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Die Deutung der Emissionslinien im Spektrum
der Sonnenkorona.

Von Bengt Edlén, Uppsala (Schweden).
Mit 6 Abbildungen. (Eingegangen am 29. Juli 1942.)

Vier Emissionslinien der Sonnenkorona werden infolge Koinzidenz mit direkt
gemessenen Termdifferenzen: als Uberginge von metastabilen Niveaus der Grund-
konfigurationen von Fe X, Fe XI, Ca XII und Ca XIII identifiziers. Darauf
wird an Hand ausfiihrlich beschriebener Extrapolierung von Termdifferenzen
gezeigt, wie weitere Koronalinien, darunter samtliche starken, als analoge Uber-
ginge — besonders der Ionen Fe XIII und Fe XIV sowie Ni XII, XIII, XV und
XVI — gedeutet werden konnen. Von den stérksten und bekanntesten Korona-
linien werden also A 5303 mit 383 p2P,1y, — *Py, in Fe XIV, 16374 mit
3823 p° 2Py, — 2Py, in Fe X und 43388 mit 33 p®'D; — 3Py in Fe XIII
identifiziert. Von den infraroten Linien werden A 7892 mit 3s23p*3P, — 3p,
in Fe XI und das starke Dublett 4 10 747, 4 10 798 mit den Ubergingen 3P, — 3P,
und 3P, — 3P, von 3523 p? in Fe XIII identifiziert. Das Endergebnis stellt
eine praktisch vollstindige Deutung der beobachteten Koronalinien dar. Es
werden ferner die fiir die Linienintensititen bestimmenden Faktoren eingehend
diskutiert, woraus sich ergibt, daB die beobachteten Intensitétsverhiltnisse mit
den gemachten Identifizierungen in gutem Einklang stehen. Zugleich werden
wegweisende Schliisse iiber die Ionisations- und Anregungsbedingungen in der
Korona gezogen.

Im Spektrum der inneren Sonnenkorona werden etwas mehr als
20 Emissionslinien beobachtet, die bekanntlich ein fiir die Korona besonders
eigentiimliches Kennzeichen darstellent). Trotz der groSen Anzahl gemachter
Vorschlige wurde eine annehmbare Deutung dieser Linien bisher nicht
erzielt2). Im nachstehenden Aufsatz soll eine vor kurzem bereits in Notiz-
form [10] vorgeschlagene Deutung ausfiithrlich beschrieben und belegt werden,
nach welcher die Koronalinien als Ubergéinge von metastabilen Niveaus in
den Grundkonfigurationen sehr hoch ionisierter Atome identifiziert werden.

A. Kownzidenz von Koronalinien mat direkt gemessenen Termdifferenzen.

Wie von W. GRoTBIAN [14] zuerst gezeigt wurde, stimmen die im
extremen Ultraviolett gemessenen Termdifferenzen Fe X 82 898 2P,
— 2Py, und Fe XI 8s28p43P; — 3P, 3) innerhalb der Fehlergrenzen mit

1) Eine Zusammenstellung der Beobachtungsdaten dieser Linien findet sich
in Tabelle 17. Vgl. auch die Ubersichten von S. A. MITCHELL [256] und A. UN-
S0LD [34] sowie die spateren Arbeiten von B.LYOT [19—23] und M. WALD-
MEIER [36—40]. — 2) Ausfiihrliche Besprechung bisheriger Deutungsvorschlége
findet man insbesondere bei P. SWINGS [33]). — 3) Es wird im folgenden das
Ausgangsniveau konsequent zuerst genannt.
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den Wellenzahlen der starken Koronalinien A 6874 und 17892 iiberein.

* Spéterhin hat sich erwiesen, daB auch die analogen, gleichfalls gemessenen
Differenzen der Konﬁgura.tionen 262295 und 2522 p* fiir Ca XII und
Ca XIII als Wellenzahlen fiir die schwicheren Koronalinien A 8328 und
2 4086 auftreten. Das Beobachtungsmaterial beziiglich dieser Koinzidenzen
ist in Tabelle 1 zusammengestellt 1),

Tabelle 1. Experimentelle Unterlage fiir die direkte Identifizierung
von Koronalinien.

FeX 3823p5—8823pt4s 4 (Vak.-Funke) v em—1 Termdift. | v (Korona)
9P11,2 — 9Pl,2 95,338 (1) 1048 900 1 16 714
2Py, — 3Py, 96,788 (2) 1033186 |
3Py, — *Pyy, 96,122 (1) | 1040845 || ..
2Px/2 — 8P11/2 97,691 (0) 1024 685 }
15 687 15 683
FoXI 3s523p4—33523p343 4 (Vak.-Fanke) v em—1 Termdiff. | » (Korona)
3Py — %D, 87,026 (1+) 1149 0956 } 19 667
3P, — 3D, 87,995 (0) 1136428 |
3P, — 38, 89,185 (1+) 1121 265 } 12 679
3p, —38, 90,206 (1) | 1108586
12673 12 668
Ca XII 252 2p5—252p6 4 (Vak.-Funke) vem—1 Termdiff. | » (Korona)
sp. . 28 141,036 (8) 709 039
1tz Y 0 028 0 0.
P, — sslfz 147,273 (6) 679 011 } 3 30039
Ca XIII 282 2p4—28 295 i (Vak.-Funke) v em—1 Termdiff. | » (Korana)
3Py — 3P, 161,748 (14d) 618 246
3P, — 8P, 168,412 (00d) 593 782 } 24 464, 24 465

Da die Termdifferenzen avs Linien sehr kurzer Wellenlingen bestimmt
worden sind, miissen die Fehlergrenzen notwendigerweise ziemlich weit
angesetzt werden. Fir Fe X und Fe XI wiren Ubergéinge vom Typus
8s28pF —8s58p**t! oder 8s28p* —8s28p¥~18d zur Bestimmung
der Grundtermdifferenzen viel ginstiger, da sie mit bedeutend groBeren
Wellenlingen — etwa 850 bzw. 200 A — auftreten. Es ist jedoch bisher

1) Daten der Atomspektren nach B. EDLEN [8, 9], sowie unveréffentlichte
Messungen.
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nicht gelungen, diese Liniengruppen im Laboratorium zu beobachten bzw.
zu klassifizieren. Was Caleium betrifft, so weisen schon die Linien der
Tabelle 1 die gréBten und deshalb ginstigsten Wellenlingen auf, bei denen
die Grundterme vorkommen konnen. Das Ca XIII-Multiplett erscheint
leider so schwach im Vakuumfunken, daf nur die beiden angefiihrten
Linien von dem aus 6 Komponenten bestehenden Multiplett gemessen
werden konnten. Am besten bestimmt ist die Differenz fir Ca XII, aber
in diesem Fall ist die Wellenzahl der Koronalinie wahrscheinlich weniger
genau. Wegen der weiten Fehlergrenzen, welche nicht ohne besondere
experimentelle Weiterentwicklung nennenswert vermindert werden konnen,
bleibt zwar — wag eine beweiskriftige Schérfe der Koinzidenzen betrifft —
noch manches zu wiinschen ibrig. Zusammengefaf;t deuten jedoch die in
Tabelle 1 gegebenen Tatsachen darauf hin, daB die Koinzidenzen kaum
zufilliger Art sein konnen. Von entscheidender Bedeutung ist aber, da8
man von diesem Ausgangspunkt eine weitere fast restlose Deutung des
Koronaspektrums einheitlich durchfithren kann, wie im folgenden ausfithrlich
belegt werden soll.

B. Termintervalle der Konfigurationen
8528 p, 3528 p2, 8528 pt und 8 s28 p5 von Fe und Nu.

Ubersicht. Beim Suchen nach dem Ursprung weiterer Koronalinien
gemiéB den durch obige Koinzidenzen gegebenen Gesichtspunkten ist
zuniichst folgendes zu beachten. Da die in Nova Pictoris von I. S. Bowewx
und B. EDLEN [4] identifizierten Fe VII-Linien in der Korona nicht auf-
treten, wihrend indessen Ca XII und Ca XIII vorkommt, igt zu vermuten,
daB die hiufigsten Ionisationsstufen eher iiber als unter Fe X liegen diirften.
Eine Musterung der eventuell unter diesen Umsténden in Frage kommenden
Termdifferenzen zeigt, daf die Erklirung der Koronalinien in erster Hand
innerhalb der Konfigurationen 8528 p, 828 p2, 8s2 8p% und 82 8 p5
in den Elementen der Eisengruppe zu suchen ist. (Vgl. hierzu Abb. 4.)
Wegen der bekannten kosmischen Haufigkeit kommt hierbei zuerst Fe und
danach Ni in Frage. Hierfiir spricht ja auch die betréchtliche Intensitit
der beiden Linien, welche schon mit Fe X und Fe XTI identifiziert wurden.
Der groBte Teil der betreffenden Termdifferenzen 1aBt sich jedoch infolge
praktischer Schwierigkeiten im Laboratorium nicht bestimmen. Es wird
deshalb notwendig, zu untersuchen, inwieweit eine Extrapolierung lings der
isoelektronischen Serien die gewinschten Daten mit ausreichender Ge-
nauigkeit vermitteln kann.
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D1e Konfiguraitonen 8 28 p und 8 62 8 p5. Die Konfigurationen 8 2 8 p5
und 3628 p ergeben beide nur einen 2P-Term und kénnen also je einen
Ubergang vom hier in Betracht kommenden Typ erzeugen. Da die Auf-
spaltung des 2P-Terms sehr regelmifBig mit der Kernladung Z gemiB dem
Gesetz der ,reguliren Dubletts” variiert — d. h. wie (Z — 0)t, wo die
Abschirmung ¢ annihernd konstant bleibt —, so kann sie in einfacher Weise
zuverldssig extrapoliert werden. Die Daten fiir aiese isoelektronischen

‘Serien sind in Tabelle 2 wiedergegeben, wo die lineare Variation in VC
gezeigt wird. Die Quantitat { — definiert als 2/g der Aufspaltung — wurde
an Stelle dieser selbst gewshlt zwecks Vergleich mit der entgprechenden
Quantitdt fiir 8 528 p2 und 8528 p* (5. Akb. 1 und Tabelle 6).

Fiir 8 52 8 p konnte die Aufspaltung bis zu Sc IX und fiir 8 s2 8 p5 bis
zu V VII durch Linien vom Ubergangstyp 8528 p* — 858 p¥*1 bestimmt
werden 1). Diese haben besonders fiir die héheren Ionisationsstufen wesent-
lich groBere Wellenlédngen als die iibrigen Kombinationen mit dem Grund-
term und geben deshalb die genauesten Werte fiir seine Aufspaltung. Beob-
achtete Aufspaltungen fix Cr VIII, Mn IX, Fe X und Co XI, welche allein
ans den kurzwelligen Ubergingen 8s2 8p5 —8s28p%4s bestimmt
wurden [9], sind hinsichtlich der Genauigkeit nicht zu vergleichen und
wurden deshalb nicht in Tabelle 2 aufgefithrt. Genauere Werte hierfiir
erhilt man durch Interpolation, wenn fiir Fe X die Wellenzahl fiir die rote
Koronalinie eingesetzt wird.

4
Aus dem Verlauf von VC von Al T bis zu Se¢ IX geht nun hervor, da8
die Wellenzahl fiir die griine Koronalinie, fiir Fo XIV eingesetzt, sich aus-
gezeichnet an den beobachteten Teil der Serie anschlieBt. Die Identifi-
zierung der griinen Linie mit Fe XIV 8528 p2P;, — 2P, sowie die der
roten Linie wird aber dariiber hinaug durch das Vorkommen der beiden
Koronalinien 4 8601 und 4 4281 bekriftigt, deren Wellenzahlen fiir Ni XVI

_und NiXII in Tabelle 2 eingesetzt sind. Der AnschluB der vier Korona-

linien A 8601, 44281, A 5308 und 46874 an die im Laboratorium beob-
achteten Teile der isoelektronischen Serien geht besonders deutlich aus

1) Die in den Tabellen 2, 4, b und 16 enthaltenen Termdifferenzen wurden
in einigen Fillen unverdffentlichten Arbeiten des Verfassers oder dem Spektrum
der Gasnebel entnommen. Die sonstigen Quellen sind gréBtenteils in der von
H. A. RoBINSON und G.H. SHORTLEY [29] zusammengestellten Literaturiiber-
sicht enthalten. Dariiber hinaus wurden die Arbeiten [16], [17], [18], [27], [28],
[41] beriicksichtigt.

Zeitschritt tiir Astrophysik. Bd. 22. 3

© Springer-Verlag Provided by the NASA Astrophysics Data System


http://adsabs.harvard.edu/abs/1943ZA.....22...30E

*UGTUI[BUOIOY]

8081 929 §3 + IIX IN $99'TT 29L 12 » IAX IN 82
79 IX 00 8890 AX ©0 L3
gT1°0T 2'689 9T « X od 889°01 QG881 + AIX od 92
. XIUR TIIX "R ag
€970 TIIA 10 TIX 30 8
2av'8 2992 IIA A 8v9'0 IX A g2
8990 56g1, 928 9 AL, X 1L 23
g P90 e 9ge ¥ Aog ‘ugy 6aL 9 X108 13
< B X qrr g AT %0 6990 greq Q08 ¥ TIIA %0 02
B 6890 agrq 2912 I X 0990 garg T8I € LA Y 61
g 8090 gaqg agv 1 v 7990 gg11g 013 3 IAY 81
B 990 gy 168 110 690 919 267 1 AD 3
8690 4107 4096 ATS 91
€890 ggery 9'699 1 d a1
U0 oz §288 19 1
180 geae 01T IV g1
‘B1a .m\u 710 Au?ﬂwa — N?N«v "oy ‘na .Ium [—mD An?.wn - n?ﬁ&.nv woy z
AP =2 (" IIV ‘T1)) odgesg pun (°° I8 ‘ITV) d g8 ¢ OLIOSUOUO]
<« ueyoOsIuOI}}O[008T Jop ul ueSunjjedsynewiejpuniy) Jep yore[Siep ‘g efeqef,
o™

JQE . dd L D L VZERGT,

© Springer-Verlag  Provided by the NASA Astrophysics Data System


http://adsabs.harvard.edu/abs/1943ZA.....22...30E

rI9a3ZA D220 T 30E!

Die Deutung der Emissionslinien im Spektrum der Sonnenkorona. 35

4

Abb. 1 hervor, wo ¥¢ — 0,54 (Z — 8) als Funktion von Z eingezeichnet ist.
Hier entspricht 0,01 in der Ordinatenskala etwa 49/o, der Wellenlinge der
identifizierten Koronalinie, d. h. 15 bis 25 A

Wie spaterhin niher gezeigt wird, stehen die Intensititsverhiltnisse
einander entsprechender Linien von Ni und Fe im Einklang mit der kosmi-
schen Haufigkeit dieser Elemente und geben gleichzeitig AufschluBl iber
den Ionisationszustand in der Korona.

Die Konfigurationen 8 s2 8 p2 und 8 s2 8 pt. Im weiteren werden nun
die Konfigurationen 8 23 p2 und 38 s2 8 pt betrachtet, welche der Energie
nach die Niveaus 3Py, 3P,, 8P,, 1D,, 1S, bzw. 3P,, 3P, 3P,, 1D,, 1S,
ergeben (vgl. Abb.4). AuBer den Ubergéingen zwischen den 8P-Kompo-
nenten, die analog sind mit den oben behandelten, kommt hier die Moglich-
keit von Ubergéingen von 1D nach 3P-Niveaus hinzu. Dagegen liegt 1S zu
hoch itber den anderen Niveaus, um beobachtbare Linien zu ergeben. Wie
sich im folgenden herausstellt, kénnen Koronalinien in erster Hand durch
die Uberginge 1Dy — 3P,,3Py — 3P;,3P; — 3P, in 82 8 p2sowie LD, — 3P,
und 3P; — 3P, in 8 s2 8 p* entstehen. Fiir eine ungefihre Extrapolierung
dieser Differenzen kann man die Aufspaltungen innerhalb 3P proportional
(Z — 0)* setzen und den Termabstand 1D — 3P proportional Z. Es werden
jedoch in den isoelektronischen Serien die Abweichungen hiervon infolge
des sukzessiven Ubergangs von LS auf JJ-Koppelung mit dem wach-
senden Z immer groBer. Zwecks zuverlissiger Extrapolierung der Term-
intervalle ist es deshalb notwendig, die theoretisch hergeleiteten Rela-
tionen (1) zu Hilfe zu nehmen, durch welche ihre Abhéngigkeit von der
Koppelung ausgedriickt wird 1).

1
32: } =F0—‘2F2+'}Ci'V9F22-—§F24‘+%4-2,

8P, = Fy — 5F, — 3¢, 1)
18
3p(; = = Fo + 3 Fo — ;'C:*:V%EF22+%F2§+%C2-

Die Formeln (1) gelten fiir eine Konfiguration p2. Fiir pt setze man — {
an Stelle . Hier sind die Termdifferenzen als Funktionen der elektro-
statischen Wechselwirkung F, sowie der magnetischen (Spin-Bahn) Wechsel-
witkung ¢ gegeben. Es geht aus den Formeln (1) hervor, da8 alle Intervall-
verhiltnisse als Funktionen eines einzigen Parameters y = (/5 Fy aus-

1) Siehe E.U.CONDON u. G.H. SHORTLEY [6], S.274.

© Springer-Verlag  Provided by the NASA Astrophysics Data System


http://adsabs.harvard.edu/abs/1943ZA.....22...30E

rI9a3ZA D220 T 30E!

36 BENGT EDLEN,

gedriickt werden konnen. Fiir 5 F; soll im folgenden F' geschrieben werden.
Da F und { ganz gleichméBig mit Z variieren, sind sie fiir eine Extrapolierung
viel geeigneter als die Termintervalle selbst. Zu ihrer Bestimmung aus den
experimentellen Daten konnten ja zwei beliebige Intervalle ausreichend
sein. Insofern aber, als die beobachteten Terme nur annéhernd den theoreti-
schen Formeln folgen, werden die Parameterwerte davon abhingig, wie
diese Intervalle gewahlt werden. Da die Aufspaltung von 3P bei maBiger
Entfernung von der L S-Koppelung (y klein) im wesentlichen von [, dagegen
der Abstand zwischen verschiedenen Termen von F verursacht wird, wahlt
man zweckmiBig eines der 3P-Intervalle und ein Termintervall, z. B. des
Typs 1D — 3P, Das entsprechende Intervallverhéltnis wird dann dem
Koppelungsparameter y anniéhernd proportional. Ein Intervallverhéltnis
dieser Art wurde von H.A.RoBinsoN und G. H. SHORTLEY [29]1) als
Koppelungsverhiltnis bezeichnet und wird im folgenden R, geschrieben.

Bei dem hier vorliegenden Problem wurde praktisch folgendermaBen
vorgegangen. Aus den Gleichungen (1) wurden als Funktionen von y die-
Jenigen Koeffizienten K, und K berechnet, mit denen die ausgewihlten
Intervalle multipliziert werden sollen, um { bzw. F' zu ergeben. Gemeingam

mit dem entsprechenden Koppelungsverhiltnis B, =y - II—? wurden diese

Koeffizienten in Tabellenform zusammengestellt in Absténden von 0,04
des Argumentes y (Tabelle 8). Aus dieser Tabelle wurden dann die dem
beotachteten R, entsprechenden Werte fiir K, und K durch Interpolation
erhalten und damit unmittelbar aus den beobachteten beiden Intervallen
die Werte fiir {, F und y = {/F. Durch die getroffense Wahl der Term-
intervalle werden die K, und K, verhéltnisméBig unempfindlich gegen
Variationen in R, so daB F und { praktisch unabhéngig voneinander aus
je ihrem Intervall bestimmt werden. Die so festgelegten Parameter variieren
ganz gleichméBig, F linear in Z und ¢ proportional (Z — ¢)%. Hierdurch
ist also schlieBlich die Méglichkeit zu einer genauen Extrapolierung des
gewischten Intervalls gegeben.

Fiir die Konfiguration 82 8 p4 wurden die beiden Intervalle ausgewihlt,
die gerade in der Korona beokachtet werden konnten, ndmlich 1Dy — 3P,
und 8P, — 3P,. Die Definitionen (2) und Gl. (8), welche man aus den

1) Es sei auf diese Arbeit von ROBINSON und SHORTLEY hingewiesen als
auf eine besonders aufschluireiche Quelle fiir die praktische Anwendung der

-Termformeln fiir p*-Konfigurationen.
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Die Déutung der Emissionslini
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Gl. (1) mit { = — ¢, F = 5 F, und y = {/F erhilt, ergeben unmittelbar
die Funktionen K, und K, die in Tabelle 8 niedergelegt sind.

K, = F/0D; —*P)),) o

K, = {|/®P; —3Py), |
Dy — 3Py =F =z + Vi + 52+ 520 }
Fir die Konfiguration 8 s2 8 p2 wurden als fiir den vorliegenden Zweck am
geeignetsten die Intervalle 1D, — 3P, und 3P, — 3P, gewihlt. Letateres
Intervall kann infolge dexr geringen Ubergangswahrscheinlichkeit nicht als
Koronalinie erwartet werden, doch exrgibt es die Summe der Wellenzahlen
fiir zwei beobachtbare Koronalinien. Aus den Gleichungen (1) mit F = 5 F,

und y = {/F erhilt man analog die diesem Fall entsprechenden Funktionen
Ky und K, in Tabelle 3.

In Tabelle 4 sind die experimentellen Daten fiir die Konfigurationen
8 52 8 p* zusammengestellt ). Die Werte fiir 3P; — 3P, wurden im Labora-
torium von S I bis zu V VIII bestimmt, wihrend fiir Fe XI und Ni XIII
die Wellenzahlen der Koronalinien A 7892 bzw. A 5116 eingesetzt sind.
Beziiglich der Laboratoriumswerte firr Cr IX, Mn X und Fe XI gilt, was
bereits iiber die Konfiguration 82 8 p5 der gleichen Metalle gesagt wurde.
Das Intervall 1D, — 3P; wird fir Fe XI und Ni XIII von Wellen-
zahlen der Koronalinien A 8987 und A 8648 gebildet 2). Mit dem
Koppelungsverhiltnis R, = dem Verhéltnis zwischen diesen beobachteten
Intervallen geht man in die Tabelle 8 hinein und erhalt dic K, und K,
womit F = K, ({Dy — 3Py) und ¢ = K, (3P, — 3P,) berechnet werden.

4

(3)

Die sehr regelmiBige fast lineare Variation von F und V& belegt die Identi-
fizierung der vier Koronalinien.

In Tabelle 5 sind entsprechende Angaben fiir die Konfiguration 8 s2 8 p2
enthalten. Das fiur Fe XIII angegebene Intervall 3P, — 3P, bildet die
Summe der Wellenzahlen der Koronalinien 4 10747 und A 10798, wiahrend
das Intervall fiir Ni XV aus den Linien A 6702 und A 8024 erhalten wird,
gemif einer Identifizierung dieser Linien mit 3P; — 3P, bzw. 3P, — 3P;.

4_
Die gleichférmige Variation in V¢ bekraftigt die Richtigkeit der Total-

1) Vgl. FuBnote 1, S.33. — 2) Eine frithere Identifizierung von Inter-
kombinationen in Fe XI [8], die einen hiervon abweichenden Wert fiir
!D, — 8P, ergab, kann als schwach begriindet nicht mehr aufrechterhalten
werden.
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intervalle. Eine Kontrolle dariiber, daB jedes einzelne der Intervalle

3Py, — 3Py und 3P, — 3P, mit einer Extrapolierung der isoelektronischen

Serie vereinbar ist, erhdlt man durch den Vergleich zwischen dem Ver-

hiltnis dieser Intervalle, E; (obs), und dem theoretischen Landé-Ver-

haltnis, R, (theor), das dem Koppelungsverhiltnis R, gemi8 Tabelle 8
St S A Co T Cr fe Nt

‘%l I 1 | T [ | | ! ! I | 1 i T

L Vo o5u(2-9) .

S8 S a8

entspricht. Die Differenz zeigt tibrigens, inwieweit die tatsichlichen Inter-
valle den theoretischen Formeln (1) folgen. Fiir Fe XIII kann allerdings

8 8 A C T Cr F_ M

cm trrr vy rrr 11t r 1 1 1 71T

F-1600(2-12) §

nicht allein aus den Wellenzahlen entschieden werden, welche von den
einander sehr naheliegenden Linien dem einen oder dem anderen Ubergang

~ entspricht. Erwigungen iiber die Intensitit wurden hier ausschlaggebend
(s. S.52).
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Fur das Intervall 1D, — 3P, in Fe XIII wurde die Wellenzahl der
starken ultravioletten Koronalinie 18888 eingesetzt. Der entsprechende
Ubergang in Ni XV fillt auBerhalb des beobachtbaren i-Gebietes.

4 _ 3 _
Zusammenfassung. Diagramme itber V¢, F und Vy fur 8528 p2 und
8528 pt sind in den Abb. 1, 2 und 8 wiedergegeben. Durch Subtraktion
einer geeigneten linearen Funktion von Z konnten die Diagramme in so
groBer Ordinatenskala hergestellt werden, dafl eventuelle Abweichungen
von einem regelmifigen Verlauf infolge groBerer MeBfehlet der Labora-
toriumswerte oder Fehlidentifizierungen der Koronalinien sofort deutlich

St S A o Ti Cr  Fe N

I?Trllllllllllll
Yy '-0,038(2-7) L
3333pz
005+ T
2, ¥
3843
g0 g ]
o Labor
xCorona
a3t
| ! I i H 1 1 I 1 | | i | 1 1
B M 15 1817 18 B 2021 22 25 2425 2627 882X
Z—
Abb. 3.

hervorgetreten wiren. Zu beachten ist auch der sehr ahnliche Verlauf der
Kurven fir die verschiedenen Konfigurationen. Beziiglich { kann man
fiir ein und dasselbe Element sogar einen linearen Zusammenhang mit der
Ionisationsstufe feststellen, wie aus Tabelle 6 fiir Fe und Ni hervorgeht.

Tabelle 6.
Ion J C3p em—? Ion I C3p cm—1

FeX .......... 10 465 NiXII........ 156 761

539 ] 706
FeXI.......... P 10994 NiXTIT ....... 16 457

l 524 x 2 694 x 2

Fe XIII........ P 12042 NiXV......... 17 848

526 _ 660
Fe XIV ........ 1 12 568 NiXvI........ 18 508

In Abb.4 sind ibersichtshalber in kleinem MaBstab die relativen
Lagen der Niveaus in den besprochenen Konfigurationen fiir die ganzen
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Die Deutung der Emissionslinien im Spektrum der Sonnenkorona. 43

isoelektronischen Serien wiedergegeben. Hieraus geht u. a. hervor, wie sich
die 3P-Intervalle in einer fiir die beiden Konfigurationen 8 s2 8 p? und
8 s23 p* ganz verschiedenen Weise mit wachsendem Z verindern. Im

S

7
3s%3p? b N

8

30,

T
RSy
|

=

FEE R RS
(7%
%N
Y
«®
<3

=~ o Lo

éé.; Jb% I:'pl

P —

=

‘
2338
Sy
qh
X
(28
&*
(XY
QQ]L‘QI

weiteren sieht man, wie die Aufspaltungen in den Grundtermen (2P und 3P) —
die im wesentlichen wie (Z — 6)* wachsen — gerade in der Gegend um Fe
und Ni die astrophysikalisch beobachtbare GroBe erreichen. Die in der
Korona beobachteten Uberginge sind durch Pfeile angedeutet.

C. Lamienintensititen.

Allgemeines. Durch die oben beschriebenen Tabellen und Kurven
wurden Wellenzahlenkoinzidenzen nmt Ubergingen in den Grundkonfigura-
tionen 8 s2 8 p, 8 s2 8 p2, 8 52 8 p% und 8 s2 8 p5 von Fe und Ni fiir 18 Korona-
linien belegt. Hierauf entfallen mehr als ©/), der gesamten Intensitét
der Korona-Linienemission, wobei simtliche starken Linien mit einbegriffen
sind. Bereits diese Tatsache kann als ein recht entscheidender Beweis fiir
die Identifizierungen angesehen werden. Es soll aber auch untersucht
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werden, inwieweit die beobachteten Linteniniensiliten vereinbar sind mit
den theoretischen Ubergangswahrscheinlichkeiten und der kosmischen
Hivfigkeit der Elemente sowie mit einheitlichen Voraussetzungen fir die
Tonisation und Anregung in der Korona.

Die Frage nach den Intensititen der ,,verbotenen‘‘ Linien unter ver-
schiedenen Bedingungen ist von I.S.BoweN [8] eingehend behandelt
worden. Es ist klar, daB die Anzahl Lichtquanten, die durch einen be-
stimmten Ubergang ausgesandt wird, proportional ist sowohl der An-
zahl 7 der Ionen, welche pro sec in dem entsprechenden oberen Niveau
landen, als auch dem Verhiltnis der Wahrscheinlichkeit einer spontanen
Emission der betreffenden Linie zur Summe der Wahrscheinlichkeiten
sémtlicher Abregungsprozesse. Es sollen mit 4,, 45, 43, ... die Wahr-
scheinlichkeiten der spontanen Strahlungsiibergéinge von einem bestimmten
metastabilen Niveau bezeichnet werden und mit B bzw. C die Wahrschein-
lichkeiten fiir eine Entvolkerung durch Kollisionen bzw. Strahlungsabsorp-
tion. Fiir einen Ubergang der Wahrscheinlichkeit 4, und der Wellenzahl »
wird dann die Intensitit — die Anzahl der ausgesandten Quanten mal der
Energie pro Quant — in willkiirlichen Einheiten ausgedriickt:

' . nev-A4,
'=fFa 34 F550 @

Die Intensititen der von demselben oberen Niveau ausgehenden Emissions-
linien sind offenbar unter allen Umstinden dem Produkt aus /Ubergangs-

wahrscheinlichkeit und Wellenzahl proportional. Diese Tatsache kann

mm vorliegenden Fall leider nicht angewandt werden, da niemals

mehr als ein einziger Ubergang vom gleichen Ausgangsniveau unter

den in der Korona identifizierten Linien vorkommt. Fir andere .
Falle sind die Intensitatsverhiltnisse von den physikalischen Be-
- dingungen mehr oder weniger abhingig, und es liegt auf der Hand, da8
die beobachteten Intensitéten der Koronalinien wichtige Aufschliisse itber
diese Bedingungen geben konnten. Da aber die hierzu nétigen Unterlagen
zum Teil noch fehlen, muB vorlédufig von einer derartigen genauen Analyse
des Koronaspektrums Abstand genommen werden. Das Beobachtungs-
material ist auch ziemlich unsicher, besonders was den Vergleich von
Linienintensititen in weit getrennten A-Gebieten betrifft. Uberdies ist
noch zu beachten, daB betrichtliche Variationen in den Intensititsverhilt-
nissen der Koronalinien tatsichlich festgestellt worden sind.

Es sollen im folgenden die fiir die Linienintensitdten maBgebenden
Faktoren — insbesondere die Ubergangswahrscheinlichkeiten — besprochen
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und soweit wie moglich bewertet sowie geﬁsse Folgerungen hieraus auf
die beobachteten Intensitdten gepriift werden.

Berechnung der Ubergangswahrscheinlichkeiten. Durch eine Anzahl
theoretischer Arbeiten (s. untenstehende Referenzen) sind jetzt sichere
Unterlagen fix die Berechnung der Ubergangswahrscheinlichkeiten der
,,verbotenen'* Linien zuginglich gemacht worden. Dabei erhidlt man
getrennt die Wahrscheinlichkeit 4,, fiir einen spontanen Ubergang ver-
bunden mit magnetischer Dipolstrahlung und die Wahrscheinlichkeit 4,
der elektrischen Quadrupolstrahlung. Nach den allgemeinen Auswahl-
regeln fiir magnetische Dipol- und elektrische Quadrupolstrahlung erfolgt
der Ubergang entweder zwischen zwei ungeraden oder zwischen zwei geraden
Termen, welche Forderung ja von allen Ubergéingen innerhalb der gleichen
Elektronkonfiguration erfillt wird. AuBerdem existiert A, nur, wenn
AJ =0, +1(0—0 ausgeschlossen), und 4, nur, wenn 4 J =0, + 1,
+2(0—>0,3—>30=1 ausgeschlossen).

Fuar einen Ubergang der Wellenzahl », der von einem Niveau mit
der inneren Quantenzahl J ausgeht, findet man allgemein 1)

A, = 2701011 28;:: sec—1, 5)
A, =168-1072. 22 % o1, ©)

Hier bezeichnen S,, und S, die sogenannten Linienstérken (,,line strengths®).
Fiir den Ubergang in 2P der Konfigurationen p und p®hat Verf. die Formel 2)

[J2 — (L= 8- [(8+ L + 1) — J] |
4T O

Sp =

mit den Quantenzahlen J = 14, S = 4, L = 1 benutzt, woraus S,, = 3 er-
halten wird. Fiir sémtliche Uberginge in den Konfigurationen g2, g3 und p*

~ wurde kiirzlich von G. H. SHorTLEY, L. H. ALLER, J.G.BAKER und D. H.

MEenzeL [81] die Linienstarke S,, als Funktion des Koppelungsparameters y

berechnet und in Tabellen zusammengefaBt, die fir den vorliegenden

Zweck benutzt werden. Die elektrische Quadrupolstizke S, kann ge-

schrieben werden: :
: 2

S, =0C, s, : : (8)

1) Vgl. G.H. SHORTLEY [30] sowie S. PASTERNACK [26]. — ?) Vgl. [26],
Formel (3).
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Der Koeffizient C, ist gleichfalls in der erwahnten Arbeit[81] tabelliert
wihrend s, als Integral iiber die radiale Eigenfunktion fir jedes Ion be-
sonders berechnet werden mubB.

Die Berechnung der Ubergangswahrscheinlichkeiten wurde von
S. PasTerNAck [26] fiir mehrere Konfigurationen und Ionen durchgefiihrt,
u.a. fir Fe XI. Hierbei berechnete PASTERNACK vermittels wasserstoff-
dhnlicher Eigenfunktionen einen Naherungswert fiir s, nach der Formel 1)

n(bn2-41—-312—-31
s n, = TR SR ©)

wobei die Abschirmungskonstante o,, dadurch erhalten wurde, daB fiir
den frither erwahnten Parameter F, eine wasserstoffdhnliche Form an-
genommen wurde. Bei der nachstehenden Berechnung fiir 8 528 p2 und
3 528 pt wird die gleiche Methode angewandt. Hier setzt man also

Fy (8p,3p) = 8159 (Z — 03,), (10)
woraus in Verbindung mit Gl. (9) fiur n =8, 1 =1 sowie F = 5F, folgt
179,6 - 10°
8 =~ > (11)
und schliefBlich
4, =54-1076. G 12
¢« T S CJT+1)Ft (12)

Mit den Werten fir ¥ und F der betreffenden Ionen, die in Tabelle 4
und 5 angegeben sind, liegen also die fiir die Berechnung von 4,, und 4,
erforderlichen Unterlagen vor. Zwar sind die Werte fiir 4, nur approxi-
mative, geniigen aber dem Zweck vollkommen. Im ibrigen zeigt sich,
daB A, verschwindend klein wird im Vergleich zu 4,, in allen Fillen, wo 4,,
existiert, was fiir simtliche in der Korona beobachteten Ubergéinge zutrifft.

In Tabelle 7 sind die auf diese Weise berechneten Ubergangswahr-
scheinlichkeiten fir Fe und Ni zusammengestellt. Hierzu ist ergéinzungs-
weise folgendes zu bemerken. Beziiglich der von 1S, ausgehenden Uber-
ginge erhilt man fir Fe XI: 1S, — 1D, 4, = 14; 1Sy —38P, 4, = 8;
1Sy — 3P, A4,, = 910. Fir die Ionen Fe XIII, Ni XIII, Ni XV findet man
dhnliche Werte. Bei der folgenden Diskussion kann deshalb angenommen
werden, daBl 1S, ganz auf 3P, iibergeht. Weiter findet man fiixr 2Dy, — 3P
in Fe XI 4, = 0,002 und auch bei den iibrigen Ionen Werte, welche
vollig verschwindend sind im Vergleich zu 4,, fiir die beiden anderen Uber-
ginge vom gleichen oberen Niveau.

1) Beachte, daB s, = 2 s, nach PASTERNACKS Bezeichnung.

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



http://adsabs.harvard.edu/abs/1943ZA.....22...30E

F933ZA 5 22220 ~.30E!

Die Deutung der Emissionslinien im Spektrum der Sonnenkorona. 47

Tabelle 7. Zur Berechnung der Ubergangswahrscheinlichkeiten.

'ﬁ'bergang v-10-3 Sm Ay v-10—3 Sy Ay
38 3p? Fe X Ni XII
3P, — 9Py, m 16,68* | 1,33 | 69 23,63* | 1,33 | 287
38t 3pt Fe XI Ni XIII
1D, — 3P, m 25,08*% | 0,111 9,6 27,44*% | 0,164 | 18
1D, —3P, m 37,74 0,318 | 92 46,98 0,459 | 257
3P, — 3P, m (1,71 | 1,89 0,26 (0,66) | 1,81 0,01
SP,—3P, ¢1) |l (14,38) | 1,83 0,022)| (20,19) 1,93 0,06
3P, —3P, m 12,67 | 2,39 4 19,54% | 2,34 | 167
38 3p? Fe XIII Ni XV
1D, —3P, m 29,61* | 0,625 | 87 (36,47) | 0,950 | 229
1D, — 3P, m 38,77 0,229 | 72 47,93) | 0,373 | 221
3P, --3P, m 9,26% | 2,27 9,7 1246* | 2,13 22
8P, —3P, ¢q%) 18,566 1,83 0,01 27,38 1,92 0,06
3P, —3P, m 9,30% | 1,93 14 14,92* | 1,90 57
3s23p Fe XIV Ni XVI
*Py,— Py, m || 1885* | 133 60 27,76* | 1,33 | 193

Abregung durch Partikelstofe und Strahlungsabsorption. Nachdem also
die Wahrscheinlichkeiten 4 der spontanen Strahlungsiibergéinge berechnet
sind, bleiben die Wahrscheinlichkeiten zu untersuchen: B fiir eine Abregung
(,,de-excitation*) durch PartikelstoBe und C durch Strahlungsabsorption.
Dabei wird zunichst festgestellt, daB die niichst hohere Konfiguration
858 p¥*1, die mit der Grundkonfiguration 8 s2 8 p* kombiniert, fiir simt-
liche Fe-Ionen etwa 85 e-Volt iiber letzterer liegt und fiir die Ni-Ionen noch
etwas hoher. Fiir eine Abregung durch Strahlungsabsorption ist also in
jedem Falle eine Strahlung kleinerer Wellenlinge als etwa 400 A erforderiich.
Die Intensitdt der Sonnenstrahlung in diesem Gebiet ist sicher so gering,
daB C unter allen Umsténden unberiicksichtigt bleiben kann.

Fiir eine Bestimmung von B — wobei nur Elektronensto8e in Betracht
kommen — ist eine Kenntnis sowohl gewisser Zustandsparameter der
Korona als auch der Wirkungsquerschnitte bei den fraglichen Kollisionen

* Koronalinien. — 1) Fiir diese Ubergénge ist S,, = 0. Hier aufgefiihrt
ist C, bzw. 4,. — ?) Hier wurde vom Verf. A, = 0.018 erhalten, wihrend
PASTERNACK [26] 4, mit 0,17 angibt. Anscheinend sind PASTERNACKS A,
bei diesem Ubergang fiir simtliche Jonen um eine Zehnerpotenz zu hoch. Im
iibrigen stimmen seine Werte fiir Fe XI mit den hier berechneten gut iiberein.
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notig. Das entsprechende Problem fiir O III in den Gasnebeln wurde
kiirzlich in zwei Arbeiten von M. H. Heps und D. H. MENzEL [15] sowie
von D.H.MenzerL, L.H.Auier und M. H. Hess [24] durchgerechnet.
Hierbei wurden die Wirkungsquerschnitte fir ElektronenstoB-Uberginge
zwischen zwei Zustinden 4 und B — Anregung sowohl als Abregung — -
durch gewisse quantenmechanisch ermittelte Parameter Q (4, B) beriick-
sichtigt. Die Autoren geben numerische Werte von Q fiir simtliche Niveau-
kombinationen in der Konfiguration 2522 p2 von O III. Beim Versuch,
diese Ergebnisse auf das vorliegende Problem anzupassen, ergab sich durch
den Ansatz

QA,B)=02J,+1)-@Jg+1)-02' (4, B), (18)

daB £’ im Gegenteil zu  annihernd dieselbe GriBe fiir samtliche Uber-
génge hat. Tatséichlich bekommt man aus den fir O III angefithrten
Q (A, B) die nachstehenden Werte:

Tabelle 8. £'(4, B).

[ [ o | w | o
18, 0,39 0,39 0,39 0,64
1D, 0,44 0,44 0,44
P, 0,81 0,75
SP, 0,567

Da dies wohl kaum ein Zufall ist, soll im folgenden in Ermangelung
‘eines Besseren die recht plausible Annahme gemacht werden, daf Q’, ohne
Indizes A4, B, als Ionenkonstante behandelt werden kann.

Wenn die Elektronen eine der Temperatur T, entsprechende MAXWELL-
sche Geschwindigkeitsverteilung aufweisen, erhélt man aus der von HesB
und MENzEL gegebenen Formel — nach passender Abénderung — fiir eine
StoBabregung eines metastabilen Niveaus die Wahrscheinlichkeit

. 864-10-5 N,
B= " 2 - QT +1), (14)

- wo N, die Elektronenzahl pro cm3 angibt und die Summierung der statisti-
schen Gewichte 2 J 4 1 sich auf simtliche tieferen Niveaus bezieht.

Was im wesentlichen interessiert, ist nur das Verhiltnis zwischen
StoBabreguﬁg und spontaner Strahlungsabregung. Fiir die Gasnebel
setzen MENZEL, ALLER und HeBB N, = 104, T, = 10* und finden dann
fiir O IIT die Wahrscheinlichkeit der StoBabregung von 1D und 18 bedeutend
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geringer als die der spontanen Strahlungsiibergéinge. In der Korona
ware nach S.BAuMBAcH [2] eine Elektronendichte N, von der GroBen-
ordnung 108 em~3 anzunehmen (s. Tabelle 9,

wo h' = Abstand vom Sonnenrande in Bogen- Tabelle 9.
minuten). Fir die Temperatur der Koronaelek- 1Y  Nyem-3
tronen kann, wie im folgenden belegt wird, provi- 048 a1, 10°
gorisch T', = 2500000 angesetzt werden. Der Faktor ‘11', g (1),2

2 - 108, um den die Werte fiir B in der Korona im
Vergleich zu den Gasnebeln hierdurch vergréBert werden, wird nun durch
-die groBeren Ubergangswahrscheinlichkeiten 4 ungefihr kompensiert.
Bezieht man den fir O III geltenden Wert, £2’' ~ 0,5, angenommener-
weise auf die hier fraglichen Ionen, so wiirde sich fiir die Korona ergeben,

8,64 -10-6.108- 0,56
B = 500 >@J 1),

oder

B~ (@J+1), (15)

d. h. die Zahl der AbregungsstoBe wiirde sich zur Zahl der Strahlungsiiber-
ginge verhalten wie > (2J 4 1) zu > 4.

Tabelle 10..
Niveau 2 @QJ+1) 2 A (Fe—Ni)
3823 pb2Py, 4 69—2317
3823 pt18, 14 ~ 1000
1D, 9 102276
3P, 8 0,3—0,1
3P, 5 . 44157
3823 p21§, » 1 ~ 1000
iD, 9 169 —450
3P, 4 10—22
3P, 1 14—567
382 3p2Pyy, 2 60—193

Wie aus der Zusammenstellung in Tabelle 10 ersichtlich, iiberwiegen
die >4 bedeutend, auBer fiir 3P,. Jedoch ist wegen der unsicheren Voraus-
setzungen hieraus allein nicht zu schlieBen, daf die Strahlungsiibergéinge
wesentlich iiberwiegen. Erst eine Ermittlung von £2° — wenn auch nur eine
annihernde — wiirde die Frage entscheiden konnen. Ware aber das Um-
gekehrte, also ein bedeutendes Uberwiegen der ElektronenstoBe, der Fall,
s0 wiirde sich eine Boltzmann-Verteilung einstellen, wobei infolge der
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hohen T, die Besetzungszahlen in der Grundkonfiguration sich anniihernd
wie die statistischen Gewichte 2 J 4 1 der betreffenden Niveaus verhalten
wiirden. Die Linienintensititen fir ein bestimmtes Ion wirden folglich
proportional (2J + 1)- 4y werden. In Fe XIII z. B. wiren dann die
Intensitatsverhéltnisse der Uberginge Dy — 3Py), (3P — 3P,), 3Py — 3Py)
durch 128:4,6:8,9 gegeben, wihrend fiir die entsprechenden Korona-
linien 48888, 410798, 410747 die beobachteten Intensitétsverhaltnisse
16:85: 55 gefunden sind (s. Tabelle 12). Das beobachtete Verhaltnis
zwischen der ultravioletten Linie und der Summe dex beiden infraroten ist
also 85mal kleiner als mit obiger Annahme berechnet, was den experimen-
tellen Unsicherheitsfaktor bei weitem tibersteigt. Die Voraussetzung kann
also nicht zutreffend sein. Fiir die weiteren Ausfithrungen soll angenommen
werden, daB tatsichlich die Kollisionsabregung der Niveaus (3P, aus-
genommen) unberiicksichtigt bleiben kann im Vergleich zu den spontanen
Strahlungsiibergingen.

Anregung der metastabilen Zustinde. Es ist naheliegend, die BoweNsche
Annahme iber die Anregung der verbotenen Linien der Gasnebel durch
Elektronenstofe auch auf die Korona auszudehnen. Allerdings darf nicht
vergessen werden, daB die Voraussetzungen fir eine Sirahlungsanregung
in der Korona bedeutend giinstiger als in den Gasnebeln liegen, da einerseits
das Verhiltnis der anregenden zur angeregten Intensitit von génzlich
anderer GroB nordnung ist und andererseits die betreffenden Ubergangs-
wahrscheinlichkeiten um rund 104 gréBer sind. Verfasser weist auf diesen
Umstand hin ohne Versuch, den Betrag einer eventuellen Strahlungs-
anregung abzuschitzen. Von Bedeutung in diesem Zusammenhang ist
vielleicht die von M. WALDMEIER [36] gelegentlich beobachtete Selbst-
absorption der Linie A 5303.

Es sei im folgenden angenommen, daB die Anregung der metastabilen
Niveaus durch Sto8e von Elektronen mit einer der Temperatur T, ent-
sprechenden MAxwELLschen Geschwindigkeitsverteilung exfolgt. Wenn die
Niveaus wesentlich durch spontane Strahlung — wie oben angenommen —
abgeregt werden, befindet sich der iiberwiegende Teil der Tonen im Grund-
niveau, und es brauchen nur die aus diesem Zustand erfolgenden Anregungen
beriicksichtigt zu werden. Es kann also die Anzahl StoBanregungen in
ein bestimmtes Niveau hinein (innere Quantenzahl J und Anregungs-
energie ¥ cm~1) annihernd gesetzt werden

n=W:-Np sec™lcm3, (16)
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wo N,,. die Totalanzahl pro ¢m3 der fraglichen Ionen bezeichnet und W
auf Grund der Ausfithrungen bei HEBB und MENZEL [15] gegeben ist durch

. -6
= SR 2 @ 1) - o, n

w
Hier hat 2’ dieselbe Bedeutung wie in Gl. (14) und wird somit fiir ein be-
stimmtes Ion als Konstante betrachtet. Die Anregungszahlen der ver-
schiedenen Niveaus eines gewissen Ions verhalten sich also unter diesen
Voraussetzungen wie die Produkte aus dem Gewicht 2J -+ 1 und dem
Boltzmann-Faktor e~ 1:457Ts

Mit T, = 2500000, N, = 108 em~3 ergibt sich
n=17102J +1) ¢ 1#"T. Q' .N (18)

Der Faktor e~ 145*T: liegt bei dieser T, fiir simtliche betrachteten Niveaus
zwischen 0,5 und 0,9 (vgl. Tabelle 11) und spielt also keine merkliche Rolle.
Es sei nebenbei bemerkt, daB, falls £2' ~ 0,5, n von der GréBenordnung N

Ion*

Ion
Tabelle 11.
Zur Berechnung der Anregungszahlen der metastabilen Zustinde.
1,46 : 1,45+
Niveau {2J+ 1] »-10-3 | ¢250000 n 7 v-10-3 | @260000 | =’ 7
Fe X Ni XII
P, I 2 16,7 1,12 3,1 3,1 23,8 1,19 2,9 2,9
P, | 4 0,0 \ : 0,0
Fe X1 Ni XIII
18, 1 (80,3) 1,79 1,0 1,0 (97) 2,0 0,9 0,9
1D, b 31,7 1,32 6,5 6,6 47,0 141 6,1 6,1
3P, 1 14,4 1,1 16 1,5 20.2 1,16 1,6 1,6
3P, 3 12,7 1,10 4,7 8,0 19,6 1,15 b 5,7
3P,y b 0,0 0,0
Fe XIII Ni XV
18, 1 (82) 1,8 1,0 1,0 | (100) 2,1 08| 08
1D, b 48,1 1,42 6,0 6.0 62,9 1,68 5,4 5,4
3P, b 18,6 1,14 7,6 | 10,8 274 1,22 7,0 9.8
3P, 3 9.3 1,07 48 | 19,2 14,9 1,11 4,6 | 17,9
3P, 1 0,0 0,0
Fe X1V .Ni XVI
Py, | 4 189 | 1,156 | 59 | 59 || 278 | 1,22 | 56 | 56
2p, I 2 0,0 0,0

4%
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ware, d. h. jedes Niveau wiirde durchschnittlich ungefihr einmal pro sec
in jedem Ion angeregt werden.
Die Faktoren
no=1,T1- (2J + 1) - g~ 1:457/250000 (19)

wurden fir sémtliche Niveaus berechnet und in Tabelle 11 zusammen-
gestellt.

Jetzt kommt fiir Ionen mit mehreren metastabilen Zustinden noch die
Bereicherung der niedrigeren Niveaus hinzu, welche durch das kaskaden-
artige Zuriickstrahlen in das Grundniveau zustande kommt. Zur Berechnung
der Totalanzahl 7 der pro sec und cm3 in ein bestimmtes Niveau gelangenden
Ionen wird der Bereicherungsfaktor 7/n leicht aus den Ubergangswahr-
scheinlichkeiten der Tabelle 7 nebst Bemerkungen ermittelt. Hierdurch

’

ergeben sich schlieBlich auch die in Tabelle 11 angefiihrten 7’ = % -,

Geschdtzte Intensititsverhdltnisse. GemsB obiger Darstellung folgt aus
der eingangs aufgestellten Formel (4) die Linienintensitit in willkiirlichen
Einheiten

A
>4
wo sich » und 4 auf den betreffenden Ubergang, 7" und > 4 auf das Aus-
gangsniveau beziehen. In den Fillen, wo mehrere Uberginge im gleichen
TIon vorkommen, sollten also die Ausdriicke #'-»- 4 /ZA die relativen
Linienintensitédten angeben. Das kann fiir die Ionen Fe XI, XTII und Ni XV
gepriift werden und wird durch die beobachteten Intensititen unter Beriick-
sichtigung ihrer Fehlergrenzen ganz befriedigend bestiitigt (vgl. I’ in Ta-
belle 12). Wie frither betont, konnte auf Grund der Extrapolierung der
Termdifferenzen nicht entschieden werden, welche der beiden dichtliegenden
Linien A 10747 und 10798 mit dem einen oder dem anderen der Uberginge
8Py — 3P, und 3P, — 3P; zu identifizieren ist. Die Zuordnung wurde
zunéchst mit Hinsicht auf das beobachtete Intensitidtsverhaltnis der beiden
entsprechenden Ni XV-Uberginge getroffen und wird nun auch durch
obige Intensitétsberechnung bekriftigt.

Zwecks Vergleich der Linienintensititen in verschiedenen Ionen soll
N,,.=X-N, proportional X -n, gesetzt werden, wo N, die Anzahl
Atome des Elementes 4 pro cm3, n, pro 100 Atome Eisen und X also die
relative Hiufigkeit der betreffenden Ionisationsstufe bezeichnet. Dem-
entsprechend folgt fiir die Intensitat

4, o.X @1)

I=1q & Nion, (20)
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Auf die relative Haufigkeit dex Elemente wird im folgenden eingegangen.
Vorldaufig soll n, als bekannt vorausgesetzt und aus Tabelle 14 ny; = 5,2
und %z, = 100 genommen werden. Es sei I’ proportional 7'vA/ZA - ny
gesetzt und go normiert, da I' = 100 fiir 2 5308. Die Werte I’ in Tabelle 12
ergeben sich dann gemif

r=08-10°- 124, (22)

Hiernach waren die in der Tabelle gleichfalls angefithrten Quotienten
R = I (obs)/I' proportional zu £’- X.

Tabelle 12. Berechnete und beobachtete Linienintensitiaten.

Ubergang U A|z4| T { I(obs) ‘ R=1I(obs)/I' 'AIZ‘A l I l I(obs) R=1I(obs)/I
382 3pb Fe X Ni XII
P, —2Pp |1 43 | 81 (18)[0,19 (0,42) [ 1 3126 — |08 —
3% 3pt ‘ Fe XI Ni XIII _
by, -—3%P, 0,09 | 14 0,7 — |006 — 10,06| 0,6 |schw.— - =
Po -— 3P2 0,07 174 - - - - 0,9 1,2 - —_ - -
p, —3p, |1 | 70 — 19| — 0|1 | 52|43 (22 |083(042)
342 3p? Fe XIII Ni XV
Dy —3P, 0,6b | 87 16 — |08 — |051| 46| Ultrav. | — —
P, 3P, 1,00 89 — (36)| — (0,39)}1,00| 56| — (0,6) { — (0,09)
P, —3P, 1 160 — (B5)| — (0,34) i 1 12 6,4 (2,0) | 0,45 (0,17)
3s23p Fe XIV Ni XVI
Pu,— %Py, |1 [100 [100 (100) 1Mt | 72]21 — |02 —

Fir Fe- und Ni-Ionen derselben Konfiguration, die bis auf die kleine
Kernladungsdifferenz identische Gebilde sind, diirften zuversichtlich
dieselben £’ vorausgesetzt werden und folglich R proportional X gein. Ein
Vergleich der beiden Paare homologer Fe- und Ni-Ubergiinge 8 s2 8 p5 2P,
— 2Py, und 3s28p2P,, —2P, zeigt jetzt ganz ausgeprigt, wie die
relative Haufigkeit X von der Ionisationsstufe abhingig ist. Aus R [mit
I (obs) nach GrotriaN] fiixr Fe X, Ni XII und Fe XIV, Ni XVI geht nach
Abb. 5 deutlich ein Ionisationsmaximum bei den Stufen XIII bis XIV
hervor. Die Lage dieses Maximums wird ebenfalls durch die beiden Paare
828 p43P, — 3P, und 823 p23P, — 3P, in der gleichen Abbildung be- "
statigt [I (obs) nach Lvor].

Zu beachten ist, daB beim Vergleich verschiedener Paare auch die
Faktoren £’ von Einfluf sind. Bei niherer Betrachtung der in Abb. 5
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angedeuteten Haufigkeitsfunktion ergibt sich, daf schétzungsweise iiber
959, der Atome sich im Gebiet X bis XVI befinden diirften, wovon etwa
die Hilfte in den Stufen XIII und XIV.

Die in Tabelle 12 zuerst angefilmten I (obs) sind unveréindert von
W. GROTRIAN [18] tibernommen, die in Klammern angefithrten wurden
durch Umrechming ‘der von B.Lvot [20, 28] gegebenen Intensitétszahlen
erhalten. Nach Auffassung des Verf. diirften Lyors Intensititszahlen mit
GroTriANS Aquivalentbreiten ,,4 1“ am
nichsten vergleichbar seinl). Folglich
wurden Lyors Zahlen mit der Inten-

96} i

1 ' sitatsfunktion F'(1) des Sonnenspektrums

R r (vgl. GROTRIAN [18]) bei dex betreifen-
“r / \ den Wellenlinge multipliziert und da-

>
)
1
|

ur 1 nach auf den Fixpunkt Iz = 100
40 } ¥ o I a3 T reduziert, um sie tunlichst mit GR(?-
Abb. 5. triANS und den berechneten Intensi-

taten vergleichbar zu machen. Ganz

geichwertig sind die beiden Messungen schon wegen der Veréinderlichkeit
der Intensitétsverhilthisse nicht. GrorRIANs Intensititen scheinen eine

etwas stirkere Ionisation als Livors anzudeuten. :
In Tabelle 12 ist die berechnete Intensitiat I’ auch fiir 8s2 8 p2 3P, — 3P2
enthalten. Zwar ist die betreffende Ubergangswahrscheinlichkeit sehr
gering, da aber dasselbe auch fir den anderen moglichen Ubergang von
3Py, also 3P, — 3P, gilt (s. Tabelle 7), findet man einen nicht verschwindenden
Wert I’ sowohl fiir Fe XT als fiir Ni XIII. Die extrapolierten Wellenzahlen
(Tabelle T) sind ausreichend genau, um die Identifizierung mit irgendeiner
der bisher beobachteten Kororalimen auszuschlieBen. Die berechneten
Intensitaten liegen zwar auf der Grenze dessen, das man beobachten kann,
aber andererseits wiirde eine Annahme, daB das Fehlen der Linien auf
einer Abschwichung infolge StoBabregung beruhe, durchaus firr die in

Formel (15) geschétzte StoBabregungs-Wahrscheinlichkeit sprechen.

Woeitere zwei Uberginge in den bisher behandelten Ionen, nimlich
3s28pt1D, —3P; und 8s28p23P, — 3P, fallen in das beobachtbare
Spektralbereich. Man findet jedoch unmittelbar aus den Ubergangswahr-
scheinlichkeiten, da die Intengitaten unter allen Bedingungen verschwindend
bleiben. An dem unumgénglichen Fehlen von 82 8 p23P, — 3P, scheitert

1) LYOT sagt zur Definition seiner Zahlen nur: ,, . . . 'intensité I de la raie
mesurée au point ou celle-ci est maximum et exprimée en millioniémes de celle
de 1 A du spectre continu solaire voisin‘‘. :
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leider die scharfe Kontrolle der Identifizierungen, die sonst eine derartige
Kombinationslinie erméglichen wiirde. Bekanntlich kann man iiberhaupt
keine exakten Beziehungen zwischen den Wellenzahlen der verschiedenen
Koronalinien finden. Dies hat ja gerade ihrer Deutung groBe Schwierig-
keiten entgegengestellt.

Eine Zusammenfassung der im vorliegenden Kapitel iber die Linien-
intensitéten besprcchenen einzelnen Punkte zeigt eindeutig, daB die beob-
achteten Intensititsverhaltnisse der Koronalinien mit den gemachten
Identifizierungen durchaus befriedigend iibereinstimmen. AuBerdem konn-

ten wegweisende Schliisse iber die Anregung und die Ionisation in der
Korona gezogen werden.

D. Priifung weiterer in der Korona eventuell aufiretender Uberginge.

Sonstige Tonisationsstufen von Fe und Ni. Durch die oben ausfithrlich
behandelten Ubergiinge in Fe X, XI, XIII und XIV sowie Ni XII, XIII,
XV und XVI ist zusammen mit den beiden frither genannten Linien von
Ca XII und XIII der groBte Teil der Koronalinien identifiziert worden.
Was die restlichen Koronalinien betrifft, so spricht alles dafiir, daf ibr
Ursprung in Ubergiingen analoger Art zu suchen ist. Da Eisen und Nickel
bereits als in der Korona reichlich vorkommend dokumentiert wurden,
sollen zunéchst die bisher noch nicht behandelten Ionisationgstufen dieser
Elemente niher betrachtet werden.

Von Fe XII und Ni XIV, welche ja in dhnlicher Menge wie die an-
grenzenden Ionisationsstufen des gleichen Elements vorkommen miissen,
konnten keine Linien identifiziert werden. Dies erklirt sich aus der Lage
der metastabilen Niveaus in der Konfiguration 8s2 83 (vgl. [29], Abb. 1).
Der Abstand vom Grundniveau 4S bis zum niichst hoheren Term 2D ist zu
groB und die Aufspaltung in 2D und 2P ist zu gering, als daf man ent-
sprechende Termdifferenzen beobachten konnte. Weiter stellt sich bei der
Extrapolierung heraus, daB nur der langwelligste der Uberginge von 2P
auf 2D, ndmlich 2P1/'2 — 2Dy, in das observierbare Gebiet fallen kann.
Jedoch ist die theoretische Wahrscheinlichkeit fiir diesen Ubergang ver-
schwindend gering im Verhiltnis zu den iibrigen Ubergéngen von 2P, .
Diese Ionen konnen deshalb keine wahrnehmbaren Koronalinien ergeben.

Weiterhin ist zu beachten, daB die Grundkoufigurationen der nichst
angrenzenden Ionisationsstufen, nimlich Fe IX, XV, XVI urd XVII und
die entsprechenden Ni-Ionen nur einen einzigen Term, 1S, oder 2S, Ig? bilden;
es fehlen also metastabile Niveaus. Der Grundterm in Fe VIII und Ni X
ist 2D, doch ist die Termaufspaltung viel zu klein, um observierbare Wellen-
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langen zu ergeben. Wie oben gesagt, werden die ,,verbotenen* Uberginge

von Fe VII in der XKorona nicht beobachtet. Auch firr Ni IX lassen sich
keinerlei Linien identifizieren. DaB diese niedrigen Tonisationsstufen nicht
merklich vorkommen, steht im Einklang mit den schon festgestellten
Tonisationsbedingungen in der Korona (vgl. Abb. 5). Aus demselben Grunde
muf auch ein Erscheinen von hoheren Ionisationsstufen als Fe XVII un-
wahrscheinlich sein, besonders da das Ionisationspotential beim Ubergang
von Fe XVII nach Fe XVIII, d.h. beim Aufbrechen der L-Schale, stark
ansteigt. .
Weitere Ubergéinge innerhalb der Grundkonfiguration von Fe- und
Ni-Ionen kommen algo nicht mehr in Frage. Es gibt aber in der nachst

, Mg Si S A Co To Cr fe
m_ ﬁ | I T ] I I I i 1} T T T T 1 T
99 _
qar_ o ° ° o o < ° o ° ° x ]
47+ ° .

©

6]
o Vs
@v=3s3p %,-%)

o4 o Labon -
43_ o : «Corona ]
,Z%' TR NN N N NN NN SN SN N SN M RN R S
1T 12713 1 7576 17 1879 2021 22 23 24 25 2627
D —
Abb. 6.

hoheren Konfiguration von Fe XV und Ni XVIII zwei metastabile Niveaus,
namlich 8s8p 3P, und 3P,. Diese konnen unter keinen Umsténden mit
dem Grundterm 8 s2 1S, kombinieren. Dagegen kann 3P, durch magnetische
Dipolstrahlung auf 3P; der gleichen Konfiguration iibergehen. Die Wellen-
zahl dieses Uberganges wurde fiir Fe XV aus dem Vakuumfunkenspektrum
im extremen Ultraviolett auf 14120 ¢cm—! vom Verf. [7] bestimmt. Die
Wellenzahl 14161 cm—1 fur die einzige noch unidentifizierte der infraroten
Linien, 47059 (vgl. Tabelle 17), liegt vollstindig innerhalb der Fehler-
grenzen fiir die Laboratoriumsmessung. Die Korona-Wellenzahl schlieft
sich im iibrigen gut an die Beobachtungen in den vorhergehenden Elementen

4
der isoelektronischen Serie an, wie aus dem Diagramm fir YA v in Abb. 6
hervorgeht.

Diese ldentifizierung ist mit Hinsicht auf das sicherlich xeiche Vor-
kommen von Fe XV-Ionen sehr wahrscheinlich. Da die Anregungsenergie
mit 81,9 e-Volt bedeutend héher ist als bei den frither identifizierten Uber-
gingen, konnte man aus dem Vorkommen dieses Uberganges folgende
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Schlisse beziglich der Anregungsbedingungen in der Korona ziehen.
Erstens ist eine Strahlungsanregung dieser Linie ausgeschlossen, wodurch
die schon gemachte Annahme iiber ElektronenstoBanregung bestétigt wird.
Zweitens ist der Boltzmann-Faktor fiir diese Energie stark von der Elek-
tronentemperatur abhéngig (Tabelle 18), wihrend die iibrigen Intensitéts-
faktoren denen der anderen identifizierten Fe-Linien #hnlich sind. Hiernach
miiBte T, auf Grund der beobachteten Intensitit von A 7059 sicher innerhalb
der Grenzen 1000000 bis 4000000 liegen.

Metastabile Zustinde mit relativ hoher Anregungsenergie (~ 50 e-Volt)
kommen auch in Fe IX und Ni XTI vor. Zur zweittiefsten Konfiguration
dieser Ionen, 8s28p58d, gehoren 12 Niveaus,
nimlich 1Py, 1D, 1Fs, 3Po1g, 8D1g3, 3Fps,, :3;2;%1(}3 1,?;,;—1_
wovon nur 1Py, 3P; und 3D; mit dem Grundterm

852 8p81S, kombinieren, wihrend die tibrigen 9 T, 1,46 ¥/ T,
also metastabil sind. Zwischen diesen konnen 106 4
sich eine Anzahl Kombinationen ergeben, iiber 2 ig: g’g

deren Lage jedoch gegenwirtig nicht mehr gesagt
werden kann, als daB mehrere in das observierbare A-Gebiet fallen
dirften. Es ist wohl nicht ausgeschlossen, daB einige der schwachen
Koronalinien sich als derartige Ubergiinge erkliren lassen.

Die Konfigurationen 8 s2 8 p* ibriger Elemente. Chemische Zusammen-
setzung der Koronamaterie. Erwigt man die groBSe Intensitit gewisser
Ubergiinge in Fe und Ni, so kénnte man zunichst erwarten, da unter den
restlichen schwachen Koronalinien einige entsprechende Uberginge der
.angrenzenden Metalle zu entdecken seien. Thre Wellenzahlen konnen genau
vorausbestimmt werden mit Hilfe der fir Fe und Ni identifizierten Korona-
linien. Man findet jedoch, daB keine der bisher beobachteten Koronalinien
hierdurch erklirt werden kann. Bei der Untersuchung, welche Intensititen
dabel zu erwarten wiren, st68t man auf die Frage nach der chemischen
Zusammensetzung der Koronamaterie. Verf. hat frither[10] darauf hin-
gewiesen, dafl die Identifizierung des Koronagpektrums auf eine Element-
verteilung in Ubereinstimmung mit der durchschnittlichen Zusammen-
getzung der Meteoritenmaterie hindeute. Durch seine kiirzlich verdffent-
lichte quantitative Analyse des Sonnenspektrums hat B. STROMGREN [32]
gezeigt, daB — jedenfalls fir die von der Analyse beriihrten Metalle — der
frither gefundene Unterschied in der Zusammensetzung der Sonnenatmo-
sphire und Meteoritenmaterie nicht existiert, sondern durch die Unsicherheit
-in der fritheren Analyse des Sonnenspektrums zu erkliren ist. Auch die
Analyse des Nebelspektrums von I. 8. Bowen und A. B. WysE [5] sowie
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die von 7 Scorpii durch A. UnsoLp [85] deuten auf eine fir verschiedene
kosmische Objekte recht iibereinstimmende Verteilung der Elemente (mit
Ausnahme von H und He) hin. Fiir die Elemente C, N, O und Ne ist UNsOLDS
Analyse die einzig sichere Bestimmung iiber deren kosmisches Vorkommen.
Beziiglich der schwereren Elemente scheint diejenige Annak:me iiber die Ver-
teilung in der Korona am zutreffendsten, nach welcher man die chemische
Analyse der Meteoritenmaterie akzeptiert. Tabolle 14 gibt eine nach diesem
Gesichtspunkt zusammengestellte Elementverteilung, ausgedriickt in Atom-
zahlen n, pro 100 Atome Eisen. Die Ziffern der ersten 6 Elemente stellon
Unsorps Werte dar, umgerechnet auf ng, = 100, wihrend die iibrigen sich
auf V.M. GorLpscEMiDTS [11] Angaben fiir durchschnittliche Meteoriten- -
materie stitzen. Die Tabelle enthilt simtliche Elemente mit n, > 0,1.

Tabelle 14. Kosmische Héaufigkeit der Elemente in Atomzahlen
pro 100 Atome Eisen.
nach 4. ONSGLD [35] In Meteoriten nach V.M. GOLDSCHMIDT [11]
1 H 1710000 11 Na 5,0 19 K 0,77
2 He 303000 12 Mg 98 20 Ca 6,4
6 C 300 13 Al 9,9 22 Ti 0,63
7N 650 14 Si 112 24 Cr 1,27
8 O 1670 15 P 0,66 26 Mn 0,74
10 Ne 1910 16 8 12,8 26 Fe 100
17 Cl 0,6°? 27 Co 0,39
18 A ? 28 Ni 5,2

Nach obiger Tabelle und mit Hinsicht auf den Ionisationszustand in der
Korona kann man fiir die der grimen Koronalinie entsprechenden Linien
fiar Cr XTI, Mn XIII und Co XV eine Intensitat erwarten, die eine kiinftige
Beobachtung dieser Linien vielleicht nicht ausschlieBt. Ihre berechneten
Wellenldngen nebst geschéitzten Intensititen sind in Tabelle 15 angefiihrt.

Tabelle 156. Geschiatzte 4 und Intensitidten
nicht beobachteter Uberginge.

Ubergang }‘Luft Int.
Co XV 2p.,, —2P, 4349,4 0,4
11, g
Mn XIII 2P11 la = 2p, I 6639 0,7
8 X1I 11, ~ 2P1/= 7636 2
Cr XII 2P11/3 — 2P,I2 81569 0,6
Co X1V 3P1 - 3P0 8448 0,3
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Die Konfigurationen 2 s2 2 p*. Die identifizierten Linien von Ca XII

und Ca XIII gehoren zur Konfiguration 252 2 p5 bzw. 252 2p%, und es bleibt

zu untersuchen, ob eventuell auch andere Ubergiinge innerhalb der Kon-
figurationen 252 2p* als Koronalinien identifiziert werden konnen.

In Tabelle 16 ist das Laboratoriumsmaterial1) fir die Aufspaltungen
in 2P der Konfigurationen 2522p und 2s22p5 zusammengefaBt. Von
22 25 2P liegen genaue Werte fiir C1 IX, K XT und Ca XII vor gemif un-
veroffentlichter Messungen des Verfassers. Ca XII wurde laut Tabelle 1
identifiziert. Keine der Koronalinien entspricht dem Ubergang in K XI,
was verstindlich ist, da Kalium nur 1/;, so reichlich vorhanden ist wie
Calcium (Tabelle 14). Der fir A X mit groBer Sicherheit interpolierte
Wert 18068 cm—1 stimmt genau mit der Wellenzahl der selten beobachteten
Koronalinie A 5586 iiberein. Es besteht zwar keine quantitative Angabe
itber das kosmische Vorkommen von Argon, doch ist das Element mit
GewiBheit sowohl in Stern- als auch in Nebelspektren nachgewiesen worden.
Erwigt man UnsoLps [85] bemei1kenswerte Entdeckung, daB Neon mog-
lichenfalls das kosmisch am reichlichsten vorkommende Element nach
Wasserstoff und Helium darstellt, so wire es recht plausibel, die fiir diese
TIdentifizierung von A 5586 erforderliche Haufigkeit von Argon anzunehmen.

Fir 252 2p 2P liegen die Beobachtungen nur bis Al IX vor, aber die

4_

streng lineare Variation in Y& ermoglicht eine recht sichere Extrapolierung.
Man findet so fir A XIV eine Wellenzahl, die eine Identifizierung mit der
schwachen Koronalinie A 4859 nicht ausschlieBen dirfte. Mit groBerer
Wahrscheinlichkeit konnte man jedoch die entsprechende Linie in 8 XII
mit der berechneten Wellenlinge A 7536 erwarten, die aber nicht beobachtet
ist. GemdB der Haufigkeitszahlen sollte sie eine grofere Intensitit als die
beobachtete Ca XII-Linie haben (Tabelle 15).

Von der Konfiguration 2s22p* kann nur 3P; — 3P, in Ca XIII in
der Korona wiedergefunden werden. Fir A XI wird derselbe Ubergang auf
2 6919 extrapoliert.

Eine Extrapolierung der Grundtermintervalle fir 262 2p% nach der-
selben Methode wie fiir 82 8p? zeigt, daf 3P; — 3P, und 3Py — 3P; bei
Ca XV ungefihr gleich groB und je ungefdhr 17700 cm~! sein sollten.
Wellenzahlenmiiﬁig ist deshalb eine Identifizierung der von Lyot [22]
beobachteten gelben Linie A 5694 mit Ca XV 3P; — 3P, (oder 3Py — 3Py)

1) Vgl. FuBnote 1, S.33.
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denkbar. Man darf jedoch nicht auBer acht lassen, daB die Ionisierungs-
spannung fir Ca XV bedeutend hoher ist als fiir alle anderen in der Korona
identifizierten Ionen!). Andererseits teilt Lyor[28] dieser Linie eine
Sonderstellung zu bei seiner Gruppierung der Koronalinien hinsichtlich
ihrer Intensitatsverteilung lings des Sonnenrandes. Im ubrigen fabt er
die Linien 16874 und A 7892, welche den beiden niedrigsten Ionisations-
stufen, Fe X und Fe XI, entsprechen, zu einer Gruppe zusammen, wihrend
die anderen von ihm betrachteten Linien einer gemeinsamen Gruppe zu-
gefithrt werden. Die Lyorsche Klassifizierung, welche man als die zu-
verlissigste unter den vielen Versuchen einer physikalischen Einteilung der
Koronalinien . ansehen kann, steht also im Einklang mit den durch die
gegenwirtigen Identifizierungen festgestellten Ionisationsstufen (vgl. auch
M. WALDMEIER [87]).

GemiB Tabelle 14 haben Si und Mg ungefihr die gleiche Hiufigkeit
wie Fe. Es konnen jedoch Linien dieser Elemente nicht beobachtet werden,
weil in 252 2p* die Termaufspaltungen zu gering und die Absténde zwischen
den Termen zu grof sind. Fiix die noch reichlicheren Elemente C, N, O
und Ne gilt gleichfalls, dall diese kaum Linien geben konnen, weder ,,er-
laubte‘‘ noch ,,verbotene‘‘, die unter den vorliegenden Ionisationsbedingungen
beobachtet werden konnten. Was schlieBlich Wasserstoff und Helium
anbelangt, so ist es vielleicht moglich, daB die Balmerlinien und die von
He II im Koronaspektrum auftreten, obgleich die beobachtete Intensitit
dieser Linien bisher vollsténdig der Chromosphére oder Protuberanzen
zugeschrieben wurde.

Zusammenfassung. Nach dem oben Gesagten kommt man zu der
Folgerung, daB kaum andere als die schon identifizierten Ubergéinge mit
merklicher Intensitdt unter den vorhandenen physikalischen Bedingungen
in der Korona erwartet werden koénnen. Die Ausfithrungen haben jedoch
nicht alle Moglichkeiten fixr zusatzliche Identifizierungen schwicherer
Linien erschopfen konnen, u. a. bleibt ja die Frage beziiglich der Ubergéinge
in Fe IX und Ni XTI offen. Aus der Zusammenstellung in Tabelle 17 geht
hervor, daB andererseits das beobachtete Koronagpektrum fast restlos
identifiziert ‘worden ist. Unerklart bleiben zwel Linien mit meBbarer
Intensitit 48454 (2,3) und A 4567 (1,1) sowie zwei weitere sehr schwache
Linien 43801 und 4 43811.

!) Die Ionisierungsspannung ist fiir 2s? 2 pk im Durchschnitt doppelt so
groB wie fiir 3 s2 3 p¥ bei der gleichen Ionisationsstufe.
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Tabelle 17 enthilt samtliche mit Sicherheit festgestellten Koronalinien.
- Die Wellenlangen sind nach MircEELLS Zusammenstellung [25] und LyoTs
Messungen [28] angegeben. &In der dritten Spalte weist die Tabelle die von
GROTRIAN [18] photometrisch gemessenen Inten#ititen auf. Die Zahlen der
vierten Spalte wurden in der auf 8. 54 angegebenen Weise aus den Lyor-
schen Intensitdtszahlen berechnet. Spalte 5 gibt die Identifizierung mit
Ionenbezeichnung, Elektronkonfiguration sowie Ausgangs- und Endniveau
in der genannten Reihenfolge. Darauf folgt die Ubergangswahrscheinlich-
keit A4, in sec~1. Bei allen identifizierten Linien handelt es sich um magne-
tische Dipolstrahlung1). Ferner wird die Anregungsenergie E.P. fir das
Ausgangsniveau und schlieBlich die Ionisierungsspannung I. P. in e-Volt 2)
angegeben. Letzters bezieht sich auf die nichst tiefere Ionisationsstufe,
d.h. sie gibt die Energie an, welche fiir die Erzeugung des betreffenden
Tons aus dem nichst vorhergehenden nitig ist.

E. Die Profile der Koronalinien.

Zum SchluB sei noch an einige bedeutungsvolle Beobachtungen iiber

* die Breite und die Profile der Koronalinien erinnert. B. Lyor[19, 21] fand
fiir die Linien A 5808, 6374 und 6702 eine der Wellenlinge proportionelle
Breite der GroBenordnung 1.4 sowie ein symmetrisches Profil, welches
restlos erklirt werden konnte durch den Doppler-Effekt bei einer MAXWELL-
schen Geschwindigkeitsverteilung. M. WALDMEIER [89, 40] bestimmte aus
Halbwertsbreiten fiir die Linie A 5808 mittlere Geschwindigkeitskomponenten
in der Sehrichtung von 87 km/sec am Sonnenrande bis 19 km/sec in 8,6” Ab-
stand, die er hauptsichlich einer Turbulenz zuschrieb. Allerdings 1a8t sich
aus der Beobachtung allein nicht feststellen, inwieweit die gefundene Ge-
schwindigkeit als ,,thermische* oder ,,turbulente zu deuten ist. Die beob-

achtete Geschwindigkoit & wiirde sich aus der thermischen &, = VoRT 7
und der turbulenten &; nach &2 =2 RT/u 4 £ zusammensetzen. Kine
Separierung von &, und & durch Vergleich von Linien verschiedener
Elemente, wob i erstere vom Molekiilgewicht © ‘abhingt, letztere aber
nicht, scheitert an der Geringfiigigkeit dieses Effektes. Fir die Elemente A,
Ca, Fe und Ni wiirde der Atomgewichtsunterschied — sogar im giinstigsten
Fall £, =0 — einen die MeBfehler kaum iibersteigenden EinfluB auf die
Linienbreite ausitben. Eine aus der beobachteten Linienbreite kergeleitete
kinetische Temperatur wiirde allerdings mit der festgestellten Ionisierung

1) Fiir Ca XIII und Ca XV wurde S, mit y = 0,36 erhalten. — 2) Gemaf
1cem?! = 1,239 - 104 e-Volt.
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— wenigstens gréfenordnungsmiBig — im Einklang stehen. Auch die
Anregung der oben erwihnten Fe XV-Linie deutet auf eine sehr hohe Tem-
peratur hin. Fine Theorie fiir die Ursache einer hohen Partikelenergie in
der Korona wurde neuerdings von H. ALrVEN [1] aufgestellt, der auch auf
den physikalischen Zustand der Korona ausfithrlich eingegangen ist.

Lateraturverzeichnis.

1] H. ALFVEN, Arkiv for Matem. Astron. och Fysik 27A, Nr. 25, 1941, —
2] S. BAUMBACH, Astr. Nachr. 263, 121, 1937. — 3] I. S. BOWEN, Rev. Mod.
Phys. 8, b5, 1936. — 4] I. S. BOowEN u. B. EDLEN, Nature 143, 374, 1939. —
5] 1. S. BOWEN u. A.B.WYSE, Lick Obs. Bull. Nr. 495, 1939. — 6] E. U.
CONDON u. G. H. SHORTLEY, The Theory of Atomic Spectra. Cambridge, Univ.
Press., 1935. — 7] B. EDLEN, ZS. {. Phys. 103, 636, 1936. — 8] B. EDLEN, ebenda
104, 188, 1937. — 9] B. EDLEN, ebenda 104, 407, 1937. — 10] B. EDLEN, Arkiv
for Matem. Astron. och Fysik 28B, Nr.1, 1941. — 11] V. M. GOLDSCHMIDT,
Norske Videnskaps-Akademie Skrifter I Mat.-Naturv. Klasse Nr. 4, 1938. —
12] W. GROTRIAN, ZS. f. Astrophys. 2, 106, 1931. — 13] W. GROTRIAN, ebenda
7,26, 1933. — 14] W. GROTRIAN, Naturwiss. 27, 214, 1939. — 15] M. H. HEBB
u. D. H. MENZEL, Astrophys. Journ. 92, 408, 1940. — 16]C. C. K1E88, B. S.
J.R. 21, 185, 1938. — 17] C.C. KIEss u. T. L. bE BRUIN, B. S. J. R. 23,
443, 1939. — 18] P. G. KRUGER u. H. S. PATTIN, Phys. Rev. 52, 621, 1937,
— 19] B.Lvor, C. R. 202, 1259, 1936. — 20] B.LyoT, ebenda 203, 1327.
1936. — 21] B. Lyor, L’Astronomie 51, 203, 1937. — 22] B. Lyor, C. R. 206,
648, 1938. — 23] B.LyoT, M. N. 99, 580, 1939. — 24] D. H. MENZEL, L. H,,
ALLER u. M. H. HEBB, Astrophys. Journ. 93, 230, 1941. — 25] S. A. MITCHELL,
in Handbuch der Astrophysik Bd. IV u. VII. — 26] S. PASTERNACK, Astrophys.
Journ. 92, 129, 1940. — 27] F. W. PAUL u. H.D. POLSTER, Phys. Rev. 59,
424,1941. — 28] L. W.PHILLIPS u. W. L. PARKER, ebenda 60, 301, 1941, —
29] H. A. ROBINSON u. G. H. SHORTLEY, ebenda 52, 713,1937. — 30] G. H.
SHORTLEY, ebenda 57, 225, 1940. — 31] G. H. SHORTLEY, L. H. ALLER, J. G.
BAKER u. D. H. MENZEL, Astrophys. Journ. 93,178,1941. — 32] B. STROMGREN,
Festschrift fiir ELIS STROMGREN, S.218. Kopenhagen 1940. — 33] P. SWINGS,
Scientia, Febr. 1939. — 34] A. UNSOLD, Physik der Sternatmosphéiren. Berlin
1938. — 3b] A. UNSOLD, ZS. f. Astrophys. 21, 22, 1941. — 36] M. WALDMEIER,
ebenda 19, 21, 1939. — 37] M. WALDMEIER, ebenda 20, 172, 1940. —
38] M. WALDMEIER. ebenda 20,317,1941. — 39] M. WALDMEIER, ebenda 20,
323, 1941. — 40] M. WALDMEIER, ebenda 21, 120, 1942. — 41] S. G. WEISS-
BERG u. P. G. KRUGER, Phys. Rev. 49, 872, 1936.

© Springer-Verlag  Provided by the NASA Astrophysics Data System


http://adsabs.harvard.edu/abs/1943ZA.....22...30E

