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Einfihrender Uberblick

Die Sonne ist der Himmelskorper mit dem grof3ten EinfluBuanger Leben. Sie ist seit jeher
erforscht worden — die Beobachtung ihrer Positionen am Hehbareits in der Frihgeschich-
te wird durch archaologische Funde dokumentiert (Rugglésurdin, 2000). Kurz nach der
Erfindung des Teleskops wurden dunkle Flecken auf ihrer {@3lobe zuerst durch Galileo ent-
deckt und seither stets beobachtet bis zu ihrer Systemraing zwei Jahrhunderte spater. Po-
sition und Bewegungen von Sonnenflecken werden im Schrilegigdiagramm dargestellt, in
dem ein 11-jahriger Zyklus abzulesen ist. Das Auftaucham Flecken auf der Sonnenober-
flache wird durch mehrere empirische Zahlen ausgedriicgbé¢sondere die Wolfsche Zahl).
Die Entwicklung der Spektroskopie im 19. Jahrhundert famchabei der Sonne eine friihe An-
wendung, die so wichtige Ergebnisse wie die Entdeckung ddiids fur die Wissenschaft
lieferte (Kippenhahn, 1990).

Jedoch hat sich die Sonnenforschung noch nie so schnellakettivwie in der heutigen
Zeit. Die Erfindung entscheidender Instrumente (z.B. desk8pheliograph) und die rasche
Entwicklung der Physik seit dem spaten 19. Jahrhunderbglichte die Geburt der Sonnen-
physik wie sie heute betrieben wird. Aus der detaillierteesBung der Vorgange auf inrer Ober-
flache und in ihrer Atmosphare wird die Beschreibung pkglcher Vorgange nicht nur in
diesen Bereichen abgeleitet, sondern fur den gesamtem tevolutionare Fortschritte in der
Physik (vor allem Strahlungstransport und Magnetohydnadyik), immer feinere Apparaturen
und vor allem die Entwicklung von Weltraummissionen habenenBlickweisen auf die Sonne
eroffnet (Zirker, 2001). Immer leistungsfahigere Corgswnd immer grof3ere Datenspeicher
ermoglichen desweiteren eine immer schnellere Auswgrtiem Beobachtungen.

In der modernen Sonnenphysik wird somit eine Vielzahl vatriimenten und Techniken
verwendet, um eine grol3e Fulle von Informationen zu gearndie uns die Sonne liefert. Ziel
dieser Diplomarbeit ist es, viele von diesen heutzutagedi®& Sonnenforschung unentbehr-
lichen Methoden kennenzulernen bzw. sich anzueignen. faturch die Erforschung eines
Gebietes der ruhigen Sonne erfolgt. Meine Auswertung varbBehtungsdaten hat zu weite-
ren Kenntnissen tber die solaren Feinstruktur gefuhsbésondere sind Miniflamente und neu
auftauchender magnetischer Flusadl.emerging flux regions, EFRs) Gegenstand der Arbeit.

Fur diese Arbeit habe ich auf Beobachtungen der ruhigem&anrickgegriffen, die mit
dem Dunn Solar Telescope (DST) am National Solar Obsew@&80) in Sacramento Peak,
New Mexico, am 25. und 26. Mai 2008 durchgefuhrt wurden.dbuttie Auseinandersetzung
mit dem Aufnahmeprozel3 der Bilder habe ich mich mit den Asgpekeschaftigt, die fur die
Gewinnung von aussagekraftigen Daten beriicksichtigtigremiissen. Hierbei geht es vor al-
lem um die spezifischen Charakteristiken eines Sonnektgdesund den negativen Einflul3 der
Turbulenz in der Erdatmosphare auf die Bildqualittidl. seeing). Auch wurde die Korrektur
dieser Storungen behandelt, sowohl durch den sinnvoliand&s Teleskops und die Wahl ge-
eigneter Detektoren (CCDs) als auch durch die Anwendund@echniken der adaptiven Optik,
insbesondere der hier verwendeten Shack-Hartmann Methode



Diese beiden Beobachtungstage haben insgesamt Aufnahonesirei verschiedenen Re-
gionen der ruhigen Sonne geliefert: einer EFR am 25. Mai uvel erschiedenen Minifila-
menten am 26. Mai 2008. Diese sind in verschiedenen Spe&teathen aufgenommen wor-
den: im chromospharischen G-Band (Zentralwellenlarage480,5 nm) zur Lokalisierung der
erwinschten Strukturen und in drei ausgewahlten Linienspektropolarimetrischen Analy-
se. Das sind die chromospharischen Liniem (A 656, 3 nm) und Cal (A854,2 nm) und die
photospharische Re.inie (A630,15 nm). Eine hohe spektrale Auflosung wurde durch die An-
wendung eines sehr leistungsfahigen Spektrometersletrei.h. es wurde ddaterferometric
Bidimensional Spectromet@BIS) benutzt. Fur ein volles Verstandnis seiner Arbaiise ha-
be ich mich mit den Prinzipien der Vielstrahlinterferendutes Fabry-Pérot Interferometers
vertraut gemacht.

Bevor aber Wissenschaft mit diesen Daten gemacht werdemtécomuf3te ich in den aus-
gewahlten Bildern zunachst die atmospharisch bedmygéezerrungen korrigieren. Dafur habe
ich verschiedene Rekonstruktionsmethoden kennengeledann ausgefuhrt. Nach der Kali-
brierung der Rohdaten habe ich die verschiedenen Seefagt&hacheinander korrigiert: zu-
erst den Bildversatz, danach die differentielle Bildbewsgund letztendlich die kleinskaligen
Bildstorungenéngl.blurring). Hier habe ich mich insbesondere mit den Begmiffen Kontrast
und Isoplanatismus befasst, und mich mit der Kreuzkoigeiatls vielseitigem wissenschatftli-
chem Werkzeug auseinandergesetzt. Die Bildrekonstmuktiocde mit der Anwendung von der
Speckle Masking Methode auf die Zeitserien von Bildern inB&d und von einem Entzer-
rungsalgorithmusgngl.destretching) auf die Schmalbandbilder (Filtergrammejeabhlossen.

Nachdem ich mit den verschiedenen Erscheinungsformendkeliger Magnetfelder in
der ruhigen Sonne, und auch mit deren zeitlichen Entwigklertraut gemacht habe, habe
ich in dieser Arbeit gelernt, eine systematische wisseaflcdthe Datenanalyse durchzufuhren.
Die Geschwindigkeits- und Magnetfelder in den beobacht®egionen konnte ich nach An-
wendung vomrLocal Correlation TrackingLCT) Algorithmus und einem von Dr. Alexandra
Tritschler am NSO entwickelten spezifischen Spektropalatiiecode quantitativ analysieren.
Dadurch konnte ich Rickschlisse tiber die Dynamik debaeloteten Phanomene und ihrer
magnetischen Konfiguration gewinnen. Die Arbeit hat mirtestiin einen tieferen Einblick in
die Multispektralanalyse der Sonne ermoglicht.

Die wissenschaftliche Zielsetzung dieser Diplomarbett dlzer auch eigene Bedeutung.
Die bis vor kurzem schwer detektierbaren kleinskaligearféimiene auf der Sonne, die hier be-
schrieben werden (EFRs und Minifilamente) kbnnen zusammieweiteren Phanomenen wie
ephemeralen Regionen dazu beitragen, in der Sonnenforgatach offene Fragen zu beant-
worten. Folgende Fragen standen im Mittelpunkt der voelieten Arbeit:

e EFRs werden als magnetische Schleifen erklart, die voiKdavektionszone her durch
die Photosphare aufsteigen. Die Biindel vam FHlamenten zwischen den beiden Polen
dieser Regiongngl.arch filament systems, AFS), beziehungsweise die Gesclykie
ten der aufsteigenden Flussrohren unterstiitzen dietshsH3 stellt sich die Frage, wie
aus dieser Situation eine magnetische Konfiguration drisiee die Bildung von Mini-
filamenten entlang der Neutrallinie zwischen den EFR Palerdglicht.

e Weitere Fragen betreffen die Prozesse, die fur ihre Ektwig und Dynamik verant-
wortlich sind. Diskutiert wird insbesondere die Enbringwon Materie in ein Minifila-
ment, und die Rolle der Bewegungen seiner Ful3purgktgl(footpoint shuffling) bei der
Freisetzung von Energie, die z.B. in einer Eruption des filaments enden kann. Der
Einfluss des umgebenden Magnetfelds ist dafur ein Satljiisskt.



e Am Ende ihrer Existenz konnen Minifilamente entweder aihfanit dem Hintergrund
der ruhigen Sonne verschmelzen oder es kommt zu einer BrupWahrend nach der
Eruption grof3skaliger Filamente Strahlungsausbriengl(flares) und koronale Mas-
senauswirfegngl. coronal mass ejections, CMESs) folgen konnen, stellt siehFdage
nach dem Einfluss eruptiver Minifilamente. Gibt es ein Skahgsgesetz zwischen grol3-
und kleinskaligen Filamenten?

¢ Minifilamente konnen sich in Gebieten gemischter Pdariiéfinden, die in aktiven,
aquatornahen Breiten liegen. Sie konnen aber auch bendgnetischen Inversionslinie
entstehen, die diese aktiven Gebieten von den unipolardietga in den Polregionen

der Sonne trennefigl. polar crown filaments). Wie unterscheiden sich beide Typmn v
Minifilamenten?



Kapitel 1

Die Feinstruktur der ruhigen Sonne

Die ruhige Sonne besitzt trotz ihres Namens eine ganze Fah kleinskaligen Phanomenen,
die beispielsweise in der starken chromospharischenrpbisaslinie Hx (A 656,3 nm) erkenn-
bar sind. Auch wenn diese Strukturen nicht die hohen Magltktf von Flecken aufweisen,
sind sie doch fur die Aktivitat in den oberen Schichten 8enne verantwortlich, wobei Gebie-
te entgegengesetzter Polaritat eine wichtige Rolle spiebolche bipolare Erscheinungen ste-
hen im Zusammenhang mit dem Phanomen der Ausloschung aigsetischen Flussesr(gl.
cancellation). Magnetische Elemente unterschiedliclodarRat bewegen sich scheinbar auf-
einander zu. Das kann auf magnetische Rekonnexion hinmetseist aber auch moglich, die
DurchstoR3punkte einer aufsteigendetfidrmigen, beziehungsweise absteigendefdrmigen
Flussschleife zu beobachten. Nach diesem Prinzip werdémizebigen magnetischen Regio-
nen engl.ephemeral regions, ERS) vielfaltige Wechselwirkungehmagnetischem Fluss in
ihrer Umgebung beobachtet. ERs kdnnen insbesondere egeeifeldkonfiguration erzeugen,
in der Minifilamente entstehen. Ihre weitere Erforschungisgenstand dieser Diplomarbeit.

1.1  Minifilamente

Bei der Beobachtung der Chromosphare, wie zum BeispieeirHtdr Linie, fallen sowohl in
ruhigen als auch in aktiven Gebieten sogenannte Minifilaenanf (Wanget al, 2000). Mit
einer durchschnittlichen Lange von 20 Mm, einer Dicke viwiaze2 Mm und einer Flache von
10’ km? sind diese Strukturen als dunkle, langliche und relatairid Plasmabdgen zu erken-
nen. Sie befinden sich bevorzugt in der Nahe von kleins&aligipolaren oder multipolaren
Magnetfeldern. In der Regel liegen sie Uber der magnetis®teutrallinie zwischen Gebieten
mit entgegengesetzter Polaritat. Es kommt aber auch maadolor, dass sie beide Regionen
verbinden. Ihre relativ kurze Lebensdauer (weniger ale &tunde) erschwert ihre Detektion
und die Verfolgung ihrer zeitlichen Entwicklung. Waegal. (2000) fanden in Zeitserien von
raumlich hochaufgelostenddFiltergrammen 88 Minifilamente in 13-stiindiger Beobaaolys+
zeit. Dies entspricht einer Anzahl von 6.200 Minifilamenéerh der Sonnenoberflache pro Tag.
Dieser Wert ist allerdings um einen Faktor 10 grof3er alsenAtbeit von Hermans & Mar-
tin (1986), was auf eine hohere Auflosung zuriickgefibutde. Als eruptive Minifilamente
wurden Objekte aufgezahlt, die in ihrer Entwicklung detéé Verdunklung, Expansion und
laterale Beschleunigung gezeigt haben.

Minifilamente entstehen aus ahnlichen magnetischen Koraigpnen wie andere klein-
skalige chromospharische Strukturen, wie z.B. Makraglpik, kleine punktformige Flares im
Rontgenbereichengl. X-ray blinkers) oder kurzlebige magnetische Regionen.ddaterden
sie haufig mit ihnen in Verbindung gebracht. Durch das @igéwvicht zwischen magneti-

4



Abbildung 1.1: Die Entwicklung eines bogenformigen Mikaifnents (weil3er Pfeil um
16:55 UT) wird in dieser Sequenz von Filtergrammen verfolgr Unterschied in der ma-
gnetischen Konfiguration vor und nach der Erscheinung desfiMiments wird in den beiden
Magnetogrammen am Anfang (16:10 UT) und am Ende (23:28 Ui X diserie verdeutlicht.
Dunkle und helle Gebiete besitzen unterschiedliche mayphet Polaritat. Der weil3e Skalen-
strich unten rechts entspricht’20

Bildquelle: Abbildung 2 in Wanget al. (2000)

scher Spannung in eingedellten Flussrohren und der aufetitss kilhle Plasma einwirken-
den Schwerkraft werden Minifilamente praktisch in den mégoken Feldlinien in der Chro-
mosphare bzw. unteren Korona aufgehangt. Wenn photosigché Plasmabewegungen dieses
Gleichgewicht destabilisieren, kann es zu Eruptionen vamfNamenten kommen. Die Erupti-
on eines Minifilaments startet in der Regel mit einer laealerschiebung und Expansion des
Bogens. Dann bricht dieser Bogen auf und seine Enden vensgbm Die eruptive Phase dau-
ert insgesamt etwa 30 Minuten. Viele eruptive Minifilamesited mit Orten des magnetischen
Feldes verbunden an denen sich bipolare Gebiete geggragstdschen, d.h. das Filament liegt
uber der magnetischen Neutrallinie. Es reicht aber aushveenn nur ein Ful3punkt darauf liegt.
Minifilamente zeigen nach Wargg al.(2000) verschiedene Entwicklungsmuster. Das haufig-

ste ist die komplette Eruption na€¥fnung der Flussrohre nahe seines hochsten Punkté® (sie
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Abbildung 1.1): Minifilamente wachsen langs der Neutrédlizwischen zwei Regionen unter-
schiedlicher Polaritat, meistens senkrecht zum trasslen Feld, und werden dann mehrfach
aktiviert, d.h. sie verdunkeln und verbreitern sich, umrdaber ihre Umgebung aufzusteigen.
In Abbildung 1.1 erfolgt die Aktivierung des Minifilamentsmul9:53 UT. Der nachste Schritt
ist ein Bruch am hochsten Punkt des Minifilaments, der dab#er wird. Die Ausldoschung
des Magnetfeldes und sehr kleine, fast punktformige Bl&dmnen dann detektiert werden.
An beiden Enden wird nun die im Filament enthaltene kiihledvia herausgeschleudert (um
20:01 UT und um 21:53 UT). Nach Ablauf dieser Sequenz koriterliche Minifilamente
erneut an der gleichen Stelle entstehen. In Abbildung Ihd sblche neuen Filamente um
21:23 UT und vor 22:36 UT zu sehen. Hier werden kurze Zeitespjektionen beobachtet
(um 22:00 UT und 22:46 UT).

Da Minifilamente und die ihnen zugrunde liegenden magretisdonfigurationen selbst
in kleinen Bildfeldern untersucht werden konnen, erwsish ihre Beobachtung mit IBIS als
vorteilhaft. Raumlich, zeitlich und spektral hochaufigtk Information kann so mittels zweidi-
mensionaler Spektropolarimetrie zum Vergleich mit théschen Modellen gewonnen werden.
In dieser Arbeit wird diese Technik zum ersten Mal auf die lBezhtung eines eruptives Mini-
filamentes angewandt. Dies ermoglicht einen detaillreBEmblick in die Wechselwirkung von
Plasmastromungen und Magnetfeld, sowie in die daraustieremden eruptiven Energiefrei-
setzungsprozesse. Die gesamte dabei freigesetzte kimesergie liegt fur ein Minifilament
mit einer abgeschatzte Masse vortKy in der GroRenordnung von ¥ (Wanget al., 2000).
Minifilamente schleudern Materie sowohl in die hoher gelegKorona als auch in nebenlie-
gende Netzwerkelemente hinein. Daher sind sie wichtigféterie- und Energietransport in
der Chromosphare. In diesem Kontext sind sie mit den khigé magnetischen Regionen eng
verbunden.

1.2 Kurzlebige magnetische Regionen

Kurzlebige magnetische Regionen (ERS) sind kleine Gebik¢emeistens eine bipolare ma-
gnetische Konfiguration haben. Bis auf Einzelfalle bild#a keine Flecken oder Poren. Im
Durchschnitt entstehen wahrend des Minimums des Sonkkrszgtwa 100 ERs pro Tag, die
eine nahezu homogene raumliche Verteilung zwischém\30nd 30 S aufweisen (Hagenaar,
2001). Sie kdnnen aber auch manchmal in extremeren Braititauchen (zwischen 35 und
55° S). ERs liegen bevorzugt in der Nahe der Rander von Sugreutgn (Harveet al, 1999).

Laut Harvey & Martin (1973) betragt die mittlere Lebenseiauon ERs etwa zwei Tage,
jedoch hat diese Zahl mit steigender MeRRgenauigkeit abbjgeren. Title (2000) gibt beispiels-
weise Lebensdauern von unter drei Stunden an. ERs entseWehl in der ruhigen als auch in
der aktiven Sonne. Ihre Haufigkeit verdoppelt sich watdes Aktivitatsmaximums. Dennoch
sind ERs in der aktiven Sonne neben viel grosseren Strtktschwer erkennbar. Die Beob-
achtung von ERs ist weiterhin aufgrund ihrer kurzen Lebauned schwierig. Dariiber hinaus
stehen in Hr Filtergramme Phanomene wie Plages und Fibrillen im Vauerd. Eine Mo-
mentaufnahme der magnetischen Aktivitat in der ruhigem®agibt Abbildung 1.2.

ERs entstehen als eine bipolare Einheit, wobei die beidda Rioht unbedingt gleich-
zeitig auftreten mussen. In ihrer Entstehungsphase wesgemeistens im Innenbereich von
den Zellen des chromospharischen Netzwerks detektieet urspringliche Grol3e betragt etwa
8,9 x 10° km entlang ihrer langsten Achse (Hagenaar, 2001). Zist&ehichsen beide Pole der
ER und entfernen sich gleichzeitig voneinander, mit Gesatiigkeiten von etwa 3 km s
Manchmal kommt sogar eine Fragmentation der wachsendemkhé Konfiguration von
kleinen magnetischen Regionen vor. Die Lange der ER ninonttis zum Durchschnittswert
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Abbildung 1.2: Dieses hochaufgeloste Magnetogramm degem Sonne wurde am 27. Febru-
ar 1997 mit dem Michelson Doppler Interferometer (MDI) arigmmen. Dieses Bild ist das

Mittel aus funf einzelnen Magnetogrammen, die in einentabestand von einer Minute aufge-

nommen wurden. Die Grauwerte decken den Bereich&00 G ab. Supergranulen konnen
grob erkannt werden. Sie sind von dichteren Konzentratiomegnetischer Flusselementen um-
randet.

Bildquelle: Abbildung 1a in Longcope & Parnell (2009)

von 2—4x 10* km zu (Martin & Harvey, 1979). Dabei steigt der magnetisches§® expo-
nentiell an. Hagenaar (2001) gibt als kleinsten We@:2 1018 Mx an. Mit einer Zuwachsrate
von 2,6 x 10 Mx s~1 nimmt der Fluss zu, wobei Maximalwerte veh~ 4,1 x 1070 Mx
beobachtet wurden. Ein Mittelwert vonIlx 10'° Mx wird abgeschatzt. Die Anlagerung von
magnetischem Fluss geschieht analog zu grol3skaligen iegder aktiven Sonne. Der fur die
Entstehung von ERs notige magnetische Fluss wird aus bhbagen Regionen genommen.

ERs zeigen spezielle Merkmale, die sie von anderen bipolRegionen unterscheiden.
Nur 60% der ERs zeigen die fur bipolare aktive Regionen det@& Orientierung. Eine ER
entsteht im Inneren einer Supergranule. Wahrend sictbigicen Pole mit der konvektiven Be-
wegung der Supergranule auseinander bewegen und sichaseleiR"der Supergranule (dem
sogenannten Netzwerk) nahern, kann sich jeder Pol mit bergtem magnetischen Fluss glei-
cher Polaritat zusammensetzen, oder anders herum mitelBtem entgegengesetzter Polaritat
ausloschen. Demzufolge verschwinden ERs nicht als Himheiim allgemeinen Fall der Feld-
ausloschung fur bipolare Regionen. Eine ER kann soganene Gebiet verschwinden, wobei
der gesamte magnetische Fluss zunimmt. Infolge dieser $¥eginkung der ER Pole mitihrer
Umgebung folgert man unter der Annahme einer gleichma3\geteilung der ERs auf der
Sonne eine kiirzere Lebensdauer fur ERs in der Nahe vowirskszentren oder Netzwerkele-
menten. Einen detaillierteddberblick gibt Livi et al. (1985).



Die Wechselwirkung mit lokalen Feldern fuhrt so zur Raiatder bipolaren Region und
letztendlich zu deren Vernichtung. Dies geschieht entweddech Ausloschung des magneti-
schen Feldes oder durch ein Abtauchen der Flussrohre irtdieosphare oder durch ein Auf-
steigen der Flussrohre in die Chromosphare. Der durcBRseeingebrachte magnetische Fluss
lagert sich in das Netzwerk ein. Nach 14 Stunden kdnnen ERgédsamten magnetischen Fluss
des Netzwerks ersetzen. Aus dieser recht kurzen Zeitskedadve Signifikanz von ERs fur die
Sonnenaktivitat ersichtlich.

1.3 Auslschung des magnetischen Flusses

Der magnetische Fluss taucht als bogenformige Flussnidurs der Photosphare auf. Die Bogen
ragen in die Sonnenatmosphare hinein (siehe Abbildung Kl8inskalige und kurzlebige bi-
polare Magnetfelder (ERs) tauchen haufig im Zellinnerem Sapergranulen auf und bewegen
sich daraufhin zu den Randern der Supergranule. Regiameenen neue Magnetfelder beob-
achtet werdengngl.emerging flux regions, EFRSs) sind hingegen langlebigesiaft sie sogar
die Vorlaufer von Sonnenflecken. Sonnenflecken entsteteaidkkretion von magnetischen
Flusselementen. Diese haufen sich vor allem an den Vertiméschen mehreren Supergranulen
an (siehe Abbildung 1.2).

Abbildung 1.3: Schematische Darstellung von magnetiséthessrohren, die aus dem Sonnen-
inneren auftauchen und die die Sonnenoberflache durarst@&im Auftauchen der magne-
tischen Schleifen verdrangen innenliegende Flussroau@enliegende magnetische Elemente.
Ist der magnetische Fluss grol3 genug, behindert das Magphdt#n konvektiven Energietrans-
port. Die Durchstof3punkte erscheinen daher als dunkle etsghe Knotengngl. magnetic
knots) oder als Porerigl.pores). Aus diesen starken Magnetfeldern kbnnen mit dieSoe-
nenflecken entstehen.

Bildquelle: Abbildung 1 in Zwaan (1985)

Auf der anderen Seite verschwindet magnetischer FlussgioRen verschiedener Polaritat
mit Raten von etwa 1-40 101" Mx hr~! (Livi et al, 1985). Ein GroRteil des magnetischen
Flusses verschwindet durch gegenseitige Ausloschengl.(cancellation). Es besteht ein dy-
namisches Gleichgewicht zwischen neuem Fluss in Netzwéekg ERs und EFRs und der
Ausloschung von magnetischem Fluss sowie dem Zerfall vagrmatischem Fluss in aktiven
Gebieten.



Gegenseitige magnetische Ausloschung ist also der dereimie Prozess fir den Verlust
von magnetischem Fluss auf der ruhigen Sonne. étfivl. (1985) charakterisiert ihn durch die
folgenden Merkmale:

e Annaherung von Fragmenten entgegengesetzter Pokugaerschiedenen Quellen (Netz-
werkelemente und Regionen innerhalb von Netzwerkzellen),

e Zunahme des Magnetfeldgradients zwischen diesen Fragmeaich nach deren maxi-
maler Naherung (im Extremfall bis zu ihrem Zusammentréffend

e langsame, stetige Abnahme des magnetischen Flusses Beadenente.

Dabei wird aber weder prazisiert, ob dem Fluss Magneifélichn entsprechen, die in die Pho-
tosphare abtauchem{Konfiguration) oder aufsteigemu{Konfiguration), noch erklart ob das
Verschwinden des Feldes durch magnetische Rekonnexiarsaeht wird.

In der Regel erfolgt die magnetische Ausloschung bis edleerbeiden Pole verschwin-
det. Dabei kbnnen Netzwerkelemente und insbesonderedeiRsh durch ein Zusammentref-
fen mit magnetischem Fluss gleicher Polaritat innerhatiereNetzwerkzelle verstarkt wer-
den. Gegenuber den relativ stabilen Netzwerkelementatagsmagnetische Feld beziehungs-
weise der magnetische Fluss innerhalb von Netzwerkzetbek seranderlich. Es gibt stetige
Ausloschung und Verschmelzung kleinskaliger magnegisBhemente. Ihr magnetischer Fluss
ist relativ klein. Deshalb beeinflussen nur die starkstemiente die magnetische Konfiguration
innerhalb der Netzwerkzelle. Durch ihre Wechselwirkung B#Rs oder zerfallenden aktiven
Gebieten konnen sie zur Fragmentation des dortigen Hidghkeen.



Kapitel 2

Teleskop und Instrumente

Nach der Einfuhrung in den Gegenstand dieser Arbeit wirdaer Weg von den Rohdaten bis
zu den wissenschaftlichen Ergebnissen aufgezeigt. Diesginnt amRichard B. Dunn Son-
nenteleskoDST), wo die hier verwendeten Sonnenbilder aufgenommexdevu Allgemeine
Merkmale des Teleskops und seine wichtigsten Apparateemezderst vorgestellt.

Anhand der aufgenommenen Bilder werden ausgewahlte @ereier ruhigen Sonne spek-
troskopisch untersucht. Feinere Strukturen aufzulosehibre Entwicklung zu analysieren,
stellt hohe Anspiiche an die spektrale, raumliche undicsit Auflosung. Diese konnen durch
den Einsatz von Fabry-Pérot-Interferometern als FiltErle werden. Dieses Gerat basiert auf
dem Prinzip der Vielstrahlinterferenz. Ein Blick auf daserferometric Bldimensional Spectro-
meter(IBIS), hilft, das Grundprinzip und einzelne Begriffe kwarzustellen.

Im gesamten Kapitel erweist sich eine Aufgabe als besondelgig, namlich den Einfluf3
der Erdatmosphare auf die Beobachtungsbedinguregegh. 6eeing) zu minimieren. Den ersten
Schritt dafur liefert das heutzutage fur die erdgebuedestronomische Forschung und insbe-
sondere die Sonnenforschung unentbehrliche Konzept daptAgn Optik. Mit deren Vorstel-
lung wird das Kapitel abgeschlossen.

2.1 Das Richard B. Dunn Sonnenteleskop

Um hochwertige Beobachtungen von Himmelskorpern durithran, werden sowohl eine An-
sammlung von moglichst viel Licht als auch eine groRthubg raumliche Auflosung benotigt.
Die OffnungD des Teleskops ist dafiir maRRgeblich, da sowohl die Sanankék = - (D/2)?

als auch das Auflosungsvermoger- 1,22- (A /D) bei Licht der Wellenlang@ damit korre-
liert sind. Leider wird der theoretische Wert vgrbei erdgebundenen Instrumenten selten er-
reicht, was auf den Einfluf3 der turbulenten Erdatmosphinigckgeht €ngl.seeing). Turbulen-

te Luftmassen storen den Gang der vom Himmel ankommenaénsitiahlen und verursachen
somit Bildverzerrungen. Dieses Problem ist bei Tagbediag/en besonders ausgepragt, da
die Erdoberflache durch die Sonnenstrahlung erhitzt wird konvektive Bewegungen in der
umgebenden Luft erzeugt werden.

Bei der Planung vonNational Solar ObservatoryNSO) in Sacramento Peak, New Me-
Xico (http://nsosp.nso.edu), wurde versucht, diese Storungen durch besondersiganst
Beobachtungsbedingungen zu minimieren. Das Observaiavurde daher in einer Hohe von
2.800 m Uber dem Meeresspiegel gebaut, was viel Licht uneheklaren, nahezu koronalen
Himmel garantiert. Ein Kiefernwald in der Umgebung sorgitesdin flr eine Dampfung der
Luftkonvektion. Trotz dieser Vorteile erwies sich das erBeleskop im Komplex, deBig Do-
me bereits in den spaten 60er Jahren als unzureichend éiBelbbachtung der Feinstruktur
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Abbildung 2.1: Querschnitt dd3unn Solar Telescope (linkehd Aul3enansicHtechts)
Bildquellen:http://nsosp.nso.edu/dst/images/tower.gif
http://www.lpl.arizona.edu/giacalon/SummerSchool07/images/Image3. jpg

der Sonne. Um dieses Hindernis zu iiberwinden war eineegedBfnung des Teleskops er-
forderlich. Diese Anforderung fuhrte im Jahre 1969 zum Bes heute nach Richard B. Dunn
benanntefvacuum Tower Telesco€TT). Flur nahere Details siehe Zirker (1998).

In der Nahe eines Abhangs plaziert, um Luftturbulenzeneraneiden, wurde das VTT als
ein Uber 250 Tonnen schwerer, dreizehngeschossiger miteiner Hohe von 41,5 m konzi-
piert, der sich zusatzlich noch 67 m tief unter der Oben#aerstreckt. Sein innovativer und
komplexer Aufbau basiert auf einer einfach gehaltenen @troktur von drei Spiegeln und ei-
nem evakuierten Lichtweg zwischen zwei Fenstern (sieheldintg 2.1). Damit ergeben sich
moglichst wenige Reflektionen, beziehungsweise eine Aufwing der Spiegel wird vermin-
dert. Die Abwesenheit von Luft im Lichtweg schliel3t Konvektinnerhalb des Teleskops aus.
Das gesamte optische System samt der Beobachtungsptattfiirl2 m Querschnitt hangt in
einer in Quecksilber liegenden Auflagerung nahe der TutzmspMit Hilfe eines Motors wird
die bei azimuthalen Montierungen auftretende Bildrotakiompensiert.

Das Sonnenlicht gelangt in den Turm durch ein 76 cm groRest&enahe der Turmspitze,
um die erwahnte lokale Turbulenz der Luft nahe des Bodengrueiden. Dort befinden sich
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Abbildung 2.2: Seitenansicht von IBIS. In den silbernendllgehausen befinden sich die FPIs.
Das dazwischen befindliche runde Gehause enthalt egrffatt mit Interferenzfiltern zur Wel-

lenlangenselektion.
Bildquelle:http://www.arcetri.astro.it/science/solare/IBIS photo. jpeg

zwei miteinander verschrankte Kugeln, ein sogenaniteeet Innerhalb des Turrets lenken

zwei bewegliche Spiegel mit 1,1 m Durchmesser das Lichaagttes evakuierten Rohres mit
1,2 m Durchmesser herunter zu dem tiefsten Punkt des Teeskm der Hauptspiegel mit

1,6 m Durchmesser das Licht dann zuriick zu dem auf Bodenbéfindlichen Beobachtungs-
raum reflektiert. Der gesamte optische Weg betragt 101 rs. Sxmnenbild, was sich daraus
ergibt, hat einen fur detaillierte Beobachtungen gedgm®urchmesser von 51 cm. Die Bilder
beziehungsweise Spektren kdnnen dann mittels einer C@mnefa aufgenommen werden, um
sie mit Hilfe des Computers auf Festplatte oder Magnetbargpeichern.

Das ankommende Licht kann mit Hilfe verschiedener Instmtmanalysiert werden. Das
Sonnenlicht kann mit einem rechnergesteuerten Schadtsyah Spektrographen oder an drei
zusatzliche Ports gesendet werden, die um das Zentradoditioniert sind.

Erwahnenswerte Postfokusinstrumente am Teleskop sind:

1. Eine leistungsfahigAdaptive OptiKAO): Ein Wellenfrontsensor befindet sich an einem
Pupillenbild, das mit dem Eintrittsfenster des Teleskopsjlgiert ist. Hier werden mit
einer schachbrettartigen Anordnung von Linsen Bilder viaem kleinen Ausschnitt der
Sonne erzeugt. Diese Bilder werden miteinander korraligdtaus dem Bildversatz kann
der Gradient der Wellenfront bestimmt werden. Die intetgi&Vellenfrontinformation
wird dann in Steuerbefehle an einen deformierbaren Spidgsisetzt, der ebenfalls im
Strahlengang mit der Eintrittspupille konjugiert ist. AnB® wurde in diesem Kontext
seit Ende der 90er Jahre die sogenai@itack-Hartmann-Technikerbessert. Mit dieser
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Methode ist eine raumliche Auflosung nahe der theoretis@eugungsgrenze selbst fur
moderates Seeing moglich. Ein neues AO-System wurde i2 206yestellt, um auch
Wellenfrontfehler hoherer Ordnung korrigieren zu komnBieses System soll hinsicht-
lich seiner Anwendung beim geplanten 4-Mefatvanced Technology Solar Telescope
(ATST) bis zum 100-fachen seiner jetzigen Komplexitattesntwickelt werden. Eine
weiterfuhrende Einleitung in die Anwendung von AO Systaraef die Sonnenforschung
(insbesondere am NSO) liefern Rimmeleal. (2003); Rimmele (2004); Rimmelkt al.
(2006).

2. DerHorizontale SpektrograpfHSG) ist ein einfacher Gitterspektrograph, der es entlang
eines Kreisbogens erlaubt, mit CCD-Kameras verschiedpakt®n im sichtbaren Wel-
lenlangenbereich aufzunehmen.

3. DasSpectro-Polarimeter for Infrared and Optical Regid®PINOR) kann fur achromati-
sche Polarimetrie im Wellenlangenbereich von 430 bis@.r60 betrieben werden. Dabei
konnen durch Kombinationen von verschiedenen Gittenamgen mehrere Spektrallinien
gleichzeitig beobachtet werden (Socas-Navatral., 2006).

4. DasDiffraction-Limited Spectro-PolarimetdDLSP) ist ein innovatives Gitterpolarime-
ter, welches in Zusammenarbeit mit défrgh Altitude ObservatoryHAQO) in Boulder,
Colorado entwickelt wurde. Es ist spezifisch auf die Anfoudgen solarer Spektropola-
rimetrie angepasst. Da Spektren nur Information entlamgrékaumkoordinate enthalten,
wird das Bildfeld mit einer Schrittweite von #.4bgetastet. Diese Abtastung wird eben-
falls vom AO-System Ubernommen (Sankarasubramagtiah, 2003).

5. DaslInterferometric Bldimensional Spectrome{@BIS) basiert auf einem System von
zwei Fabry-Pérot Interferometern und Interferenzfiltéta erreicht eine spektrale Auflo-
sung vorR= A /AA = 200000 fur Wellenlangen zwischen 580 und 860 nm. Es kann auch
als Polarimeter betrieben werden. Die kurze Belichtungsaa 20 ms “friert” praktisch
das Seeing ein. Im Gegensatz zu Gitterspektrographen mufemibildgebenden IBIS
die spektrale Information abgestastet werden. Dies gelsthiit einer Abtastrate von drei
Bildern pro Sekunde. Das Abtasten einer Spektrallinieusikle Polarisationsmessungen
kann somit innerhalb von etwa 1-2 Minuten erfolgen. IBI$diedurch Anwendung ver-
schiedener Bildrekonstruktionstechniken Daten naheldsretischen Beugungsgrenze
des Teleskops. Weitere Vorteile von IBIS sind ein groReschedeld von 80x 80 Bo-
gensekunden Querschnitt und grof3e Stabilitat. Die mdeiMéellenlangendrift (umge-
rechnet in Dopplergeschwindigkeiten) ist kleiner als 10this 10 Stunden.

Das DST zeichnet sich durch diese Flexibilitat bei derrumsentenwahl aus. Raum fur
eigene Instrumente steht ebenfalls zur Verfugung. Mit aem entwickelterVirtual Camera
System(VCS) konnen externe Detektoren an das KontrollsystenTdisskops angeschlossen
werden. Nahere Informationen Uber das VCS System unedésgplementierung fur dasd-
vanced Technology Solar Telescdp&ST) befinden sich in Wampler & Goodrich (2004).

2.2 Zweidimensionale Spektroskopie

Bei der spektroskopischen Sonnenbeobachtung besdhattigsich mit dreidimensionalen Da-
tensatzen: zwei raumliche Dimensionen entsprechenataréhoberflache und eine zusatzliche
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Abbildung 2.3: Vielstrahlinterferenz am Fabry-Pérotelfierometern und n’ sind die Bre-
chungsindizes innerhalb und aulRerhalb der Luftschichbeid der Abstand zwischen den
Spiegeln ist.

Bildquelle: Abbildung 3.2 in Bendlin (1993)

Dimension entspricht dem Frequenzgang des Sonnenspektidimkonnen hier einen spek-
tropolarimetrischen Datensatz als eine raumliche Anangrvon Spektren betrachten, aus de-
nen verschiedene Informationen wie beispielsweise Hatisiweeiten oder Linienaufspaltungen
extrahiert werden kdnnen. Daraus werden letztendlichsAgsen Uber physikalisch relevante
GrolRen in dem beobachteten Bereich entnommen — insbasoM@dgnet- und Geschwindig-
keitsfelder, sowie Druck und Temperatur.

Hieraus ergeben sich zwei Moglichkeiten, solche Dateszu gewinnen. In beiden Fallen
ist Schnelligkeit bei der Bildaufnahme extrem wichtig, daZtebige Prozesse (wenige Minu-
ten) auf der Sonne aufgelost werden sollen:

e Man tastet die Sonnenoberflache streifenweise mit eineekt8mraphen ab, so dass
fur jeden Streifen ein komplettes Spektrum entsteht. ®ldassische Methode hat eine
Schwache. Durch den Einflul3 der Erdatmosphare kann dasohabhtende Bild Giber den
Spalt verschoben werden. AulRerdem werden die verschiedembilder nicht gleich-
zeitig aufgenommen. Daher kann man auch keine prazisesa§jes tUber horizontale
Eigenbewegungen treffen, was die Verfolgung von zweidsiaralen Strukturen auf der
Sonne erschwert.

e Man nimmt Sequenzen zweidimensionaler Bilder in schmajerk®albereichen auf, bis
fur jeden Bildpunkt die entsprechende Fraunhoferlineonskruiert werden kann. Das
Abtasten dieser Spektralbereiche kann mittels eines Eittdrs durchgefiihrt werden,
was aber auf Kosten der spektralen Auflosihgeht. Die hier erreichbaren Werte von
R~ 10* sind wesentlich niedriger als die eines Spektrographentlide bessere Ergeb-
nisse erreicht man mit einem hochauflosenBehbry-Perot-Interferometerwelches mit
R~ 10° ein ahnliches Aufldsungsvermodgen wie Gitterspektrplyea liefert.
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2.2.1 Vielstrahlinterferenz und Spektroskopie

Auf der Suche nach einem schmalbandigen und lichtstarkesr Rutzten Charles Fabry und
Alfred Pérot im Jahre 1897 die Vielstrahlinterferenz. $2igyelingt durch zwei ebene, hochre-
flektive Spiegel, die eine Luftschicht der DiclleeinschlieR3en (siehe Abbildung 2.3). Wenn ein
monochromatischer Strahl auf den ersten Spiegel mit denk&Vai trifft, wird er geteilt, wo-
bei ein Teilstrahl reflektiert und der andere transmittiertl. Der transmittierte Lichtanteil wird
den zweiten Spiegel mit dem Wink@lreffen, wo eine weitere Strahlteilung stattfindet. Der nun
zurlickreflektierte Teilstrahl wird dann abwechselnd vemcdersten und dem zweiten Spiegel
weiter geteilt, so dass alle die am zweiten Spiegel tratEmén Anteile des urspriinglichen
Strahls miteinander interferieren. Das durchgelasseci# Wird von der Linsé. eingesammelt
und zum DetektoP gefuhrt (hier eine CCD-Kamera).

Fur eine detaillierte theoretische Beschreibung wirdpeisweise auf Born & Wolf (1959),
Hernandez (1988) und Vaughan (1989) hingewiesen. Diefalg Darstellung folgt im Wesent-
lichen Lauterborret al. (1993) und Bendlin (1993). Dabei werden Spiegel gleichdleR®ns-
und Transmissionsgrade berticksichtigt. Phasenspnimgeverschiebungen werden vernach-
lassigt. Eine ebene Welle breitet sich in der Zeit z-Richtung mit der Amplitudé\s aus

Ee = Ee(zt) = Ac exp(ikz—iwt) (2.1)

und trifft auf den Spiegel mit Amplitudenreflexionsgi@dnd Amplitudentransmissionsgrad
wo sie geteilt wird. Dabei gilt wegen der Energieerhalt®g- T2 = 1. Die neuen Amplituden
sind Ar fur den reflektierten Anteil unéy fUr den transmittierten Anteil

R = Ag/Ac  bzw. (2.2)
T = At/Ae . (2.3)
Wellen, die nach mehreren Reflektionen entstehen, lasslemedtursiv ermitteln:
En = En_1R? exp(ik2d)
= Eg T? RV exp(ikd) exp(ik2(n—1)d) , (2.4)
wobeiEg = E¢(0,t) undn = 2, 3... Diese Wellen werden nun hinter dem zweiten Spiegat-ube
lagert. Das gesamte vom Spiegel ausgehende Feld wird dann

Ea = 5 En=EewT?exp(ikd) S R™exp(ik2(n—1)d)
n=1 n=1

1
_ 2 -
= Eeo T exp(ikd) 1-Reexp(kzd) (2.5)
woraus sich mit
le = EcE:=EgE), und (2.6)
o0 = kad (2.7)
die mef3bare Ausgangsintensitat= E; E; ergibt
1
_ * 4
s = Bl T A R exn(i8)) (1= R exp(=i3))
= 1o T? ! =1 T4 !
% 1+RF-2RZcos8  ° (1-R2)2+4R? sind(5/2)
= le . (2.8)

1+ (12F;2)2 Sin2(8/2)
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Abbildung 2.4: Verlauf der Airy-Funktion fur verschiedeWerte der Reflexivitat, im Original-
bild als# bezeichnet, und vom Verhaltriszwischen Linienabstand und Halbwertsbreite.
Bildquelle: Abbildung 3.3. in Bendlin (1993)

Bevor man Eingangs- und Ausgangsintensitat vergleichtden mehrere Grol3en eingefuhrt.
Aus dem Verhaltnis des Abstands zweier Transmissionsmaxu ihrer Halbwertsbreite

2R \?
F= <1_ R2> (2.9)
wird die sogenanntBinessedefiniert
F
F = % . (2.10)

Die Phasendifferenz lasst sich verallgemeinert daestells

0= A;\—n nd cosf . (2.11)

So ergibt sich die Interferenzordnung als

E B 2nd cosd
2T A

Somit kann der Intensitatstransmissionsgfatherechnet werden. Dieser Zusammenhang ist
auch alsAiry-Funktionbekannt:

(2.12)

la 1
le 1+F sird(5/2)

T — (2.13)

Maximalwerte der Airy-FunktionT; = 1) werden bei ganzzahligen-Werten und Minima
bei halbzahligemm-Werten erreicht. Bei wachsender Reflexivitat werden diecblaR3bereiche
immer schmaler und scharfer und die Minima nahern sichali Nufgrund dieses Profils wird
das FPI auch als “Kammfilter” bezeichnet (siehe Abbildury).2.
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Bisher wurde der EinfluR von Streuung und Absorptiorernachlassigt. Beide bringen
jedoch Verluste, die sich auf die Transmission Uibertragen

la A \? 1
=5 <1_ 1—R) 1+F sir?(6/2) (219)

wobei die Reflexivitat des Spiegdts= r ist. Der Begriff von Finesse kann entsprechend erwei-
tert werden — zuerst wird das Reflexionsvermogen der Skiikge die absorptionsunabhangige
Reflexivittsfinessausgedrickt

_ R

~1-R
Die unvermeidliche Krimmung der Spiegel wird dann in Béattendefektfinessép erfalit,
wobei der Wertp in der vom Hersteller angegebenen Ebenheit der Platfgrenthalten ist

IR (2.15)

Fp=p/2 . (2.16)

Beide Einflusse werden letztendlich in der effektiven Bseezusammengefaldt

_R\2 -1/2 -1/2
G I ) (2.17)

R p? TR’ Tp°

Hier wird deutlich, dass sich eine Steigerung der Reflexivpositiv auf die Finesse auswirkt
aber negativ auf die Transmission. Entsprechend der waskaftlichen Anforderungen an das
Instrument missen daher Kompromisse fur die AbsorptrahRieflexivitat gefunden werden.
Das spektrale Auflosungsvermogen des Spiegelsystetes bai nahezu senkrechtem Licht-

einfall

A 27nd

A A
Der sogenannte freie Spektralbereich (FERyl.free spectral range) ist der Abstand zwischen
zwei Transmissionsmaxima

(2.18)

2

)\ or
FSR= 7 =0AF . (2.19)

Im Gegensatz zum Auflosungsvermogen nimmt der FSR bei seaclem Plattenabstand ab.
Fur grofRe Werte vod konnen Ordnungsiiberlappungen auftreten.

2.2.2 Das Fabry-Rerot Interferometer

Nach diesem Funktionsprinzip entwickelten Fabry und PéiroInterferometer, was aufgrund
seiner Prazision und Vielseitigkeit bis heute fur speftlarimetrische Messungen benutzt
wird. Im Spezialfall einer doppelseitig verspiegelten splatte beziehungsweise zweier raum-
fester aber durch piezoelektrische Elemente gegeneindredesglicher Spiegel spricht man
von einemEtalon DasFabry-Pérot InterferometeFPI) besticht durch seine grol3e mechani-
sche und thermische Stabilitat. Obwohl seine Qualitatjgdem seiner Spiegel bestimmt wird,
zeichnet es sich im allgemeinen durch grofl3e raumlich#dictes und spektrale Auflosung aus.
Tatsachlich bietet ein FPI-System eine ahnliche spkk&aflosung wie ein Gitterspektro-
meter aber mit weniger Absorption des Lichtes. Dadurch emidirzere Aufnahmen moglich.
Somit kann eine bessere zeitliche Auflosung erreicht wer8ehliel3lich zeichnet sich das FPI
durch die Leichtigkeit und die Genauigkeit aus, mit denen etiwiinschte Wellenlange ein-
gestellt werden kann. IBIS deckt beispielsweise einen Sakblereich von 580-860 nm ab.
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Abbildung 2.5: Das Transmissionsprofil eines FPIs wird neit Airy-Funktion beschrieben.
Die rote Kurve gehort zu einem FPI mit einem Plattenabstead, 00017 mm, die blaue Kurve
entsprichd = 1,30009 mm. Das Gesamtprofil von den beiden gekoppelten FRisde Linie)
ergibt sich aus der Faltung der beiden Kammprofile. Mit dgatdhmischen Darstellung wird
die Effektivitat des Prinzips besonders deutlich: Das pdanaximum wird schmaler und die
Nebenmaxima werden auf hochstens 5% der maximalen Trassmireduziert. Desweiteren
gehtdie Transmission zwischen den Maxima im freien Splidraich auf beinahe Null zuriick,
d.h. der Falschlichtanteil ist signifikant kleiner.

Seine spektrale Auflosung betragt 200.000-270.000. DlaéeRl betragt 80 x 80" und ein
Wellenlangenschritt wird in etwa 20 ms eingestellt (figitere Informationen siehe Cavallini
(2006)). Um eventuelle Beitrage durch Falschlicht in é&x@m Interferenzordnungen zu verhin-
dern, wird ein Interferenzfilter vor den FPIs eingefugels Abbildung 2.6).

Der Aufbau von IBIS enthalt mehrere Lichtwege, die durck BRI wie folgt verlaufen (vgl.
Abbildung 2.7):

e Hauptstrahlengangder vom AO System ankommende Lichtstrahl lauft Uber deiedel
m1 mit Pupillenbild vor der Linsé&.0, dann Giber den Spiegei2 mit Sonnenbild auf die
BildfeldblendeFS, den Achromatei1, den SpiegeM1 und die Achromateh?2-L3 fur
die Kollimation beider Bilder. So trifft das Licht auf die &2 zwischen denen sich das
FilterradFWH befindet. Die Spiege¥12 und M3 leiten den Ausgangsstrahl auf den CCD
DetektorCCD1. Zur Prufung der FPI-Stellung wird ein Teilstrahl vom $itailer BS2
abgegriffen und auf die Videokamerfd/2 geleitet.

e ReferenzstrahlenganBer StrahlteileBS1 mit elektronischem VerschluiS greift Licht
fur Echtzeitbeobachtung der atmospharischen Bedingumg TV5 und Breitbandauf-
nahmen inCCD2 ab.

e Kontinuumslampenstrahlengarigne HalogenlampEL mit einem Spektrum ohne Spek-
trallinien erzeugt mit der Transferoptid ein Lichtbindel mit den selben Charakteristika
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Abbildung 2.6: Obwohl bei einem doppelten FPI die Nebenmaxin der Nahe des Haupt-
maximums effektiv unterdriickt werden, konnen in gr@Bé&mntfernung Transmissionsmaxima
auftreten, die den Falschlichtanteil wieder erhohenngeaKurve). Aus diesem Grund wird
ein Interferenzfilter vor die FPIs gesetzt (grine Kurveg W/irkung des Filters wird nach der
Faltung seines Profils mit der Transmissionskurve des dgppEPIs offensichtlich (braune
Kurve). Nur wenige, zur ausgewahlten Frequenz sehr nalself@htmaxima werden mit ei-
ner relativen Transmission von hochstens einem Tausardisichgelassen.

wie im Hauptstrahleingang. Die Spiegdb-+MS3 stellen das Bild in den Fokus vdr8.
Der senkrechte Lichteinfall auf die FPI Spiegel wird mitdles Nebenstrahls vdst3
zur Videokamerdl V3 beziehungsweise vom Diaphragmazur Videokameral V4 ge-
pruft. Das Signal wird zur Justierung vavi9 auf den PhotoverstarkétMT oder zur
Videokameral' V1 uber das Linsenrad/V geleitet.

e LaserstrahlengangZur Prufung der Parallelitat der FPI Platten wird daditieom Laser
Uber den SpiegdV17 auf den Hauptstrahlengang gesteuert. Nach dem Durchganl du
die FPIs wird das Laserlicht Uber eine Linse in der HaltgrlWv auf die Videokamera
TV1 fokussiert.

Ein FPI-System kann prinzipiell auf zwei Weisen im optisti&/stem montiert werden,
namlich klassisch oder telezentrisch. Bei der klassis¢hentierung wird das FPI in ein Pupil-
lenbild gestellt, wobei das Objektbild im Unendlichen tiegd die ankommenden Lichtstrah-
len kollimiert sind. Bei der telezentrischen Montieruregli das FP1 dagegen in der Fokalebene,
wobei sich das Pupillenbild wiederum im Unendlichen befinagwl jeder Punkt des empfange-
nen Bildes einem Lichtkegel entspricht. Obwohl die telédsch gewonnenen Aufnahmen im
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Abbildung 2.7: Schematische Darstellung der IBIS Optike Bauptstrahlengang ist als durch-
gezogene Linie dargestellt. Hilfsstrahlengange sindyaldrichelte Linien eingezeichnet. Be-
wegliche optische Elemente, die entweder in den Strahfepgmgefigt oder herausgenommen
werden konnen, wurden als transparente Strichzeichmuhgrgestellt. Die optischen Elemente
werden mit folgenden Abkirzungen bezeichnet: Strakelt&b1— BS3, Steuerung und Kondi-
tionierung des Laserlich®BST, CCD DetektorCCD, elektronischer VerschluRS, Fabry-Pérot
InterferometefFPI, BildfeldblendeFS, FilterradFWH, HalogenlampeilL, achromatische Lin-
senL1-L4, Radhalterung fur LinsedVV, SpiegeM1-M14 undm1-—m3, Photoverstarke?MT,
TransferoptikRL, und Videokamerd V.

Bildquelle: Abbildung 4 in Cavallini (2006).
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allgemeinen eine bessere Bildqualitat erreichen (Scbar2006), ist die spektrale Giite ebenso
entscheidend fur die richtige Platzierung der FPIs. Hieregsen sich die feinskaligen Unre-
gelmafigkeiten der Spiegelplatten als wichtig, die belspeise spektrale Homogenitat und
Strahlverbreiterung beeinflussen (Cavallini, 2006). Dés&ische Montierung erfordert hier ei-
ne weniger aufwendige Korrektur und alle Bildpunkte zeigergleichen Transmissionsprofile.
Deshalb wurden die FPIs in IBIS klassisch montiert.

2.3 Adaptive Optik

Die erdgebundene Sonnenbeobachtung wird durch die turteltEgdatmosphare beeintrachtigt.
Selbst unter sehr guten Bedingungen erreichen die meisgebd@htungen nur eine raumli-
che Auflosung, die der eines beugungsbegrenzten Teleskidgsner Offnung von ca. 10 cm
entspricht. Um eine raumliche Auflosung von’0OzL erreichen, welche in etwa der Druckska-
lenhohe oder der mittleren freien Weglange der Photameei Photosphare entspricht, miissen
Verzerrungen der ankommenden Wellenfronten korrigierteme. Dies kann entweder in Echt-
zeit mit Methoden der Adaptiven Optik (AO) erreicht werdeteoes konnen nachtraglich Bild-
rekonstruktionstechniken angewendet werden.

Das Sonnenlicht breitet sich von jedem einzelnen Punkt denéoberflache aus und zwar
in Form einer Kugelwelle. Aufgrund des grof3en Abstands ei@s Sonne und Erde kann der
Krimmungsradius der ankommenden Wellen als nahezu uobratigesehen werden und das
von der Sonne ankommende Licht kann somit als paralleletletmener Wellen aufgefal3t wer-
den.

Das bedeutet aber nicht, dass ebene Wellenfronten auf teskdp treffen. Aufgrund ver-
schiedener Faktoren, wie der Einflul3 von Winden (insbegsendies Jet Streams) und lokaler
Turbulenz nahe am Boden, missen sich die ankommendenn/ifelE@nem sehr heterogenen
Medium ausbreiten, wobei sich ihre optischen Wege star&raaheiden konnen. Temperatur-
schwankungen in der Luft fihren zu einem inhomogenen Bnegsindex. Daher werden Bilder
von astronomischen Objekten wie der Sonne nur verzerreaofgmen. Selbst unter guten Be-
obachtungsbedingungen erfahren kleine Ausschnitte dereS8torungen, die aber bis zu einer
gewissen Grof3e des Gebiets identisch sind. Diese Austetugirden isoplanare Gebietngl.
isoplanatic patches) genannt. Der WinKgl der dieser Gebiete umfal3t, heil3t dementsprechend
anisoplanarer Winkel.

Das Gesamtbild der Sonne erscheint also gestort. Dahardkamaumliche Auflosung eines
erdgebundenen Fernrohrs nie ihren theoretischen Greheweichen. Der Fried-Parametegr
beschreibt Beobachtungsbedingungen, bei denen ein delesk Offnungrg gerade seeing-
begrenzt ist. Das heifl3t, selbst ein grol3eres Teleskagrtikéine hohere raumliche Auflosung.
In der Sonnenphysik gelten bereits Fried-Parameteryen 10 cm als gutes Seeing. Heutige
Sonnenteleskope habé)ﬁnungen von etwa 50 cm bis zu einem Meter. Sonneneleskepe d
nachsten Generation werd&ffnungen von 1,5 Metern (GREGOR) oder sogar 4 Metern (Ad-
vanced Technology Solar Telescope) haben. Nur mit deruSsbltechnologie der Adaptiven
Optik ist es moglich, das volle Leistungsvermogen didsdeskope zu erreichen.

Die Aufgabe von AO Systemen ist die Korrektur gestorter lévdéronten, die auf unter-
schiedlichen optischen Wegen von der Lichtquelle (Sonne)laleskop eintreffen. Die Pha-
senunterschiede zwischen den ankommenden Wellenfromigjenen einer idealen, ebenen
Wellenfront werden durch einen einzelnen oder mehreregearinete Wellenfrontsensoren
gemessen. Letztendlich Ubersetzt ein Prozessor in HEthteeggestorten Fronten in Eingangs-
signale fur die Stellelemente eines deformierbaren ®ge®ieser Spiegel korrigiert die Form
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Abbildung 2.8: Aufbau eines AO Systems. Die durch die Atnidsp verzerrten Wellenfronten
werden in Echtzeit durch die Korrektur eines deformierba@piegels in ebene Wellenfronten
zuriickgefihrt.

Bildquelle: Abbildung 4.1 in Sailer (2006)

der ankommenden Wellenfronten. In Abbildung 2.8 wird defbfaw eines AO Systems darge-
stellt. Dieser stimmt mit jenem des AO Systems am DST Uherei

In der Sonnenphysik wird bisher aus technischen Grindenrait der Eintrittspupille kon-
jugierte AO eingesetzt. Hier werden Phasenunterschiedaer Ebene gemessen, die mit der
Eintrittspupille optisch konjugiert ist. Am DST wird die &tk-Hartmann (SH) Technik benutzt.
Das einfallende Licht trifft auf eine Matrix kleiner Linsgengl. lenslets), die sich in einem
Pupillenbild befindet. Jede Linse erzeugt ein Bild einesnklie Gebietes~10"-20") auf der
Sonne. Gestorte Wellenfronten ergeben einen Versaterdsafsler, der ein Mal3 fur die Verfor-
mung (Gradient) der Wellenfronten ist (siehe Abbildung)2l¥ie Bildverschiebungen werden
mittels Kreuzkorrelation mit einem Referenzbild erredhr&H Sensoren funktionieren nach
Tatarskii (1971) wellenlangenunabhangig. Aufgrundeeskonnen sie auch mit breitbandigem
Licht betrieben werden und erlauben die Wellenfrontmegswsgedehnter Objekte, ohne sich
auf isoplanare Gebiete beschranken zu mussen.
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Abbildung 2.9: Arbeitsweise des Shack-Hartmann-SenssesAuslenkung der Rasterpunkte
in der Bildebene entspricht den lokalen Gradienten der @ifLénsletmatrix auftreffenden
Wellenfronten.

Bildquelle: Abbildung 4.3 in Sailer (2006)

SH Systeme sind am effektivsten, wenn die Grof3e der LenstePupillenbild dem Mitt-
leren Fried-Parameter entspricht. Bei groR3eren Lersleenten gehen die kleineren Wellen-
frontstorungen durch die Mittelung verloren und bei kéggn kann der Scharfeverlust die Mes-
sung beeintrachtigen (Sailer, 2006). Messungen kongiaker Elemente (Sonnenflecken oder
Poren) werden aufgrund eines besseren Signal/Rauschlwesisés bevorzugt. Im Prinzip soll-
te ein solares AO System aber auch fur kontrastarme Sterkivie die Granulation (Grundzu-
stand der ruhigen Sonne) funktionieren.

Fur die optimale Leistung von AO Systemen missen somigeifraktoren berticksich-
tigt werden: die Reaktionsschnelligkeit gegeniiber Wigttntanderungen, moglichst fehler-
freie Wellenfrontsensorik, die Abwesenheit von Spiegedgelmaligkeiten oder Drift des Pu-
pillenbildes, die Bandbreite des Lichtes oder die Fresfggdde im SH-System. In der Regel
ist die AO Korrektur vom Gesichtsfeld abhangig, wobei sieder Regel monoton mit dem
Abstand vom Referenzpunkt des Bildengl.lock point) sinkt. Letztendlich kann ein AO Sy-
stem Verzerrungen nur bis zu einer bestimmten Ordnungdieran. Kleinere Residuen kdnnen
aufgrund der endlichen Anzahl von Moden nicht verhindendea. Deswegen erweist sich ei-
ne Abschatzung von diesen Wellenfrontresiduen als setintigi fur die Unterstitzung dieser
Systeme mit Methoden der Bildrekonstruktion, insbesomeeann grolRe Gesichtsfelder bezie-
hungsweise Abstande zum Referenzpunkt beriicksichagien.
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Kapitel 3

Beobachtungen und Datenauswertung

3.1 Beobachtungen

Zwischen dem 23. und 28. Mai 2008 wurden mit dBomn Solar Telescop@®ST) amNatio-

nal Solar Observatory/Sacramento PeSO/SP) in New Mexico verschiedene Gebiete der
ruhigen Sonne photometrisch und spektropolarimetrisdivéehtet. Die Seeingbedingungen
am 23., 24. und 28. Mai 2008 waren nicht gut genug, um die Daissenschaftlich auszu-
werten. Am 27. waren sie sehr veranderlich. Daher bes&brawir uns im Folgenden auf den
Zeitraum vom 25. bis zum 26. Mai 2008.

Die Beobachtungen bestehen aus photometrische Daterlsd@eguenzen von je 100 Bil-
dern im Fraunhofer G-Band (430,3 nm) mit einer Skala von 80Bogensekunden pro Pixel
und einer Belichtungszeit von 4 ms aufgenommen wurden. RiedBreite des Interferenzfil-
ters betrug 5 nm. Die moderate Bandbreite erlaubt selb&ueen Belichtungszeiten ein hohes
Signal-Rausch-Verhaltnis. Dies reicht, um das SeeingemBildern “einzufrieren” und somit
eine Bildrekonstruktion mit Methoden der Speckle-Intesfaetrie durchzufiihren. Aus jeder
Serie wird ein rekonstruiertes Bild gewonnen.

Gleichzeitig zu diesen Aufnahmen wurden spektropolatiisetie Daten mit dermterfero-
metric Bldimensional Spectromei@BIS) mit einer Skala von 0,166 Bogensekunden pro Pixel
gewonnen. Eine genaue Beschreibung des Instruments wigéwallini (2006) beziehungs-
weise Reardon & Cavallini (2008) angegeben. Schmalbansjg&tropolarimetrische Daten
wurden sowohl in der photospharischenifgnie (630,15 nm) als auch in der chromosphari-
schen Cai-Linie (854,2 nm) aufgenommen. Dabei wurde der StokesarfgktQ,U,V) in den
Zustanden £+ Q (0° lineare Polarisation),+U (45° lineare Polarisation) und+V (zirkulare
Polarisation) registriert. Daran schliel3en sich acht spskopische Datensatze in der chromo-
spharischen H-Linie (656,3 nm) an. Die Belichtungszeit betrug jeweilsrb. Die Spektralli-
nien wurden in 14 (F@, 21 (Cail) und 24 (Hx) Schritten abgetastet. Dies ergibt eine Serie von
(6 x 14) + (6 x 21) + (8 x 24) = 402 Bildern.

Zur Korrektur der (differentiellen) Bildbewegung in den8Daten wurden Weil3lichtbilder
bei einer Wellenlange von 722 nm aufgenommen. Die Bantthdeis Interferenzfilters betragt
10 nm und es wurde eine Belichtungszeit von 70 ms gewaldsé@Breitbandbilder sind somit
nahezu synchron zu den schmalbandigen IBIS Bildern, denMitssungen wurden parallel
durchgefuhrt, und jedem IBIS Bild entspricht ein quasigitanes Weil3lichtbild. Die gesamte
Beobachtungsabfolge der schmalbandigen Daten dauerétlgestwa 2 Minuten und wurde
mehrmals wiederholt. Nahere Details dazu finden sich irelfab 3.1 und 3.2.
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25. Mai 2008
Objekt: Langliches Minifilament.

Zeit [UT] Position A[nm] OA [nm] n Ot[ms] Detektor

14:25-14:55 20,2S 10,0 W 430,5 1,0 60 4 PCO.2000
14:25-14:55 20,2S 100W 721,6 9,6 15 70 Dalsa CA-D7
14:26-14:56 20,2S 10,0 W 630,2 0,00215 15 50 IBIS
14:27-14:56 20,2S 10,0 W 854,2 0,00440 15 50 IBIS
14:27-14:57 20,2S 10,0 W 656,3 0,00220 15 50 IBIS

Objekt: Dickes Minifilament.

15:21-15:51 500N 10,0 O 430,5 1,0 60 4 PCO.2000
15:20-15:50 50,0N 10,00 721,6 9,6 15 70 Dalsa CA-D7
15:21-15:51 50,0N 10,0 O 630,2 0,00215 15 50 IBIS
15:22-15:52 50,0N 10,0 O 854,2 0,00440 15 50 IBIS
15:22-15:52 50,0N 10,0 O 656,3 0,00220 15 50 IBIS

BemerkungenGutes Seeing, ohne viel Bildbewegung.

15:55-16:24 500N 9,8 O 430,5 1,0 60 4 PCO.2000
15:55-16:24 500N 9,80 721,6 9,6 15 70 Dalsa CA-D7
15:55-16:24 50,ON 9,80 630,2 0,00215 15 50 IBIS
15:55-16:25 50,0N 9,80 854,2 0,00440 15 50 IBIS
15:56-16:26 50,0N 9,8 O 656,3 0,00220 15 50 IBIS

BemerkungerSeeing weniger stabil.

Tabelle 3.1: Beobachtungen am DST vom 25. Mai 2008t die Zentralwellenlange der Linie,
0 ihre Bandbreitedt ist die Belichtungszeit der entsprechenden Kameranutid Anzahl der
aufgenommenen Sequenzen.

3.2 Datenkalibration

Selbst unter guten Seeingbedingungen beeintrachtigiudoellente Erdatmosphare die Bild-
gualitat. Abbildung 3.1a zeigt das beste Einzelbild ineeiBequenz. Mit Methoden der Bild-
rekonstruktion kann die Bildqualitat, wie Abbildung 3.2éigt, deutlich verbessert werden. In
den folgenden Abschnitten werden die einzelnen SchritteDadgéenverarbeitung beschrieben,
an deren Ende nahezu beugungsbegrenzte Beobachtungem steh

Der erste Schritt in der Datenreduktion ist die Kalibrieguier Rohdaten. Eine CCD-Kamera
(engl.charge-coupled device) besteht aus einer Matrix von Hiédloke deren einzelnen Bild-
elemente mit dem englischen KunstwBikel bezeichnet werden, welches sich aus den Worten
picture und elemenzusammensetzt. Im Folgenden beziehen sich die Variahlad j auf die
horizontalen beziehungsweise vertikalen Pixelkoor@inah deri-ten Spalte(i = 1,2,...,N)
und in derj-ten Zeile(j = 1,2,...,M). Der Detektor hat alsbl x M Pixel.

In einem CCD-Detektor werden durch die ankommenden Photé&tektronen aus dem
Valenzband der Halbleiter angeregt — so wird in jedem Pikeitesche Ladung eingesam-
melt, und zwar proportional zur Intensitat des ankommardehtes. Neben diesen Elektro-

25



26. Mai 2008
Objekt: Kleines bipolares aktives Gebiet

Zeit [UT] Position A[nm] O6A [nm] n dOt[ms] Detektor

15:58-16:27 118N 52,0 4305 1,0 60 4 PCO.2000
15:56-16:27 118N 52,0 721,6 9,6 15 70 Dalsa CA-D7
15:58-16:27 118N 52,0 630,2 0,00215 15 50 IBIS
15:58-16:28 118N 52,0 854,2 0,00440 15 50 IBIS
15:59-16:29 118N 52,0 656,3 0,00220 15 50 IBIS

BemerkungenGuter Seeing am Anfang.

16:31-16:48 118N 51,8 O 430,55 1,0 34 4 PCO.2000
16:31-16:42 118N 51,80 7216 9,6 6 70 Dalsa CA-D7
16:31-16:46 118N 51,80 630,2 0,00215 8 50 IBIS
16:32-16:47 118N 51,80 854,2 0,00440 8 50 IBIS
16:32-16:47 118N 51,8 O 656,3 0,00220 8 50 IBIS

BemerkungenAbbruch der Messung um 16:47 Uhr aufgrund einer Funk-
tionssstorung der Weildlichtkamera.

Tabelle 3.2: Beobachtungen am DST vom 26. Mai 2008t die Zentralwellenlange der Linie,
0 ihre Bandbreitedt ist die Belichtungszeit der entsprechenden Kameranutid Anzahl der
aufgenommenen Sequenzen.

nen werden aber weitere, thermisch angeregte Elektrorederu Valenzband der Halbleiter
mit gespeichert. Diese bilden den sogenannten Dunkelsttenrstochastisch um einen festen
Wert schwankt. Durch Kilhlung der CCD-Kamera kann der Digtkan minimiert und kon-
stant gehalten werden. Dafur werden haufig (mehrstufigéjelr Kiihlelemente benutzt. Um
den Dunkelstrom zu bestimmen, werden Bilder aufgenommeingddnen der Lichtweg zum
Detektor unterbrochen ist, d.h. es kommen keine PhotoneDat®ktor an. Selbst bei einer
Belichtungszeit von null Sekundear(gl.bias frame) werden thermische Elektronen detektiert.
Der Dunkelstrom in den Dunkelbildererigl. dark frames) nimmt im allgemeinen linear mit
der Belichtungszeit zu und wird in der Einheit Elektroner angegeben. Um den Effekt des
Dunkelstroms zu beseitigen, muss das Dunkelbild j) von den RohdateH (i, j) abgezogen
werden. Dabei ist darauf zu achten, dass die Belichtunigseientisch sind.

Die Pixel einer CCD-Kamera konnen eine unterschiedlicpfindlichkeit besitzen. Des-
weiteren konnen sich Verunreinigungen, wie zum BeisptauB, auf dem Detektor oder auf
einem optischen Element in der Nahe einer Fokalebene leefitén die daraus resultierenden
Empfindlichkeitsunterschiede auszugleichen, wird ein Bii, j) (engl.flat field frame) einer
gleichmafiig hellen Flache gemacht. Wird von diesem BddBiunkelstrom abgezogen, ergibt
sich die Verstarkungsmatri(i, j)

Diese korrigiert neben den obengenannten Effekten audbalgos/on der Optik verursachte
Bildstorungen, wie zum Beispiel Vignettierung.
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Abbildung 3.1: Bilder der ruhigen Sonne, aufgenommen inurhafer G-Band mit dem Dunn
Solar Telescope am National Solar Observatory in Sacranfegsk, New Mexico am 26. Mai
2008 um 15:59 UT. (a) Bild mit dem hochsten Kontrast (Refebéld) ausgewahlt aus einer
Sequenz von hundert Einzelbildern. (b) Rekonstruiertéd @nter Verwendung der Speckle
Masking Methode. Der Referenzpunkt der adaptiven Optit legwa in der Mitte des Bildes

bei der Koordinate (3Q 50”). Die raumliche Aufldsung nimmt mit der Entfernung vom &ef

renzpunkt ab, wobei der Granulationskontrast allerdiger ‘das Bildfeld konstant bleibt.

Der Mittelwert der Verstarkungsmatrix wird tiblicherweiauf eins normiert:

z

— 1 XM
G(i,j) =M 2 Z (3.2)

Um ein moglichst gutes Signal/Rauschverhaltnis zu elnexn, wird angestrebt, die Pixel im
Mittel bis zu etwa zwei Dritteln ihrer Kapazitagigl.full well capacity) zu fullen. Dies reicht in
den meisten Fallen, um selbst bei hellen, kontrastrei@tarkturen eine Sattigung des Detek-
tors zu vermeiden. Die aufgenommenen Bilder werden kalihrindem zuerst das Dunkelbild
D(i, j) von Rohbildern’(i, j) abgezogen wird. AnschlieBend wird durch die Verstarkorays

trix G(i, j) geteilt.
Il('a J) _D(|7J)

G(i, J)

1(i,j)= (3.3)

3.3 Korrektur der (differentiellen) Bildbewegung

Das Seeing besteht aus drei Komponenten: derbalen Bildversatzder differentiellen Bild-
bewegungund der Bildunscharfeefigl. blurring). Wahrend die Korrektur des Blurrings erst
spater in der Bildrekonstruktion erfolgt, werden der Bédsatz und die differentielle Bildbe-
wegung direkt aus den Bildern errechnet und anschlieRentlert. Daflir bedient man sich
eines einfachen mathematischen Werkzeugs —Kdeunzkorrelation Das Bild einer Sequenz
mit dem besten Granulationskontrast (siehe Abbildung)3Hier alsl ref(i, j) bezeichnet, stellt
die beste Annaherung an die wahre Intensitatsverteitleggbeobachteten Objekts dar, und
wird daher fur die Berechnung des Bildversatzes als Reféitl gewahlt. Die Variation des
Granulationskontrastes in der Sequenz wird in Abbildurgg@zeigt.
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Abbildung 3.2: Variation des Granulationskontrastes inade 26. Mai 2008 um 15:59 UT auf-
genommenen Sequenz, woraus das Bild mit dem besten Kodéraststen Zeitserie des Tages
rekonstruiert wird (siehe Tabelle 3.2). Durch die Verwemgleines Bildselektionsverfahrens
(engl.frame selection) bei der Datenaufnahme entsteht einetéeshsenkung der Kontrast-
werte. FUr nahere Auskunft ber diesen Algorithmusesmim Beispiel Denkest al. (2005).

Die Korrelation des Referenzbildes mit den anderen BildemSerid (i, j) ergibt mit der
Operation

&@n=a¢4L¢QWmJU*¢zQWLDﬂ (3.4)

die zweidimensionale, reale Kreuzkorrelationsfunktdﬁ(*i, j). Der Laufindexk = 1,2,...,K
bezieht sich auf daste Bild in der SequenzZ und.Z —1 bezeichnen die Fourier-Transformation
bzw. die inverse Fourier-Transformation. Das hochgest8liernchen zeigt an, dass es sich um
eine konjugiert komplexe Grol3e handelt. Die Verschiebdeg Maximums der Kreuzkorrela-
tion cX(i, j) bezuiglich des Koordinatenursprungs ergibt den ganzgaherschiebungsvektor
und somit derBildversatz.

Fur die spatere Bildrekonstruktion werden die kalidearEinzelbilder in isoplanare Gebie-
te (engl.isoplanatic patched) (i, j) von 64x64 Pixeln zerlegt — somit gilN = M = 64. In
diesen Gebieten kdnnen die atmospharischen Storung&orastant angesehen werden. Zuvor
mul3 aber die entsprechende differentielle Bildbeweguhkgret und korrigiert werden. Nur
dann wird der gleiche Ausschnitt auf der Sonne beobachtetdBzugehorige Vorgang beruht
genau wie fiur den globalen Bildversatz auf dem Prinzip deugkorrelation. Als Referenzge-
bietH"™f(i, j) wird wieder das Gebiet mit dem besten Granulationskongasthlt.

Von jedem isoplanaren Gebietwvird nun seine mittlere Intensitat

1 N M

Weﬁmzzwmn (3.5)
i=1l]=

abgezogen, und schlie3lich wird das Referenzgebiet mitrdsitichen Gebieten des Bildes
kreuzkorreliert.
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Abbildung 3.3: Horizontaler und vertikaler Bildversatz iReferenzbild der ersten Zeitserie
vom 26. Mai 2008, aufgenommen um 15:59 UT.

Nummer des isoplanaren Gebietes
Differentielle Bildbewegung [Bogensekunden]
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Nummer des isoplanaren Gebietes

Abbildung 3.4: Differentielle Bildbewegung im Referenizbder Messung vom 26. Mai 2008,
aufgenommen um 15:59 UT. Die weil3en Konturen schlie3eneBehiit ahnlicher differentiel-

ler Bildbewegung ein. Der Kreuz signalisiert den Referemib der AO. Trotz des verwickelten
Bildmusters ist deutlich, dass die ermittelte differeiti@ildbewegung radial von der Mitte her
zunimmt.
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Abbildung 3.5: Der modifizierte Fried-Parametgrwurde fir jedes isoplanare Gebiet des am
26. Mai 2008 um 15:59 UT aufgenommenen Breitbandbildes dan& berechnet (links). Die
beobachteten Werte entsprechen gutem Seeing, weiseninbestarke Streuung auf. Daher
werden diese Werte geglattet (rechts), so dass in der nepitildrekonstruktion keine Kon-
trastspriinge entstehen. Das Maximum des Fried-Parameiet in beiden Bildern durch ein
Kreuz aufgezeigt, was auch den Referenzpunkt des AO Systamisert.

Die Kreuzkorrelation hat die Form einer zweidimensionademrelationsfunktiort' (i, j)
(i) =F [ (Wi, ) —He) 7 (W) —H)| (3.6)

Die Verschiebung des Maximums der Kreuzkorrelatibfi, j) beziiglich des Koordinatenur-
sprungs ergibt letztendlich den Verschiebungsvektojdides Gebiet und somit die differenti-
elle Bildbewegung. Damit konnen die isoplanaren Gebiateinem Mosaik zusammengefigt
werden.

Die differentielle Bildbewegung der einzelnen isoplama@ebiete ist in der Abbildung 3.4
dargestellt. Die wachsenden Abweichungen mit wachsendestaAd zum Referenzpunkt (in
der Abbildung durch einen Kreuz markiert) sind deutlich gkeanen.

3.4 Die Methode des spektralen Quotienten

Nachdem die vom Seeing verursachten Verschiebungen demtges Bildes, und auch jene
seiner einzelnen isoplanaren Gebieten ausgeglichen wukdenmt es darauf an, die Effekte
innerhalb dieser Gebiete zu korrigieren. Somit wird fie flilgende Korrektur die Teilung des
Bildes in isoplanare Gebiete beibehalten, worauf sie éinaegewandt wird. Im Folgenden
betrachten wir nicht mehr einzelne Pixel, sondern wir sind an der Intensitatsverteilum)
interessiert. Der Vektax beschreibt eine zweidimensionale Koordinate im Ortsraum.
Man kann den Einflul3 vom Seeing auf die Bildqualitat mit dédbAdungsgleichung be-

schreiben

[(X) =0(X)xP(X) (3.7)

wobei sich die beobachtete Intensitatsverteill{Xy aus der Faltung vom wahren ObjeR(X)
mit der Punktverbreiterungsfunktioader PSF €ngl. point spread functionlP(X) ergibt. Die
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Abbildung 3.6: Gemittelter Friedparameter fur die erfitk§) beziehungsweise zweite (rechts)
Zeitserie am 26. Mai 2008 (siehe Tabelle 3.2). Fur beidésaen wurde eine geglattete Kurve
hinzugefugt. Obwohl die meisten, tber 10 cm liegendent®Vdes Fried-Parameters gutem
Seeing entsprechen, gibt es doch Schwankungen und Zed#rauit schlechtem Seeing, die
eine Untersuchung der zeitlichen Entwicklung solarer gteirkturen erschweren.

PSF wird das gesamte optische System, d.h. Teleskop undgSaeschreiben. Zugunsten der
Rechnung mit Produkten wird zunachst die Fourier-tramsierte Gleichung benutzt

1(d) = O(a)-S(a) - (3.8)

Zur Vereinfachung der Schreibweise bezeichnen wil (gjf die Fouriertransformierté (I (X))
der Intensitat. Der Vektog bezeichnet hier eine zweidimensionale Koordinate im Feagu
raum. Diese Raumfrequenz wurde auf@#nung des Teleskops normiert (Denle¢@al., 2007).
Der EinfluB der turbulenten Atmosphare auf das wahre OlgJ¢k) wird nun mit eineropti-
schen Transferfunktioader OTF éngl.optical transfer function$(q) beschrieben, die damit
multipliziert wird. Die OTF ist die Fourier-Transformierder PSF: Ihr Betrag mil3t die Starke
bestimmter raumlichen Frequenzen, und wird als Modulsti@ansmissionsfunktion oder MTF
bezeichnet €ngl. modulation transfer function). Im Falle der Speckle-Rektawktion (siehe
spater) spricht man von d&peckle-TransferfunktiofsTF). Transferfunktionen fur den Fall
kurzzeitiger Belichtungen werden in Fried (1965) und K¢1®73) beschrieben.

Wahrend die Kalibrierung des LeistungsdichtespektrumeseBildes €ngl. power spec-
trum) sehr einfach fur punktformige Objekte ist, stoldmbei Sonnenbildern auf das Pro-
blem, dass keine Punktlichtquellen vorhanden sind: Eineidwwensionale Flache unterliegt
dem Seeing, das sich auch tUber das ganze Gebiet andernS@mit mul3 die Transferfunk-
tion mit Hilfe von Modellen indirekt errechnet werden. @klicherweise hangen sie nur vom
Fried-Parameter ab, und dieser kann mit der Methode der spektralen Quotierfelgreich
abgeschatzt werden (von der Liuhe, 1984).

Der spektrale Quotieng(q) ist das Verhaltnis des Leistungsdichtespektrums eimegela
Belichtung zu den uber diese Zeit gemittelten Leistungsgispektren aller kurzbelichteten
Bilder k. Dieses Verhaltnis kann durch die folgende Gleichung eddigckt werden

(3.9)



Hierbei haben wir vom Ergodentheorem Gebrauch gemachi&eboein zeitliches Mittel durch
das entsprechende Scharmittel ersetzt werden kann, d.h.

2

= (@)l (3.10)

%i |13, t) | —< >und 2 (0, t)

so dasg|I (d) |2) die zeitliche Mittelung aller kurzbelichteten Bilder uf{ti(d)) 2 das Leistungs-
dichtespektrum der langen Belichtung ausdriicken.

Die Zeitskala der noch sichtbaren Veranderungen auf den&wberflache entspricht dem
Verhaltnis vom wahren Abstand eines Pixels (etwa 70 km)derdSchallgeschwindigkeit der
Sonne (etwa 10 km/s). Somit ist sie viel langer als die fis 8eeing charakteristische Zeits-
kala (Millisekunden).O(q) kann dann im Vergleich z&(q) als konstant angesehen werden,
furs ungestorte Objekt ist also die Reihenfolge von Qigadng und Mittelung irrelevant: Sein
theoretisches Leistungsdichtespektrum und die Mittekiter entsprechenden Kurzzeitbilder
heben sich auf. Somit bleibt nur die Information, die dasi&gleeschreibt (Denkest al., 2007).

Die Punktverbreiterungsfunktion hangt vom Fried-Par@ma&b, so dass dieser aus der Glei-
chung (3.9) abgeschatzt werden kann. Der Fried-Parans¢t@per nicht iber das ganze Bild
konstant (siehe Abbildung 3.5). Wenn man einen konstantert Wés Fried-Parameters uber
das ganze Bild nimmt, dann sind die Fourieramplituden imitteiten Leistungsdichtespek-
trum beim Referenzpunkt Giberkorrigiert und am Rande gotettzt. Dieses Problem wird aber
mit dem Gebrauch einer bildfeldabhangigen OTF gelost.

In dem fur diese Arbeit benutzte Programm wird zuerst @des isoplanare Gebiet die
Apodisation verrechnet (die Lichtstrahlen werden in digt®des Bildes konzentriert). An-
schliel3end wird fur jedes Gebiet die Fourier-Transforamberechnet, und dann die Rechnung
entsprechend der Gleichung (3.9) durchgefuhrt. Weil dieednen spektralen Quotienten ver-
rauscht sind, wird anschliel3end eine Gaul3funktion angepaltlass der modifizierte Fried-
Parameter berechnet werden kann.

3.5 Bildrekonstruktion mit Methoden der Speckle Interfero-
metrie

Nachdem alle Werte des Fried-Parameters wahrend eintseZiei aufgenommen (siehe ein
Beispiel in Abbildung 3.6) und somit die Transferfunktiongerechnet worden sind, kann nun
die Bildrekonstruktion mit der Abschatzung der Amplitadend Phasen der Objektinformation
fortgesetzt werden. Die dafiir meist angewandten Techrsked (Lofdahlet al, 2007):

e Phase DiversityAbschatzungen von Amplituden und Phasen werden gemiactiem
mehrere Bilder verglichen werden, die gleichzeitig in einkussierten und defokus-
sierten Strahlengang aufgenommen werden. Diese Methbdehis rechenintensiv und
benotigt relativ gutes Seeing. Andererseits kann siersahis wenigen Bildpaaren (5-10)
gute Rekonstruktionen liefern. Fur nahere Details skdreman & Fienup (1988).

¢ Blind DeconvolutionFir Kombinationen von Leistungsdichtespektren, dieRisschen
beschreiben, und Punktverbreiterungsfunktionen kanaulastersuchende Objekt unter
gewissen Annahmen bestimmt werden. Diese Annahmen sisgiblsweise, dass In-
tensitaten immer positive Werte besitzen oder dass seedtiggte Phasenfluktuationen
bestimmten statistischen Gesetzen gehorchen. Dieseidisigpise in Lane (1992) be-
schriebene Methode basiert auf nichtlinearen iterativiggothmen, die versuchen, eine
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Fehlermetrik zu minimieren. Daher sind sie zeitaufwendiger nur wenige Aufnahmen
mit gutem Signal-Rausch-Verhaltnis reichen aus fur gute Rekonstruktion. Eibber-
blick Uber Entfaltungstechniken wird in Starekal. (2002) gegeben.

e Speckle-interferometrische Techniken v@peckle Holograph{Liu & Lohmann, 1973)
oderSpeckle MaskinfWeigelt, 1977) basieren auf langeren Sequenzen von 1Bildie-
ren kurze Belichtungszeit praktisch das Einfrieren desngseverursacht, d.h. die Wel-
lenfronten in einem isoplanaren Gebiet verandern sichtniéhrend der Belichtung.
Die Speckle-Bilder bekommen ihnren Namen von den kleineokeleen €ngl.Speckles),
die in Kurzzeitbelichtungen von Einzelsternen (punktid@en Objekten) zu sehen sind,
und deren Dimensionen als die Beugungsgrenze erreichemeko Eine Sequenz sol-
cher Bilder liefert ein ahnliches Signal-Rausch-Vethiglfur das rekonstruierte Bild wie
das einer Langzeitaufnahme. Trotz der enormen Datenmasgdie Bildrekonstrukti-
on wegen eines nicht iterativen, mit der Bildanzahl lindaligrenden Algorithmus sehr
schnell. Mit Clusterrechnern lassen sich Bilder in eingt @&konstruieren, die vergleich-
bar mit dem Aufnahmezeitraum ist.

Die Methode zur Berechnung der Fourier-Amplituden einesekonstruierenden Sonnen-
bildes wurde von Labeyrie (1970) vorgeschlagen. Speckldsrbsich aufgrund von Phasenf-
luktuationen in einem koharenten Strahlengang, die voein§ehervorgerufen werden. Da die
minimale Grof3e der Speckles etwa der Beugungsscheibe &eteskops ohne Einflu? vom
Seeing gleich ist, wird die Analyse einer Sequenz kurzeéibteter Bilder mehr Information
liefern als die Langzeitaufnahmen, wo alle Speckles zureidéfusen Fleck, dem Seeing-
scheibchen, verschmelzen.

In einer beliebigen Sequenz werden alle Biltig, ty) in der Zeit gemittelt, womit sich die
Abbildungsgleichung

|<¢wﬁ (3.11)

||Mz

N 1
Z (@)= (q7tk>|‘ﬁ

Z|H

ergibt, was nach erneuter Bedienung des ergodlschen The@i@em Scharmittel entspricht
(I@r?) =o@P-(Is@pP) - (3.12)

Hier ist (|1 (d)|?) das gemittelte Leistungsdichtespektrum der Kurzzeighil®(d)|? ist das
Leistungsdichtespektrum des beobachteten Objekts, &) |*) die Speckle-Transferfunktion
oder STF. Die Fourieramplitudey'|O(q)|? des Objekts werden unmittelbar von (3.12) abge-
leitet.

Die Methode von Labeyrie genigt, um Bilder zentralsymielrer Objekte zu rekonstru-
ieren. Um die Struktur eines ausgedehnten Objekts aldenldind aber die Fourierphasen not-
wendig.

Zu diesem Zweck bedienen wir uns dgpeckle Maskingechnik. Urspruinglich fur Dop-
pelsterne erfunden, zeigte Weigelt (1977), dass diese ddetluch fir flachenhafte Objekte
benutzt werden kann (Lohmaret al., 1983). Insbesondere wird sie auf Sonnenbilder ange-
wandt (Pehlemann & von der Luhe, 1989). Um mehr Informatiber die Fourierphasen zu
gewinnen wird hier daSpeckle Masking Bispektrupenutzt

13(p,d) = 1(B,a)I*(P+d) , (3.13)

wobei p undd zwei verschiedene Raumfrequenzen sind. \ffeihdd voneinander unabhangig
sind, kann man im Bispektrum geschlossene Phasenziiga finde

L(B)H(@)1"(P+d) = A(B)A(@A(P+d) - expli (@(P) + @(d) — @(B+B))] - (3.14)
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Abbildung 3.7: Aus sechs am 26. Mai 2008 aufgenommenen Bilder ruhigen Sonne wurde
ein Bereich von etwa 20Seitenlange um den Referenzpunkt der AO ausgewahltz Bitd-
rekonstruktion sind auf Grund des variablen Seeings adgtlunterschiede in der Bildqualitat
bemerkbar. Nichtsdestotrotz sind auch Veranderungesad@ren Feinstruktur im Zeitraum von
etwa zwei Minuten zu erkennen.

Erneut kann man unter ergodischen Bedingungen das Bispekles Objekts durch ein Schar-

mittel beschreiben
(13(p,d)) = 0%p,a) (S*(B.4)) - (3.15)

Die TransferfunktionS3(r5, d) heil3t in diesem Fall&Speckle-Masking-Transferfunktiader
SMTF. Fur eine nahere Behandlung siehe von der Luhe (15 sie reell ist, hat sie kei-
nen Einflul auf die komplexen Phasen. Die Phasen konnen(84del) und (3.15) beginnend
mit einer Anfangsphasqa(f)) = Orekursiv fur das gesamte Bild berechnet werden

explip(P+d)] = explip(p)] expip(d)] exp—i®(B,d)] (3.16)

wobei®(p,q) die Phase des gemittelten Speckle-Masking-Bispektrums is

Mit diesen Phasen und Labeyries Fourier-Amplituden kordie isoplanaren Gebiete schon
rekonstruiert werden, und zu einem Mosaik zusammengefaglen. Sechs fertige Bilder, am
26. Mai 2008 aufgenommen, sind in der Abbildung 3.7 zu sebDenQualitat dieser Methode
wird anhand dieser Aufnahmen demonstriert.

3.6 Messung der horizontalen Eigenbewegungen

Um die Eigenbewegungen in der Photosphare aus den feBigdihandbildern abzuleiten muf3
zuerst der BegrifEigenbewegungrazisiert werden — im Falle flachenhafter Objekte kanne
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Abbildung 3.8: Schema des LCT-Verfahrens. Das Bildnd das zeitlich verschobeie ; wer-
den in Folge mit der Laplace-Gaul3-Korrelatio® gefiltert, gegeneinander in acht Positionen
verschoben und multipliziert. Die neun Produkte werderchlief3end Gber die Zeit gemittelt
und mit dem Apodisationsfenstéf gefaltet. Die Interpolation ergibt die Eigenbewegux(g)

als Funktion der Position.

Bildquelle: Abbildung 2 in November & Simon (1988).

verschiedene Teile des Objekts Bewegungen in verschiggliehtungen zeigen. Das wird bei
Seeing noch mehr betont. Daher ist nur moglich Eigenbengeg zu betrachten, wenn das
simultane Verhalten aller Teile des Bildes auf irgendeAwizusammengefasst wird.

In der Sonnenforschung hat sich fur die Messung der Eigeetpengen verschiedener
Strukturen die Methodéocal Correlation Trackingoder LCT etabliert. Sie ermdglicht die
zweidimensionale Ermittlung der haufig mit der Entwickgumagnetischer Strukturen zusam-
menhangenden Bewegungen, was beispielsweise fiur derdiehung der Konvektion beson-
ders vorteilhaft ist, und zusammen mit der Doppleranalysedesidimensionales Profil der
Geschwindigkeiten liefert. Weiterhin bleibt LCT leistussgark sowohl fiir Weltraum- als auch
fur bodengebundene Beobachtung. LCT wurde in Novemben&8i(1988) vorgestellt, deren
Darstellung hier ibernommen wird.

LCT beruht auf dem Ansatz, dass sich horizontale Eigenbemgeen aus der Kreuzkorre-
lation zweier um die Zeit verschobenen Bilderd und J_.; ermitteln lasst. Numerisch lasst
sich die Korrelationsfunktion aus einer kleinen Verschiglpdieser Bilder gegeneinander be-
stimmen

<C(5,x)>t:<g[|t(x—g)]-g[lm<x+g)]>t*W(x> . k=2 . (317)

Das Verfahren wird in der Abbildung 3.8 veranschaulichtbBiavurden die Bildet; undl; ¢

mit einer Gaul3funktion Laplace-korreliert, um die mogéa Gradienten zu eliminieren, die
durch Strukturen mit einer raumlichen Frequenz unter dargBingsgrenze verursacht werden
konnen (November & Simon, 1988). Weiterhin werden dieddtgeen Intensitaten mit einer
ApodisationsfunktionV(x) gefaltet. Die Korrelationsfunktionen werden dann gertjtiend
aus der Verschiebung des Maximums wird dann die Eigenbavgayix) bestimmt. Durch die
zeitliche Mittelung wird der Einflul3 des Seeings drastisathuziert, da sonst die Amplituden
der Eigenbewegungen mit Fehlern von bis’@ghaftet waren. Wichtig ist aber, dass nicht die
errechneten Eigenbewegungen gemittelt werden, sondeitodielationsfunktionen, bevor sie
maximiert werden. Es kann gezeigt werden, dass bei varmaBleeing Bilder mit den hochsten
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Kontrasten einen hoheren Beitrag zur Korrelationsfuorktiefern. Bilder mit niedrigem Kon-
trast gehen ebenfalls in die Korrelationsfunktion ein,@trese jedoch zu dominieren.

Die Bestimmung des Maximums der Kreuzkorrelation kann roib@xelgenauigkeit er-
reicht werden. Dazu wird ein zweidimensionaler Parabaeilfitdie Positionen des Maximums
und der benachbarten Pixel durchgefuhrt.

3.7 Entfaltung von schmalbandigen Filtergrammen

Die breitbandigen Bilder haben soweit geholfen, einenddarnd detaillierten Einblick in die
Sonnenoberflache zu geben und ihre Aktivitat in grol3egediizu erkennen. Um zu genauerer
Information Uber die magnetische Konfiguration einer Begiu gelangen, mufld man jedoch
gezielt Spektrallinien fur die Datenaufnahme auswafdenen Profile dann schrittweise abge-
tastet werden. So werden Phanomene in verschiedeneadiogi) Tiefen der Sonne durch die
entsprechende Sequenz von Schmalbandbildern erkennibdsilBer in dieser Arbeit wurden
mit IBIS aufgenommen.

Die Schmalbandbilder leiden aber wie die Breitbandbildgeudem Einfluf3 der turbulen-
ten Atmosphare. Da die Bandbreite gering ist und die Baliatyszeiten kurz sind, stehen fur die
Schmalbandfiltergramme nicht gentigend Photonen zuuyarig, um eine direkte Rekonstruk-
tion mit der Speckle Masking Methode zu erlauben. Auch wénierfur etwa 100 Filtergram-
me pro Wellenlangenpunkt notwendig. Wegen der relati3groAnzahl von Bildern wirden
jeweilige Speckle-Rekonstruktionen einen zu grof3en Realfevand erfordern. Keller & von
der Luhe (1992) konnten aber das Problem mit einer andedsurlg beseitigen. Nachdem
mit einem Bildselektionsverfahren Bilder mit den bestemtasten einer Sequenz ausgewahlt
wurden, und damit bessere Signale erzielt wurden, nahneeglaichzeitig Schmalbanddaten
zu den Breitbanddaten auf, und berechneten aus letztexgawekiligen Transferfunktionen. Da
die Speckle-Rekonstruktionen keine besonders hohe sfektnflosung erfordern und der aus-
gewahlte Wellenlangenbereich nicht weit von der Spdlkira liegt, kbnnen diese momentanen
Transferfunktionen auch auf die Schmalbanddaten angaewasrden.

Um dieses Verfahrens zu beschreiben, gehen wir erneut voAldgildungsgleichungen fur
Schmal- und Breitbandbilder aus.

In(X) = On(X) * S(X) bzw. Ip(X) = Op(X) *P(X) | (3.18)

wobeiln(X) undlp(X) die beobachteten Intensitaten fur Schmal- und Breitbéaer sind. Die-
se ergeben sich aus den jeweiligen Faltungen des Objgk{em Schmalband) un@®y (im
Breitband) mit der PunktverbreiterungsfunktiBnWir bringen nun die Rechnung in den Fou-
rierraum mit

In(d) = On(d) - S(@) bzw.1p = Op(d) - S(@) - (3.19)

Da alle Intensitaten und Objekte und die Transferfunki&ton nun an ausschlief3lich raum-
frequenzabhangig sein werden, wird diese Abhangigkeiten Gleichungen ausgelassen. Ein
Schmalbandobjek®;, kann bezogen auf das Breitbandobjekt einfach abgesahétden

og:<'§”>:<:—2>ob . (3.20)

Um verrauschte Werte bei kleinen Raumfrequenzen zu veaneidrd das Objekt mit dem
Leistungsdichtespektrum der Breitbandintensitat gketeic(Primotet al., 1990)

/B (1)
On =y T

(3.21)
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was zusammen mit der Gleichung (3.19) fur endliche Werte|@p|? und (|S|?) die Aquiva-
lenz vom wahren und vom abgeschatzten Objekt liefert
OnS(0pS)*) On|Op|2(|SI?)
O’:“—-O:—:O : 3.22
" 0uS(0S)) P 0n2(S?) 822
Wenn man den Einflul? von additivem Rausch auf beide beoliacimtensitaten beriick-
sichtigt, beziehungsweise

In=OnS+ Ny undlp = OpS+ Np (3.23)

mit (Nn) = (Np) = 0, erhalt man fur Rauschquellen, die mit der Transferfiomknicht korreliert
sind ((SNy) = (S)(Np)) ein nahezu identisches Ergebnis — lediglich unterschesid die
Abschatzung durch einen vom Schmalbandrausch unaldgem§iltertermd

_[ou2(IsP)
[OuZ {[SP2) + {INs 2)

Dieses kann mit einer Abschatzung vgilN,|?) aufgehoben werden (siehe Keller & von der
Luhe (1992) fur alle Zwischenschritte und zusatzlickeklarungen).

Diese Korrektur ist auf die einzelnen isoplanaren Gebireiaenden. Diese werden nach
der Entfaltung zu einem Mosaik zusammengesetzt. Dabeiemedde relativen Verschiebun-
gen von Breit- und Schmalbandbilder wahrend der Aufnahaducth ausgeglichen, dass die
Schmalbandbilder um die jeweiligen Versatze zwischensk&utiven Breitbandbildern ver-
schoben werden (Mikurdeat al., 2006). Daher muss bei der Vorbehandlung der Breitbaneibild
darauf geachtet werden, dass Skalierungsdefekte undiedigidRotation beziglich der Schmal-
bandbilder ausgeglichen werden.

Insgesamt wird die raumliche Auflosung der Filtergrammigaund der Kombination von
Bildselektionsverfahren und Rekonstruktion um ein Faktmm etwa funf erhoht. Ergebnisse
bezuglich der spektralen Qualitat von rekonstruiertdtefgrammen der Sonnengranulation
nach einer Bisektorenanalyse befinden sich beispielsweldéurda et al. (2006). Trotz auf-
tretender kleinskaligen Storungen im Bild und einer lechintensitatsabhangigen Verande-
rung der Linienbreiten wurde dabei die Erhaltung von derlenén Intensitaten und Linien-
asymmetrien festgestellt. Weitere Vorteile der Methoae dhire Anwendbarkeit auf beliebige
Bildfelder und ihre Anwendbarkeit auf Objekte mit niedmgéontrast. Die Kombination des
Polarimeters mit dem Bildauswahlverfahren und der SpeBklarbeitung liefert nahezu beu-
gungsbegrenzte Magnetogramme.

o, On= 00, . (3.24)

3.8 Polarimetrie

Die aufgenommenen Breitbandbilder haben es uns sowetigdicht, interessante Strukturen in
der Chromosphare zu erkennen. Um Informationen tiber dgpl2rgeschwindigkeiten und die
Magnetfelder in diesen Regionen zu gewinnen mufd man jeddatieSchmalbandfiltergram-
me zugreifen. Diese Bilder werden mit einer Bandbreite vemigeen Pikometern aufgenom-
men. Spektrallinien konnen durch eine Reihe solcher Bédgetastet und ihre Profile rekon-
struiert werden. Der Magnetismus der Sonne wird Uber ge&tsopolarimetrische Analyse
ermittelt. Der Polarisationszustand und der Polarisatioamd des Lichtes ist im sogenannten
Stokes-Vektor verschlusselt (siehe Abschnitt 3.1). diése spektropolarimetrische Untersu-
chung wurden die photospharische Henie und die chromospharische Celinie ausgewahlt.
Diese Linien wurden von IBIS in 14 bzw. 21 Schritten abgetast
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Die Gewinnung polarimetrischer Datensatze erfolgt ifSBtittels der Vektorpolarimetrie:
das durch die zwei FPIs spektral hochaufgelostes Lidifitatuf zwei Phasenplatten und einen
polarisierenden Strahlteiler kurz vor dem Detektor, sosd#ie beiden Teilstrahlen orthogo-
nale Zustande des Stokes-Vektors aufweisen (Viticehi@l,, 2009). So wird bei jedem Wel-
lenlangenschritt Licht in sechs verschiedenen Polanisstustanden detektieft£V, | +£Q,
| +U). In diesen Aufnahmen miissen nun die von der Mel3apparatursachten Polarisati-
onseffekte aufgehoben werden. Da diese die Verhaltnesseaischiedenen Komponenten des
Stokes-Vektors verandern konnen, missen fur die Kktured x 4-Matrizen benutzt werden
(Muller-Matrizen). Um diese zu ermitteln werden am Anfates Beobachtungstags Kalibrie-
rungsmessungen durchgefuhrt.

Die Mullermatrizen beschreiben jedes einzelne Elemersirahlengang. Wenn das Tele-
skop der Sonnenbahn folgt, kbnnen sich die optischen E&ggegeneinander verdrehen. Die
Matrizen sind also zeitabhangig. Da sich die Beobachtplatfform beim DST dreht, um die
durch das Turret verursachte Bilddrehung zu kompensieved,die Kalibration fur vier Po-
sitionen der Beobachtungsplattform durchgefuhrt. Zuafsationskalibration wird versucht,
so fruh wie moglich im Strahlengang eine definierte Psktron des Lichts einzubringen. Dies
geschieht, in dem fur verschiedene Winkel (alfg 8as Licht durch eine Kombination von
Linearpolarisatoren und Verzogerungsplatten geleited.v&piegel, die sich vor der Kalibrati-
onseinheit befinden (z.B. im Turret), missen modellierdea. Nach der Kalibrierung sind die
spektropolarimetrischen Daten frei von instrumentellarflissen.

Bisher ist nur der Polarisationsgrad Stoked, Q/I undU /I bekannt. Um physikalische
GroRRen wie die Magnetfeldvektoren zu erhalten, missereitizelnen Linienprofile noch in-
vertiert werden. Fur nahere Details Uber den hier beant3IR Code€ngl. Stokes inversion
based on response functions) siehe Ruiz Cobo & del Torotmid®992). Inversionen hoch-
aufgeloster Linienprofile waren ein aufwandiges Dipéobeitsthema fur sich. Daher wird in
der vorliegenden Arbeit nur ein Beispiel fur ein spezielsgewahltes Pixel gezeigt. Fur eine
spatere Publikation in einer wissenschaftlichen Zerificsind jedoch Inversionen ausgedehn-
ter Gebiete erforderlich.
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Kapitel 4

Ergebnisse

Nachdem die Rohdaten kalibriert wurden, wurde eine Mutti$ralanalyse ausgewahlter Ge-
biete der ruhigen Sonne durchgefiuihrt. Ergebnisse diestrglchung werden in diesem Ka-
pitel vorgestellt. Die Daten des 26. Mai enthalten eineetgtbl3e, einfach erkennbare magne-
tische Struktur, und ihr Kontrast macht sie relativ gut gdeln innerhalb des Bildfelds. Da die
Daten eine bessere Qualitat als die am 25. Mai aufenommBitder aufweisen, werden sie
zur Vorstellung der hier benutzten Methoden zuerst digkutAusserdem ist neu auftauchen-
der magnetischer Fluss das Anfangsstadion von Magnetfefdjurationen, die Minifilamente
beherbergen. In allen Abbildungen, die Daten der Beobagsterie am DST enthalten, gilt
die Konvention, dass Norden oben ist und Osten auf der ligiate liegt.

4.1 Neu auftauchender magnetischer Fluss am 26. Mai 2008

In Abbildung 4.1 werden zwei verschiedene Ansichten dem8a@m 26. Mai 2008 dargestellt:
ein Hel SpektroheliogrammA(1.083 nm) und ein Fe MagnetogrammAX630 15 nm). Jedes
Bild bringt die Sonnenaktivitat, an diesem mit einem ejjexri Fleck (NOAA 10997) relativ ru-
higen Tag, anders zur Schau. Die chromospharische Hefiiemdt wegen der Korrelation ihrer
Einsenktiefe mit der Phase des 11-jahrigen Sonnenzykiustiektiver Indikator der Sonnen-
aktivitat (Kozlova & Somov, 2003). Gebiete mit magnetischktivitat heben sich als dunkle
Flecke vom Hintergrund ab. Andererseits ist die photospblae Fe Linie aufgrund ihrer Emp-
findlichkeit in Bezug auf den Zeemaneffekt sehr beliebtdig Erstellung von Magnetogram-
men. In den beiden Bildern wird so eine kleine Region lokaltsin der magnetischer Fluss
neu entsteht (EFR). Diese liegt bei den heliographischeordinaten 11,8 Nord und 52,1
Ost, und wird in Abbildung 4.1 mit einem weil3en Viereck eirajent.

Bevor mit der spektroskopischen Analyse dieser Regionfangen wird, ist es wichtig das
gemeinsame Bildfeld von Breitbanddaten und Schmalbarddat bestimmen (eitberblick
aller Aufnahmen befindet sich ich in der Tabelle 3.2). Um desgrechenden Sonnenausschnitt
zu gewinnen, wird zunachst ein Breitbandbild im G-Band Ipeisonders gutem Kontrast aus-
gewahlt und mit der zeitlich nachsten Schmalbandaufreakirauzkorreliert. Daraus wird der
Abstand ermittelt, um den das Schmalbandbild verschobedememuss, so dass beide Bilder
das gleiche Bildfeld abdecken. Dieser Bereich wird im Bildfausgewahlt, und darauf wird
dann die Maske des Schmalbandbildes gelegt. Das aktiveeGGetsicheint beim G-Band in
Form heller, kontrastreicher Strukturen, denn das G-Bambadt viele Linien, die Rotations-
und Vibrationszustanden der CH Molekile entsprechemlelm heil3eren Flussrohren werden
diese Molekule dissoziert, und die im G-Band eingesclelioss Energietibergange treten somit
viel seltener in den Flussrohren auf als in ihrer ruhigengébung.
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Abbildung 4.1: EFR am nordostlichen Sonnenrand (1N8rd, 52, Ost), beobachtet am 26.
Mai 2008.Links: SOLIS-Spektroheliogramm in der H&inie (A 1.083 nm).RechtsMagneto-
gramm in der FeLinie (A630,15 nm).

Der Abgleich des Bildfeldes des Schmalbandbildes mit desrBateitbandbildes erfolgt mit

dem folgenden iterativen Verfahren:

1. Zuerst wird die Rotation des Breitbandbildes beziiglieh Schmalbandbildes korrigiert.

Dafur muf3 die raumliche Skala zwischen den AbmessungedebBildern ermittelt wer-
den.

. Das Zentrum der ausgewahlten Region wird nun vom Schandltild abgeschatzt, und
auf die Koordinaten des Breitbandbildes umgerechnet peettend wird im Breitband-
bild ein bestimmter Bereich (Maske) um diesen Punkt ausgeen. Um eine gute Ver-
gleichbarkeit der Bilder zu gewahrleisten, werden mehkamtinuumsbilder im Schmal-
bandkanal gemittelt und als Referenz benutzt.

. Aus dem Referenzbild und dem ermittelten Bereich destlgardbildes kann jetzt die
Kreuzkorrelation berechnet werden. Diese ergibt die eefring zwischen den beiden
Bildern. Zusatzlich wird diéAhnlichkeit vom Schmalbandbild und dem (noch verscho-
benen) Breitbandbild mit einer einfachen Korrelation baret. Da die urspringliche
Skala nicht hundertprozentig genau ist, muf3 innerhalbr éite@gnen Umgebung davon
ein optimaler Skalenwert gefunden werden, der die maxirdakeelation von Schmal-
und Breitbandbild liefert. Nach Auswahl zweier Randwerémk das Intervall um der
urspringlichen Skala mit Hilfe dieser Prozedur beliebegfeinert werden, bis ein Ska-
lenwert mit der erwiinschten Prazision erreicht wird.

. Wenn die vorherigen zwei Schritte mit dem optimalen Skakat durchgefiihrt werden,

gibt die dazugehorige Kreuzkorrelation den Versatz voeitBund Schmalbandbild an,
der bei der Korrektur angewandt wird. Das Zentrum des Baeitibildes, beziehungswei-
se der Punkt worauf die Maske mit den Abmessungen des Scantiiidfeldes gelegt

wird, wird schlie3lich um diesen Wert zurickverschobeachlem die Maske auf das
Breitbandbild gelegt wird, ist das Bildfeld des Schmallaittes darauf sichtbar — das
gemeinsame Bildfeld ist somit ermittelt worden (siehe Adhlng 4.2).
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Abbildung 4.2: Das beste G-Band Bild der ersten Zeitseriede&uam 26. Mai 2008 um
15:59 UT aufgenommen. Der Kontrast ist iber den grof3tédl@s Bildfeldes sehr hoch. Mit ei-
ner Maske wird der Bereich hervorgehoben, der den zur geidieit aufgenommenen Schmal-
bandfiltergramm entspricht. Eine bipolare Region ist imss@ehr ruhigen Gebiet erkennbar.
Aufgrund ihrer Gro3e wird sie als EFR eingestuft.

Die EFR kann somit in Breit- und Schmalbanddaten eindeukigrent werden. Die Maske
erschliesst einen Bereich von ungefahr 62 Mm Lange und BiBvkeite.

4.1.1 Horizontale Geschwindigkeitsfelder

Als erster Schritt in dieser Analyse werden nun die horialamt Eigenbewegungen tber das
gesamte 117< 117’ (86 Mmx 86 Mm) groRe Gebiet der G-Band Bilder mit Methoden des LCT
ermittelt. Die Geschwindigkeiten werden als zwei zweidigienale Karten in Abbildung 4.3
dargestellt: oben der Betrag der Geschwindigkeit mit eSleala, und unten ihre Richtung mit
einer Kompassrose. DiedKonturen beider Pole der EFR wurden in beiden Diagrammen
eingezeichnet.

Eine Divergenzlinie fallt zwischen beiden Polen der EFR Bivergenzlinien lassen sich
erkennen durch Farben, die in der Kompassrose um t8@einander getrennt sind. Eine Di-
vergenzlinie kann wie hier mit der Neutrallinie zwischergi@en verschiedener magnetischer
Polaritat zusammenfallen (siehe Abschnitt 4.1.3). Dassmlber nicht unbedingt sein. Die Ge-
schwindigkeitsbetrage in der EFR tberschreiten 1,2 kfnnicht. Kleine Geschwindigkeits-
maxima befinden sich entlang der Rander der Supergramoldis gibt sonst keine hohen Ge-
schwindigkeiten zwischen den Polen der EFR und in den meghen Regionen der EFR.
D.h. das Magnetfeld behindert die KonvektionsbewegungRiasmas, selbst auf diesen klei-
nen raumlichen Skalen.
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Abbildung 4.3: Aus den speckle-rekonstruierten G-Band&ih werden mit LCT Methoden die
horizontalen Eigenbewegungen gemessen. Die Richtungotizontalen Bewegungen werden
in einer farbkodierten Kompassrose angezeigt. Der BeteagGeschwindigkeit ist ebenfalls
farbkodiert und kann auf der Farbskala abgelesen werdenlUDirisse der EFR werden als
weil3e Konturen dargestellt.
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Abbildung 4.4: Ausgewahlte Filtergramme einexr i 5equenz zeigen unterschiedliche Struktu-
ren in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die Linig iber 24 Punkte abgetastet. Die
Nummern in den einzelnen Bildern beziehen sich auf den Ablsteeziiglich des Linienkerns
(A656,3 nm). Das Bildfeld betragt 2,7 Mm5,2 Mm, und ist um die Koordinaten 12,8lord
und 52,2 Ost zentriert. Merke die Aufhellungen odkfoustachesdie in den Linienfligeln
auftreten.

4.1.2 Bildgebende Spektroskopie chromosgischer Absorptionslinien

Der Aufbau und die Entwicklung der magnetischen Konfigoratier EFR wird anhand von
Karten physikalischer Parameter analysiert, die auf debBehtung verschiedener Spektralli-
nien beruhen. Eillberblick dieser Bilderreihen befindet sich in Tabelle 3.2.

Die erste Linie ist die chromospharische Hinie (A 656, 3 nm). Diese ist die erste Linie der
Balmer Serie im Wasserstoffspektrum. Sie entspricht sdarmiersten Anregungsstufe des Was-
serstoffatoms. Da Wasserstoff das haufigste Element iSdene ist, wird die Linie besonders
stark und empfindlich gegenuber jeglichen Storungen wieekh Temperatur oder lokalen Ma-
gnetfeldern. Das Licht, was in den verschiedenen Wellegda im Linienprofil detektiert wird,
kommt aus verschiedenen Hohen der Atmosphare, d.hrei€ehichten in den Linienfligeln
und hohere im Linienkern. Wenn man somit eine Reihe von Alufnen Giber das gesamte Lini-
enprofil durchfuihrt, kann man aufgrund der Empfindlichkieit Linie gro3e Veranderungen in
den Strukturen des beobachteten Sonnengebiets Uberganessen Hohenbereich sehen. Da-
bei mussen sich die einzelnen Elemente in einem Bild awdit m der gleichen Hohe befinden.
Geschwindigkeitsfelder entlang der Sichtlinie konnerntdvigwolken in den Durchlassbereich
des Filters schieben. Desweiteren tragen verschiedeneshpimrenschichten zu einem Filter-
gramm bei. Mit dieser Einschrankung kann aber trotzdentHdieenabhangigkeit von Struk-
turen diskutiert werden. Absolute Aussagen uber die Hi#rdbeobachteten Schichten kdnnen
jedoch nicht durch die Anwendung reiner Atmospharentieegewonnen werden, sondern aus
stereoskopischen Aufnahmen, d.h. aus zwei verschiedeaehaBhtungsrichtungen (Kaiser,
2005).

Eine Sequenz von Filtergrammen Uber das Profil mit 5 pm Schrittweite zwischen Bil-
dern wird in Abbildung 4.4 gezeigt. Das komplexe Erschegslnid der Hr Filamente zwi-
schen beiden Polen der EFR andert sich bereits bei kleiibetinderungen stark. Es ist auch
zu bemerken, dass Bilder mit dem gleichen Abstand zum Lk&ienverschiedene Strukturen
aufweisen — dies entspricht den Sichtliniengeschwindtgkeengl. line-of-sight (LOS) ve-
locities) der verschiedenen Elemente im Bild, die durch depplereffekt das Profil der Linie
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Abbildung 4.5: Hx Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Gebiet der EFR. Die
Verbreiterung der Linie ist ein Indikator magnetischer iditét. Auffallig sind die kleinskaligen
Filamente, die Regionen unterschiedlicher magnetiscblarigat verbinden.
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Abbildung 4.6: Dopplergeschwindigkeiten konnen fur démenkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Ha Linie bestimmt werden.
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Abbildung 4.7: Ausgewahlte Filtergramme eineriC&equenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die limgtiber 21 Punkte abgetastet. Die
Nummern in den einzelnen Bildern beziehen sich auf den Abisteeziiglich des Linienkerns
(A854,2 nm). Das Bildfeld um 11,;8und Nord, 52,1 Ost ist genau das gleiche wie in deaarH
Aufnahmen. Der Einfluss der Granulation lasst sich noctemuthiteren Chromosphare spuren.
Die EFR ist daher nur in der Nahe des Linienzentrums ddéutlicerkennen.

verschieben und/oder verbreitern. Aufgrund der aufstelga Granulation zeigen insbesondere
die Bilder am blauen Linienfligel mehr Struktur als jene ii@ichen Abstand im roten Flugel.
In der Nahe von Regionen mit hoherer magnetischer Aktiveuchen aul3erdem in beiden Li-
nienflugeln kleinskalige Aufhellungen auf, die aufgruhdeis Erscheinens im Linienprofil als
Moustaches oder Ellermann Bomben bezeichnet werden ifidier1917). Diese tauchen ins-
besondere in magnetisch aktiven Gebieten auf.

Nun konzentrieren wir uns in Abbildung 4.5 auf das zentralle Ber Sequenz im Kern
der Ha Linie. In dieser Aufnahme sind die beiden Pole der EFR deutiu sehen. Sie lie-
gen in nahezu symmetrischer Stellung, in der fur Sonnewdleciblichen Ost-Westrichtung.
Sie erstrecken sich im Linienkernbild Giber zwei langéidBereiche, die etwa 12 Mm vonein-
ander entfernt sind. Die ostlich gelegene Region hat etvisith Lange und 2.400 km Dicke,
fur die westliche Region betragen Lange und Breite etwMi? bzw. 3.200 km. Die Dicke
der westlichen Region behalt einen relativ konstantentVises sie an ihrem stdlichen Ende
in zwei Zweige aufspaltet. Von ihnen ist der westlichere anglich und zeigt die gleichen
Dicke und Intensitat wie der Rest der Region. Der ostlielegene Zweig besitzt eine breite, fast
kreisformige Form und auch eine viel starkere Intensidéese Merkmale ahneln eher denen der
ostlichen Region der EFR. Weil die Polaritat nicht austdé/B abgeleitet werden kann, muf3
fur eine genauere Interpretation auf die polarimetrisddaten zuriickgegriffen werden. Zwi-
schen den beiden Regionen streckt sich eine Schar filantigeteBtrukturen, die verschiedene
Helligkeiten zeigendngl. arch filament system, AFS). Das grof3te und auch dickstenEitéa
hat eine Lange von 12 Mm und eine Dicke von 1.500 km.

Die Halbwertsbreite (HWB) ist ein Indikator fur die Magfedtistarke in nicht vollstandig
aufgespaltenen Spektrallinien. Aber es kdnnen auch rské&pische Geschwindigkeitsfelder
die Linie verbreitern, wenn Strukturen involviert sindedaumlich nicht vollstandig aufgelost
werden. Die EFR ist leicht zu erkennen, da dort die Halbweeeiten hohere Werte von 0,14 nm
bis zu Giber 0,20 nm annehmen. Die hochsten Werte beolvawittén stidlichen Teil der EFR.
Dieses Gebiet zeigt im ¢ Linienkernbild eine deutliche, 3.500 km lange Aufhellubg die
in Abbildung 4.6 gezeigten Dopplergeschwindigkeiten &iredzahl von Strukturen aufweisen,
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Abbildung 4.8: Cal Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur die EFR. Die Verbrei-
terung der Linie ist wiederum ein Indikator magnetischetidtéat. Kleinskalige Filamente sind
zu erkennen, die Regionen unterschiedlicher magnetigtblaritat verbinden.
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Abbildung 4.9: Dopplergeschwindigkeiten fur den Linienk (inks) und den Linienflugel
(rechts) der Cail Linie. Wie im Intensitatsbild sind die in Gasichtbaren Strukturen viel frag-
mentierter als in .

46



Abbildung 4.10: Ausgewahlte Filtergramme einen Bequenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Photosphare. Die Lima thber 14 Wellenlangenpunkten
abgetastet. Die Nummern in den einzelnen Bildern bezieicbrasif den Abstand beziglich des
Linienkerns 4630, 15 nm). Das Bildfeld bei 11;8Nord und 52,1 Ost ist genau das gleiche
wie in den Hx Aufnahmen.

lasst sich nicht ohne weiteres auf den Mechanismus seblesler fur die Linienverbreite-
rung verantwortlich ist. Genaueren Aufschluss Uber dechaismus werden aber spater die
Magnetfeldbeobachtungen liefern. Ein Vergleich mit denB&xd Bild in Abbildung 4.2 legt
jedoch nahe, dass hier das Magnetfeld die wichtigere RoiletsLiegen die kleinskaligen
Aufhellungen im G-Band Bild jedoch nahe an der Beugungstgeles Teleskops, so sind die
entsprechenden Regionen mit einer grof3eren Halbwettislieutlich grof3er. Sie umgeben die
G-Band Strukturen wie ein Halo.

Information Uber die Dopplergeschwindigkeiten lasshsaus den Linienflugeln und dem
Linienkern gewinnen (siehe Abbildung 4.6). Der Linienkkefert Informationen aus den hoher-
en Schichten der Chromosphare (in etwa 1.500 km oberhaBrdeosphare). Der Linienfligel
reflektiert die Veraltnisse in der unteren Chromosphated 500 km oberhalb der Sonneno-
berflache). Positive Geschwindigkeiten entsprechenr dRadverschiebung, d.h. die Materie
bewegt sich vom Beobachter weg. In der Sonnenmitte ertisprdies einer abwarts gerichteten
Stromung. Ausserhalb der Sonnenmitte muf die Geometriek&ichtigt werden. Im Extrem-
fall am Sonnenrand entspricht die Geschwindigkeit entldagSichtlinie einer horizontalen
Geschwindigkeit auf der Sonnenoberflache. Entsprecherttieine Blauverschiebung durch
ein negatives Vorzeichen ausgedriickt.

Die beiden Regionen der EFR sind einfach zu identifizierarsich dort an den Ful3punkten
des AFS Regionen befinden, an denen die Materie herumenstDie Stromungsgeschwin-
digkeiten sind am hdchsten im Linienkern und betragen naédw-4 km s 1. Ahnlich hohe
Geschwindigkeiten werden im Linienfligel nur an den Fulkpem des dunkelsten dd Fila-
ments beobachtet. Am Apex des Filamentbogens finden sicitimegseschwindigkeiten (bis
zu—4 km s1), die darauf hindeuten, dass es sich um ein aktives AFS haitee Aufwarts-
bewegung im oberen Filamentbogen ist typisch fur Regionimeu auftauchendem magneti-
schem Fluss. In den Regionen auf3erhalb der EFR sehen wiaribiriienkernbild sog. Fibrillen
(engl.fibrils), die die starkeren Magnetfelder der EFR mit scbingten Magnetfeldern entge-
gengesetzter Polaritat der umgebenden ruhigen Sonnmderb Aus diesem Grund sehen wir
in den Karten der Dopplergeschwindigkeit, sowohl im Lirfigégel als auch im Linienkern,
mehr Strukturen als in den spater beobachteten Minifilaemefsiehe Abschnitte 4.2 und 4.3).
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Abbildung 4.11: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Fe Linie (A630 15 nm) bestimmt werden. Merke die schwachen, von der
Granulation verursachtefnderungen der Dopplergeschwindigkeit Uber das gesaituteR!.

Das AFS ist ein Bundel kleinskaliger Filamente, die die iBegn mit unterschiedlicher
Polaritat in der EFR verbinden. Dies ist nicht die typis&twnfiguration, die wir fur ein Mi-
nifilament erwarten, wie es in Wargg al. (2000) beschrieben wird. Dies lage namlich auf der
magnetischen Neutrallinie, welche die Regionen mit uoteesllichen Polaritaten voneinan-
der trennt. Die zeitliche Entwicklung des Magnet- und Gesntigkeitsfeldes der EFR konnte
dariiber Auskunft geben, wie sich eine Magnetfeldtop@aggibt, die wir bei den Minifila-
menten in den folgenden Abschnitten beobachten. Leidéeiestorliegende Zeitserie zu kurz,
um eine solche Entwicklung zu beobachten. Eine weiteraeffegage ist, ob es innerhalb eines
AFS zu einer Eruption der kleinskaligen Filamente kommemkd@azu musste aber das Ma-
gnetfeld von einer potentiellen Konfiguration in eine gestth Magnetfeldtopologie tberfuhrt
werden, so dass im Magnetfeld Energie gespeichert werdent&; die dann in der Eruption
freigesetzt wird. Da wir bei den in Abbildung 4.3 gezeigtarihontalen Geschwindigkeiten
keine Scherstromung entlang der magnetischen Neuiealieobachten, ist dieses Szenario
aber eher unwahrscheinlich.

Die zweite Linie, die fur diese Beobachtung ausgewahltdsuist die einfach ionisierte
Kalziumlinie (A854,2 nm). Die Sonnenstrahlung in dieser chromospharischare lkommt
aus einem relativ engen Bereich der unteren Chromospb#ser Bereich fangt kurz vor dem
Temperaturminimum der Sonne an, und streckt sich in eingeH®n etwa 400-500 km. Als
Metall ist Kalzium viel leichter zu anzuregen als Wassdfsaier bei zu hohen Temperaturen
werden keine anzuregenden Elektronen im entsprechendeaiNbleiben. Die Linienflugel
kommen fast an die Grenze zur Photosphare, so dass nebeucdem Hx beobachteten fi-
lamentartigen Erscheinungen aus den EFR Polen auch Gtianuéakennbar wird. Daruber
hinaus klappt das Intensitatsprofil der Granulation almer lon Cail Linienkern kann ein Mu-
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Abbildung 4.12: Vergleich der von SOLIS gemessenen Magiustarke ljnks) mit dem von
IBIS detektierten Polarisationsgrask¢hts). Dieser ist noch nicht zu physikalischen Einhei-
ten konvertiert worden. Angekreuzt wird die Stelle, die éine spatere Inversionsrechnung in
Abschnitt 4.4 ausgewahlt wird.

ster beobachtet werden, dass von den Grenzen der Supdegrayabildet wird und was als
Netzwerkbezeichnet wird. Anhand der @aAufnahmen kann somit die Entwicklung von ein-
zelnen Elementen innerhalb der Sonnengranulen bezidgisiNetzwerks verfolgt werden.

In Abbildung 4.7 befinden sich funf GaFiltergramme des Gebiets mit der EFR. Sie wur-
den im Linienkern und im Linienfligel bet20 pm und+40 pm aufgenommen. Die EFR ist
vor allem im Linienkern und im blauen Linienflugel erkennbaoraus folgt dass die meiste
Materie in der EFR auf den Beobachter zustromt. Dieses iBildber wesentlich diffuser als
in Ha (vergleiche die linken Teile der Abbildungen 4.5 und 4.&).dlauen Linienflugel sind
auch zahlreiche filamentartige Strukturen links von ddliagieen EFR Region zu sehen, die in
Ha nicht erkennbar waren. Diese entsprechen den Flussradieemon der EFR Region in die
ruhige Umgebung hin verlaufen. Diese befinden sich somiinereniedrigeren Hohe als jene,
die die beiden EFR Pole verbinden. Der rote Linienflugegzkaum Struktur. Ein Blick auf
die Karte mit der Halbwertsbreite (rechter Teil von Abbihdu4.8) zeigt ein ahnliches Erschei-
nungsbild wie in die i Karte. Die Region mit hoher HWB, die inddstuidlich von der EFR zu
sehen war, ist hier vollig abwesend. Das AFS ist in dern @Canie generell nicht zu erkennen.
Daraus kann man entnehmen, dass es sich in einem hohernlBeefindet, als jener der von
der Cai Linie uberdeckt wird.

4.1.3 Photosphlrisches Magnetfeld

Um die magnetische Konfiguration eines Gebiets der Sonnetalten, benutzen wir die Re
Linie (A630 15 nm) aufgrund ihrer Empfindlichkeit gegeniuiber dem Zeesfiakt (Landé Fak-
torg=1,67). Die Fa Linie ist eine photospharische Linie, d.h. die Magnetelderden auf
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Abbildung 4.13: Korrelation zwischen der von SOLIS gemasseMagnetfeldstarke und dem
IBIS Polarisationsgrad (rote Punktwolke). Die blaue Kustellt einen Polynomenfit dritten
Grades dar.

der Sonnenoberflache und nicht in der Chromosphare gemeBsss die FeLinie photo-
spharischen Ursprungs ist, kann auch in der in Abbildud@ 4ezeigten Sequenz beobachtet
werden. Nur das Linienkernbild zeigt Strukturen, die schainaden G-Band Bildern zu finden
sind. Die Linienfligeln werden vom Muster der Granulati@mihiert.

Als Magnetogramme bezeichnen wir Karten, in denen der Ral@wnsgrad dargestellt
wird. Der Polarisationsgrad wird Uiber das gesamte StokBsefil gemittelt. Um das Magnet-
feld zu messen, mussten die beobachteten Stokes Profilerafiten aus Modellen verglichen
werden. Dies ist beispielhaft in den Inversionsrechnurigekbschnitt 4.4 durchgefuhrt wor-
den. Da Inversionsrechnungen rechenintensiv sind und éamBn dieser Arbeit sprengten,
wurde hierauf verzichtet. Um die Konfiguration des Magrdte zu diskutieren, sind die Ma-
gnetogramme ausreichend.

In Abbildung 4.12 vergleichen wir eine Karte des Magnetéslddass mit dem Vektorma-
gnetographen von SOLIS aufgenommen wurde, mit einem IBI§nidegramm. Es ist sofort
ersichtlich, dass die hohere raumliche Auflosung vorSiBle Magnetfeldstrukturen konzen-
trierter darstellt. Die Auflosung des SOLIS Vektormaggeaphen von etwa einer Bogense-
kunde pro Pixel verschmiert die Magnetfeldinformationdsss diese Magnetfeldkarte diffu-
ser aussieht als das IBIS Magnetogramm. Der Ostliche €eiE#FR hat negative Polaritat mit
Feldstarken von mehr als 60 G (SOLIS) und einen Polarissgicad von 6% (IBIS). Die Werte
fur den westlichen Teil der EFR sind ahnlich, nur hat sisitiee Polaritat. Grosse und Aus-
dehnung beider Pole der EFR sind ahnlich, allerdings bedba wir im Stiden der westlichen
Region ein kleines Gebiet (2.500 km Durchmesser) mit negiaRolaritat, so wie eine kleine
bipolare Region mit kleinskaligen Magnetfeldern.

Zum Abschluss dieses Abschnitts zeigen wir noch einen ¥eglzwischen der mit SO-
LIS gemessenen Magnetfeldstarke und dem IBIS Polarissgiad. Zwischen beiden Grossen
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Abbildung 4.14: Zwei Minifilamente werden am 25. Mai 2008 bachtet. Das eine (50,0lord
und 10,0 Ost) liegt auf der magnetischen Inversionslinie zwischem dinipolaren Gebiet am
Nordpol und der Region mit gemischten Polaritaten beetirh Breiten. Das andere (20 2id
und 8,8 West) befindet sich in einer kleinen bipolaren Region in deflishen Hemisphare.
Links: SOLIS-Spektroheliogramm in der Hd.inie (A 1083 nm).Rechts:Magnetogramm in
der Fe Linie (A630,15 nm).

besteht kein linearer Zusammenhang. In dem gezeigtendsigramm ist an die rote Punkt-
wolke ein Polynom dritter Ordnung angepasst worden. DeagerZzusammenhang zwischen
Polarisationsgrad und Magnetfeldstarke kann erst miinétschnitt 4.4 besprochenen Inver-
sionsrechnungen geliefert werden.

4.2 Miniflament | am 25. Mai 2008

Am 25. Mai 2008 wurde ein Minifilament in der suidlichen Hepfiare bei 20,2Std und 8,8
West beobachtet. Dieses Minifilament liegt in einem kleibgrolaren Gebiet und zeigt starke
Absportion in der He Linie (siehe Abbildung 4.14). Das Magnetfeld war jedochhhistark
genug, um Poren oder gar Sonnenflecken zu erzeugen.

4.2.1 Horizontale Geschwindigkeitsfelder

Am Anfang des Beobachtungstages waren die Beobachturiggioeden nicht ideal. Die Bild-
qualitat der G-Band Bilder war zeitlich sehr variabel. Batvar es nicht moglich, gentigend G-
Band Bilder mit ausreichender Qualitat zu finden, um diedomtalen Geschwindigkeitsfelder
mit LCT Methoden zu bestimmen. Eine interessante Frage g&wesen, ob Scherstromungen
entlang der Filamentachse existierten. Diese kamen malsechanismus flr die Destabilisie-
rung eines Minifilamentes und dessen anschliessendeni&rupt-rage.

4.2.2 Bildgebende Spektroskopie chromosnischer Absorptionslinien

In Abbildung 4.15 werden funf H Filtergramme dargestellt, die im Linienkern und im Linien-
flugel bei+100 pm und+50 pm aufgenommen wurden. Im Linienkern sehen wir ein dumkle
langliches Minifilament. Es erstreckt sich tber 25 Mm uatiéine Dicke von 1.300 km, wobei
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Abbildung 4.15: Ausgewahlte Filtergramme einar ISequenz zeigen das Minifilament (20,2
Sid und 8,8 West) in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die irigdin 24 Punkten
abgetastet. Das Bildfeld ist von 2.7 Mrm5.2 Mm.

der sudliche FuRBpunkt eine Verdickung von 4.600 km aufivélaterhalb dieses Ful3punkts
sehen wir kleinskalige Aufhellungeerigl. plages), die ein erstes Anzeichen auf das Vorhan-
densein kleinskaliger Magnetfelder sind. Ein Vergleich Biétergramme im blauen und roten
Linienfligel bei+50 pm zeigt das Minifilament nur im blauen Linienflugel. Distsein Anzei-
chen dafir, dass sich das kiihle Plasma im Filament nachlméyeegt, d.h. auf den Beobachter
zu. Dies ist typisch fur aktive Filamente in aktiven ReganEs zeigt desweiteren, dass dieses
Minifilament so dynamisch ist, dass es im Laufe seiner Erdwity zu einer Eruption kommen
kann. Im extremen Linienflugel derdHLinie (beiAp££100 pm) sehen wir wiederum kleinskali-
ge Aufhellungené€ngl.moustaches), die nur unwesentlich grofRer sind als die Begsgrenze
des Teleskops (150 km). Selbst mit der erreichten hohenliéuen Auflosung missen Mousta-
ches noch nicht vollstandig aufgelost sein, d.h. sienginentweder einzelne Flussrohren oder
Konglomerate von Flussrohren darstellen. Da Moustache$idhin jungen aktiven Gebieten
beobachtet werden, kann daraus geschlossen werden, dgish Bger um neu auftauchenden
magnetischen Fluss handelt.

In Abbildung 4.16 interpretieren wir die HWB als IndikatoesiMagnetfeldes, da die Se-
guenz der Filtergramme in Abbildung 4.15 keine Anzeichand.g. Geschwindigkeitsfelder
enthalt. Im linken Teil der Abbildung zeigen wir ein Filtgamm des Linienkerns derdHLi-
nie zum besseren Vergleich mit der Karte der HWB. Der nohdliFu3punkt des Miniflaments
befindet sich in einem Gebiet mit geringer HWB (0.14 nm), waglegen sich der sudliche Ful3-
punkt in einer Region mit grol3er HWB befindet (0.16 nm). Adiags sind diese Werte nur
in der unmittelbaren Nachbarschaft der Minifilamentes &effien. Dort, wo sich das Minifi-
lament befindet, entsprechen die Werte der HWB dem Hintadgrdlohere Werte der HWB
finden wir Uberwiegend westlich des Riickgrats des Mimfgéates und im stidlichen Teil des
Bildfeldes, wo wir Aufhellungen im Id Linienkern beobachtet haben. Der Hintergrund selber
ist durch die Signatur der solaren Granulation charakestis

Entlang der Sichtlinie lassen sich Dopplergeschwindigkesowohl im Linienkern als auch
im Linienflugel bestimmen. Im linken Teil von Abbildung 8 Werden die Geschwindigkeiten
im Linienkern dargestellt. Auffallig ist, dass im norctien Teil (obere drei Viertel) des Minifi-
lamentes starke nach oben gerichtete Geschwindigkeitdyalohtet werden. Dieses Phanomen
lie3 sich schon in den Filtergrammen des blauen Linienffigehnen. Im sudlichen Teil des
Minifilamentes, wo eine Verdickung des Filaments imx Hinienkernbild beobachtet wurde,
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Abbildung 4.16: Hx Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die
Verbreiterung der Linie ist ein Indikator magnetischer igitat. Das Minifilament befindet sich
uber der magnetischen Neutrallinie. Angekreuzt wird dedl§, die fur eine spatere Inversions-
rechnung in Abschnitt 4.4 ausgewahlt wird.
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Abbildung 4.17: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Ha Linie bestimmt werden.
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Abbildung 4.18: Filtergramme einer @aSequenz zeigen das Minifilament in verschiedenen
Hohen der Chromosphare. Im Gegensatz zu danFitergrammen ist das Minifilament hier
nur im Linienkernfiltergramm zu erkennen. Die Linie wird ifi Punkten abgetastet.

werden hingegen starke abwartsgerichtete Stromungeetwa +4 km s beobachtet. Die
im Linienkern gemessenen Geschwindigkeiten entsprecbéerbn Schichten der Chromo-
sphare, wohingegen die im Linienflugel gemessenen Geadigkeiten (im rechten Teil der
Abbildung 4.17) tieferen Schichten entsprechen. Die hesblachteten Abwartsstromungen
sind nicht so stark wie im Linienkern, insbesondere in detévles Miniflamentes. Die Gebie-
te mit den hochsten Geschwindigkeiten werden in der N&né&dRpunkte des Minifilamentes
beobachtet. Hier finden wir aber vornehmlich abwarts¢eete Stromungen. Nur im nordli-
chen Teil sind Gebiete mit Aufwartsstromungen sichtitaese umschliessen einen kleinen
Bogen am nordlichen Ende des Minifilamentes.

In Abbildung 4.18 befinden sich funf GaFiltergramme des Gebiets mit dem Minifila-
ment. Sie wurden im Linienkern und im Linienfligel be20 pm und+-40 pm aufgenommen.
Das Minifilament selbst ist aber in keinem dieser Filtergraamzu erkennen. Einzelne Frag-
mente tauchen auf wenn man vom blauen Linienfligel in derehkern Ubergeht. Das weist
darauf hin, dass sich die meiste Materie, die das Minifilan@det, aul3erhalb des Hohen-
bereichs befindet, den die Gelinie Uberdeckt. Was hier beobachtet wird ist der eigehdi
Boden des Minifilaments. Im blauen Linienfliigel sind nurzlieei sehr dunklen Gebiete sicht-
bar mit Durchmessern von 2.250 km bzw. 2.560 km sichtbarrdieden FuRpunkten in &
zusammenfallen. In den Dopplerkarten im Linienfligel (Addlng 4.19) sind mit diesen Or-
ten abwartsgerichtete Stromungen verbunden. DiesenBtigen entsprechen denen in dem H
Beobachtungen.

Sowohl die Halbwertsbreite (rechtes Teilbild in Abbildu#d.9) als auch die Dopplerge-
schwindigkeiten (Abbildung 4.20) zeigen ahnliche Stunknh wie die Hx Bilder, blo3 mit we-
niger Detail. Zwei starke Plageregionen sind an der untiém&an Ecke zu beobachten. In den
Karten der Halbwertsbreite sehen wir, dass an diesen Orte@all Linie verbreitert ist. Die
Linienverbreiterung weist auf das Vorhandensein von Mé#gfdern hin. Im Kontrast zu der
in Ha beobachteten Halbwertsbreite sind diese Regionen in denB&mbachtungen starker
lokalisiert. Dies lasst sich dadurch erklaren, dass sink magnetische Flussrohre in hdoheren
Schichten ausdehnt, weil dort der Druck geringer ist.

Die in Abbildung 4.20 gezeigten Geschwindigkeiten entldeg Sichtlinie enthalten kei-
ne Anzeichen des Minifilamentes. Sie reflektieren Geschgkaiten in der unteren Chromo-
sphare. Da sich das Minifilament in hoheren, ia Kichtbaren Schichten befindet, ist es auch
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Abbildung 4.19: Ca Linienkernintensitatl(nks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die
Verbreiterung der Linie ist wiederum ein Indikator magsetier Aktivitat.

Bogensekunden

Geschwindigkeiten Vi, Und Vegge [km's 7]

0 10 20 30 0 10 20 30
Bogensekunden

Abbildung 4.20: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Call Linie bestimmt werden.
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Abbildung 4.21: Ausgewahlte Filtergramme einen Bequenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Photosphare. Die Alufiggn im Linienkern €ngl. line
gaps) deuten auf das Vorhandensein kleinskaliger Maddetfé&in. Die Linie wurde in 14
Punkten abgetastet.

nicht berraschend, dass keine Signatur des Minifilantesdbachtet wird. Die einzig interes-
sante Struktur findet sich in der Mitte des Bildfeldes, woimeen horizontalen Streifen hohere
Geschwindigkeiten gemessen werden. D.h. unter dem Fildoogen befinden sich nach un-
ten gerichtete Stromungen. Diese scheinen aber keineiAuswen auf das Minifilament zu

haben.

4.2.3 Photosphrisches Magnetfeld

Da die photospharische Fe&inie schwacher ist als chromospharische Absorptiomest (Call
und Ha) uberspannt die in Abbildung 4.21 gezeigte Sequenz vaargiammen nur einen Wel-
lenlangenbereich vo#t20 pm. Bei diesen Werten am Ende des Wellenlangeninteivefinden
wir uns schon im Kontinuum, d.h. diese Filtergramme zeigehos deutlich das Granulati-
onsmuster. Auffallig sind im Linienkernfiltergramm kleipnetzwerkartige Aufhellungen. Sind
Magnetfelder vorhanden, verbreitern sich Spektrallinied sie sind nicht so tief eingesenkt
(engl.line gaps). Die Einsenktiefegl.line depth) ist daher ein weiteres Mal} fiir photosphari-
sche Magnetfelder.

Die in Abbildung 4.22 gezeigten Karten der Dopplergesclaigkeiten fur Linienkern und
Linienfliigel zeigen keiné&bereinstimmung mit den chromospharischen Dopplerkarté\b-
bildungen 4.17 und 4.20. Insbesondere finden wir keineadigien Geschwindigkeiten in der
Nahe der Ful3punkte oder des Rickgrats des Miniflamebas.Geschwindigkeitsfeld der
Photosphare ist allein durch die Granulation gepragpisighe Geschwindigkeiten sind um
einen Faktor vier geringer als in der Chromosphare.

Aus der Fe Linie lasst sich das Magnetfeld bestimmen. In Abbildur2B4wird der Polari-
sationsgrad fur die Zirkularpolarisation gezeigt. In tig&the der Sonnenmitte kann dies als die
senkrechte Komponente des Magnetfeldes interpretiedewmer=ir eine genaue Bestimmung
des Mangetfeldes sind sogenannte Inversionsrechnundgeemdig (siehe Abschnitt 4.4), auf
die aus Zeitgrinden in dieser Arbeit fast vollstandigziertet wurde. Wie im linken Teil der
Abbildung gesehen werden kann, sind einzelne Karten desiPationsgrades stark verrauscht.
Nur die starksten Magnetfeldelementen treten hervod@Eul3punkte des Minifilamentes sind
in relativ schwachen negativen Magnetfeldern verankdkeréings erstreckt sich das Ruckgrat
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Abbildung 4.22: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Fea Linie bestimmt werden.

+4.0

+3.0

+2.0

(%]

+1.0

0.0

Bogensekunden

-1.0

Polarisationsgrad

0 10 20 30
Bogensekunden

Abbildung 4.23: Vergleich des von IBIS gemessenen Polénissgrads im besten Magneto-
gramm (inks) und im uber die Zeitserie gemittelten Magnetogrameclts). Der Bildversatz
wurde fir das gemittelte Magnetogramm Korrigiert. Die feeKonturlinie zeigt den Umriss
des Minifilamentes in Abbildung 4.17.
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Abbildung 4.24: Zeitliche Entwicklung des Minifilamentsit2®,2> Sud und 8,8 West.

des Minifilamentes entlang der magnetischen Neutrallohe2Regionen unterschiedlicher Po-
laritat voneinander trennt. Um das feinkornige Rausdesgl. salt-and-pepper noise) zu un-
terdriicken, wurden alle Magnetfeldbeobachtungen gelnifdies ist im rechten Teil der Ab-
bildung 4.24 dargestellt. Um das Magnetfeldsignal nichtexschmieren wurden die Magnet-
feldkarten pixelgenau Uibereinandergelegt. Dies fiduteiner signifikanten Unterdriickung des
Rauschens. Eine Mittelung Uber den Zeitraum von etwa 3Quidimist gerechtfertigt, da kei-
ne betrachtlichednderungen des Magnetfeldes beobachtet wurden. Dies tetdglerdings,
dass neu auftauchender magnetischer Fluss als UrsacbméiDestabilisierung dieses Mini-
filamentes keine Erklarung ist. Vielmehr komm&nderungen in der Magnetfeldtopologie in
hoheren Schichten der Atmosphare als Ursache in Frage.

Aufgrund des schwachen Magnetfeldsignals in chromosgdtéan Linien ist ein solches
Phanomen nur schwer der Beobachtung zuganglich. Obwaghigtfelddaten fur die GalLi-
nie vorhanden waren, konnten wir eiA@derung des chromospharischen Magnetfeldes nicht
beobachten. Dies wird erst mit der nachsten GeneratiorSammenteleskopen moglich sein,
deren grosser®ffnung ein besseres Signal/Rauschverhaltnis ermteptiovird.

Wir betrachten nun die zeitliche Entwicklung des Minifilam@mittels chromospharischer
Ha Filtergramme. Um 14:27 UT ist das Minifilament noch an seiberden Ful3punkten ver-
ankert. Eine Deformation oder Verbreiterung, die ein Aoken fur eine Aktivierung des Mi-
nifilamentes sein kann, liegt noch nicht vor. Um 14:31 UTdféder suidliche Ful3punkt an sich
zu verbreitern. Eine kleine Wolbung entsteht am anderd$pEnkt und das Filament fangt an
sich ungleichmaliiig zu verbreitern. Dieses Verhalten déhis um 14:35 UT an, wobei jetzt
beide FulRpunkte gekrimmt sind und dem Filament eine kankavm verleihen. Links vom
Minifilament tritt eine weitere filamentartige Struktur inemdeutlicher hervor. Die Eruption
des Minifilaments hat um 14:44 UT stattgefunden. Am Apex dé&mtentbogens offnet sich
das Filament, wobei viel Materie auf den nordlichen Fulkpuuriickgefallen ist (siehe die
sehr auffallige Verdickung). Das andere Ende des Filasnentwickelt sich zu einer dunklen,
kreisrunden Verdickung, um die sich ein bogenformigearfént legt. Eine solche Struktur
wurde schon in Wangt al. (2000) beobachtet (vgl. Abbildung 1.1). Etliche Minuteratgy,
um 14:56 UT, sind beide Halfte wieder ziemlich dunn undMgterie die nicht bei der Erupti-
on freigesetzt wurde ist zuriick auf die untere Chromosppafallen. Da das photospharische
Magnetfeld Uber den ganzen Zeitraum seine Konfiguratiopelbélt kann man erwarten, dass
Minifilamente im Bereich erneut auftauchen. Wir stellent felass das beobachtete Minifila-
ment mit dem ersten Entwicklungsszenario in Wahgl. (2000) Ubereinstimmt. Allerdings ist
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Abbildung 4.25: Das beste Breitbandbild der ersten Zadseurde am 25. Mai 2008 um
16:23 UT aufgenommen. Der Kontrast ist Uber den grol3tehdes Bildfeldes sehr hoch.
Mit einer Maske wird der Bereich hervorgehoben, der den ficlgen Zeit aufgenommenen
Schmalbanddaten entspricht.

in der voliegenden Arbeit zum ersten mal ein eruptives Mamfient mit Methoden der zweidi-
mensionalen Spektropolarimetrie beobachtet worden.

4.3 Miniflament Il am 25. Mai 2008

Im Anschluss an die Beobachtungen des in Abschnitt 4.2 biebemen Minifilaments wurde
ein anderes Gebiet auf der Sonne beobachtet. In der Nahsotleen Nordpols gab es ein
kleines Filament bei 5070Nord und 8,8 Ost. Hiervon wurden zwei halbstiindige Zeitserien
aufgenommen. Das beobachtete Bildfeld ist in Abbildun&4&zeigt. Wiederum ist das kleine
Bildfeld von IBIS durch eine hellere Schattierung hervdrgieen. Die Nahe zum Nordpol driick
sich auch im Erscheinungsbild der Granulation aus. Die @esmweisen eine geometrische
Verkirzung auf, d.h. sie sind in Richtung des Nordpols @estt. Im Vergleich zum G-Band
Bild der EFR (Abbildung 4.2) sind in der Umgebung dieses Mannents keine auffalligen
Aufhellungen erkennbar. Es gibt zwar einige kleine Auftietien, die tiber das G-Band Bildfeld
verteilt sind, allerdings finden wir kaum Aufhellungen imI8Bildfeld. Dies ist ein erster
Hinweis, dass wir in polnahen Gebieten nur schwache Magldetf antreffen. Diese Felder
sind Uberwiegend unipolar, wobei die Felder in der Nah& Merdpols eine unterschiedliche
Polaritat als am Sudpol haben (siehe das SOLIS Magnetogria Abbildung 4.12).
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Abbildung 4.26: Aus den speckle-rekonstruierten G-Baridésn werden mit LCT Methoden
die horizontalen Eigenbewegungen gemessen. Die Richemgodizontalen Bewegungen wer-
den in einer farbkodierten Kompassrose angezeigt. Deageater Geschwindigkeit ist eben-
falls farbkodiert und kann auf der Farbskala abgelesen ever@ir diese Berechnung wurden
36 Bilder verwendet, die zwischen 15:21 UT und 15:51 UT anégemen wurden.
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Abbildung 4.27: Aus den speckle-rekonstruierten G-Baridésn werden mit LCT Methoden
die horizontalen Eigenbewegungen gemessen. Die Richemgodizontalen Bewegungen wer-
den in einer farbkodierten Kompassrose angezeigt. Deageater Geschwindigkeit ist eben-
falls farbkodiert und kann auf der Farbskala abgelesen ever@ir diese Berechnung wurden
35 Bilder verwendet, die zwischen 15:55 UT und 16:24 UT anégemen wurden.
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Abbildung 4.28: Ausgewahlte Filtergramme einaw Sequenz zeigen das Minifilamemingl.
polar crown filament) in verschiedenen Hohen der Chromaéspiie Linie wurde in 24 Punk-
ten abgetastet.

In Abbildung 4.12 erscheint das beobachtete Minifilamelatireschwach im He Filter-
gramm. Es liegt genau auf der Trennungslinie zwischen dgrolaren nordlichen Polkappe
und den Gebieten mit gemischter Polaritat, die sich umAtgumator herum befinden. Entlang
dieser magnetischen Neutrallinie kdbnnen sich gro3s&&liamente ausbilden, die sich wie ein
Kranz um den Rand der Polkappe legen konrengl. polar crown filaments). Das beobach-
tete Minifilament gehort, obwohl sehr klein, zu dieser Kkason Filamenten. Es kann als ein
elementarer Baustein der Polar Crown Filamente angesebeten:

4.3.1 Horizontale Geschwindigkeitsfelder

Da wir zwei halbstiindige Zeitserien mit einem zeitlichelmsféand von 34 Minuten aufgenom-
men haben, konnen wir die Entwicklung der mittleren Gesotigkeitsfelder vergleichen. Die
Position desS-formigen Filaments ist in Abbildung 4.26 als weil3e Kotitue dargestellt. Die
hochsten Geschwindigkeiten werden wieder an den Ranaerisupergranulen vorgefunden.
Dieses Netzwerk hat eine typische Grol3e von 20—40 Mm. DselBeindigkeiten in der ersten
Zeitserie sind deutlich hoher, was aber durch schleclBemachtungsbedingungen wahrend
der zweiten Zeitserie erklart werden kann. Ist die Bildgaeschlechter, stehen fur die Kreuz-
korrelation keine ausreichenden Kontraste zur Verfugungdie Bewegung von kleinskaligen
Strukturen zu verfolgen. Geschwindigkeiten werden aldersohatzt.

In Abbildung 4.26 befindet sich in der oberen linken Ecke dédf@des eine auffallige
Struktur mit der Grol3e einer kleinen Supergranule, wo ledschwindigkeiten gemessen wer-
den. Einzelne Elemente dieser Struktur finden sich auch biléding 4.27, allerdings mit gerin-
geren GeschwindigkeiteAhnliche Ubereinstimmungen finden sich im gesamten Bildfeld. Die
beobachteten Unterschiede zwischen den beiden Zeitgzkkmen sich durch die Zeitskala der
Granulation (von etwa 5 Minuten), so dass sich die Detaitsmdttleren Geschwindigkeitskar-
ten durchaus in 30 Minuten andern kdnnen. Wie auch bei dedlischnitt 4.2 beschriebenen
Minifilament befindet sich das hier beobachtete Minifilamearginer Region mit relativ nied-
rigen horizontalen Geschwindigkeiten.

Aufgrund der im Vergleich zum 26. Mai schlechteren Beobagsbedingungen erschwert
sich die Interpretation der Richtungskarten. Sie zeigerKontrast zu Abbildung 4.3 relativ
grol3e Regionen mit einheitlicher Farbkodierung. Dies etedérauf hin, dass die AO Korrek-
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Abbildung 4.29: Hx Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die
Verbreiterung der Linie ist ein Indikator magnetischer iditét. Angekreuzt wird die Stelle, die
flr eine spatere Inversionsrechnung in Abschnitt 4.4eawshlt wird.
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Abbildung 4.30: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Ha Linie bestimmt werden. Das Linienkerndopplergramm zegdir struk-
turierte Geschwindigkeitsfelder in der Umgebung des Manifients.
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Abbildung 4.31: Ausgewahlte Filtergramme einer IC&equenz zeigen unterschiedlichen
Strukturen in verschiedenen Hohen der Chromospharel.ibie wurde in 21 Punkten abgeta-
stet.

tur sich nur Uber das zentrale Bildfeld erstreckt. Da diklf@ktonstruktion mit der Speckle
Masking Methode sich nur auf einzelne isoplanare Gebiessviakit, kann das Seeing, hier
insbesondere die differentielle Bildbewegung, kiine#it grof3skalige Geschwindigkeitsfehler
einfuhren, die mit LCT Methoden falschlicherweise déierk werden. Im Zentrum des Bildfel-
des ist die AO Korrektur jedoch so gut, dass die Richtungehdezontalen Eigenbewegungen
in beiden Zeitserien nahezu identisch sind. Insbesondedadse Geschwindigkeitsrichtungen
innerhalb der Konturen des Minifilamentes beinahe idehtibteressanterweise finden wir im
photospharischen Geschwindigkeitsfeld Bewegungendidiéeiden Fliigel des Minifilaments
senkrecht zu seiner Langsachse (Diagonale von links urdeh rechts oben) aufeinander zu
bewegen. Zusammen mit der spater diskutierten Magné&tfebtbgie bedeutet dies, dass sich
das Minifilament hin zu einem stabileren Zustand entwickelt

4.3.2 Bildgebende Spektroskopie chromosnischer Absorptionslinien

In der in Abbildung 4.28 gezeigten Sequenz voa Hiltergrammen ist das Minifilament nur
im Linienkern zu erkennen. Hier zeigt es sich als eégf@érmige, dunkle Struktur, die im Ver-
gleich zum im Abschnitt 4.2 besprochenen Minifilament dehtticker ist. Im blauen Flugel
der Ha Linie (Ao — 50 pm) sehen wir nur eine kleine, etwa 2.000 km grof3e Strutarmit
dem sidlichen Fu3punkt des Minifilamentes UibereinstinDigs kann als ein erster Hinweis
gedeutet werden, dass dieses Filament inaktiv ist. Ausses#hen wir keine Moustaches wie
beispielsweise in Abbildung 4.4.

In der Karte der Halbwertsbreiten (Abbildung 4.29) sind need, etwa 4.000 km grol3e
Gebiete zu erkennen, in denen grofRere Werte der Halbweitesiangetroffen werden. Im Ver-
gleich zur EFR und im Minifilament im vorherigen Abschnithdidie Werte der Halbwerts-
breite deutlich geringer, was auf ein deutlich schwachatagnetfeld schliessen lasst, wie es
fur polnahe Gebiete Ublich ist. D.h. das hier beobachigitéfilament wird von schwachen und
eher verstreuten Magnetfeldern in der Chromosphare tgghal

In den Karten der Dopplergeschwindigkeit des Linienkelinkér Teil der Abbildung 4.30)
ist eine Signatur des Minifilamentes schwer auszumachenn\eerhaupt liegt es in Regionen
mit nur schwachen (kleiner als 1 km’s aufwartsgerichteten Geschwindigkeiten. Die einzige
Ausnahme ist das vorher erwahnte kleine dunkle Gebieg siab in den Filtergrammen des

64



0.13

0.12
0.11
© 0.10
©
c
=)
> 0.09
]
c
S
o) 0.08
s}
0.07
0.06
0.05
0 10 20 30 0 10 20 30
Bogensekunden

Abbildung 4.32: Ca Linienkernintensitatl(nks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die
Verbreiterung der Linie ist wiederum ein Indikator magsetier Aktivitat.
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Abbildung 4.33: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Call Linie bestimmt werden.
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Abbildung 4.34: Ausgewahlte Filtergramme einen Bequenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Photosphare. Die Linrelavin 14 Punkten abgetastet.

blauen Linienfligels beobachten lie3. An den Ful3punktesnMiaifilamentes beobachten wir
auch hier nach unten gerichtete Stromungen. Die entspnelem Gebiete sind jedoch klei-
ner als bei dem anderen Minifilament. Interessanterweisbditen wir im Linienflugel am
nordlichen FuBpunkt des Minifilaments eine Struktur, im sieh nach oben und nach unten
gerichtete Stromungen auf kleinen raumlichen Skalenegbaeln. Die Geschwindigkeitsdiffe-
renz betragt hier mehr als 6 kmm’s Dieses Phanomen muss mit einer Insel positiver magne-
tischer Polaritat zusammenhangen, welche von einemsdiff Hintergrund negativer magneti-
scher Polaritat umgeben ist (siehe Abbildung 4.36). Dieage physikalische Bedeutung dieser
Geschwindigkeitsanderungen auf kleinen Skalen ist jedwdlar.

Die Aufnahmen in den Linien Ga und Fe liefern kaum neue Information. Das Minifila-
ment selbst ist weder in der @anoch in der Fe Linie zu erkennen (siehe Abbildungen 4.31
bzw. 4.34). Nur am nordlichen FuBpunkt des Minifilamense#i Call eine kleine Aufhellung
zu sehen, die mit einem kleinen magnetischen Element pesiolaritat verbunden ist. Die
Karte der Halbwertsbreiten in Ga(rechts in Abbildung 4.32) zeigt nur sehr kleine Maxima an
den FuBpunkten des Minifilaments, die mit den Orten von schem Magnetfeldern tiberein-
stimmen. In den Geschwindigkeitskarten (Abbildung 41833ail und Abbildung 4.35 fur Fe
finden wir eine Stromung, die sich vom Beobachter wegbevgterstreckt sich von Ost nach
West und liegt in etwa auf der Hohe des sudlichen FuRpuddgdMinifilamentes. Der nordliche
FuRpunkt liegt in einer Region mit vorwiegend entgegenigéseSichtliniengeschwindigkeit,
die aber vom Betrag her geringer ist. Unter Berucksicimggder Position des Minifilamentes
lasst sich schliel3en, dass die photospharische Bewemgugiger Stauchung des Minifilamentes
in Nord-Sudrichtung fuhren kann.

4.3.3 Photosphrisches Magnetfeld

Die Skalen des Grads der Zirkularpolarisation in Abbild4ng6 und Abbildung 4.23 unter-
scheiden sich um einen Faktor zwei, da die polnahen Maddetfeeutlich schwacher sind
als die in der kleinen bipolaren Region. Aufgrund des klenelntervals auf der Skala wird
das Rauschen in der Karte deutlich hervorgehoben. Auchwueden wieder alle Magneto-
gramme der Zeitserie gemittelt, um selbst die schwacHsgduher detektieren zu konnen. Die
FuRpunkte des Minifilamentes befinden sich in Regionen scheérdlicher Polaritat. Eine klare
magnetische Neutrallinie wie bei dem anderen Filamentibgmlaren Region kann hier nicht
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Abbildung 4.35: Dopplergeschwindigkeiten konnen fun dénienkern (inks) und den Linien-
flugel (rechts) der Fa Linie bestimmt werden.
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Abbildung 4.36: Vergleich des von IBIS gemessenen Polénissgrads im besten Magneto-
gramm (inks) und im uber die Zeitserie gemittelten Magnetogrameclts). Der Bildversatz
wurde fir das gemittelte Magnetogramm Korrigiert. Die feeKonturlinie zeigt den Umriss
des Minifilamentes in Abbildung 4.29.
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identifiziert werden. Vielmehr ahnelt dieses Filamentloes zwei unterschiedliche magneti-
sche Pole verbindet, der Konfiguration vomr Hrilamenten, wie sie in der EFR in Abschnitt
4.1 beobachtet wurden. In der etwa einstiindigen ZeitsenieMlagnetogrammen konnten wir
keine signifikanteAnderung des Magnetfeldes beobachten. Diese ware jedathuniiblich
fur Polar Crown Filamente.

Zusammengefasst kann gesagt werden, dass wir zwei devglisbhiedene Typen von Mi-
niflamenten beobachtet haben, die in unterschiedlichegneeldkonfigurationen vorkom-
men. Nur die Magnetfeldtopologie in einer kleinen bipofaRegion kann die Voraussetzungen
schaffen, in der ein aktives, dynamisches Minifilamenttéxien kann. Im Kontrast dazu sind
Polar Crown Filamente sehr stabil, so dass eine Eruptiomjrmlestens bei Minifilamenten,
nicht zu erwarten ist. Solche Minifilamente l6sen sich geme auf, in dem das in ihnen ent-
haltene Wasserstoffplasma in die umgebende Chromosprendampft”. Allerdings kann es
bei grof3en Polar Crown Filamenten zu spektakularen Eoneti kommen, wenn neu auftreten-
der magnetischer Fluss an nur einer einzigen Stelle dasge$alament destabilisiert.

4.4 Ausblick

In dieser Arbeit wurden Beobachtungen einer EFR und zweieifidmente vorgestellt. Die
Datenverarbeitung und Analyse wurden im Detail beschrieBbedoch fehlt noch ein weiteres
wichtiges Element auf dem Weg zur vollstandigen Beschraitder Beobachtungen sowie de-
ren Interpretation. Aus den Spektrallinien kdnnen mielsionsrechnungen weitere physikali-
sche Informationen gewonnen werden. Hierbei werden Aneahitber die Sonnenatmosphare
gemacht, mit denen man sich die Entstehung von Spekteiliaiklaren kann. Die zugrunde
liegende Theorie wird unter dem BegrBtrahlungstransportengl. radiative transfer) zusam-
mengefasst (z.B. Chandrasekhar, 1960; Kalkofen, 2009grAnd der eingeschrankten Zeit
einer Diplomarbeit, konnten diese Inversionsrechnungeit nlurchgefuhrt werden. Um aber
schon einmal einen Ausblick auf die noch ausstehenden Ragen zu geben, werden Inver-
sionen einzelner Linieprofile vorgestellt.

Eine einfache Methode zur Interpretation starker chromaspcher Absorptionslinien ist
dasWolkenmodel{engl.cloud model, Beckers, 1964, 1972; Lekal., 2000). Hierzu wird aus
dem beobachteten LinienprofilA ) das Kontrastprofil

1(A) —lo(A)
lo(A)

berechnet, wobdp(A ) das Linienprofil der ruhigen Sonne ist. Die Grundidee deskéfmho-
dells ist, dass sich Uber der Photosphare eine Wolke whiteki oder heilen Material befindet,
dass von unten beleuchtet wird. Im Kontrastprofil sind Almvangen vom Zustand der ruhigen
Sonne einfach zu erkennen. Ist eine Spektrallinie blachetsen, so besitzt das Kontrastpro-
fil eine der Verschiebung entsprechende “blaue” Komponé&rs Wolkenmodell liefert einen
einfachen Zusammenhang zwischen dem Kontrastprofil umdreien Parametern

A=Ac\?
— . (4.2
Cone)| w2
Die vier freien Parameter sind in diesen Gleichungen di¢raEnWellenlange\. der Absorp-

tionslinie im Kontrastprofil, die entsprechende DoppleierAAp, die optische Dickeyg der
Wolke bei der zentralen Wellenlange und die Quellenfuorkf. Anschaulicher ald. lasst sich

C(A) = ) (4.1)

CA) = {% — 1} (1—exg—1(A))) mit T(A) =Toexp
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Abbildung 4.37: Hxr Linien- (oben) und Kontrastprofile nten) werden als schwarze Kur-
ven gezeigt. Das mittlere Intensitatsprofil der ruhigemr&und das aus dem Wolkenmodell
berechnete Kontrastprofile werden als graue Kurven daiifeflie Parameter des Wolkenmo-
dells sindr = 1,3; S=0,10; AAp = 29,1 pm; A = 656,26989 nm und/ = —6,2 km s1. Die
Position des Linienprofils ist in Abbildung 4.16 mit einemekiz gekennzeichnet.
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Abbildung 4.38: Hr Linien- (oben) und Kontrastprofile ynten) werden als schwarze Kur-
ven gezeigt. Das mittlere Intensitatsprofil der ruhigemr&und das aus dem Wolkenmodell
berechnete Kontrastprofile werden als graue Kurven daiifeflie Parameter des Wolkenmo-
dells sindr = 2,0; S=0,10; AAp = 31,3 pm;Ac = 656,27633 nm und/ = —3,2 km s 1. Die
Position des Linienprofils ist in Abbildung 4.29 mit einemekiz gekennzeichnet.
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Abbildung 4.39: Fur die FeLinie (A630,15 nm) wurden mit der SIR Methodeof) die beob-
achteten Stokes Profilblau) invertiert. Die Parameter der angepassten Profile sindibeF
le 4.1 zu finden. Die Position des Linienprofils ist in Abbihdu4.12 mit einem Kreuz gekenn-
zeichnet.

die Dopplergeschwindigkeit der Wolke

)\C - AO
AAo

interpretieren. Hierbei entsprichg der Zentralwellenlange der Absorptionslinie in der rugmg
Sonne. In Abhangigkeit von den freien Parametern, kanm daibder Methode der kleinsten
Fehlerquadrate (Press al, 2007) eine Kurve an die beobachtete Spektrallinie angepaes-
den.

Das Wolkenmodell ermoglicht einen quantitativen Verghedler in Abschnitten 4.2 und 4.3
besprochenen Minifilamente. Beide Filamente sind rectgrsohiedlich: das eine ist ein typi-
scher Vertreter von Filamenten in aktiven Gebieten, wadhidas andere zur Klasse der Polar
Crown Filamente gehort. In Abbildungen 4.37 und 4.38 wenypische Intensitats- und Kon-
trastprofile fur beide Minifilamente gezeigt. Die Orte, @mdn die Profile entnommen wurden,
liegen beide am Scheitelpunkt der Filamente. Die mit dem élldeerechneten Werte fur die
Geschwindigkeiten der Wolke entlang der Sichtline unteegten sich um einen Faktor zwei,
wobei das Minifilament in der bipolaren Region die hoherasehwindigkeiten aufweist. So
lasst sich auch quantitativ nachweisen, dass dieseséiifiasias dynamischere ist. Interessanter-
weise hat das polnahe Minifilament eine deutlich hoheresolpe Dicke, was darauf hinweist,
dass vom neutralen Wasserstoff mehr Licht aus der Phaans@bsorbiert wird. Diese Was-
serstoffwolke hat also eine hohere Dichte. Selbst schevdtagnetfelder konnen somit mehr
Wasserstoff in der Chromospare halten, vorausgesets,dia chromospharische Magnetfeld-
topologie stabil ist. Alle anderen Werte, d.h. die Doppteite AAp und die Quellenfunktiols,
sind fur beide Filamente recht ahnlich. Allerdings lassieh aus den punktuellen Beobachtun-

(4.3)
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magnetische Komponente nichtmagnetische Komponente

Fullfaktor 0,28 0,72
Magnetfeldstarke 1.755G

WLos 42

Q —45°

Doppler Geschwindigkeit +279mst —188mst
T(logr =0) 6.146 K 6.359 K
T(logr = -1.5) 5.122 K 5.158 K

Tabelle 4.1: Parameter fur die in Abbildung 4.39 gezei@tokes Profile.

gen keine allgemeinen, statistisch gesicherten Aussdgeitem. Dies ist einer spateren Arbeit
vorbehalten.

Fur die Inversion magnetisch aufspaltender Spektrallgibt es eine Vielzahl numerischer
Methoden. Hier wurde die SIR (Stokes Inversion Based on &espFunctions) Methode von
Ruiz Cobo & del Toro Iniesta (1992) verwendet, die auf besttmFunktionendngl.respon-
se functions) zurtickgreift. Sie ermoglichen es, dasrsieasproblem mit einem nicht-linearen
Marquardt Algorithmus zu beschreiben. Eine detailiertedeeibung dieses Algorithmus ist
nicht Gegenstand dieser Arbeit. Hier soll nur an einem Belspezeigt werden, wie aus Be-
oabchtungen der Stokes Profile, Schliisse tiber physikaliBustande gezogen werden kdnnen.
Dazu wurde aus dem Datensatz der EFR (siehe Abschnitt /115tekes Profil ausfgewahilt,
dessen Ort in Abbildung 4.12 mit einem weil3en Kreuz gekeichret wurde. Die entsprechen-
den Stokesprofile sind in Abbildung 4.39 als blaue Kurveméstellt. Die SIR Profile sind in
Rot eingezeichnet worden. Digbereinstimmung von Beobachtungen und Inversionen sind re
lativ gut. Insbesondere wenn beriicksichtigt wird, daptinsglich nur 14 Wellenlangenpunkte
zur Verfugung standen. Die hier gezeigten Profile wurdéi@0 Punkte extrapoliert und einem
zusatzlichen Rauschfilter unterzogen.

Die aus der SIR Methode gewonnenen physikalischen Parasiatein Tabelle 4.1 auf-
gelistet. Es wird angenommen, dass das Linienprofil aus enagnetischen und einer nicht-
magnetischen Komponente zusammengesetztist. Ihr Werhi@alird durch den Fullfaktorgngl.
filling factor) ausgedruckt, d.h. nur ein Viertel des Beditaingselements enthalt ein etwa
1.750 G starkes Magnetfeld. Unter Beruicksichtigung desbBehtungsortes am nordostlichen
Sonnenrand (115&8ord, 52, Ost) ist das Magnetfeld etwa 1@egen die Oberflachennorma-
le geneigt {f os = 42°). D.h. es steht in etwa senkrecht zur Oberflache, wie ekléimskalige
Felder einer EFR zu erwarten ist. Die Richtung des Feldeg zen der Oberflache weg. Der
Azimut des Feldeg spielt fur die Interpretation der Profile keine Rolle. Aws &IR Rechnung
ergeben sich fur zwei verschiedene Hohen in der Atmaspfiagr = 0 und logr = —1,5)
Temperaturen fur die zwei Komponenten der Inversion. Dagitfeld ist in eine heil3ere Um-
gebung eingebettet und die beiden Komponenten haben cimiiiiche Stromungsrichtungen
entlang der Sichtlinie.

Mit dem Wolkenmodell und den SIR Rechnungen wurden zum Absshder Arbeit zwei
Methoden vorgestellt, die eine weitere Analyse der hiegestellten Daten ermoglicht. In die-
ser Arbeit haben sich die Phanome der ruhigen ChromosgMinifilamente und EFRS) als
sehr interessant herausgestellt. Wir erwarten das eif@ediénalyse der hier gezeigten Daten
zu einem besseren Verstandnis dynamischer Prozesse Phdaysphare und Chromosphare
beitragt.
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Abklrzungen

AFS
AO
ATST

CCD
CME

DLSP
DST

EFR
ER

FPI
FSR

HSG
IBIS
LCT
MTF

NSO
NSO/SP

OTF
PSF

SH
SMTF
SOLIS
SPINOR
STF

ut

VCD
VTT

Arch Filament Systems
Adaptive Optik
Advanced Technology Solar Telescope

Charge-Coupled Device
Coronal Mass Ejection

Diffraction-Limited Spectro-Polarimeter
Dunn Solar Telescope

Emerging Flux Region
Ephemeral Region

Fabry-Pérot Interferometer
Free Spectral Range

Horizontaler Spektrograph

Interferometric Bldimensional Spectrometer
Local Correlation Tracking

Modulation Transfer Function

National Solar Observatory
National Solar Observatory/Sacramento Peak

Optical Transfer Function
Point Spread Function

Shack-Hartmann

Speckle Masking Transfer Function

Synoptic Optical Long-term Investigations of the Sun
Spectro-Polarimeter for Infrared and Optical Regions
Speckle Transfer Function

Universal Time

Virtual Camera System
Vacuum Tower Telescope
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Abbildungsverzeichnis

1.1 Die Entwicklung eines bogenformigen Minifilaments (fdex Pfeil um 16:55 UT)
wird in dieser Sequenz von Filtergrammen verfolgt. Der Wstkied in der
magnetischen Konfiguration vor und nach der Erscheinungviliegilaments
wird in den beiden Magnetogrammen am Anfang (16:10 UT) undEade
(23:28 UT) der Zeitserie verdeutlicht. Dunkle und helle @®#&b besitzen un-
terschiedliche magnetische Polaritat. Der weil3e Skaiehsunten rechts ent-
spricht 20.

Bildquelle: Abbildung 2 in Wangtal.(2000) . . . . . . . . . . . . o 0 5

1.2 Dieses hochaufgeloste Magnetogramm der ruhigen Seande am 27. Fe-
bruar 1997 mit dem Michelson Doppler Interferometer (MDufgenommen.
Dieses Bild ist das Mittel aus funf einzelnen Magnetogramydie in einem
Zeitabstand von einer Minute aufgenommen wurden. Die Geaiendecken
den Bereich vont100 G ab. Supergranulen konnen grob erkannt werden. Sie
sind von dichteren Konzentrationen magnetischer Flussaien umrandet.
Bildquelle: Abbildung 1ain Longcope & Parnell (2009). . . . . . . . . . . . . . . .. 7

1.3 Schematische Darstellung von magnetischen Flusamptire aus dem Sonnen-
inneren auftauchen und die die Sonnenoberflache durarst@im Auftau-
chen der magnetischen Schleifen verdrangen innenliegelodsrohren aul3en-
liegende magnetische Elemente. Ist der magnetische FtaBsggnug, behin-
dert das Magnetfeld den konvektiven Energietransport. Miechstol3punkte
erscheinen daher als dunkle magnetische Knategl(magnetic knots) oder
als Porenéngl.pores). Aus diesen starken Magnetfeldern konnen mit deér Ze
Sonnenflecken entstehen.

Bildquelle: Abbildung1in Zwaan (1985) . . . . . . . . . . . . . .o o0 8

2.1 Querschnitt deBunn Solar Telescope (linkspd AulRenansichtechts)

Bildquellen:http://nsosp.nso.edu/dst/images/tower.gif

http://www.lpl.arizona.edu/giacalon/SummerSchool07/images/Image3.jpg 11

2.2 Seitenansicht von IBIS. In den silbernen Metallgekaumefinden sich die FPIs.

Das dazwischen befindliche runde Gehause enthalt eeriféitt mit Interferenz-

filtern zur Wellenlangenselektion.

Bildquelle:http: //www.arcetri.astro.it/science/solare/IBIS photo.jpeg. . . . 12
2.3 Vielstrahlinterferenz am Fabry-Pérot Interferometendn’ sind die Brechungs-

indizes innerhalb und aul3erhalb der Luftschicht, wabdér Abstand zwischen

den Spiegeln ist.

Bildquelle: Abbildung 3.2inBendlin (1993) . . . . . . . . . . . . . .. ... ... 14
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2.4

2.5

2.6

2.7

2.8

2.9

Verlauf der Airy-Funktion fur verschiedene Werte dexflBxivitat, im Origi-
nalbild als# bezeichnet, und vom Verhaltnis zwischen Linienabstand und
Halbwertsbreite.

Bildquelle: Abbildung 3.3.inBendlin (1993). . . . . . . . . . . . . . . . ...
Das Transmissionsprofil eines FPIs wird mit der Airy-kion beschrieben.
Die rote Kurve gehort zu einem FPI mit einem Plattenabstaad, 00017 mm,
die blaue Kurve entspriclit= 1,30009 mm. Das Gesamtprofil von den beiden
gekoppelten FPIs (orange Linie) ergibt sich aus der Faldardeiden Kamm-
profile. Mit der logarithmischen Darstellung wird die Effektat des Prinzips
besonders deutlich: Das Hauptmaximum wird schmaler untlldiEnmaxima
werden auf hochstens 5% der maximalen Transmission reduBiesweiteren
geht die Transmission zwischen den Maxima im freien SpHidraich auf bei-
nahe Null zuriick, d.h. der Falschlichtanteil ist signifikkleiner. . . . . . . . .
Obwohl bei einem doppelten FPI die Nebenmaxima in déreties Hauptma-
ximums effektiv unterdriickt werden, konnen in groRé&tetfernung Transmis-
sionsmaxima auftreten, die den Falschlichtanteil wiedebdleen (orange Kur-
ve). Aus diesem Grund wird ein Interferenzfilter vor die FBé&setzt (grine
Kurve). Die Wirkung des Filters wird nach der Faltung seiResfils mit der
Transmissionskurve des doppelten FPIs offensichtliciuie Kurve). Nur we-
nige, zur ausgewahlten Frequenz sehr nahe Falschlichtraaxerden mit einer
relativen Transmission von hochstens einem Tausendstehgelassen. . . . .
Schematische Darstellung der IBIS Optik. Der Hauptétragang ist als durch-
gezogene Linie dargestellt. Hilfsstrahlengange sindjafdrichelte Linien ein-
gezeichnet. Bewegliche optische Elemente, die entweddemnStrahlengang
eingefligt oder herausgenommen werden konnen, wurdéaasparente Strich-
zeichnungen dargestellt. Die optischen Elemente werdefolgenden Abkirzun-
gen bezeichnet: Strahlteile51—- BS3, Steuerung und Konditionierung des La-
serlichtsBST, CCD DetektorCCD, elektronischer VerschluBS, Fabry-Pérot
InterferometefPI, BildfeldblendeFS, FilterradFWH, HalogenlampéiL, achro-
matische Linser.1- L4, Radhalterung fur LinsebW, SpiegelM1- M14 und
m1l—m3, PhotoverstarkePMT, TransferoptikRL, und VideokamerdV.
Bildquelle: Abbildung 4 in Cavallini (2006). . . . . . . . . . . . . . . .. . . . ...
Aufbau eines AO Systems. Die durch die Atmosphare veereWellenfronten
werden in Echtzeit durch die Korrektur eines deformierb@piegels in ebene
Wellenfronten zurtickgefuhrt.

Bildquelle: Abbildung 4.1 in Sailer (2006) . . . . . . . . . . . . . . . . ...
Arbeitsweise des Shack-Hartmann-Sensors. Die Austeniler Rasterpunkte
in der Bildebene entspricht den lokalen Gradienten der aut.dnsletmatrix
auftreffenden Wellenfronten.

Bildquelle: Abbildung 4.3 in Sailer (2006) . . . . . . . . . . . . . . ..o

74

18

19

20

22



3.1

3.2

3.3

3.4

3.5

3.6

3.7

3.8

Bilder der ruhigen Sonne, aufgenommen im Fraunhofea@dBnit dem Dunn
Solar Telescope am National Solar Observatory in Sacrantesak, New Me-
xico am 26. Mai 2008 um 15:59 UT. (a) Bild mit dem hochsten ast (Refe-
renzbild) ausgewahlt aus einer Sequenz von hundert Hittdetn. (b) Rekon-
struiertes Bild unter Verwendung der Speckle Masking Mééh@er Referenz-
punkt der adaptiven Optik liegt etwa in der Mitte des Bildesdter Koordinate
(507, 50"). Die raumliche Aufldsung nimmt mit der Entfernung vom &eiz-
punkt ab, wobei der Granulationskontrast allerdings ilasrBildfeld konstant
bleibt. . . . . . e 27
Variation des Granulationskontrastes in der am 26. Nd@82um 15:59 UT
aufgenommenen Sequenz, woraus das Bild mit dem bestenasoder ersten
Zeitserie des Tages rekonstruiert wird (siehe Tabelle B8jch die Verwen-
dung eines Bildselektionsverfahreren(l. frame selection) bei der Datenauf-
nahme entsteht eine leichte Absenkung der Kontrastwéitendhere Auskunft

Uber diesen Algorithmus siehe zum Beispiel Derddeal. (2005). . . . . . . . 28
Horizontaler und vertikaler Bildversatz im Referehdhbder ersten Zeitserie
vom 26. Mai 2008, aufgenommenum 1559 UT.. . . . . . .. ... .. ... 29

Differentielle Bildbewegung im Referenzbild der Mesgwom 26. Mai 2008,
aufgenommen um 15:59 UT. Die weil3en Konturen schlieRendBehiit ahn-
licher differentieller Bildbewegung ein. Der Kreuz sigis@ért den Referenz-
punkt der AO. Trotz des verwickelten Bildmusters ist delitlidass die ermit-

telte differentielle Bildbewegung radial von der Mitte lemimmt. . . . . . . . 29
Der modifizierte Fried-Parameteywurde fur jedes isoplanare Gebiet des am
26. Mai 2008 um 15:59 UT aufgenommenen Breitbandbildes den&berech-

net (links). Die beobachteten Werte entsprechen gutenm@egeisen aber eine
starke Streuung auf. Daher werden diese Werte geglatdit), so dass in der
weiteren Bildrekonstruktion keine Kontrastspriinge tfiten. Das Maximum

des Fried-Parameters wird in beiden Bildern durch ein Kieaufgezeigt, was
auch den Referenzpunkt des AO Systems markiert. . . . . . 30
Gemittelter Friedparameter fur die erste (links) bbeangsweise zwelte (rechts)
Zeitserie am 26. Mai 2008 (siehe Tabelle 3.2). Fur beidés2aen wurde eine
geglattete Kurve hinzugefugt. Obwohl die meisten, ulfeecm liegenden Werte

des Fried-Parameters gutem Seeing entsprechen, gibt bsSgbevankungen

und Zeitraume mit schlechtem Seeing, die eine Untersuglu@n zeitlichen
Entwicklung solarer Feinstrukturen erschweren. . . . . .31
Aus sechs am 26. Mai 2008 aufgenommenen Bildern deremﬁg)nne wur-

de ein Bereich von etwa Z@Beitenlange um den Referenzpunkt der AO aus-
gewabhlt. Trotz Bildrekonstruktion sind auf Grund des ahlen Seeings deut-
liche Unterschiede in der Bildqualitat bemerkbar. Nidetstotrotz sind auch
Veranderungen der solaren Feinstruktur im Zeitraum vevaetwei Minuten
zuerkennen. . . . .. e e 34
Schema des LCT-Verfahrens. Das Bildund das zeitlich verschoberde, ;
werden in Folge mit der Laplace-Gaul3-Korrelatidgh gefiltert, gegeneinander

in acht Positionen verschoben und multipliziert. Die netwdiekte werden an-
schlieRBend Uber die Zeit gemittelt und mit dem ApodisatfenstelV gefaltet.

Die Interpolation ergibt die EigenbeweguA@x) als Funktion der Position.
Bildquelle: Abbildung 2 in November & Simon (1988).. . . . . . . . . . . . . . . .. 35
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4.1 EFR am nordostlichen Sonnenrand (11N®rd, 52,2 Ost), beobachtet am 26.

Mai 2008.Links: SOLIS-Spektroheliogramm in der He.inie (A1.083 nm).

RechtsMagnetogramm in der HeLinie (A630,15nm). . . .. ... ... .. 40
4.2 Das beste G-Band Bild der ersten Zeitserie wurde am 22008 um 15:59 UT

aufgenommen. Der Kontrast ist Uber den grof3ten Teil dieebiles sehr hoch.

Mit einer Maske wird der Bereich hervorgehoben, der den zeickgen Zeit

aufgenommenen Schmalbandfiltergramm entspricht. Eineldrip Region ist

im sonst sehr ruhigen Gebiet erkennbar. Aufgrund ihref3@ndird sie als EFR

eingestuft. . . . . . . L 41
4.3 Aus den speckle-rekonstruierten G-Band Bildern wemrd@nL.CT Methoden

die horizontalen Eigenbewegungen gemessen. Die Richtangatizontalen

Bewegungen werden in einer farbkodierten Kompassrosezaigie Der Be-

trag der Geschwindigkeit ist ebenfalls farbkodiert undrkanf der Farbskala

abgelesen werden. Die Umrisse der EFR werden als weil3e ieontiargestellt. 42
4.4 Ausgewahlte Filtergramme einentSequenz zeigen unterschiedliche Struktu-

ren in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die Linie ilber 24 Punkte

abgetastet. Die Nummern in den einzelnen Bildern bezielvdnasif den Ab-

stand bezuglich des Linienkerms@56, 3 nm). Das Bildfeld betragt 2,7 Mm5,2 Mm,

und ist um die Koordinaten 11°&lord und 52,1 Ost zentriert. Merke die Auf-

hellungen odeMoustachesdie in den Linienflugeln auftreten. . . . . . . . .. 43
4.5 Ha Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Gebiet der EFR.

Die Verbreiterung der Linie ist ein Indikator magnetiscAdtivitat. Auffallig

sind die kleinskaligen Filamente, die Regionen untersiiiuieer magnetischer

Polaritat verbinden. . . . . . . . ... L 44
4.6 Dopplergeschwindigkeiten konnen fir den Linienkgimks) und den Linien-

flugel (rechts) der Ha Linie bestimmtwerden. . . . ... ... ... ... .. 44
4.7 Ausgewahlte Filtergramme einer C&equenz zeigen unterschiedlichen Struk-

turen in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die Wwigtiiber 21 Punk-

te abgetastet. Die Nummern in den einzelnen Bildern benisieh auf den

Abstand bezuglich des Linienkernd&54, 2 nm). Das Bildfeld um 11,;8und

Nord, 52,2 Ost ist genau das gleiche wie in de FAufnahmen. Der Einfluss

der Granulation lasst sich noch in der unteren Chromaspéiiren. Die EFR

ist daher nur in der Nahe des Linienzentrums deutlich zererkn. . . . . . . . 45
4.8 Cal Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur die EFR. Die Verbrei-

terung der Linie ist wiederum ein Indikator magnetischetiitat. Kleinska-

lige Filamente sind zu erkennen, die Regionen untersabfiexzti magnetischer

Polaritat verbinden. . . . . . . . . . ... 46
4.9 Dopplergeschwindigkeiten fur den Linienkelinks) und den Linienfligelrechts)

der Cal Linie. Wie im Intensitatsbild sind die in Qasichtbaren Strukturen

viel fragmentierteralsind. . . . . . ... ... ... ... ... ... ..., 46
4.10 Ausgewahlte Filtergramme eineriFgequenz zeigen unterschiedlichen Struk-

turen in verschiedenen Hohen der Photosphare. Die Liimé iber 14 Wel-

lenlangenpunkten abgetastet. Die Nummern in den einadildern beziehen

sich auf den Abstand beziiglich des Linienkerh$30,15 nm). Das Bildfeld

bei 11,8 Nord und 52,1 Ost ist genau das gleiche wie in dewAufnahmen. 47
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4.11 Dopplergeschwindigkeiten konnen fir den Liniemk@ginks) und den Linien-

flugel (rechts) der Fe Linie (A 630,15 nm) bestimmt werden. Merke die schwa-

chen, von der Granulation verursach#&mderungen der Dopplergeschwindig-

keit Uber das gesamte Bildfeld. . . . . . .. ... .. ... ... ... ... 48
4.12 Vergleich der von SOLIS gemessenen Magnetfeldsi@irdes) mit dem von

IBIS detektierten Polarisationsgrae¢hts). Dieser ist noch nicht zu physika-

lischen Einheiten konvertiert worden. Angekreuzt wird 8telle, die fir eine

spatere Inversionsrechnung in Abschnitt 4.4 ausgewdhdt . . . . . . .. .. 49
4.13 Korrelation zwischen der von SOLIS gemessenen Magjdsthrke und dem

IBIS Polarisationsgrad (rote Punktwolke). Die blaue Kustalt einen Polyno-

menfit dritten Gradesdar. . . . . . . . .. ... L oo a0
4.14 Zwei Minifilamente werden am 25. Mai 2008 beobachtest &ae (50,0 Nord

und 10,0 Ost) liegt auf der magnetischen Inversionslinie zwischem dini-

polaren Gebiet am Nordpol und der Region mit gemischtenriatan bei

tieferen Breiten. Das andere (20,3ud und 8,8 West) befindet sich in einer

kleinen bipolaren Region in der stidlichen Hemisphhneks: SOLIS-Spektro-

heliogramm in der He Linie (A 1083 nm).Rechts:Magnetogramm in der FHe

Linie (A630,15nm). . . . . . . ... e e e 51
4.15 Ausgewahlte Filtergramme einentsequenz zeigen das Minifilament (20,2

Siud und 8,8 West) in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die ki

in 24 Punkten abgetastet. Das Bildfeld ist von 2.7 Mms.2 Mm. . . . . . . . 52
4.16 Ha Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die

Verbreiterung der Linie ist ein Indikator magnetischer iwitat. Das Minifi-

lament befindet sich tber der magnetischen Neutrallinfegekreuzt wird die

Stelle, die fur eine spatere Inversionsrechnung in Absth.4 ausgewahlt wird. 53
4.17 Dopplergeschwindigkeiten konnen fur den Liniemk@inks) und den Linien-

flugel (rechts) der Ha Linie bestimmtwerden. . . . . .. .. ... .. .... 53
4.18 Filtergramme einer Ga Sequenz zeigen das Minifilament in verschiedenen

Hohen der Chromosphare. Im Gegensatz zu derFHtergrammen ist das Mi-

nifilament hier nur im Linienkernfiltergramm zu erkenneneRinie wird in 21

Punkten abgetastet. . . . . . . .. . ... L 4 5
4.19 Cal Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die

Verbreiterung der Linie ist wiederum ein Indikator magselier Aktivitat. . . . 55
4.20 Dopplergeschwindigkeiten konnen fir den Liniemk@ginks) und den Linien-

flugel (rechts) der Cal Linie bestimmtwerden. . . . . . . .. ... .. .. .. 55

4.21 Ausgewahlte Filtergramme eineriFgequenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Photosphare. Die Aufiggn im Linien-
kern engl.line gaps) deuten auf das Vorhandensein kleinskaliger letégjder

hin. Die Linie wurde in 14 Punkten abgetastet. . . . . . . 56
4.22 Dopplergeschwindigkeiten kdnnen fur den Llnlenk(hnks) und den Llnlen-
flugel (rechts) der Fe Linie bestimmtwerden. . . . .. ... ... ...... 57

4.23 Vergleich des von IBIS gemessenen Polarisationsgradsesten Magneto-
gramm (inks) und im Uber die Zeitserie gemittelten Magnetogramect{ts).
Der Bildversatz wurde fiir das gemittelte Magnetogramnmigart. Die weil3e
Konturlinie zeigt den Umriss des Minifilamentes in Abbildy#.17. . . . . . . 57
4.24 Zeitliche Entwicklung des Minifilaments bei 20 20d und 8,8West. . . . . . 58
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4.25 Das beste Breitbandbild der ersten Zeitserie wurdebaai 2008 um 16:23 UT
aufgenommen. Der Kontrast ist Uber den grof3ten Teil diedbiles sehr hoch.
Mit einer Maske wird der Bereich hervorgehoben, der den zeicken Zeit
aufgenommenen Schmalbanddaten entspricht. . . . . . 59
4.26 Aus den speckle-rekonstruierten G-Band Bildern wemd& LCT Methoden
die horizontalen Eigenbewegungen gemessen. Die Richtangatizontalen
Bewegungen werden in einer farbkodierten KompassrosezaigieDer Betrag
der Geschwindigkeit ist ebenfalls farbkodiert und kannderfFarbskala abge-
lesen werden. Fur diese Berechnung wurden 36 Bilder vatatedie zwischen
15:21 UT und 15:51 UT aufgenommenwurden. . . . . . . .. .. ... ... 60
4.27 Aus den speckle-rekonstruierten G-Band Bildern werdé LCT Methoden
die horizontalen Eigenbewegungen gemessen. Die Richtangatizontalen
Bewegungen werden in einer farbkodierten KompassrosezaigieDer Betrag
der Geschwindigkeit ist ebenfalls farbkodiert und kannderfFarbskala abge-
lesen werden. Fur diese Berechnung wurden 35 Bilder vatatedie zwischen
15:55 UT und 16:24 UT aufgenommenwurden. . . . . . . ... .. .. ... 61
4.28 Ausgewahlte Filtergramme einentsequenz zeigen das Minifilamergngl.
polar crown filament) in verschiedenen Hohen der ChromésgplDie Linie
wurde in 24 Punkten abgetastet. . . . .. ... ... .. L oL 62
4.29 Ha Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die
Verbreiterung der Linie ist ein Indikator magnetischer iitat. Angekreuzt
wird die Stelle, die fur eine spatere Inversionsrechnumgbschnitt 4.4 aus-
gewahltwird. . . . . . . ... 63
4.30 Dopplergeschwindigkeiten konnen fir den Liniemk@ginks) und den Linien-
flugel (rechts) der Ha Linie bestimmt werden. Das Linienkerndopplergramm
zeigt sehr strukturierte Geschwindigkeitsfelder in derdétvung des Minifila-

4.31 Ausgewahlte Filtergramme einer C&equenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Chromosphare. Die wnorele in 21 Punk-

tenabgetastet. . . . . . .. 64
4.32 Cal Linienkernintensitatlinks) und HWB (echts) fur das Minifilament. Die

Verbreiterung der Linie ist wiederum ein Indikator magselier Aktivitat. . . . 65
4.33 Dopplergeschwindigkeiten konnen fir den Liniemk@ginks) und den Linien-

flugel (rechts) der Call Linie bestimmtwerden. . . . . . . . ... ... .... 65

4.34 Ausgewahlte Filtergramme eineriFgequenz zeigen unterschiedlichen Struk-
turen in verschiedenen Hohen der Photosphare. Die Linrelevin 14 Punkten

abgetastet. . . . . . .. 66
4.35 Dopplergeschwindigkeiten konnen fir den Liniemk@ginks) und den Linien-
flugel (rechts) der Fe Linie bestimmtwerden. . . . . .. .. ... ...... 67

4.36 Vergleich des von IBIS gemessenen Polarisationsgradsesten Magneto-
gramm (inks) und im Uber die Zeitserie gemittelten Magnetogramecl{ts).
Der Bildversatz wurde fur das gemittelte Magnetogramnmigaart. Die weil3e
Konturlinie zeigt den Umriss des Minifilamentes in Abbildy#.29. . . . . . . 67
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4.37 Ha Linien- (oben) und Kontrastprofile ynten) werden als schwarze Kurven
gezeigt. Das mittlere Intensitatsprofil der ruhigen Somneé das aus dem Wol-
kenmodell berechnete Kontrastprofile werden als grauedfudargestellt. Die
Parameter des Wolkenmodells sind-= 1,3; S= 0,10; AAp = 29,1 pm; A; =
656,26989 nm und/ = —6,2 km s 1. Die Position des Linienprofils ist in Ab-
bildung 4.16 mit einem Kreuz gekennzeichnet. . . . . . 69

4.38 Ha Linien- (oben) und Kontrastprofile nten) werden als schwarze Kurven
gezeigt. Das mittlere Intensitatsprofil der ruhigen Somneé das aus dem Wol-
kenmodell berechnete Kontrastprofile werden als graueéfudargestellt. Die
Parameter des Wolkenmodells sind= 2,0; S= 0,10; AAp = 31,3 pm;A; =
656,27633 nm und/ = —3,2 km s L. Die Position des Linienprofils ist in Ab-
bildung 4.29 mit einem Kreuz gekennzeichnet. . . . . 69

4.39 Fur die Fe Linie (A630 15 nm) wurden mit der SIR Methodeo() d|e beob-
achteten Stokes Profildlau) invertiert. Die Parameter der angepassten Pro-
file sind in Tabelle 4.1 zu finden. Die Position des Linienpgsast in Abbil-
dung 4.12 mit einem Kreuz gekennzeichnet. . . . . .. ... ... ... . 70
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Tabellenverzeichnis

3.1 Beobachtungen am DST vom 25. Mai 20Q48ist die Zentralwellenlange der
Linie, d ihre Bandbreitedt ist die Belichtungszeit der entsprechenden Kamera,

undn die Anzahl der aufgenommenen Sequenzen. . . . . . . .. ... ... 25.
3.2 Beobachtungen am DST vom 26. Mai 20A8ist die Zentralwellenlange der
Linie, d ihre Bandbreitedt ist die Belichtungszeit der entsprechenden Kamera,

undn die Anzahl der aufgenommenen Sequenzen. . . . . . ... ... ... 26.

4.1 Parameter fur die in Abbildung 4.39 gezeigten Stoke§ler. . . . . . . . ..
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