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Solare Magnetfeldmessungen

Von E. H. SCHROTER

Universitats-Sternwarte Gottingen

Es steht heute zweifelsfrei fest, dal alle Erscheinungsformen solarer Aktivitdt
wie Flecken, Fackeln, Protuberanzen, Eruptionen usw. durch die rdumliche Struktur
der ortlichen solaren Magnetfelder und deren Veridnderungen diktiert werden. Es ist
daher verstiandlich, dafl die Messung von Magnetfeldern in solaren Aktivitétsgebieten
in den vergangenen 60 Jahren *) zu einem zentralen Arbeitsgebiet der Sonnenphysik
wurde. Sowohl von der experimentell apparativen Seite, als auch seitens der theore-
tischen Interpretation der Mef3daten ist hier zwar in den letzten 2 Jahrzehnten ein
erheblich gestiegener Aufwand zu verzeichnen (siehe z. B. das TAU-Symposium
Nr. 43 in Paris 1971), der jedoch die gestiegenen Anspriiche an die Genauigkeit der
Resultate — die zum Verstidndnis solarer Aktivitdtserscheinungen bendtigt wird —
nur partiell befriedigen kann. Es erscheint daher angebracht, zu diesem Zeitpunkt
nicht iber die Ergebnisse solarer Magnetfeldmessungen zu berichten, sondern viel-
mehr diejenigen Probleme und Schwierigkeiten zu umreillen, die der Ableitung der
rdumlichen Struktur des Magnetfeldvektors in einem solaren Aktivitidtsgebiet im
Weg stehen.

Stokes-Vektor und magnetischer Vektor (Theorie der Linienentstehung im Magnetfeld)

Die Grundlage der Messungen bildet der Zeeman-Effekt in Absorption. Abb. 1
demonstriert seine wichtigsten Eigenschaften: Die Aufspaltung der Fraunhoferlinien
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Abb. 1

*) Am 25.Juni 1908 gelang es G. E. Hale am Mt. Wilson Observatorium erstmalig, das
Magnetfeld in Sonnenflecken nachzuweisen.
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in mehrere Komponenten (bei einem Zeeman-Triplett in zwei ¢-Komponenten und
in die unverschobene zz-Komponente) sowie die Anderung des Polarisationszustandes
innerhalb der Linie.

Charakterisiert man den Magnetfeldvektor B durch die 3 Feldkomponenten |B|
(Absolutbetrag des Feldes in GauB), » (Winkel zwischen Feldvektor und Sehstrahl-
richtung) und ¢ (Azimut des Feldes mit noch festzulegendem Nullpunkt der Zahlung),
so gilt: Bei beliebigem Winkel v sind die beiden o-Komponenten partiell elliptisch
polarisiert mit jeweils umgekehrtem Umlaufsinn, die z-Komponente ist linear
polarisiert. Das Achsenverhéltnis der Polarisationsellipse wird durch den Winkel y,
das Azimut der grofen Ellipsenachse durch den Winkel ¢ bestimmt. Der Aufspal-
tungsbetrag

Ady = | Ay — Ao liefert |B].

Die endliche Breite der solaren Linien bedingt, daf3 nur fiir Felder { B| > 1500GauBl
der Aufspaltungsbetrag A1y direkt gemessen werden kann. Zur Bestimmung kleinerer
Felder und zur Messung des Feldvektors ist eine Analyse des Polarisationszustandes
innerhalb einer magnetisch aufspaltenden Fraunhoferlinie notwendig.

Zur Darstellung (und mathematischen Behandlung) des Polarisationszustandes
des Lichtes empfiehlt sich hierbei die Darstellung durch den sog. Stokes-Vektor
(Shurcliff, 1962). Ist 1 = die Gesamtintensitdt des partiell polarisierten Lichtes,
V = die Intensitét des zirkular polarisierten Anteils (mit dem jeweiligen Vorzeichen
fiir links und rechts zirkulare Polarisation) und Q und U zwei weitere Parameter von
der Dimension einer Intensitit, die den Anteil der linearen Polarisation beschreiben

(VQ? + U2 = Pyy,) dann ist durch den Vektor (I, Q, U, V) der Polarisationszustand
des Lichtes vollstindig beschrieben. Beispiele bei vollstandiger Polarisation:

1 (1,1,00), 1:(1,—1,0,0), 7 (1,0,10), N: (1,0,—1,0), T:(1,0,0,1), 7: (1,0,0,—1) .
Fir vollstandige Polarisation gilt : 12 = Q2 ++ U2 ++ V2, fur partielle: I2 > Q2?4 U2 4- V2,
wobei der Polarisationsgrad P definiert ist durch: P = ((Q% - U2+ V2)/1%)1/2

Analog zur Definition des relativen Linienabsorptionskoeffizienten #; = xy/xx
bei unpolarisierter Strahlung lassen sich fir jeden der Stokes-Parameter entspre-
chende Absorptionskoeffizienten 7y, 74, v, 7y definieren, wobei dann gilt (Seares-
Formeln):

N =% e sin®y + 1 (1 + cos?y) (ng + 7s)

Ne=1[}ne—1 (yr + 7p)] sin® y cos 2 @ (1)

My =13 7e — 1 (r + 7)] sin y sin 2 @

ny = % (Mg — 1) COS Y
mit

np = Na(d)  nr = Mm(A+A2p) N = N (A—A%g) .

Nimmt man an, daf} alle 3 Zeeman-Komponenten optisch diinn sind, (also I ~ 7p,
I;r &~ ng usw.) so ergeben die Beziehungen (1) den ersten groben Zusammenhang
zwischen dem Stokes-Vektor (hierbei wird #; — I, g - Q, 7y — U, 5y — V) und
dem Magnetfeldvektor. Es empfiehlt sich, das Koordinatensystem, in welchem wir
den Stokes-Vektor beschreiben, so zu wihlen, daB U = O wird, d. h. sin2¢ = O
und cos 2 ¢ = 1. (Abb. 2). Die Abb. 3 faBit vereinfachend das Prinzip derartiger Rech-

nungen zusammen, vergleicht sie mit entsprechenden Rechnungen fir unpolarisierte
Strahlung und stellt die in die Berechnungen eingehenden GréBlen zusammen.
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Beziiglich Einzelheiten dieser Theorie sei auf den zusammenfassenden Artikel von
Stenflo (1971) verwiesen. Fir uns von Interesse sind diejenigen zuséatzlichen Fehler-
quellen, die neben den schon in der ruhigen Atmosphére bekannten Unsicherheits-
faktoren auftreten:

a) Fir jedes Teilgebiet des Aktivitatsgebietes (Umbrae, Penumbrae, Fackeln etc.)
mull die genaue Temperaturschichtung und Druckschichtung bekannt sein, wobei
bekanntlich die Frage nach der Giiltigkeit des hydrostatischen Gleichgewichts (HGL)
in diesen solaren Gebieten noch nicht geklirt ist. Ist die Annahme fur HGL nicht
gewihrleistet (was streng genommen immer zutrifft), so besteht eine direkte Koppe-
lung zwischen Pg(t) und B(7r) und man miufite dann bel einem angenommenen
B(t) nun Pg () tber die magnetohydrodynamischen Grundgleichungen berechnen.
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LINE - PROFILES IN AN LINE - PROFILES IN AN ATMOSPHERE
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b) Sollten kohdrente und inkohédrente Streuung bei der Linienentstehung eine
Rolle spielen, so werden die Berechnungen noch viel komplizierter und weitere freie
Parameter gehen ein. Ansétze zur Beriicksichtigung der Streuprozesse liegen bereits
vor (beziiglich der Literatur siehe Stenflo (1971)). Hyder (1968) wies ferner daraufhin,
daf3 die Nichtberiicksichtigung des ,,Hanle-Effektes* (Resonanzstreuung gebundener
Elektronen im Magnetfeld) zu Fehlern in der Interpretation der MeBdaten fithren
kann.

¢) Die magnetooptischen Effekte (MOE), d. h. der Faraday-Effekt (Drehung der
linearen Polarisation innerhalb der Sternatmosphére) und der Voigt-Effekt (Phasen-
verzogerung innerhalb der Sternatmosphére) bewirken, dafl die Dampfungskonstante
1" nicht nur die Fliigel, sondern generell den gesamten Verlauf der Stokes-Parameter
(insbesondere Q und V) innerhalb der Linie beeinfluit (siehe Wittmann (1971)).
Unsicherheiten und Fehler in I', wie sie in den letzten Jahren in der Literatur aus-
giebig diskutiert wurden, beeinflussen daher direkt die Interpretation der Medaten.

d) |B|(7),  (v) und ¢ (v) miissen vorausgesetzt werden (und wir wissen heute noch
sehr wenig iiber die Tiefenabhédngigkeit der solaren Magnetfelder), um die Form des
die Sternatmosphéire verlassenden Stokes-Vektors zu berechnen. Es ist bis heute
allerdings noch nicht ausreichend geprift worden, wie empfindlich das Endergebnis
von den Annahmen iiber |B|(t), ¥ (z) und ¢ (7) abhéingt, d. h. welche Fehlergrenzen beim
Vergleich zwischen gemessenen und gerechneten Stokes-Parametern anzusetzen sind.

Die Tatsache, daf} die Ergebnisse der Theorie nur durch numerische Integration
erhalten werden konnen, zwingt die solare Magnetfelder beobachtenden Observa-
torien zur Schaffung einer Art ,,Stokes-Vektor-Bibliothek*, in welcher fiir alle mog-
lichen Variationen der drei Feldstdrkenkomponenten |B |, y und ¢ und fiir alle mog-
lichen Atmosphédren-Modelle und Beobachtungstechniken (Magnetographenspalt-
breiten ete.) in geniigender Dichte gerechnete Stokes-Parameter gesammelt werden.
Es kann leicht iiberschlagen werden, dafl dabei groBenordnungsmafig 104-10°
Linienprofilrechnungen nétig sind. Der Beobachter hat dann seine MeBwerte (etwa
105 MeBwerte sind bei einem Aktivititsgebiet von 200" x 200” zu erwarten) durch
Eininterpolieren in diese Stokes-Vektor-Bibliothek in die Feldkomponenten umzu-
wandeln.
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Die Polarimeter

Gerite, die den Polarisationszustand analysieren, nennt man bekanntlich Polari-
meter. Die Sonnenphysiker nennen diese Gerite jedoch Magnetographen, obwohl
priméir die Polarisation gemessen wird und erst dann diese Daten in Magnetfeld-
komponenten umgewandelt werden. Die Abbildungen 4 und 5 zeigen schematisch die
Arbeitsweise eines photographischen und lichtelektrischen V-Polarimeters, sowie je
eine mogliche Variante fiir die Arbeitsweise eines photographischen und lichtelek-
trischen Vektor-Polarimeters. Wir verzichten hier auf detaillierte Erlduterungen zu
diesen selbstsprechenden Abbildungen und verweisen beziiglich Einzelheiten z. B.
auf einen zusammenfassenden Artikel von H. von Kliber (1964) oder von J. W.
Evans (1966). Beziiglich weiterer neuerer Originalliteratur sei der Leser auf den
Artikel von J. M. Beckers (1971) verwiesen. Vergleichen wir im folgenden die Vor-
und Nachteile der beiden V-Polarimeter (jeweils linker Teil in Abb. 4 und 5):

Photographisches V-Polarimeter: Dieses Gerit ist einfach, daher billig und unan-
fallig gegen Ausfall, es arbeitet rasch. Mit einem 40-cm-Teleskop liegt die Belich-
tungszeit auf feinkornigen Platten bei 10 Sekunden (Beckers und Schréter (1969)
zeigten, entgegengesetzt landlaufiger Meinung, daf dabei ein rms-Rauschen von
410 GauB} erhalten wird). Bei einer Spalthohe von 200” und einem ,,Rasterabstand‘‘
von 1” liefern 200 Belichtungen (also ~33 Minuten reine Beobachtungszeit) die
Information itber |B| und y, also damit iiber By, in einem Aktivititsgebiet von
200" x 200”. Da hier das gesamte Linienprofil zum Informationsgewinn benutzt
wird, treten keine Séattigungseffekte auf wie im Fall des lichtelektrischen V-Polari-.
meters. Der Reduktionsaufwand ist hier allerdings erheblich grofer als beim Bab-
cock-Kiepenheuer Magnetographen. Fiir die Untersuchung des oben genannten Ge-
bietes von 200” x 200", bei einer Rastereinheit von (1”)? ist eine photographische
Prazisions-Photometrie von 2 - (2 - 10%)? Linienprofilen notwendig. Da im Sonnen-
spektrum im Schnitt etwa 10 Linien pro A auftreten, entspricht dieser Aufwand einer
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photographischen Photometrie von 8000 A Sonnenspektrum! GroBer angelegte Mes-
sungen mit dieser Methode konnen daher nur dort durchgefithrt werden, wo voll-
automatische Digitalphotometer zur Verfiigung stehen. Dieser Aufwand steigt noch
um einen Faktor 3,5, wenn man das photographische Vektor-Polarimeter zur Mes-
sung der Feldvektorkomponenten einsetzt. Dies ist wohl auch der Grund, warum
in der Sonnenphysik erst 2 solche Gerédte benutzt wurden. (Nishi (1962), Wittmann
(1973)).

Lichtelektrisches V-Polarimeter (Babcock-Kiepenbheuer-Magnetograph):

Der Aufwand an Elektronik macht dieses Gerit teuer und anféllig gegen Stoérun-
gen; es arbeitet trotz der besseren Quantenausbeute der Empfianger langsamer, als
das oben beschriebene photographische Polarimeter. Will man ein ,,rms‘‘-Rauschen
von +5 GauB erhalten, so ist pro MeBfleck von 1”7 X 1” eine Integrationszeit von
~1 sec notwendig. Fiir ein Aktivitdtsgebiet von 200" x 200" bené6tigt man daher
4 - 10% sec =~ 11 Stunden. Man erhilt die Information tiber By, nur aus 2 Teilbereichen
des Linienprofils. Fiir grofere Feldstdrken (> 1000 Gs) treten bei verniinftiger Breite
der Ausblendespalte S; und S, Sittigungseffekte mit nachfolgender Abnahme des
Signals (>>2000 Gs) auf, so dal Zweideutigkeiten auftreten konnen. Das Problem
der Kalibrierung der Magnetographensignale (Umwandlung der lichtelektrisch ge-
messenen zirkularen Polarisation in By) ist auch heute noch nicht befriedigend gelost
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und hat 1971 zur Bildung einer TIAU-Arbeitsgruppe gefithrt. Simultane Messungen
mehrerer Observatorien fithrten bei diesem Unternehmen auf Unterschiede in By
bis zum Faktor 2. Der Reduktionsaufwand ist hier zweifelsohne viel geringer als bei
der photographischen Methode; dies erklirt im Wesentlichen die groflere ,,Beliebt-
heit“ dieses lichtelektrischen Polarimeters.

Die Schwierigkeiten in der Erfassung des magnetischen Feldvektors (also in der
Messung aller Stokes-Parameter) liegt nicht so sehr an dem zwangsldufig angestie-
genen apparativ-experimentellen Aufwand (die beiden rechten Teile der Abb. 4
und 5 zeigen 2 mogliche Konzepte fiir ein Vektor-Polarimeter), sondern in dem viel
geringeren MeBsignal fir die Stokes-Parameter Q bzw. U.

Nachweisgrenze fiir By, und By (in Anlehnung an Evans (1966))
Longitudinale Feldkomponente By (|B| cos y):

Die Beziehungen (2) zeigen, dafl wir im Falle schwacher Magnetfelder (und nur
solche betrachten wir hier) als Signal die durch die zweifache Aufspaltung 2 A4y

bedingte Intensitatsinderung messen. Mithin diirfen wir fiir das relative Signal
(dI/I)y, (zirkularer Polarisationsgrad) schreiben:

dr Al Ak
@Dy = —Zwgoosy 5, V=5, v = i (3)

Wir nehmen fiir das Linienprofil ein GauBlprofil an und setzen den Mef3spalt an die
Stelle, wo (dr/dv) den Maximalwert hat und erhalten

(dI/I), = 1,7 vg r¢ cos y (ro = Resteinsenkung)

Fiir die magnetisch aufspaltende Linie 4 5250 mit g = 3 und A1, = 42 m A folgt
letztlich:
(dI/T);, =9,4-10"* |B|cosy = 9.4 -10~%- By, 4)
Transversale Feldkomponente By (|B|siny):
Die Beziehungen (2) liefern in diesem Fall fir das relative Signal (dI/I); (linearer
Polarisationsgrad):
@IT)y = 0.5 o2 sin y G+ . (5)

Unter den gleichen Voraussetzungen wie oben, mit einem Mefspalt im Zentrum der
Linie 4 5250 erhalten wir:

(dI/I)p = 2.6 - 107 IB\2 sin? y = 2.6 - 1077 - B2 (6)
Tabelle 1
By, By (dI/T)y, (dI/T)y
500 Gs 47 9%, 6,20 9,
100 Gs 9,49, 0,26 %,
50 Gs 479, 6 1029,
10 Gs 0,99%, 2,6 1039,
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Da erfahrungsgemifl (auch mit lichtelektrischen Methoden), die MeBgrenze von
0,1 9% nicht unterboten werden kann, besagt der Vergleich in Tabelle 1, dafl wenig
Hoffnung besteht, den magnetischen Vektor genauer als auf +100 Gaull zu messen.

Es sei P die Anzahl der Photonen, die pro Sekunde auf 1 cm? der Teleskopoff-
nung fallen, O die effektive Teleskopdffnung (= Teleskopfliche X Quantenausbeute
der Gesamtapparatur) und t die Integrationszeit.

Dann ist die Anzahl der die beiden Signale bildenden Lichtquanten :
A, = (POt)-9,4-107%- B, Ap = (POt) - 2,6 - 1077 B2, (7)

Das Photonenrauschen R ist von der GroBenordnung (POt)!/2. Nehmen wir an, dal}

die Nachweisgrenze fiir beide Feldkomponenten B, y;, und By y;, erreicht ist, wenn
A/R = 2 ist. Dann folgt:

B, min = 2,1 - 103(POt)-1/2 By yin = 2,8 - 103(POt)~1/4 . (8)
Nun ist fir 4 5250:

1017
4 7 (AR)?

F ist hier die Abtastfliche in ecm? auf der Sonne, AE = Astronomische Einheit,
A2* = Breite des MeBspaltes in A und I;/I, = relative Linienintensitit an der MeB-
stelle. Mit 0,5 haben wir der Transparenz der Erdatmosphére Rechnung getragen.

Mit den Erfahrungswerten: AA*, = 0,1 A, (I3/15)r. = 0,6 (Linienflanken)
A2*p = 0,05 A, (I;/T)y = 0,4 (Linienzentrum) folgt dann:

B min = 6,4 - 103(FOt)-1/2 Br, pin = 1,6 - 106 (FOt)—1/4 . (10)

P=05- “F - A2* - (1L) (9)

Wihrend F (die Abtastfliche) und t (Integrationszeit) frei wahlbar sind, ist O fir
ein bestimmtes Instrument vorgegeben.

Fiir ein 40-cm-Teleskop (z. B. Locarno, Capri) ist O = 1256 - . Die Quantenausbeute q
eines Sonnenteleskops inklusive Spektrograph und Magnetograph ist von der GroBen-
ordnung 10-3 (siehe auch Deubner und Liedler (1969)), so daf wir letztlich erhalten:

By wmin = 6 - 108(Ft)—1/2 By ain = 1,6 - 108(F - t)-1/2, (11)

In Tabelle 2 haben wir die Integrationszeit von 1 sec (der Praxis entnommen)
gewahlt und die MeBgrenzen fiir verschiedene Meflflichen berechnet. Mit ,,Dauer*
ist die MeBzeit fiir ein Magnetogramm von 200" x 200” zu verstehen. In Tabelle 3
haben wir eine Mefgrenze von By y;, = 20 Gaufl gefordert und fiir die verschiedenen
MeBflaichen die dazu notwendige Integrationszeit sowie Dauer berechnet.

Tabelle 2 Tabelle 3

t = 1 Sek. Br ymin = 20 Gs
F 1" x 1”7 2" x2" 8" x§ F 1” x 1" 2" x2" 8" x§
By, Min 8 Gs 4 Gs 1Gs t 2h 30m 2m
Bryin 185 Gs 130 Gs 64 Gs Dauer ~102 ~1/22 20h
Dauer ~10b 25h 40m
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SOLAR MAGNETIC FIELD MEASUREMENTS
-LEIGHTON'S METHOD-
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Abb. 6

Es besteht mithin derzeit kaum Hoffnung, den Feldvektor mit einer Genauigkeit
von 420 Gs zu messen. Der einzige Parameter, den wir in der Hand haben, ist O
und dieser miif3te um ~102 erhoht werden, um bei akzeptablen MeBzeiten eine solche
MeBgrenze zu erreichen. Eine Vergroflerung von F iiber 8” x 8” ist sinnlos, da dann
siamtliche Feinstrukturen der Magnetfelder verschmiert werden.

Wir werden uns daher vorerst — aullerhalb von Sonnenflecken — mit der Messung
der longitudinalen Komponente begniigen miissen. Die Abb. 7 stellt zusammen-
fassend in Form eines InformationsfluBdiagramms die wesentlichen, die solaren
Magnetfeldmessungen verzerrenden bzw. verfilschenden Komponenten zusammen.
Der linke, untere Teil der Abbildung soll zusétzlich auf die Tatsache aufmerksam
machen, dafl auch dann, wenn die Korrektur der Einflisse der Matrix (A, T, P, C,
TH) zufriedenstellend gelingt, wir den Magnetfeldvektor in einer diinnen Schicht
von ~100 km gemessen haben, verglichen mit einer charakteristischen Skalenhoéhe
der Magnetfelder von 103—10° km.
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