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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 111 

Auch stimmen die Profile der Komponenten mit denen der magnetisch 
unbeeinflußten Linie überein. 

Im Abschnitt 3 wird unter Zuhilfenahme eines von WALDMEIER an
gegebenen Modells eines Sonnenfleckes die Intensität in der Fe I-Linie 
A 6173 für den feldlosen Fall berechnet. Und zwar wird sie noch nicht 
als Funktion der Wellenlänge, jedoch als Funktion einer Größe P,t, 

die dem Linienabsorptionskoeffizienten proportional ist, bestimmt. 
Im Abschnitt 4 wird eine vereinfachte Rechenmethode eingeführt. 

Für den feldlosen Fall wird im Bereich der Linie die Intensität als 
Funktion der Wellenlänge, also das Linienprofil, bestimmt. 

Im Abschnitt 5 werden die Profile der Komponenten der Linie Fe I 
A 6173 bestimmt für den Fall eines Longitudinalfeldes mit einer von 
der Tiefe linear abhängigen Feldstärke. Die Berechnungen werden mit 
dem im Abschnitt 4 eingeführten vereinfachten Verfahren durchgeführt, 
und zwar für zwei Werte der Äquivalentbreite der ungestörten Linie, 
nämlich 60 und 94 mÄ und für zwei Werte des Feldgradienten: 2.23 und 
6.70 Gauß/km. 

Im Abschnitt 6 werden schließlich die für inhomogenes Feld gefun
denen Profile diskutiert. Im Vergleich zu den magnetisch unbeein
flußten Profilen zeigen sie eine Verbreiterung und Vergrößerung der 
Äquivalentbreite sowie auch eine Asymmetrie. Da Vergleichsmaterial 
fehlt, sind die ersten beiden Effekte wahrscheinlich schwierig nachweis
bar. Die Asymmetrie dürfte im allgemeinen mit lichtelektrischen Meß
methoden, in Ausnahmefällen sogar mit den Methoden der photo
graphischen Spektrophotometrie beobachtbar sein. Die in einem Fleck 
vermutlich auftretenden laminaren Vertikalströmungen können ähn
liche Asymmetrien verursachen, doch sind diese im Gegensatz zu den 
magnetisch verursachten Asymmetrien in beiden Komponenten gleich. 

2. Ableitung der Formeln. 

Die Intensität der senkrecht aus einer Sternoberfläche austretende 
.strahlung ist gegeben durch: 

t 
00 - f (",t+,,)dt 

I,t (0,0) = J E(t) e -00 (u,t + u) dt. (1) 
-00 

Es bedeuten: 

t = geometrische Tiefe, gemessen von einem willkürlichen Nullpunkt 
.:tus, 

E = Kirchhoff-Planck-Funktion für die Wellenlänge A und die der 
Tiefe t entsprechende Temperatur T, 

"',t = Linienabsorptionskoeffizient pro Zentimeter, 
.u = kontinuierlicher Absorptionskoeffizient pro Zentimeter. 
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, In der Bezeichnungsweise halten wir uns weitgehend an UNSÖLD [14J. 
Da E und x mit der Wellenlänge nur langsam veränderlich sind, haben 
wir die Indizes .A weggelassen. 

Definieren wir: 
t 

~A = f (xx+ x) dt (2) 
- ()Q 

so kann man (,I} umformen in 
00 

(3) 

Wir wollen jetzt diese GI~ichu:n'g \rerallgemeinern für d~n Fall, daß ein 
Magnetfeld vorhanden ist. Für die physikalische Begründung der nach

.L~_ 
dt 
T--

/(rmf'/inie17 

ausirelende 
Sira/J/t/Ilg 

§tehenden Ausführungen verweisen wir auf 
e:ip.eAbhandlung von LORENTz [9]. Hi~r 
findet man die nach klassischen Methoden 
dUrchgeführte Berechnung der Absorptions
koeffizienten in einem longitudinalen und 
in einem transversalen Magnetfeld. Wir be
tracntenzunächst die Ausstrahlung eines 
Volumenelementes bei Anwesenheit eines 
longitudinalen Magnetfeldes (vgl. Abb. 1). 
Ohne Feld ist diese: 

(4) 

Betrachten j wir vorläufig !lur den normalen 
Zeeman-Eff(jkt, also ,den Fall des Lorentz
Tripletts. Wir wissen, 'daß bei Anwesenheit 
eines. Feldes anstelle einer Spektrallinie deren 
zwei entstehen, die urll den Betrag ± LI A ... 
. .. (LI A ~ H) gegenüber der ursprünglichen 
Linie, verschoben sind. Außerdem sind beide 

Abb, 1. Ausstrahlung einesVolum-
elementes bei longitudinalem . Komponenten zirkular. polarisiert, derart, 

Zeeman-Effekt. ' daß bei Betrachtung g,e~e'n die Richtung des 

Vektors der magnetischen Feld~tärke die langweIlige Komponente 
rechts-, die kurz wellige dagegeIi linkszirkular polarisiert ist. Rechts 
und links bezieht sich auf den Drehsinll des elektrischen Vektors vom 
Standpunkt des Beobachters ausgesehen. 

Nun wollen wir (4) durch zwei getrennte Gleichungen ersetzen, und 
iwar getrennt für rechts- bzw. linkszirkular~polarisiertes Licht. 

I~ = (x~ + xr) Erdt 

I~= (X~'+ xl) Eldt 

(5a) 

(5b) 

Die neu eingeführten Werte für den Absorptionskoeffizienten xiI und 
xr,l und die'Planck-Funktion Er~l verhalten sich zu den bisherigen 
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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 

,Werten xA' x und E wie folgt: 

x~ = X.l-LiA} d 
1 0 er 

x A =x.l+.1.l 

x r = xl = x 

ET= El= E/2 

113 

(6) 

(7) 

(8) 

GI. (6) und alle daraus abgeleiteteR: gelten für den Fall, daß die Kraft
linien, wie in Abb. 1, auf den Beobachter zu gerichtet sind. Ist die 
magnetische Feldstärke entgegengesetzt gerichtet, dann muß man in 
GI. (6) usw. "r" und "l" vertauschen. 

Wir sehen also, daß die Absorptionskoeffizienten nicht ihren Wert, 
wohl aber ihre Wellenlängenabhäng'igkeit verändert haben, die Ergiebig
keiten werden jedoch halbiert. Es ist sehr wichtig, diese Tatsache klar 
herauszustellen, denn bei umgekehrtem Sachverhalt (E ungeändert, 
Absorptionskoeffizienten halbiert und in ihrer Wellenlängenabhängigkeit 
I . \ I. I 

verändert) hätte sich ein ganz anderes Resultat ergeben. 
Aus GI. (5) bis (8) folgt jetzt: 

1;l = (xA :;: Li A + x) E/2 dt . (9) 

Nun können wir auch die GI. (1) verallgemeinern: 
00 ,t 

1 rZ (00)- J E(t)' -'-!(><'A=t-A.l+><)dt( + )dt 
.l ,- 2 e 00, , x.l:;: Li.l X • (10) 

-00 

'Diese Gleichung gilt jetzt sowohl für konstantes, als auch für von der 
Höhe abhängiges Magnetfeld, so:lange die Richtuhg der ,Feldlinien er
halten bleibt, es sich also um reinen Longitudinaleffekt 'handelt. Für 
nichtkonstantes Magnetfeld H (t) ist jedoch zu beachten, daß dann auch 

[LI A eine Funktion der geometrischen Tiefe t wird. 
Wir können aus (10) schon wichtige Sch).,Ü!3se ziehen. Aus (1) und (10) 

folgt für den Fall LI A = konst. (das heißt also H = konst.): 

1;l (0,0) = 1.l:;: Li.l (0,0)/2. (11) 

, '·Das Profil der beiden Komponenten hat also die gleiche Form wie 
das der ursprünglichen Linie H = 0. Sie sind nur um den Betrag ± LI A 
verschoben und haben die halbe Intensität. Beobachten wir ohne 
Polarisationsoptik, so daß wir beide Komponenten zugleich sehen, dann 
ist die Gesamtäquivalentbreite durch das Magnetfeld also nicht ver
ändert. 

Obwohl GI. (10) für unsere Zwecke ausreichend ist, so 'wollen wir sie 
doch der Vollständigkeit halber weiter verallgemeinern. Für den Beob
achter, der nur am Endergebnis interessiert ist, sind die nun folgenden 
Ausführungen dieses Abschnittes weniger wichtig. 
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114 H. HUBENET: 

Für den allerdings nicht wahrscheinlichen Fall, daß der Fleck nioht 
im Mittelpunkt der Sonnenscheibe steht, die Feldlinien aber dennoch 
in Richtung des Beobachters zeigen, also immer noch ein reiner Longi
tudinaleffekt vorliegt, ändert sich an GI. (10) nicht viel, lediglich dt 
muß durch dt sec {} ersetzt werden, wobei {} der \Vinkel zwischen aus
tretender Strahlung und der Normalen auf der Sonnenoberfläche ist. 

Tabelle 1. 

Kompo- I Wellen-
nente I länge Polarisation 

, , 
linear, Schwingungsebene des elektrischen Vektors senk
recht zu H 

A+L1AI 
----;-----,---------------_ .. _--_._-_.-- -_ .. _----

I' 
I 

linear, Schwingungsebene des elektrischen Vektors in der 
Ebene von H und Sehstrahl 

Bei dem transversalen Effekt wird es komplizierter. In diesem Falle 
beobachten wir die Komponenten I1v 112 und n (vgl. Tab. 1 und Abb. 2). 

/(f'(Jf!linien 

J ___ -====:::::::;-:-
dt ----= • 
T 

austretende 
Strahlung 

Auch in diesem Fall wollen wir GI. (4), 
welche die Ausstrahlung eines Volumelemen
tes gibt, verallgemeinern. Zu diesem Zwecke 
ersetzen wir diese durch zwei Gleichungen, 
eine für die I1-Strahlung und eine für die 
n-Strahlung: 

I~ = (,,~ + ,,0') EO' dt (12) 

I~ = (~ + "n) E1f dt (13) 
ß//ckric!Jtuflg mit 

").-LI ). 

+ 2 (14) 

(15) 

(16) 

1 - t In Abb.3 sind die Absorptionskoeffizien
ten in ihrer Wellenlängenabhängigkeit sche

Abb. 2. Ausstrahlung einesVolum- matlS' ch dargestellt. Bemerkenswert ist, daß 
elementes bei transversalem 

Zeeman-Effekt. sich der Absorptionskoeffizient ,,~ für das 
senkrecht zur Richtung des Magnetfeldes schwingende Licht aus zwei 
Komponenten ,,~1 und ,,~. aufbaut, die nur den halben Wert des ur· 
sprÜllglichen Absorptionskoeffizienten haben. 
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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 115 

Für die Intensität der aus der Sonne austretenden Strahlung ergibt 
sich so dann 

00 t rE - f (";. + ,,)dtsecO 
I~ (0, f}) = L "2 e -00 (x). + x)dt sec f} (17) 

-00 

t 
00 _!(";'+..1,l.+";'-..1,l. 

I~ (0, f}) = f ~ e -00 2 

X C';'+..1).~";'-..1,l. +x)dtseCf}. (18) 

Vergleichen wir wieder die sich aus diesen Gleichungen ergebende 
Intensität mit derjenigen ohne Magnetfeld, dann wird 

I~ (0, f}) = lIf = 0 (0, f))/2 . (19) 

Beobachten wir mit Polarisationsoptik, so daß nur die n-Strahlung ge
messen wird, dann ist die Äquivalentbreite der n-Komponente gleich 

/ 
,/ 

, 
01,' 

I 
I , 

I 
I 

I 
I 

J 

/ 

"
Wellenlänge 

Abb.3. Absorptionskoeffizienten bei transversalem Zeeman-Effekt (schematisch). 

derjenigen der unaufgespaltenen Linie ohne Magnetfeld. Für die a-Kom
ponente gilt dies nicht. Bei Anwesenheit eines Magnetfeldes ist das 
Profil des Absorptionskoeffizienten der n-Strahlung verbreitert oder 
aufgespalten. Man hat deshalb weniger Selbstabsorption, die Äqui
valentbreite nimmt zu. Betrachtet man also die Gesamtstrahlung in 
einem Wellenlängenbereich, der alle Komponenten einer Linie enthält, 
so muß diese polarisiert sein. 

Der Allgemeinfall, bei dem der Winkel zwischen den magnetischen 
Feldlinien und der Beobachtungsrichtung willkürlich ist, erscheint kom
plizierter und wird hier nicht behandelt. Auch den Fall des anomalen 

Zeitschrift für Astrophysik, Bd. 34. 9 
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116 H. HUBENET: 

Zeeman-Effektes wollen wir nicht im einzelnen besprechen. Bei diesem 
können mehrere Komponenten, sowohl in (h und a2 als auch in n, auf
treten. Man findet z. B. bei Joos [7] Formeln für die Intensitäts
verhältnisse dieser Komponenten. 

In diesem Zusammenhang ist es wohl richtig, die Arbeiten über 
Wachstumskurven von Fleckenlinien zu erwähnen. Da diese sich 
meistens auf Flecken in der Sonnenmitte beziehen, und wir es also 
mit dem longitudinalen Effekt zu tun haben, würde man im Falle des 
normalen Zeeman-Effektes keine Beeinflussung durch ein Magnetfeld 
erwarten. TEN BRUGGENCATE und VON KLÜBER [2] finden im Fleck eine 
Wachtumskurve, die wesentlich höher liegt als diejenige der unge
störten Sonne und deuten dies als ein magnetische Verstärkung; W AR

WICK [16] diskutiert dieselben Beobachtungen, schließt aber, daß es 
sich vielmehr um ein Turbulenzeffekt und nicht um eine magnetische 
Verstärkung handelt. MICIIARD [11] gelingt es, seine Beobachtungen 
zu deuten ohne den Einfluß eines Magnetfeldes zu berücksichtigen. 
Auch auf eine Arbeit von BABCOCK [1] über die magnetische Intensivie
rung stellarer Absorptionslinien soll an dieser Stelle hingewiesen werden. 

3. Feldloser Fall. 

Mit den abgeleiteten Beziehungen wollen wir nun das Profil der Fe 1-
Linie A 6173 im Fleckspektrum berechnen. Dazu verwenden wir das Mo
dell eines Fleckes, wie es von WALDMEIER [15] angegeben worden ist. 
Ein später von MWHARD [11] gerechnetes Modell stand leider bei Be
ginn der Rechnungen nicht zur Verfügung. Die in Tab. 2 zusammen
gestellten physikalischen Daten für diese Linie entnehmen wir einer 
Arbeit von v. KLÜBER [8]. Die hier gegebenen Rowland-Intensitäten 
haben wir nach MULDERs r12] in Äquivalentbreiten umgewandelt. Die 
Planimetrierung der Linie im Utrechter Sonnenatlas ergibt für die 
Äquivalentbreite im Sonnenspektrum 53 mA, die Genauigkeit der in 
der Tabelle angegebenen Werte ist also nicht sonderlich groß. Deshalb 
haben wir unsere Rechnungen sowohl für eine Äquivalentbreite von 60 
als auch für eine solche von 90 mA durchgeführt. 

Tahelle 2. 

Element Äquivalentbreite 
E. Ei Multiplett 

und in mA E, Zeeman-

Wellenlänge Sonne I Fleck eV eV eV 
Bezeichnung Aufspaltungstyp 

FeI 90 90 2.213 4.212 7.858 aSPI-y5Do 0(5) 
6173·348 A 2 

EI und E 2 sind unteres und oberes Anregungspotential, Ei ist das Ionisations· 
potential. 
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Da einerseits die Rechnungen sehr zeitraubend sind, andererseits aber 
nur eine geringe Rechengenauigkeit sinnvoll erscheint, wurde eine Ver
einfachung vorgenommen. Um wenigstens einen Anhalt zu bekommen, 
welche Vereinfachungen zweckmäßig wären, wurde zunächst für den 
Fall H = 0 mit dem W ALDMEIERschen Modell streng gerechnet. 

Um I). (0,0) nach (3) bestimmen zu können, brauchen wir die Funktion 
E (x).). Ist die Beziehung zwischen der selektiven optischen Tiefe x). 
und der mittleren kontinuierlichen optischen Tiefe 'r 1 bekannt, dann 
ist auch E(x).) bekannt, da 

(20) 

ist, ferner da 
E (T) = konst. / (eB / A T - 1) (21 ) 

ist. Hierbei ist die effektive Temperatur des Fleckes T e = 4620°. Der 
Zähler in (21) ist zwar wellenlängenabhängig, im Bereich einer Fraun
hofer-Linie aber als konstant zu betrachten. Da in unserer Rechnung 
nur die relativen Werte von E (T) eingehen, so können wir diese Kon
stante = 1 setzen. Mit B = 1.44 cm grad und ii = 6173 A können wir (21) 
umformen in 

E (T) = (1010131/T - 1)-1. (22) 

Es bleibt nur noch übrig die Beziehung zwischen den optischen 
Tiefen'f und x). zu finden. Ist x der mittlere kontinuierliche Absorptions
koeffizient pro Zentimeter, dann haben wir 

t 

'r = f x d t oder d t = d7: Ix . 
-00 

Mit (2) erhalten wir nunmehr 
'i" 

x). = f ('X;.Ix + 'X/x) d7: . 
o 

(23) 

(24) 

WALD MEIER hat sein Modell unter der Annahme gerechnet, daß die 
kontinuierliche Absorption nur von H - -Ionen herrührt und hat den 
von MASSEY und BATES [10] berechneten atomaren Absorptions
koeffizienten des H--Ions verwendet. Wir dürfen dann annehmen, 
daß 'X/x unabhängig von 'f, und zwar 

'X/X = 0.84 (25) 
ist. 

Wir können 'X,t folgendermaßen berechnen: 

(26) 

1 Bei WALDMEIER [15] ist die mittlere kontinuierliche optische Tiefe mit i 

bezeichnet, bei Vergleich mit dieser Arbeit achte man auf diesen Unterschied. 
9* 
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118 H. HUBENET: 

wobei 

k;, = atomarer Absorptionskoeffizient des Eisenatoms für den hier 
betrachteten Übergang, 

N l = Anzahl der Eisenatome pro Kubikzentimeter im Ausgangs
zustand, 

N H = Anzahl der Wasserstoffatome pro Kubikzentimer ist. 

Bei CLAAS [3J finden wir die Formeln für N1/NH für alle vorkommenden 
Fälle. Nach CLAAS [3J haben wir 

g lO-El(9 A 
1 Fe 

u+ j1jJ (T, EÜ + u 

wobei 
fJl = statistisches Gewicht des Ausgangszustandes, 
e = 5040/T, 

A Fe = Häufigkeit des Fe gegenüber H in Atomzahlen, 
u, u+ = Zustandsummen von Fe und Fe+, 

Pe = Elektronendruck 
ist. 

Damit können wir schreiben: 

k;.NH 
- --
x x 

wobei mH die Masse des Wasserstoffatoms ist. 
Definieren wir 

und 
1O-E1 (9 

Q (f) == {xJ(mHNHl} {u+J1jJ (T1Ei) + u} 

dann folgt aus (29) 

(27) 

(28) 

(29) 

(30) 

(31) 

(32) 

Wenn k;, unabhängig von f ist, so ist P;, nur eine Funktion der Wellen
länge. Für ein gegebenes Modell und einen bestimmten Übergang ist 
Q (f) nur eine Funktion von f. Die Unterlagen zur Berechnung von Q (7') 
finden wir bei WALDMEIER [15]. Beim Vergleich mit WALDMEIER achte 
man jedoch darauf, daß bei uns der Absorptionskoeffizient pro Zenti
meter, bei WALDMEIER dagegen pro Gramm/Quadratzentimeter gilt. Ist 
e die Dichte der Sonnenmaterie, dann ist, da diese praktisch nur aus 
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Wasserstoff besteht, XWALDMEIER = u/e = u/(mH NH). Die Zustands
summen sind bei CL.A..A.S tabelliert. Die hier in Frage kommende Extra
polation zu niedrigeren Temperaturen wurde graphisch durchgeführt. 

Die GI. (24), (25) und (32) geben jetzt: 

x;.=0.84'r+J p;.Q Ci) d'r. 
o 

(33) 

Mit Hilfe von GI. (33), (20), (22) und (3) ist jetzt das Linienprofil be
rechenbar. Im allgemeinen ist der atomare Absorptionskoeffizient k;. 
eine Funktion von 'i'; zwar ist J k;. dA nur abhängig von der Oszillatoren
stärke des betrachteten Überganges und damit unabhängig von 'r, die 
Wellenlängenabhängigkeit aber von k;. ist durch Dopplerverbreiterung 
und Dämpfung bestimmt, die beide von 'r abhängig sind. Trotzdem 
wollen wir der Einfachheit halber annehmen, daß k;. und damit auch p;. 
unabhängig von 'r ist, dann haben wir 

~ 

x;. = 0.84'r + p;. J Q ('r) d L . (34) 
o 

Jetzt ist es möglich, 1.1 (0,0) als Funktion von p;. zu berechnen. Das Er
gebnis dieser Rechnung ist in Abb. 4 dargestellt. 

4. Feldloser Fall, vereinfachte Rechenmethode. 

Die schon genannte Vereinfachung besteht nun darin, daß wir die 
Beziehung zwischen der Ergiebigkeit E und der optischen Tiefe 'r durch 
eine Stufenfunktion annähern. Man könnte auch sagen, wir nähern 
die Temperatur durch eine Treppenfunktion an, aber das ist nur in
sofern richtig, als die Temperatur die Ergiebigkeit bestimmt. Die 
Funktion dagegen, mit der sich die relative Anzahl der Eisenatome 
NI/Nu mit der Tiefe ändert, wird, obwohl auch von der Temperatur (und 
dem Elektronendruck) abhängig, streng berücksichtigt. Formal aus
gedrückt bedeutet dies, daß wir I;. (0,0) wieder nach (3) berechnen, jetzt 
aber mit 

E : E o für ~ < ~ < ~I , I 
E - EI " LI< L < L2' 

E = E 2 " :r2< 'r . 
(35) 

Die Beziehung zwischen X;. und 'r wird jetzt wieder gegeben durch (33). 
Wenn die zu 'ri und L2 gehörigen Werte von x;. bzw. XI). und X2J. sind, 
können wir schreiben 

Xl). X 2). 00 

I). (0,0) = J E o e- x). d x;. + J EI e- x" d x;. + J E 2 e- x;. d X" = 
o 

(36) 
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120 H. HUBENET: 

Ersetzen wir jetzt für diejenigen Größen, die sich auf eine Wellenlänge 
außerhalb der Linie beziehen, A durch k (kont.), dann haben wir, da kk 
und also auch P k = ° sind, wegen (33) und (36) 

1k (0,0) = Eo + (El - Eo) e- O•84T, + (Ez - E l ) e- O.84T• (37) 

und damit auch 

JA (0,0) 1 + (EliEo - 1) e- Xl;' + (E 2IEo - EI/ED) e- x2;. 

ik (O,D) 1+ (EI/Eo - 1) e- O.84 1:, + (E 2IEo _ EI/Eo) e-O.84T.· (38) 

Die Größen Tl> T2 , (EI/Eo- 1) und (Ez/Eo- E1/Eo), können wir so wählen, 
daß die Beziehung zwischen 1;. (O,O)/lk (O,O) und P)., nach den GI. (34) 

7,0 ---... 
~ 
~ '" ----

J q 6' 
log PA.-

Abb. -1. Beziehung zwischen der auf Kontinuum bezogenen Intensität in der Linie I;.(O,O)/Ik(O,O) 
und p;.; - nach dem W ALDMEIERBchen Modell streng gerechnet; -------- vereinfacht gerechnet. 

und (38) gerechnet, in Übereinstimmung mit der streng gerechneten Be
ziehung kommt. Eine befriedigende Übereinstimmung (vgI. Abb. 4) 
finden wir mit den Werten 

Tl = 0.335 
T2 = 2.4 

EI/Eo - 1 = 2.24 
Ez/Eo - E1/Eo = 8.09 

die durch Probieren gefunden wurden. Substituieren wir diese in (38), 
dann erhalten wir 

1;. (0,0)j1k (0,0) = 0.266 + 0.594 e-xI;' + 2.15 e- x2;'. (39) 

Mit (39) und (33) werden wir nun unsere Profile berechnen. Unsere 
Vereinfachung ist also so gewählt, daß sie für den Fall, daß k). unabhängig 
von der Tiefe ist, praktisch richtige Ergebnisse liefert. Wir nehmen an, 
daß sie für den allgemeinen Fall, wo k). auch von der Tiefe abhängig ist, 
wenigstens angenähert richtige Werte ergibt. 

Bis jetzt brauchten wir den absoluten Wert von k). und seine Wellen
längenabhängigkeit noch nicht, da wir zunächst nur die Abhängigkeit 
der Größe 1). (0,0) von P). untersucht haben und nicht deren Abhängig
keit von A. Diesen Schritt wollen wir jetzt machen. Nehmen wir an, 
daß die Dopplerverbreiterung und die Dämpfung unabhängig von der 
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Tiefe sind, dann ist auch !c;. unabhängig von der Tiefe. Mit Hilfe der 
Tabellen von VAN DE HULST und REESINCK [6] oder yon HJERTING [4] 
kann dann für vorgegebene Dopplerverbreiterung und Dämpfung !c;)!co 
bestimmt werden. !co ist der Wert von !cl. im Linienzentrum. Wollten 
wir !cl. in seinem Absolutwert bestimmen, dann brauchten wir dazu die 
Oszillatorenstärke des betreffenden Überganges 1. Dies ist aber nicht 
nötig, denn (30) läßt sich auch in folgender Form schreiben: 

p;. =!2 ( kO(JIA Fe ). (40) 
ko mH 

Die Größe des Ausdruckes in Klammern können wir so wählen, daß die 
damit berechnete Linie eine Äquivalentbreite erhält, die mit der jeweils 
beobachteten übereinstimmt. 

Bei der Berechnung von !c;)!co haben wir angenommen, daß 

ist. 

T = 5000° K, 
~; = 1.35 . 1010 ern/sec, 
y = 109 sec-I, 

~2 ist die mittlere quadratische Geschwindigkeit der vertikalen tur
bulenten Bewegungen. CL.A.AS [3] (S. 32) gibt für die Photosphäre einen 

Or------r------r----=~=_----,_-----r----_, 

t -7 t-----t----II------------1t-------1\-----f-------I 

Abb.5. Wellenlängenabhängigkeit des Linienabsorptionskoeffizienten. 

etwas größeren Wert. Unter der Annahme, daß einer niedrigeren Tem
peratur auch eine geringere Turbulenz entsprechen wird, haben wir 
diesen Wert ein wenig erniedrigt. Der angenommene Wert der Dämp
fungskonstanten ist ein für das Sonnenspektrum gefundener Mittelwert. 
Es erübrigt sich fast, darauf hinzuweisen, daß alle diese Werte sehr un
sicher sind. Mit dem von V.AN DE HULST und REESINCK angegebenen 
Verfahren finden wir für ßl/h, welche Größe die Form des Profiles be
stimmt, 0.017 und eine ganze Halbwertsbreite von h = 59 mA. In Abb. 5 

1 Beim Vergleich mit HJERTING achte man darauf, daß HJERTINGS "0 eine 
andere Bedeutung hat als unser ko• 
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ist das gefundene Profil dargestellt. Mit Hilfe der Tabelle von HJER
TING [4] wurden die Werte von VAN DE HDLST und REESINCK etwas 

~O~------~~~------,-----~~ 

Ö a 

o 700 zoo mA JOO 
.1),,--

Abb. 6 a-c. Linienprofile im zirkular polarisierten 
Licht, Longitudinaleffekt, log ko Ul .A Fe/mH = 4,2. 
a Homogenes Feld H = 4460 Gauß, Äquivalent
breite 60 m.Ä.. b Feldverteilung nach Tab. 3 mit 
einem Gradienten von 2.23 Gauß/km, Äquivalent
breite 64 m..\. c Feldverteilung nach Tab. 3 mit 

einem Gradienten von 6.70 Gauß/km, 
Äquivalentbreite 76 m.Ä.. 

erweitert und darüber hinaus 
haben wir unter Annahme reiner 
Dämpfung bis in die Linienflügel 
extra poliert. In Abb. 6 a und 7 a 
sind die Linienprofile dargestellt, 
wie sie mit 

log ko (h A Fe/mH = 4.2 und = 4.8 

berechnet wurden. Die Äquiva
lentbreiten dieser Profile sind 
60 bzw. 94 mÄ. 

5. Profile bei inhomogenem Feld. 

Betrachten wir nun den Ein
fluß eines Magnetfeldes auf das 
Linienprofil. An erster Stelle 
brauchen wir dazu die Größe der 

auftretenden Zeeman-Aufspaltung. Die Beziehung zwischen dieser und 
der magnetischen Feldstärke ist 

L1 A = 4.70.10-13 • g A2 • H (41) 
(A in Ä, H in Gauß gemessen). 

L1 A ist die Wellenlängendifferenz zwischen der verschobenen Kompo
nente und der unverschobenen Linie ohne Magnetfeld. 

7,0 
• Für die Linie Fe I A 6173 

f""""':r---:;~:::::::r::-----I-----:;~~=] ist der LANDEsche Auf-

spaltungsfaktor g = 5/2, da
mit haben wir 

~o.!i 

" 
L1 A = 4.48· 10-5 H. (42) 

<::>-
>$ '.::::. 

~ 

0 
0 700 zoo JOOmA 

;1),,-

Abb. 7 a-c. Linicnprofile im zirkular polarisierten Licht, 
Longitudinaleffekt, log kOUl.A Fe/mH = 4.8. a Homogenes 
Feld H = 4460 Gauß, Äquivalentbreite 94 mA. b Feld
verteilung nach Tab. 3 mit einem Gradienten von 2.23 
Gauß/km, Äquivalentbreite 99 m.Ä.. c Feldverteilung nach 

Tab. 3 mit einem Gradienten von 6.70 Gauß/km, 
Äquivalentbreite 130 mÄ. 

Die von uns betrachtete 
Linie ergibt ein Triplett und 
der auftretende Zeeman
Effekt kann als normaler 
Zeeman-Effekt behandelt 
werden (nur in der Größe 
der Aufspaltung unterschei
det er sich um den Faktor 
g = 5/2 vom normalen Zee
man-Effekt). Wie schon ge

zeigt, haben 
Magnetfeldes 

wir in diesem Falle bei Anwesenheit eines homogenen 
eine Aufspaltung in drei, oder beim reinen Longitudinal-
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effekt in zwei Komponenten, die die gleiche Form wie die ursprüngliche 
Linie haben. 

Ist das Feld aber nicht homogen, dann sind die Profile der Absorptions
koeffizienten in verschiedenen Tiefen gegeneinander verschoben. Die 
Folgen davon sind: 

1. Eine Verbreiterung der Komponenten. 
2. Als Folge von 1 eine Steigerung der Intensität der Komponenten. 
3. Da die beiden Flügel einer Komponenten in verschiedenen Tiefen 

entstehen, eine Asymmetrie. 
Nun wollen wir versuchen, die Profile der Komponenten bei inhomo

genem Feld zu berechnen, um zu sehen, ob diese Effekte der Beob
achtung zugänglich sein können. Wie schon im Anfang gesagt, be
schränken wir uns auf den Fall des reinen Longitudinaleffektes in der 
Mitte der Sonnenscheibe. 

Vergleichen wir die GI. (1) und (10), dann sehen wir, daß wir das 
Profil einer Komponente genau so berechnen können wie das Profil 
der ungestörten Linie, nur müssen wir das Profil des Absorptions
koeffizienten in jeder Tiefe um einen Betrag verschieben, welcher der 
Feldstärke in dieser Tiefe entspricht. Verzichten wir dann auf den un
interessanten Faktor 1/2, dann können wir das Profil der Komponenten 
mit Hilfe der GI. (40), (33) und (39) berechnen. Dabei sind gewisse An
nahmen über die Tiefenabhängigkeit des Feldes nötig. Diese ist von 
HOUTGAST und VAN SLUITERS [5J und später von MICRARD [11J unter
sucht worden. Nach diesen Untersuchungen scheint die Feldstärke 
eine nahezu lineare Funktion der geometrischen Tiefe zu sein. Für den 
Wert des Feldgradienten finden HOUTGAST und VAN SLUITERS je nach 
der verwendeten Methode Werte von 0.5,2.5 bzw. 5.7 Gauß/km, während 
MICRARD 1.5 Gauß/km erhält. 

Es wurden Profile gerechnet für 2 verschiedene Gradienten, nämlich 
2.23 und 6.70 Gauß/km. Die diesen Werten entsprechenden Verschie
bungen des Profiles des Absorptionskoeffizienten betragen 10-4 bzw. 
3 . 10-4 A/km. Bei WALDMEIER [15J finden wir die Beziehung zwischen 
optischer und geometrischer Tiefe. Als Beispiel nehmen wir zwei ver
schiedene Feldverteilungen an, wie sie in Sonnenflecken auftreten 
können: 

und 
H = 4460 - 2.23 t 

H = 4460 - 6.70 t 
(H in Gauß, t in Kilometer gemessen). 

(43) 

(44) 

Dabei kommt es im wesentlichen nur auf den Feldgradienten an. Der 
Betrag von Ho = 4460 Gauß, obwohl ein wenig groß, wurde gewählt, 
weil dann die V erschie bung 

A A = 200 - 0.1 t mA (45) 

LI A = 200 - 0.3 t mA (46) 
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besonders einfache Werte annimmt (vgl. Tab. 3). 

Tribelle 3. 

2.23 Gauß/km 6.70 Gauß/km 
~ t (km) 

H (Gauß) I L1 .l. (mA) H(Gauß) 
i 

/j.l. (mA) 

0-0.01 3460 155 1440 65 
0.01 -400 3570 160 1780 80 
0.1 -260 3880 174 2720 122 
0.5 -140 4150 186 3520 158 
1.0 -·70 4300 193 3990 179 
2.0 +10 4480 201 4530 203 
2.4 + 40 4550 204 4730 212 

Für andere Werte von Ho ändert sich lediglich die Aufspaltung der 
Komponenten, während ihr Profil erhalten bleibt, weil die Form der 

I 
I I I 
~ ~ 

M agnel f'el d

Verteilung 

I I 
1 1 1 
t t t 

I 8eobacl7lufigS'richft/fig 1 

tinienpraf'ile 

..- ~ 
\ I 

'--' 

Abb. 8. Schematische Darstellung der ohne Polarisationsoptik beobachteten aufgespaltenen 
Fraunhofer-Linien. 

Komponenten durch den Feldgradienten allein bestimmt ist. Die Be
rechnungen führen wir wieder unter der Annahme durch, daß log kogl 

A Fe/mH = 4.2 und = 4.8 ist. Die gefundenen Profile sind in Abb. 6 und 7 
dargestellt. Vor allem müssen wir nochmals darauf hinweisen, daß diese 
Profile nur diejenigen der zirkular polarisierenden Komponenten sind, 
und zwar für den Fall, daß das Feld nach außen gerichtet ist, der rechts
zirkularen, im entgegengesetzten Fall der linkszirkular polarisierten 
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Komponenten. Die ganze Fraunhoferlinie, wie wir sie ohne Polari
sationsoptik beobachten, ist also stets aus zwei dieser Komponenten 
zusammengesetzt (vgl. Abb. 8). 

6. Diskussion der Ergebnisse. 

Es ist schwierig, Aussagen über die Genauigkeit der hier bestimmten 
Profile zu machen. Wahrscheinlich dürfen wir nicht viel mehr erwarten, 
als daß die Größenordnung der gefundenen Effekte richtig ist. Die 
eigenartige Welle in einigen der Profile scheint uns nur eine Folge des 
vereinfachten Rechenverfahrens mit einer in ihrer Tiefenabhängigkeit 
diskontinuierlichen Planck-Funktion zu sein. Andererseits fehlen in so 
mancher Hinsicht genaue Unterlagen, so daß es wenig Sinn hat, ge
nauer zu rechnen. So kann das W ALDMEIERSche Modell nur als eine 
erste Näherung betrachtet werden, Turbulenz und Stöße, die die Doppler
Verbreiterung, bzw. die Dämpfung weitgehend beeinflussen, sind nur 
ungenau bekannt; auch ist es möglich, daß bei der Entstehung der 
Linie die Streuung eine wichtige Rolle spielt. 

Da es infolge der Luftunruhe sehr schwierig ist, von sehr kleinen Ge
bieten auf der Sonne ein reines Spektrum zu erhalten, müssen wir bei 
der Deutung der Beobachtungen vorsichtig sein. SCHWARZSCHILD und 
RICHARDSON [13J gelang es unter extrem günstigen Beobachtungs
bedingungen, ein Auflösungsvermögen von I" auf der Sonnenscheibe zu 
erreichen, während man im allgemeinen bei spektrographischen Arbeiten 
mit der Auflösung nur wenig unter 5" kommen wird. Dies entspricht 
einer linearen Ausdehnung von etwa 4000 km und stellt schon einen 
großen Teil des Umbradurchmessers dar. Es ist also nicht anzunehmen, 
daß dieses Gebiet im Aufbau und im Magnetfeld als homogen zu be
trachten ist. Würde die Umbra eine Granulationsstruktur zeigen, dann 
sollte, da das Magnetfeld in der Materie eingefroren ist, auch dieses 
eine granulare Struktur besitzen. In einem solchen Fall trifft die Ideali
sierung durch ein reines Longitudinalfeld nicht mehr zu. 

Auf den Einfluß von laminaren Strömungen muß noch hingewiesen 
werden. Der Evershed-Effekt läßt auf horizontale Strömungen in der 
Penumbra schließen. Aus Gründen der Kontinuität müssen dann aber 
Vertikalströmungen in der Umbra auftreten. Wenn diese Vertikal
strömungen nicht in allen Tiefen gleichmäßig erfolgen, dann wirken sie 
sich infolge des Doppler-Effektes in ganz ähnlicher Weise wie ein magne
tischer Feldgradient auf die Struktur der Linien aus. Ein Geschwindig
keitsgradient von 1 km/sec pro 200 km Höhendifferenz entspricht einem 
Feldstärkegradient von 2.23 Gauß/km. Es ist aber möglich, beide Effekte 
voneinander zu trennen, da ein Strömungsgradient sich auf beide Kom
ponenten gleichmäßig, ein Feldgradient dagegen entgegengesetzt aus
wirkt. Ferner kann ein Strömungsgradient unabhängig von Feldstärke-
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gradienten nachgewiesen werden an Fraunhofer-Linien, die gegen Zee
man-Effekt unempfindlich sind. Eine Zusammenstellung solcher Linien 
findet man bei v. KLÜBER [8]. 

Wie aus den Abbildungen hervorgeht, treten die erwarteten Effekte 
tatsächlich auf, nämlich Verbreiterung, Verstärkung und Asymmetrie. 

4()'---~--'-----,\---'--------~~ 
a) 

o.~~------~----~~~--------~ 

Über die Verbreiterung und 
Verstärkung kann seitens 
der Beobachtung nicht viel 
ausgesagt werden. Selbst 
bei Abwesenheit eines Ma
gnetfeldes hängt die Form 
der Linie noch weitgehend 
von der Temperaturschich
tung im Fleck ab, die in 

~ o~------~m~~------~z.~vo~------~~~mA jedem Einzelfall verschie
den sein kann. Es ist daher 
nicht möglich, die Form 
der Linie in einem großen 
Fleck mit großem Gradi
enten mit der Linienform 
in einem kleineren Fleck 
mit wahrscheinlich kleine-

o.~~~------~---------+---------r~ 

rem Gradienten zu verglei
chen. Andererseits wäre eine 
Vergrößerung der Äquiva-

OL-~------~~------~~------J.7~~~m~A 
o 1()() L1 A ___ zoo lentbreite oder Verstärkung 

verhältnismäßig einfach zu 
beobachten, da hierzu nur 
geringes Auflösungsvermö
gen und keine Polarisa-

Abb. 9 a u. b. Mit rechteckiger Apparatefunktion verzerrte 
Profile der Abb. 6b und c.log ko{hAFe/mH = 4.2. a Feld
gradient 2.23 Gauß/km. b Feldgradient 6.70 Gauß/km. Um 

die Asymmetrien hervortreten zu lassen, sind die 
Spiegelbilder gestrichelt eingetragen. 

tionsoptik erforderlich ist. 
Betrachten wir die Asymmetrie. 

warten, daß die Asymmetrie mit 
und lichtelektrischer Photometrie 

Die dargestellten Profile lassen er
Hilfe von Interferenzspektroskopie 
nachweisbar sein müßte. Um be-

urteilen zu können, wie weit man mit einfachen Mitteln kommt, nehmen 
wir der Einfachheit halber als Beispiel die Beobachtung durch ein Gerät 
mit einer rechteckigen Apparatefunktion von 100 mÄ Breite an. Das 
entspricht einem Auflösungsvermögen von ungefähr 60000. Die be
rechneten Profile haben wir mit dieser Apparatefunktion verzerrt. Be
trachten wir die Abb. 9 und 10, wo diese verzerrten Profile zusammen 
mit ihren Spiegelbildern -- um nämlich die Asymmetrie deutlicher zu 
zeigen -- wiedergegeben sind. Die auftretenden Effekte liegen im 
allgemeinen unter der Schwelle der photographischen Photometrie, 
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sollten jedoch lichtelektrisch noch verhältnismäßig leicht nachweisbar 
sein. 

Es erscheint daher zweckmäßig, nach diesem Effekt zu suchen, da 
für die verschiedenen Linien des Fleckspektrums dieser Effekt nicht 
gleich groß ist und vielleicht auch Linien mit größerer Asymmetrie 
existieren könnten. Da die beiden entgegengesetzt zirkular polarisierten 
Komponenten entgegengesetzte Asymmetrie zeIgen, so ist auch eine 

t 

o.~r-+---------~~----~~~-----4--~ 

o~--~o~------~mo--------~~~~~------~JaL~--mÄ 

.1]",--

Abb. 10 a u. b. Mit rechteckiger Apparatefunktion verzerrte Profile der Abb. 7b u. c. log ko u, x 
x A Fe/mH = 4.8. a Feldgradient 2.23 Gauß/km. b Feldgradient 6.70 Gauß/km. Um die 

Asymmetrien hervortreten zu lassen, sind die Spiegelbilder gestrichelt eingetragen. 

evtl. vorhandene asymmetrische ApparatefUIi~tion nicht schädlich. Bei 
der einen Komponenten wird dann die Asymmetrie vergrößert, bei der 
andern dagegen verkleinert. 

Schließlich wollen wir den Abb. 6 und 7 noch entnehmen, welche Be
deutung eine aus einer maximalen Einsenkung abgeleitete Feldstärke 
hat. Die maximale Einsenkung der Profile 6 bund 7 b (Gradient = 

= 2,23 Gauß/km) liegt bei LI A = 175 ~A und der Profile 6c und 7c 
(Gradient t = 6.70 Gauß/km) bei LI A = 133 mA. Diese Aufspaltungen 
entsprechen nach GI. (45) und (46) geometrische Tiefen von 250 bzw. 
223 km, oder nach Tab. 3 optische Tiefen 0.1 bzw. 0.16. Man sieht 
also, daß die effektive Tiefe des Magnetfeldes ein wenig von dem 
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Feldgradienten abhängig ist. Die genaue Deutung einer beobachteten 
Zeeman-Aufspaltung setzt daher die Kenntnis des Feldgradienten voraus. 

Herrn Prof. KIEPENHEUER, der diese Arbeit anregte, danke ich herz
lich für die mir gebotene Gelegenheit, in seinem Institut zu arbeiten, 
für sein dauerndes Interesse und viele wertvolle Diskussionen. Herrn 
Prof. MINNAERT bin ich zu Dank verpflichtet für die Entlastung von 
Arbeiten an der Utrechter Sternwarte während eines Jahres und für 
seine kritischen Bemerkungen nach Durchsicht des Manuskriptes. Herrn 
Prof. HÖNL danke ich für eine lehrreiche Diskussion, desgleichen Herrn 
Dr. BEHR für seine Hilfe bei der Abfassung des deutschen Textes. 
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