen-Helligkeits-Formel fiir d-Sterne
(weile Zwerge) aufgestellt, welche von der gewdhnlichen
Massen-Helligkeits-Formel vollig verschieden ist.

13) HEs wird eine Formel aufgestellt, wonach aus gegc-
bener Masse, effektiver Temperatur und absoluter bolometri-
scher Helligkeit das Alter der d-Sterne (aber keinesfalls dasjenige
der g-Sterne!) berechnet werden kann. Die erhaltenen Zahlen sin¢
(der GroBenordnung nach) mit der ,kurzen Zeitskala® im Ein-
klang. Damit haben wir ein neues Prinzip zur Berechnuuny
des Alters des Universums aufgestellt. '

14) Es wird die Frage untersucht, weshalb es keine Stern::
von extrem grofer Masse gebe. Die scheinbar sehr plausible

‘Erklirung von H. Vogt wird abgelehnt und diejenige von
Eddington akzeptiert, freilich in neuer Formulierung.

15) Das starke Aufleuchten neuer Sterne wird dadurch
erkldrt, daf dank der Zerstreuung,der #uBersten Schichten die
inneren, .sehr viel heiBeren, entblofit werden.

* *
*

Als der Druck der vorliegenden Untersuchung schon ab-
geschlossen war, erhielt ich das Januarheft der M. N. mit einem
Aufsatz von Milne, worin eine neue Massen-Helligkeits-Formel

1
8n20G4(.—a)
3 — de\ 2
L= M3 Sl g2 %Y
7 @t D ( §d§)

1
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L

abgeleitet wird!). Diese Fofmel'hat mit einer der meijnigen
grofie Ahnlichkeit. Ich habe nimlich auf S. 108 die Formel

I— 64 1 acry (T)— Tyf)
8xM

aufgestellt. Vernachlassigt man T, neben T, so erhilt man
auf Grund von (121): '

‘L=64av9acr§ om \*
8xM \16Rr,)’

oder:
8 w2 cG* (% a) ' ,
B+D7 8)"
_ 1\4
#(R3)

Trotz der grofen Ahnlichkeit zwischen Milne’s Formel und der
meinigen sind doch unser Gedankengang und unsere ganze Ein-
stellung wesentlich verschieden. In meiner Theorie spielt die
Entstehung einer Neutronengaskugel im Sternzentrum die Haupt-
rolle, wihrend Milne die Moglichkeit einer Neutronenentmi-
schung nicht in Betracht zieht. AufBlerdem betrachte ich die
Kontraktionsenergie als einzige und vollig gentigende Energie-
quelle der Sterne, wihrend Milne hypothetische subatomare
Prozesse als Energiequelle betrachtet.

Milne’s letzterwihnte Ansicht fiihrt zu Schwierigkeiten,
die mir untiberwindich scheinen. Wenn die Energiequelle der
Sterne in subatomaren Prozessen zu suchen ist, warum ist sie
proportional M3 und nicht einfach proportional ¥ ? — Milne sagt:
,In the absence of such a knowledge [hinsichtlich der Energiequel-
len] there are two distinct methods of attempting to calculate, not
the luminosity in terms of the mass, but the relation between -
mass, luminosity " and effective temperature“?). Dazu muf ich
bemerken, daB Sterne von gleicher Masse, aber von verschie-
dener effektiver Temperatur im Durchschnitt beinahe gleiche ab-
solute bolometrische Helligkeiten besitzen ; letztere sind also von
den effektiven Temperaturen beinahe unabhingig. Darum wird die
,relation between mass, luminosity and effective temperature
identisch sein mit der ,relation between mass and luminosity“
(wenigstens in erster Anniherung).

Nehmen wir jetzt an, daB gewdohnliche radioaktive Pro-
zesse die einzige Hnergiequelle seien. HEs seien zwei Korper
aus reinem Radium gegeben, deren Massen 5 kg und 50 kg be-

L— I

1) K. A. Milne, Monthly Not. R. A. S. 96, 210, 1936.
2) Ebenda, S. 214.
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tragen. Wir konnen die beliebigsten Annahmen hinsichtlich
der “effektiven - Temperaturen und des inneren Aufbaus der
beiden Koérper machen: niemals wird der grofere 10° mal, son-
dern immer nur 10 mal mehr ausstrahlen als der kleinere. Wie
soll man dies aber mit Milne’s. M3-Formel in Hinklang bringen,
die ja unabhédngig von der Art der Energieerzeugung gel-
ten muB?!). — Bei meiner Auffassung (vgl. S. 63 f.) treten
solche Schwierigkeiten nicht auf.

'Wir haben angenommen, daf im Inneren der Sterne die
Atomkerne zertriimmert werden, und erst danach die Neutronen-
entmischung einsetzt. Es ist aber auch moglich, daf am ,An-
fang der Welt¢ (vom Standpunkt der ,kurzen“ Zeitskala) die
Neutronen und Protonen noch gar nicht zu Atomkernen ver-
bunden waren; dann konnte bei den Sternen eine Neutronen-
entmischung noch vor der Bildung von Atomkernen eingesetzt
haben. Jedenfalls 148t sich eine solche Moglichkeit nicht ohne
weiteres von der Hand weisen. '

Beim Aufleuchten neuer Sterne wird auch das beinahe
plotzliche Freiwerden der in dem sich zerstreuenden Teile der
Sternmaterie aufgespeicherten Energie eine Rolle spielen. in
unserem Zahlenbeispiel (S. 185) ist die (anfingliche) durch-
schnittliche Temperatur des sich zerstreuenden Teils der Ster:-
materie gleich einer halben Million Grad. Setzt man seine
Masse gleich 2.10%°¢g (= 0,001 der Sonnenmasse) und die spezi-
fische Warmekapazitdt gleich 1 (was wegen des hohen Wasse:
stoffgehalts eher zu wenig als zu viel sein diirfte), so erhil:
man 2.10%.5.10°.4,2.10" = 4,2.10*Erg. (Eine solche Energie-
menge strahlt unsere Sonne in etwa 850 Jahren aus!) Da dir
sich zerstreuende Masse von 2.10%° Gramm in kurzer Zeit sehv
durchsichtig wird, so miissen die aufgespeicherten 4,2.10%® Frg
entsprechend schnell ausgestrahlt werden.

Zum SchluB mogen zwei Druckfehler berichtigt wer-
den. In Gleichung (40) auf S. 85 ist beim Klammerausdruck
der Exponent 2 ausgefallen. Auf S. 57, 5. Zeile von unten,

muB % oc? statt oc? stehen.

. 1) Milne hat doch seine M3-Formel abgelei{et,k ohne auf die pbhysika-
lische Natur der Energieerzeugung einzugehen: folglich muf seine Formel
unabhédngig von letzterer giiltig sein. '



