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112 ... H. HCBENET:

In der Bezeichnungsweise halten wir uns weitgehend an UNs6LD [14].
Da E und x mit der Wellenléinge nur langsam veranderhch sind, haben
wir die Indizes 2 weggelassen | :

Definieren wir:
t

| 2= [ (et %) dt . (2)
so kann man (1) umformen in
0 (0,0) = f E (v)) e "1 day B

Wir wollen jetzt diese Glelchung verallgemeinern fiir den Fall, daB ein
Magnetfeld vorhanden ist. Fiir die physikalische Begriindung der nach-
Stehenden Ausfithrungen verweisen wir auf

: Hraflinien
: eine ‘Abhandlung von Lorentz [9]. Hier
- ' ~ findet ‘man die nach klassischen Methoden
T durchgéfithrte Berechnung der Absorptions-
L iy v koeffizienten in einem longitudinalen und
‘;‘;ﬁm/eﬂ i in einem transversalen Magnetfeld. Wir be-
‘rahlung , o . i
\ trachten zunichst die Ausstrahlung eines
x Volumenelementes bei . .Anwesenheit eines
| longitudinalen Magnetfeldes (vgl. Abb. 1).
o Ohne Feld 1s13 diese:
Blickrichtung :
L= b ) Bt (4)
Betrachten wir vorlauflg nur den normalen
Zeeman- Efqut also den Fall des Lorentz-
Tripletts. Wir wissen, dafl bei Anwesenheit
‘ eines Feldes anstelle einer Spektrallinie deren
A-BX ArAA zwei entstehen, die um den Betrag + 44 --
QO O -~ (41~ H) gegenuber der ursprunghchen
) Linie . verschoben sind. AuBlerdem sind beide
Abb. 1. Ausstrahlung einesVolum-
elementes bei longitudinalem Komponenten zirkular _ polarisiert, derart,

Zeeman-Effekt.

~ daB bei Betrachtung gggen die Richtung des
Vektors der magnetischen Feldstirke die langwellige Komponente
rechts-, die kurzwellige dagegen linkszirkular polarisiert ist. Rechts
und links bezieht sich auf den Drehsinn des elektrischen Vektors vom
Standpunkt des Beobachters ausgesehen.

Nun wollen wir (4) durch zwei getrennte Gleichungen ersetzen und
zwar getrennt fiir rechts- bzw. linkszirkular polarisiertes Licht.

IZ— (x;.+x)E”dt (5a)
(xl + 2l Eldt , (5b)

Die neu eingefiihrten Werte fiir den Absorptionskoeffizienten " und
%"! und die Planck-Funktion E"! verhalten sich zu den bisherigen
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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 113

‘Werten 7;, » und E wie folgt:

, ‘
Hy =3, _ :

; * Al} oder %2'—1-41:%2—‘4;.:%1 ‘ (6)
Hy= )4 42 C :

2 =l =x : (7}
E'=E'= E/2 (8)

Gl (6) und alle daraus abgelelteten gelten fiir den Fall, daB die Kraft-
linien, wie in Abb. 1, auf den Beobachter zu gerichtet sind. Ist die
magnetische Feldstarke entgegengesetzt gerichtet, dann mufl man in
Gl. (6) usw. ,,v*“ und ,,I** vertauschen.

Wir sehen also, daBl die Absorptionskoeffizienten nicht ihren Wert,
wohl aber ihre Wellenldngenabhingigkeit verindert haben, die Ergiebig-
keiten werden jedoch halbiert. Es ist sehr wichtig, diese Tatsache klar
herauszustellen, denn bei umgekehrtem Sachverhalt (E ungedndert,
Absorpflonskoefflzlenten halbiert und in ihrer Wellenlingenabhingigkeit
veriindert) hitte sich ein ganz anderes Resultat ergeben.

Aus Gl (5) bis (8) folgt jetzt:

I = (= 4,4+ %) Ej2dt. (9)

Nun konnen wir auch die GL. (1) verallgemeinern:

I71(0,0) =

o p
N + x)dt
f E2(t) € °£ | AjAl (15 a1+ %) dt. (10)

‘Diese Gleichung gilt jetzt sowohl. fir konstantes, als auch fiir von der
Hohe abhingiges Magnetfeld, so:lange die Richtung der Feldlinien er-
halten bleibt, es sich also um reinen Longitudinaleffekt handelt. Fiir
nichtkonstantes Magnetfeld H (¢) ist jedoch zu beachten, daB dann auch
{A A eine Funktion der geometrischen Tiefe ¢ wird.

Wir kénnen aus (10) schon wichtige Schliisse ziehen. Aus (1) und (10)
folgt fir den Fall 4 4 = konst. (das heillt also H = konst.):

I} (0,0) = I}.+A/1(00)/ (11)

' 'Das Profil der beiden Komponenten hat also die gleiche Form wie
das der urspriinglichen Linie H = 0. Sie sind nur um den Betrag 4+- 4 1
verschoben und haben die halbe Intensitdt. Beobachten wir ohne
Polarisationsoptik, so dal wir beide Komponenten zugleich sehen, dann
ist die Gesamtédquivalentbreite durch das Magnetfeld also nicht ver-
andert.

Obwohl Gl. (10) fir unsere Zwecke ausreichend ist, so wollen wir sie
doch der Vollstandigkeit halber weiter verallgemeinern. Fiir den Beob-
achter, der nur am Endergebnis interessiert ist, sind die nun folgenden
Ausfiihrungen dieses Abschnittes weniger wichtig.
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114 H. HUBENET:

Fiir den allerdings nicht wahrscheinlichen Fall, daB8 der Fleck nicht
im Mittelpunkt der Sonnenscheibe steht, die Feldlinien aber dennoch
in Richtung des Beobachters zeigen, also immer noch ein reiner Longi-
tudinaleffekt vorliegt, &ndert sich an Gl. (10) nicht viel, lediglich d¢
muBl. durch dt sec 9 ersetzt werden, wobei ¥ der Winkel zwischen aus-
tretender Strahlung und der Normalen auf der Sonnenoberfliche ist.

Tabelle 1.
K&IE&O' vzgllllges- Polarisation

0, A—A42
linear, Schwingungsebene des elektrischen Vektors senk-
recht zu H

d, A+ 42

k4 A / 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 o3, 6, und & (vgl. Tab. 1 und Abb. 2).

Auch in diesem Fall wollen wir Gl. (4),

Hroflinien
1 = welche die Ausstrahlung eines Volumelemen-
at tes gibt, verallgemeinern. Zu diesem Zwecke
! ersetzen wir diese durch zwei Gleichungen,
ausfréfende  gine fiir die o-Strahlung und eine fiir die
Strahlung .
zt-Strahlung :
IS = (x5 + »°) E° dt (12)
} ‘
: = (o« + »") E™ dt (13)
Blickrichfung mit
- Xivrar | ®a—aa
vz W = b g = 22 oS (14)
A-AA A AsdA B = B" = E[2. (16)
I -— t In Abb. 3 sind die Absorptionskoeffizien-

ten in ihrer Wellenlingenabhingigkeit sche-
matisch dargestellt. Bemerkenswert ist, daB
sich der Absorptionskoeffizient x} fir das

Abb. 2. Ausstrahlung einesVolum-
elementes bei transversalem
Zeeman-Effekt.

-senkrecht zur Richtung des Magnetfeldes schwingende Licht aus zwei

Komponenten %' und »3* aufbaut, die nur den halben Wert des ur-
spriinglichen Absorptionskoeffizienten haben.
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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 115

Fir die Intensitdt der aus der Sonne austretenden Strahlung ergibt
sich sodann

oo

¢
E —[(%;+ x)dtsecd

I (0,9) = [ 5 e (%, + x) dt sec P (17)
¢
< X A+ %3 — A2
Ii 0,9) = % e—_£ ( 5 +x)dtsec19 o
b4 +% _
( A+A12 A— A2 +%)dtsecﬁ_ (18)

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

I70,9) = IE=0 (0, 9)/2. (19)

Beobachten wir mit Polarisationsoptik, so daB nur die z-Strahlung ge-
messen wird, dann ist die Aquivalentbreite der m-Komponente gleich

Absorptionskoer¥izient

Wellenlinge

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

derjenigen der unaufgespaltenen Linie ohne Magnetfeld. Fiir die o-Kom-
ponente gilt dies nicht. Bei Anwesenheit eines Magnetfeldes ist das
Profil des Absorptionskoeffizienten der s-Strahlung verbreitert oder
aufgespalten. Man hat deshalb weniger Selbstabsorption, die Aqui-
valentbreite nimmt zu. Betrachtet man also die Gesamtstrahlung in
einem Wellenlingenbereich, der alle Komponenten einer Linie enthalt,
so mul} diese polarisiert sein.

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

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

Zeeman-Effektes wollen wir nicht im einzelnen besprechen. Bei diesem
konnen mehrere Komponenten, sowohl in ¢; und o, als auch in 7, auf-
treten. Man findet z. B. bei Joos [7] Formeln fiir die Intensitéts-
verhéltnisse dieser Komponenten.

In diesem Zusammenhang ist es wohl richtig, die Arbeiten iiber
Wachstumskurven von Fleckenlinien zu erwdhnen. Da diese sich
meistens auf Flecken in der Sonnenmitte beziehen, und wir es also
mit dem longitudinalen Effekt zu tun haben, wiirde man im Falle des
normalen Zeeman-Effektes keine Beeinflussung durch ein Magnetfeld
erwarten. TEN BRUGGENCATE und voN KLUBER [2] finden im Fleck eine
Wachtumskurve, die wesentlich hoher liegt als diejenige der unge-
storten Sonne und deuten dies als ein magnetische Verstirkung; WAR-
WICK [16] diskutiert dieselben Beobachtungen, schlieBt aber, dafl es
sich vielmehr um ein Turbulenzeffekt und nicht um eine magnetische
Verstiarkung handelt. MicHARD [11] gelingt es, seine Beobachtungen
zu deuten ohne den EinfluB eines Magnetfeldes zu beriicksichtigen.
Auch auf eine Arbeit von BaBcock [1] iiber 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 I-
Linie 16173 im Fleckspektrum berechnen. Dazu verwenden wir das Mo-
dell eines Fleckes, wie es von WALDMEIER [15] angegeben worden ist.
Ein spiter von MIcHARD [11] gerechnetes Modell stand leider bei Be-
ginn der Rechnungen nicht zur Verfiigung. Die in Tab. 2 zusammen-
gestellten physikalischen Daten fiir diese Linie entnehmen wir einer
Arbeit von v. KLUBER [8]. Die hier gegebenen Rowland-Intensititen
haben wir nach MULDERS [12] in Aquivalentbreiten umgewandelt. Die
Planimetrierung der Linie im Utrechter Sonnenatlas ergibt fiir die
Aquivalentbreite im Sonnenspektrum 53 mA, die Genauigkeit der in
der Tabelle angegebenen Werte ist also nicht sonderlich grofi. Deshalb
haben wir unsere Rechnungen sowohl fiir eine Aquivalentbreite von 60
als auch fiir eine solche von 90 mA durchgefiihrt.

Tabelle 2.
Element ~ [Aduivalentbrette B, B, Multiplett Zeeman-
und v .
Wellenlinge Sonne ! Flock eV oV oV Bezeichnung | Aufspaltungstyp
Fel 90 90 2.213 | 4.212 | 7.858 | a®* P,— 9°D, 0(5)
6173-348 A 2

E, und E, sind unteres und oberes Anregungspotential, F; ist das Ionisations-
potential.
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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 117

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 zweckmiBig wiren, wurde zunichst fiir den
Fall H = 0 mit dem WaLpmEIERschen Modell streng gerechnet.

Um I, (0,0) nach (3) bestimmen zu kénnen, brauchen wir die Funktion
E (z;). Ist die Beziehung zwischen der selektiven optischen Tiefe z,
und der mittleren kontinuierlichen optischen Tiefe ! bekannt, dann
ist auch ¥ (x;) bekannt, da

T="T,{1+37)/2}'/* (20)
ist, ferner da
E (T) = konst./(eB/*T — 1) (21)

ist. Hierbei ist die effektive Temperatur des Fleckes T,= 4620°. Der
Zshler in (21) ist zwar wellenlingenabhiingig, im Bereich einer Fraun-
hofer-Linie aber als konstant zu betrachten. Da in unserer Rechnung
nur die relativen Werte von E (7') eingehen, so konnen wir diese Kon-
stante = 1 setzen. Mit B = 1.44 cm grad und A = 6173 A kénnen wir (21)
umformen in

E(T) = (10108UT _ 1)—1, (22)

Es bleibt nur noch iibrig die Beziehung zwischen den optischen
Tiefen 7 und z; zu finden. Ist % der mittlere kontinuierliche Absorptions-
koeffizient pro Zentimeter, dann haben wir

t
T= [®mdt oder dt=di/z. (23)
Mit (2) erhalten wir nunmehr

Xy= [ (x,/% + »/%) dT . (24)

O g

WALDMEIER hat sein Modell unter der Annahme gerechnet, daB die
kontinuierliche Absorption nur von H—-Ionen herrithrt und hat den
von Massey und BATES [10] berechneten atomaren Absorptions-
koeffizienten des H—-Ions verwendet. Wir diirfen dann annehmen,
daB »/% unabhéngig von 7, und zwar

/% = 0.84 (25)
ist.

Wir kénnen »x, folgendermaBen berechnen:
#,=k; Ng (Ny/Ng) (26)

1 Bei WALDMEIER [15] ist die mittlere kontinuierliche optische Tiefe mit 7
bezeichnet, bei Vergleich mit dieser Arbeit achte man auf diesen Unterschied.

0 *
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118 H. HuBENET:

wobel

k, = atomarer Absorptionskoeffizient des Risenatoms fiir den hier
betrachteten Ubergang,

N; = Anzahl der Eisenatome pro Kubikzentimeter im Ausgangs-
zustand,

Ny = Anzahl der Wasserstoffatome pro Kubikzentimer ist.

Bei Craas [3] finden wir die Formeln fiir N,;/Ng fiir alle vorkommenden
Fialle. Nach Craas [3] haben wir

N, 4 10~ %€ Aye
Ng [y (T, By +u (27)
P
v (T,E;) =149 Ts,ez 10%:© (28)
wobei
g, = statistisches Gewicht des Ausgangszustandes,
6 = 5040/T,
Ay, = Héufigkeit des Fe gegeniiber H in Atomzahlen,
u, T = Zustandsummen von Fe und Fe*,
P, = Elektronendruck
ist.
Damit kénnen wir schreiben:
# _ Ng g 1075%4p
z % uwtpy(TiEB)+u
2
— ky g1 Ae 10~ 5@ ( 9)
~ mg {®[(mg Nm)} {u"fp (T By) + u}
wobei my die Masse des Wasserstoffatoms ist.
Definieren wir
Py=k; 9, Axe/mu (30)
und
_ 10~
YO = G g B} o (12 ) + 0 (D)
dann folgt aus (29)
/% = P,Q (7). (32)

Wenn k, unabhéngig von 7 ist, so ist P, nur eine Funktion der Wellen-
linge. Fiir ein gegebenes Modell und einen bestimmten Ubergang ist
@ (7) nur eine Funktion von 7. Die Unterlagen zur Berechnung von @ (7)
finden wir bei WALDMEIER [15]. Beim Vergleich mit WALDMEIER achte
man jedoch darauf, daBl bei uns der Absorptionskoeffizient pro Zenti-
meter, bei WALDMEIER dagegen pro Gramm/Quadratzentimeter gilt. Ist
o die Dichte der Sonnenmaterie, dann ist, da diese praktisch nur aus
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Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld. 119

Wasserstoff besteht, %w,ipmpmr = %o = %/(mg Ng). Die Zustands-

summen sind bei CraAs tabelliert. Die hier in Frage kommende Extra-

polation zu niedrigeren Temperaturen wurde graphisch durchgefiihrt.
Die Gl. (24), (25) und (32) geben jetzt:

x,=0.847% +0frPlQ 7 d7T. (33)

Mit Hilfe von Gl (33), (20), (22) und (3) ist jetzt das Linienprofil be-
rechenbar. Im allgemeinen ist der atomare Absorptionskoeffizient k,
eine Funktion von 7; zwar ist [ k, d A nur abhingig von der Oszillatoren-
stidrke des betrachteten Uberganges und damit unabhingig von 7, die
Wellenlingenabhiingigkeit aber von k, ist durch Dopplerverbreiterung
und Dimpfung bestimmt, die beide von 7 abhiingig sind. Trotzdem
wollen wir der Einfachheit halber annehmen, daB k; und damit auch P,
unabhéngig von 7 ist, dann haben wir

x,= 0847 + PZOf?Q(T)dT. (34)

Jetzt ist es moglich, I,(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, daB wir die
Beziehung zwischen der Ergiebigkeit Z und der optischen Tiefe T durch
eine Stufenfunktion annihern. Man konnte auch sagen, wir ndhern
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
N,/Ng mit der Tiefe dndert, wird, obwohl auch von der Temperatur (und
dem Elektronendruck) abhingig, streng beriicksichtigt. Formal aus-
gedriickt bedeutet dies, dafl wir I,(0,0) wieder nach (3) berechnen, jetzt
aber mit

E=E, fir 0<T <7,
E=E , T,<T<T,, (35)
E=E, , T,<T.

Die Beziehung zwischen «; und 7 wird jetzt wieder gegeben durch (33).
Wenn die zu 7; und 7, gehorigen Werte von z; bzw. z;, und z,, sind,
kénnen wir schreiben

12 o oo
1,(00)= [ Eye %dxy+ [ BieMda,+ [ Eye ada,=
0 xu x“
=Ey+ (B, — Eo) e~ "u+ (B, — B,) e % (36)
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120 H. HuBENET:

Ersetzen wir jetzt fiir diejenigen GroBen, die sich auf eine Wellenlinge
auBlerhalb der Linie beziehen, A durch % (kont.), dann haben wir, da %,
und also auch P,= 0 sind, wegen (33) und (36)
1,,(0,0) = By + (By — Eo) e "% 4 (B, — E,) e~ 0847 (37)

und damit auch

L(00) _ 1+ (BB, — 1) e~ "+ (BB, — By|Ey) e “

Te(00) 14 (By/By— 1) e "% 4 (ByfBy — By[By) ™ 547
Die Gréoflen 7,, 7,, (E1/E,— 1) und (E,/E,— E,/E;), kbnnen wir so wahlen,
daB die Beziehung zwischen I,(0,0)/1;(0,0) und P,, nach den GI. (34)

AN

7 z J 4 & &
IOg /02. —_—

(38)

™~
)

12 (00) /1 (60)—~
S
Lﬁ

g

Abb. 1. Beziehung zwischen der auf Kontinuum bezogenen Intensitdt in der Linie I A(O,O)/I k(0,0)
und P}.; —— nach dem WALDMEIERschen Modell streng gerechnet; =-------- vereinfacht gerechnet.

und (38) gerechnet, in Ubereinstimmung mit der streng gerechneten Be-
ziehung kommt. Eine befriedigende Ubereinstimmung (vgl. Abb. 4)
finden wir mit den Werten
7= 0.335
T,=24
EJE,—1=224
E, E,— E,|E,= 8.09

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

I, (0,0)/I; (0,0) = 0.266 + 0.594 = %13 + 2.15 ¢~ % . (39)

Mit (39) und (33) werden wir nun unsere Profile berechnen. Unsere
Vereinfachung ist also so gewihlt, da8 sie fiir den Fall, dafl k£, unabhéngig
von der Tiefe ist, praktisch richtige Ergebnisse liefert. Wir nehmen an,
daB sie fiir den allgemeinen Fall, wo k, auch von der Tiefe abhingig ist,
wenigstens angendhert richtige Werte ergibt.

Bis jetzt brauchten wir den absoluten Wert von %, und seine Wellen-
langenabhéngigkeit noch nicht, da wir zunichst nur die Abhéngigkeit
der GroBe 1,(0,0) von P; untersucht haben und nicht deren Abhingig-
keit von A. Diesen Schritt wollen wir jetzt machen. Nehmen wir an,
daB die Dopplerverbreiterung und die Dadmpfung unabhéingig von der
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Tiefe sind, dann ist auch %, unabhingig von der Tiefe. Mit Hilfe der
Tabellen von VAN pE HurLsT und REESINCK [6] oder yon HIERTING [4]
kann dann fir vorgegebene Dopplerverbreiterung und Dimpfung k,/k,
bestimmt werden. k, ist der Wert von k,; im Linienzentrum. Wollten
wir k; in seinem Absolutwert bestimmen, dann brauchten wir dazu die
Oszillatorenstirke des betreffenden Uberganges®. Dies ist aber nicht
notig, denn (30) 1aBt sich auch in folgender Form schreiben:
ky [ kog1 Are
o (b
Die GroBle des Ausdruckes in Klammern kénnen wir so wihlen, daB die
damit berechnete Linie eine Aquivalentbreite erhilt, die mit der jeweils
beobachteten iibereinstimmt.
Bei der Berechnung von k;/k, haben wir angenommen, daf3

T = 5000° K,
&2 = 1.35 - 10'° cm/sec,
y = 10°%sec™1,

ist.
&2 ist die mittlere quadratische Geschwindigkeit der vertikalen tur-
bulenten Bewegungen. CLaas [3] (8. 32) gibt fiir die Photosphére einen

2N

-3 \
~750 =700 -50 g 50 700 ™A 750
AA —»

Abb. 5. Wellenlingenabhingigkeit des Linienabsorptionskoeffizienten.

—
1
~
-
>

q ka /]m

lo
&

‘

etwas grofleren Wert. Unter der Annahme, daB einer niedrigeren Tem-
peratur auch eine geringere Turbulenz entsprechen wird, haben wir
diesen Wert ein wenig erniedrigt. Der angenommene Wert der Damp-
fungskonstanten ist ein fiir das Sonnenspektrum gefundener Mittelwert.
Es eriibrigt sich fast, darauf hinzuweisen, da3 alle diese Werte sehr un-
sicher sind. Mit dem von vax pE HurLsT und REESINCK angegebenen
Verfahren finden wir fiir f;/h, welche Grole die Form des Profiles be-
stimmt, 0.017 und eine ganze Halbwertsbreite von & = 59 mA. In Abb. 5

1 Beim Vergleich mit HiyerTING achte man darauf, daB HJERTINGs %, eine
andere Bedeutung hat als unser k,.
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ist das gefundene Profil dargestellt. Mit Hilfe der Tabelle von HJER-
TING [4] wurden die Werte von vaN pE HULST und REESINCK etwas
erweitert und dariiber hinaus

" haben wir unter Annahme reiner
Dimpfung bis in die Linienfliigel
1 extra poliert. In Abb. 6a und 7a
N N sind die Linienprofile dargestellt,
§ o5 \&4// wie sie mit
E b |a log ko g, Ape/my=4.2und = 4.8
berechnet wurden. Die Aquiva-
o lentbreiten dieser Profile sind
0 77 200 ™A J00

AA —» 60 bzw. 94 mA.

Abb. 6 a—c. Linienprofile im zirkular polarisierten
Licht, Longitudinaleffekt, log %, ¢, Age/my =4,2.

a Homogenes Feld H = 4460 GauB3, Aquivalent- . .
breite 60 mA. b Feldverteilung nach Tab. 3 mit Betrachten wir nun den Ein-

einem Gradienten von 2.23 GauB/km, Aquivalent- .
breite 64 mA. ¢ Feldverteilung nach Tab. 3 mit fluB} eines Magnetfeldes auf das

einem A%ﬁ?;‘;ﬁ%;’e‘i’ﬁeﬁ%oﬁi@/km’ Linienprofil. An erster Stelle
brauchen wir dazu die Grof3e der
auftretenden Zeeman-Aufspaltung. Die Beziehung zwischen dieser und
der magnetischen Feldstdrke ist
AL=470-10"18-9g22- H _ (41)
(Ain A, H in GauB gemessen).

5. Profile bet inhomogenem Feld.

A 7 ist die Wellenlingendifferenz zwischen der verschobenen Kompo-
nente und der unverschobenen Linie ohne Magnetfeld.

y ] Fiir die Linie FeI 16173
1Y —~ = ist der Lanpfsche Auf-
spaltungsfaktor g = 5/2, da-
mit haben wir

AA=448-105H. (42)

\ E X ﬂ Die von uns betrachtete

c b la Linie ergibt ein Triplett und
der auftretende Zeeman-
7 70 2 Y Effekt kann als normaler
AD — Zeeman-Effekt behandelt

Abb. 7 a—ec. Linicnprofile im zjrkular polarisierten Licht, werden (nur in der Grofe

Longitudinaleffekt, log kog, A pe/mpyg = 4.8. a Homogenes .

Feld H — 4460 GauB, Aquivalentbreite 94mA. b Feld- 4er Aufspaltung unterschei-

verteilung nach Tab. 3 mit einem Gradienten von 2.23 1

GauB/km, Aquivalentbreite 99 mA. ¢ Feldverteilung nach det er sich um den Faktor
Tab. 8 mit einem Gradienten von 6.70 GauB/km, g= 5/2 vom. normalen Zee-

Aquivalentbreit A

quivalentbrelte 150m man-Effekt). Wie schon ge-
zeigt, haben wir in diesem Falle bei Anwesenheit eines homogenen
Magnetfeldes eine Aufspaltung in drei, oder beim reinen Longitudinal-

)
[
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effekt in zwei Komponenten, die die gleiche Form wie die urspriingliche
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 Intensitit der Komponenten.

3. Da die beiden Fliigel 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 zuginglich sein kénnen. Wie schon im Anfang gesagt, be-
schrinken wir uns auf den Fall des reinen Longitudinaleffektes in der
Mitte der Sonnenscheibe.

Vergleichen wir die GI. (1) und (10), dann sehen wir, dafl wir das
Profil einer Komponente genau so berechnen kénnen wie das Profil
der ungestorten Linie, nur miissen wir das Profil des Absorptions-
koeffizienten in jeder Tiefe um einen Betrag verschieben, welcher der
Feldstirke in dieser Tiefe entspricht. Verzichten wir dann auf den un-
interessanten Faktor 1/2, dann kénnen wir das Profil der Komponenten
mit Hilfe der Gl. (40), (33) und (39) berechnen. Dabei sind gewisse An-
nahmen iiber die Tiefenabhingigkeit des Feldes noétig. Diese ist von
HoutcasT und vAN SLUITERS [5] und spidter von MI1cHARD [11] unter-
sucht worden. Nach diesen Untersuchungen scheint die Feldstdrke
eine nahezu lineare Funktion der geometrischen Tiefe zu sein. Fiir den
Wert des Feldgradienten finden HouTeastT und vaAN SLUITERS je nach
der verwendeten Methode Werte von 0.5, 2.5 bzw. 5.7 Gaull/km, wiahrend
MicHARD 1.5 Gaull/km erhilt.

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

kdnnen: H = 4460 — 2.23 ¢ 43)
und H = 4460 — 6.70 ¢ (44)
(H in GauB, ¢ in Kilometer gemessen).

Dabei kommt es im wesentlichen nur auf den Feldgradienten an. Der
Betrag von H,= 4460 Gaul}, obwohl ein wenig grol, wurde gewahlt,
weil dann die Verschiebung

A A=200—0.1¢tmA (45)

A2 =200—0.3tmA (46)
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besonders einfache Werte annimmt (vgl. Tab. 3).

Tabelle 3.
2.23 GauB/km 6.70 Gaul/km
T ¢t (km)
H(GauB) | 4i(mA) | H(GauB) | 4i(mi)
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
24 + 40 4550 204 4730 212

Fiir andere Werte von H, dndert sich lediglich die Aufspaltung der
Komponenten, wihrend ihr Profil erhalten bleibt, weil die Form der

[

Magnetfeld-
Verter/un g } } T

Y

-
{’ , » Q U { \
\
N - ‘~_¢/

Linfenprofile

Abb. 8. Schematische Darstellung der ohne Polarisationsoptik beobachteten aufgespaltenen
Fraunhofer-Linien.
Komponenten durch den Feldgradienten allein bestimmt ist. Die Be-
rechnungen fiihren wir wieder unter der Annahme durch, da8l log kg,
Ag/myg= 4.2 und = 4.8 ist. Die gefundenen Profile sind in Abb. 6 und 7
dargestellt. Vor allem miissen wir nochmals darauf hinweisen, daf diese
Profile nur diejenigen der zirkular polarisierenden Komponenten sind,
und zwar fiir den Fall, daB das Feld nach aulen gerichtet ist, der rechts-
zirkularen, im entgegengesetzten FKall 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 iiber die Genauigkeit der hier bestimmten
Profile zu machen. Wahrscheinlich diirfen wir nicht viel mehr erwarten,
als dafl die GroBenordnung der gefundenen Effekte richtig ist. Die
eigenartige Welle in einigen der Profile scheint uns nur eine Folge des
vereinfachten Rechenverfahrens mit einer in ihrer Tiefenabhingigkeit
diskontinuierlichen Planck-Funktion zu sein. Andererseits fehlen in so
mancher Hinsicht genaue Unterlagen, so da es wenig Sinn hat, ge-
nauer zu rechnen. So kann das WarLpmEeiERsche Modell nur als eine
erste Naherung betrachtet werden, Turbulenz und St68e, die die Doppler-
Verbreiterung, bzw. die Dampfung weitgehend beeinflussen, sind nur
ungenau bekannt; auch ist es moglich, daB 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, miissen wir bei
der Deutung der Beobachtungen vorsichtig sein. SCHWARZSCHILD und
RicHARDSON [13] gelang es unter extrem giinstigen Beobachtungs-
bedingungen, ein Auflosungsvermégen von 1” auf der Sonnenscheibe zu
erreichen, wihrend man im allgemeinen bei spektrographischen Arbeiten
mit der Auflésung nur wenig unter 5 kommen wird. Dies entspricht
einer linearen Ausdehnung von etwa 4000 km und stellt schon einen
groen Teil des Umbradurchmessers dar. Es ist also nicht anzunehmen,
daB dieses Gebiet im Aufbau und im Magnetfeld als homogen zu be-
trachten ist. Wiirde 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 Einfluf} von laminaren Strémungen muB} noch hingewiesen
werden. Der Evershed-Effekt 143t auf horizontale Stromungen in der
Penumbra schlieBen. Aus Griinden der Kontinuitdt miissen dann aber
Vertikalstromungen in der Umbra auftreten. Wenn diese Vertikal-
stromungen nicht in allen Tiefen gleichméfig erfolgen, dann wirken sie
sich infolge des Doppler-Effektes in ganz dhnlicher Weise wie ein magne-
tischer Feldgradient auf die Struktur der Linien aus. Ein Geschwindig-
keitsgradient von 1 km/sec pro 200 km Héohendifferenz entspricht einem
Feldstarkegradient von 2.23 Gaull/km. Es ist aber mdglich, beide Effekte
voneinander zu trennen, da ein Stromungsgradient sich auf beide Kom-
ponenten gleichméfig, ein Feldgradient dagegen entgegengesetzt aus-
wirkt. Ferner kann ein Stromungsgradient unabhingig von Feldstarke-
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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. KLUBER [8].
Wie aus den Abbildungen hervorgeht, treten die erwarteten Effekte
tatsdchlich auf, ndmlich Verbreiterung, Verstirkung und Asymmetrie.
Uber die Verbreiterung und
20 \ a) - Verstiarkung kann seitens
der Beobachtung nicht viel
ausgesagt werden. Selbst
bei Abwesenheit eines Ma-
a5 - gnetfeldes hingt die Form
der Linie noch weitgehend
von der Temperaturschich-
tung im Fleck ab, die in
jedem Einzelfall verschie-
den sein kann. Es ist daher
nicht moglich, die Form

b) e der Linie in einem grofen
Fleck mit grofem Gradi-

u enten mit der Linienform
in einem kleineren Fleck

mit wahrscheinlich kleine-
rem Gradienten zu verglei-

_ chen. Andererseits wiire eine
VergroBerung der Aquiva-
An — lentbreite oder Verstidrkung

verhéltnismaBig einfach zu
Abb. 9a u. b. Mit rechteckiger Apparatefunktion verzerrte .
Profile der Abb. 6b und c. 1og kogs A pe/my = 4.2. a Feld-  beobachten, da hierzu nur

gradient 2.23 GauB/km. b Feldgradient 6.70 Gau3/km. Um geringes Auﬂésungsvermé-
die Asymmetrien hervortreten zu lassen, sind die

Spiegelbilder gestrichelt eingetragen. gen und keine Polarisa-
tionsoptik erforderlich ist.

Betrachten wir die Asymmetrie. Die dargestellten Profile lassen er-
warten, dafl die Asymmetrie mit Hilfe von Interferenzspektroskopie
und lichtelektrischer Photometrie nachweisbar sein miiite. Um be-
urteilen zu konnen, wie weit man mit einfachen Mitteln komm#t, nehmen
wir der Einfachheit halber als Beispiel die Beobachtung durch ein Gerit
mit einer rechteckigen Apparatefunktion von 100 mA Breite an. Das
entspricht einem Auflésungsvermogen von ungefahr 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 némlich die Asymmetrie deutlicher zu
zeigen — wiedergegeben sind. Die auftretenden Effekte liegen im
allgemeinen unter der Schwelle der photographischen Photometrie,

)

700 200 omh

™~
Q

12,000) / I (0,0) —=

a5

0 00 200 00 mA
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sollten jedoch lichtelektrisch noch verhéltnismiBig leicht nachweisbar
sein.

Es erscheint daher zweckmiBig, nach diesem Effekt zu suchen, da
fiir die verschiedenen Linien des Fleckspektrums dieser Effekt nicht
gleich groB ist und vielleicht auch Linien mit grofierer Asymmetrie
existieren konnten. Da die beiden entgegengesetzt zirkular polarisierten
Komponenten entgegengesetzte Asymmetrie zeigen, so ist auch eine

70

a5 \

et

)

7 w0 200 700 ™A

™~
)

1 (09) /Iy (0.0) —»

a5

7 w0 20 200 T
AN —»

Abb. 10a u. b. Mit rechteckiger Apparatefunktion verzerrte Profile der Abb. 7b u. c. logk, g, ¥
X Agelmy = 4.8. a Feldgradient 2.23 GauB/km. b Feldgradient 6.70 GauB/km. Um die

Asymmetrien hervortreten zu lassen, sind die Spiegelbilder gestrichelt eingetragen.

evtl. vorhandene asymmetrische Apparatefunktion nicht schadlich. Bei
der einen Komponenten wird dann die Asymmetrie vergroBert, bei der
andern dagegen verkleinert.

SchliefSlich wollen wir den Abb. 6 und 7 noch entnehmen, welche Be-
deutung eine aus einer maximalen Einsenkung abgeleitete Feldstéirke
hat. Die maximale Einsenkung der Profile 6b und 7b (Gradient =
= 2,23 GauB/km) liegt bei 4 1 = 175 mA und der Profile 6¢ und 7c
(Gradient ¢ = 6.70 GauB/km) bei 4 A = 133 mA. Diese Aufspaltungen

* entsprechen nach Gl. (45) und (46) geometrische Tiefen von 250 bzw.

223 km, oder nach Tab. 3 optische Tiefen 0.1 bzw. 0.16. Man sieht
also, daBl die effektive Tiefe des Magnetfeldes ein wenig von dem
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128 H. HuBeNET: Fraunhofer-Linien im inhomogenen Magnetfeld.

Feldgradienten abhéngig 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 fiir die mir gebotene Gelegenheit, in seinem Institut zu arbeiten,
fiir sein dauerndes Interesse und viele wertvolle Diskussionen. Herrn
Prof. MINNAERT bin ich zu Dank verpflichtet fiir die Entlastung von
Arbeiten an der Utrechter Sternwarte wihrend eines Jahres und fiir
seine kritischen Bemerkungen nach Durchsicht des Manuskriptes. Herrn
Prof. HONL danke ich fiir eine lehrreiche Diskussion, desgleichen Herrn
Dr. BenRr fiir seine Hilfe bei der Abfassung des deutschen Textes.
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