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photosphérischen, umbralen Resonator mit quasi-transversalen Wellen, die eine Periode von
20 Minuten oder mehr aufweisen.

Den Gegensatz zu den ,,umbral dots” bilden die gerade in Flecken mit komplizierter
Struktur deutlichen dunklen ,, dark nuclei” von einigen 100 km Durchmesser. ,,Umbral dots”
sind hier seltener nachzuweisen (Sobotka et al. 1993). Moglicherweise handelt es sich dabei
um intensiver zusammenhadngende Biindel von Flussrohren, etwa Nachfolger der Poren, aus
denen der Fleck entstanden ist (Zirin & Wang 1990).

Lichtbriicken, also hellere, strangférmige Bereiche in Umbra oder Penumbra, sind Or-
te eines schwicheren, eher horizontalen Magnetfeldes. Sie zeigen unterschiedliche Auspra-
gungen in Bezug auf Intensitdt, Lebensdauer und Grofle. Umbrale Lichtbriicken entstehen
moglicherweise bevorzugt zwischen ,dark nuclei”, penumbrale Lichtbriicken trennen oft
einen Teil der Penumbra vom Rest des Flecks. Vermutlich handelt es sich dabei um unmag-
netisches, konvektives Plasma, das in den Bereich des Flecks eingestromt ist und in héheren
Schichten dachférmig von aufgefacherten Magnetfeldlinien des Flecks iiberdeckt wird (Par-
ker 1979). Leka (1997) beobachtet dementsprechend, dass der Ausbildung einer Briicke eine
Umstrukturierung des Magnetfeldes vorausgeht, weiterhin lassen hohe Linien-
Dopplerverschiebungen aus der Lichtbriicke auf eine starke Aufwértsstromung und Aufhei-
zung des Fleckbereiches schliefien. Lichtbriicken sind oft ein Phdnomen eines entstehenden
Flecks oder des Beginns der Auflosung. Allerdings bilden sich nur in einigen Flecken Licht-
briicken aus; es muss also alternative Auflosungsprozesse geben.

Wiéhrend in der Umbra vertikale Magnetfelder mit einer Neigung von maximal 30°
zu finden sind, neigt sich das Magnetfeld in der Penumbra deutlich stiarker, von etwa 40° bis
hin zu 80°-90° am dufieren Rand oder sogar dariiber hinaus. Die deutliche Feinstruktur der
Penumbra besteht aus radialen, speichenartigen Filamenten; hellere Filamente weisen eine
geringere Magnetfeldneigung auf (Degenhardt & Wiehr 1991; Schmidt et al. 1992, Lites et al.
1993) bei hoherer Temperatur (Westendorp Plaza et al. 2001). Dunkle Filamente sind demge-
geniiber bis zu dreiffig Grad stdrker geneigt. Es gibt widerspriichliche Beobachtungen {tiber
die Magnetfeldstiarke; moglicherweise existiert hier keine feste Abhingigkeit, wesentlich ist
auch die Hohe, in der die beobachtete Absorptionslinie entsteht (Wiehr 2000). An der Grenze
zwischen Umbra und Penumbra kann man in dhnlicher Weise herausragende Gebiete mit
starker vertikalem Magnetfeld finden.

In einer Auflésung von weniger als einer Bogensekunde erscheint die Struktur einer
Penumbra tiber ldngere Zeit stabil. Bei hoherer Auflésung nimmt die Zahl von kleinen, hel-
len Objekten zu, den so genannten , penumbral grains”. In der Ndhe zur Umbra bewegen
sich diese mit etwa 400 m/s zum Fleckzentrum hin, in der dufieren Penumbra hingegen in
umgekehrte Richtung (Sobotka et al. 1999%). Unter Annahme eines Zwei-Komponenten-
Magnetfeldes tragen die dunklen Kerngebiete mit horizontalem Feld (,intra-spines”) den
Hauptanteil des Evershed-Flusses oder sind sogar die ausschlieflliche Quelle (etwa Bellot
Rubio et al. 2003). Siitterlin (2001) ermittelt eine Grofie von penumbralen Filamenten von
durchschnittlich 250 km bei recht breit gestreuter Verteilung, Rouppe van der Voort et al.
(2004) argumentieren dagegen fiir eine noch geringere Ausdehnung von weniger als 80 km.
Mit der Kombination von technischen Verbesserungen und fortschrittlichen Rekonstrukti-
onsmethoden (,,phase diversity”, ,speckle”) ist diese Auflosung zu erreichen; Scharmer et al
(2002) identifizieren dunkle Kerngebiete in den Filamenten, Bellot Rubio et al (2005) und
Langhans et al. (2005) bestatigen die ,ungekdammte” Zwei-Komponenten-Struktur der Pen-
umbra mit deutlichen Unterschieden in Bezug auf Helligkeit, Inklination, Feldstdrke und der
Evershed-Plasmastromung. In der Mitte der Penumbra entstehen periodisch ldngliche Gebie-
te von deutlich abweichender Plasma-Geschwindigkeit und einer Ausdehnung von etwa 2 x
1 Mm, die sich mit etwa 3 km/s nach aufien bewegen, die so genannten , Evershed clouds”
(Cabrera Solana et al. 2007, 2008)
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Beim Ubergang zur ruhigen Sonne wird in Bezug auf magnetische und oszillatorische
Eigenschaften der Penumbra manchmal eine deutliche Grenze oder aber eine Ausdehnung
der tiber die im Intensitédtsbild erkennbaren Grenzen hinaus beobachtet (,,canopy”). Letzteres
wird als Hinweis auf die mit zunehmender Hohe auffichernden Magnetfeldlinien verstan-
den. Dieser Effekt ist in der Chromosphire sehr deutlich zu beobachten. Auch der Evershed-
Effekt geht iiber die Penumbra hinaus und ldsst in den penumbralen Regionen direkt an der
Sonnenoberfliche den Riickschluss auf zur Sonne hingerichtete Stromung zu. Dies korres-
pondiert mit iiber die Horizontale hinaus geneigten Magnetfeldern (Westendorp Plaza et al.
1997). Die hochsten Flussgeschwindigkeiten kann man in dunklen Filamenten mit stark ho-
rizontalem Magnetfeld finden (Rimmele 1995, Stanchfield et al. 1997, del Toro et al. 2001).

Schlichenmaier et al. (1998) schlagen ein fortgeschrittenes Modell vor, das in der Lage
ist, viele der beschriebenen Phdnomene der Penumbra zu erkldren. Deren Feinstruktur wird
danach dominiert von einzelnen oder gebiindelten Flussrohren in der Grofsenordnung von
100 km Durchmesser, die stark gekriimmt sind oder horizontal verlaufen. Die sich bewegen-
den, aufgeheizten Fufipunkte der Rohren erscheinen als ,penumbral grains”, die von einem
abkiihlenden Schweif von aufgeheiztem Plasma umgeben sind, der zu den hellen Filamenten
beitragt. Die Flussrohren sind optisch dick, sie bewegen sich durch magnetischen Auftrieb
und ihre hohere Temperatur und liegen so oberhalb einer zweiten, dunklen Komponente,
die ein Hintergrundfeld bildet. Mit steigendem Abstand von der Umbra kiihlen die Fluss-
rohren ab, verlieren an Intensitit und zeigen eine hohe, horizontale Flussgeschwindigkeit,
die als Evershed-Effekt beobachtet wird. Auch Art und Verteilung von Asymmetrien bei
Intensitétslinien oder Stokes-V-Profilen in der Penumbra konnen so im Prinzip begriindet
werden (Schlichenmaier & Collados 2002). Sie werden hervorgerufen durch Stromungen in
der Flussrohre oder ihre Neigung und optischen Eigenschaften. Man kann dariiber hinaus
annehmen, dass Flussrohren bei der Entwicklung innerhalb der Penumbra verschiedene
Stadien mit wellenartigen Bewegungen durchlaufen (Schlichenmaier 2002). Sanchez Almeida
et al. (1996), Sdnchez Almeida & Lites (2000) schlagen ein abweichendes Modell vor unter
Annahme eines Flussrohrendurchmessers von lediglich einem Kilometer. Thomas et al.
(2002) erlautern erganzend die Bedeutung der granularen Konvektion als turbulentem
Pumpmechanismus, der die Flussrohren aufSerhalb der Penumbra nach unten driickt.

Besonders in oder in der Umgebung von entstehenden oder zerfallenden Sonnenfle-
cken findet man Gebiete, die der Umbra dhnlich sind, aber einen geringeren Durchmesser
von gut eintausend bis zu einigen tausend Kilometern aufweisen und nicht von Penumbra
umgeben sind. Die Intensitit dieser so genannten Poren liegt, abhéngig von ihrer Gréfie und
der gemessenen Wellenldnge, bei etwa 30-50% der ruhigen Sonne. Das Magnetfeld erreicht
Werte um die 200 mT (zum Beispiel Keppens & Martinez Pillet 1996, Balthasar et al. 2000)
und féllt nach auflen ab. Die Inklination der Magnetfeldlinien steigt nach aufien bis auf 50-
70° (Stitterlin 1998). Bei hoherer Inklination unter ausreichender Dichte der magnetischen
Flussrohren und grofierem magnetischen Fluss beginnt die Ausbildung einer Penumbra.
Auch Poren zeigen hellere Bereiche, dhnlich den , umbral dots” (Bonet et al. 1995). Sobotka et
al. (1999 °) beobachten, dass diese Bereiche relativ lange stabil bleiben, mdglicherweise ge-
fordert durch ein schwécheres Magnetfeld. Sie finden weiterhin, dass in der unmittelbaren
Umgebung einer Pore der mesogranulare Fluss auf die Pore zulduft, aufierhalb von etwa
1500 km von ihr weg. Wandern Granulen an Orten starkerer Magnetfeldneigung in die Pore
ein, so zeigen sie danach ein ,,umbral-dot”-dhnliches Verhalten.

In der Umgebung eines Flecks kann man einzelne, kleine, magnetische Gebiete fin-
den, die dort ein relativ stark geneigtes Magnetfeld aufweisen (, moving magnetic features”).
Diese treten iiberwiegend in Paaren unterschiedlicher Polaritdt auf, die jeweils wieder zum
ndchstgelegenen Fleck entgegengesetzt ist. Vermutlich handelt es sich um schlaufenférmigen
Flussrohren, die an den beobachteten Stellen die Sonnenoberfliche durchbrechen (Zhang et
al. 2003). Beobachtet man sie weiter entfernt von einer aktiven Region, so ist das Magnetfeld
dagegen fast vertikal und zeigt hdufig asymmetrische Stokes-Profile. Ahnlich wie bei der



1.1 — Die aktive und variable Sonne 7

Penumbra erkldrt man sie mit der Uberlagerung mehrerer Stokes-V-Profile mit stark unter-
schiedlicher Doppler-Verschiebung oder unterschiedlicher Polaritdt (Leka & Steiner 2001,
Sigwarth 2001). Im Zusammenspiel mit der Konvektion handelt es sich, bei hoher Auflésung
betrachtet, um sehr dynamische Zustande (Sigwarth et al. 1999). Als Grundlage dieser Pha-
nomene werden Flussrohren angenommen, die unter komplexen, sehr unterschiedlichen
Bedingungen nur wenige hundert Kilometer voneinander entfernt sind und daher optisch
nicht aufgeldst werden. Die Dopplerverschiebungen lassen sich als erhebliche Unterschiede
in der Stromungsgeschwindigkeit von bis zu 20 km/s interpretieren. Stolpe & Kneer (1997)
finden bei freien, kleinen Magnetfeldelementen auch circa 5% abweichende Intensitét.

1.1.3 Periodisches Verhalten

An der Sonne konnen eine grofse Zahl von oszillatorischen Phanomenen beobachtet werden.
Die Natur dieser Verdanderung, die Schwingungsdauer und beteiligte physikalische Grofien
und Resonatoren sind dabei hochst unterschiedlich. Historisch zuerst entdeckt wurden die
Verdnderungen des globalen Magnetfelds der Sonne. Sonnenflecken zeigen einen Aktivitats-
zyklus mit einer Periode von ungefihr neun bis dreizehn Jahren (Schwabe 1844), der mit
einer Umkehrung der Polaritdt des globalen solaren Magnetfeldes einhergeht (Hale 1908).
Der Vorgang kann iiber das Wirken eines aQ2-Dynamo unter differenzieller Rotation erklart
werden (siehe zum Beispiel Stix 2002). Nicht von der Dynamo-Theorie vorhergesagt wird
allerdings die Periode. Die genauere Beobachtung der solaren Aktivitdt ab dem 17. Jahrhun-
dert erlauben den Abgleich mit dem terrestrischen Klima iiber historische Temperaturmes-
sungen und andere geophysikalische Parameter, etwa dem Isotopengehalt von polarem Eis.
Daraus lasst sich auf Verdnderungen riickschliefSen, deren Perioden in der Groflenordnung
von Jahrhunderten liegen (Usoskin et al. 2004). Einen Ansatz zur Theorie dieser Verdnde-
rungen, die auch Ursache fiir das regelméfiige Auftreten von Wéarmeperioden im Abstand
von mehreren Jahrhunderten sein kann, bieten zum Beispiel Dzhalilov et al. (2002).

Am anderen Ende der Zeitskala, im Minutenbereich, beobachtet man Oszillationen
von Intensitdt und Geschwindigkeit mit drei bis zwanzig Minuten Periode, rdumlich be-
schrankt auf ungleichmiflige, ,zellenartige” Gebiete von einigen hundert bis wenigen tau-
send Kilometer Ausdehnung. In der ruhigen Sonne sind sie am stdrksten ausgepragt bei ei-
ner Frequenz von 3 mHz und werden daher als , Fiinf-Minuten-Oszillationen” bezeichnet
(Leighton et al. 1962). Dabei handelt es sich um stehende Wellen im Plasma mit {iberwiegend
vertikalen Amplituden von einigen hundert Metern pro Sekunde, die von der Photosphire
bis in die Chromosphire reichen. Eine genauere Untersuchung, vor allem bei langer Zeitba-
sis, zeigt Moden diskreter Frequenzen je nach Zahl der Knoten, die sich radial zwischen den
reflektierenden Schichten ausgebildet haben. Die mafigebliche Riickstellkraft ist der Druck
(akustische p-Moden). Bei niedrigeren Frequenzen und im Sonneninneren gewinnt vermut-
lich die Gravitationskraft an Bedeutung (g-Mode). Zumindest in der ruhigen Sonne der
Chromosphdre kann man auch kurzperiodische Geschwindigkeitsoszillationen mit einer
Frequenz von 50-100 Sekunden beobachten (Wunnenberg et al. 2002).

Kommt als dritte riickstellende Kraft das Magnetfeld hinzu, so dndern sich die Oszil-
lationsbedingungen (magneto-akustische Wellen). Ubersicht zum Thema bieten Staude
(1999) und Bogdan (2000). In Sonnenflecken sind Fiinf-Minuten-Oszillationen auf der Hohe
der Photosphére zu beobachten, wenn auch schwicher als in der ruhigen Sonne. Sie werden
vermutlich von aufien induziert und teilweise absorbiert oder umgewandelt. Bessere Reso-
nanzbedingungen fiir Geschwindigkeitsoszillationen bestehen offenbar im Zwei- bis Drei-
Minuten-Band, auch wenn nicht immer Oszillationen in diesem Bereich beobachtet werden
konnen. Oberhalb der Photosphére nimmt die Geschwindigkeit der Auslenkung deutlich zu,
in der Chromosphére konnen noch verschiedene Effekte deutlich beobachtet werden (,,run-
ning waves”, ,,umbral flashes”). Im Gegensatz zur Photosphére gibt es hier eine grofse Zahl
von Beobachtungen, auch analysiert mit Hilfe der Wavelets-Transformation (siehe Abschnitt
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1.2.2). Der Oszillationsverlauf ist dabei oft uneinheitlich mit Frequenzverschiebungen, ab-
klingenden, iiberlagerten oder kurzzeitig unterdriickten Schwingungen (zum Beispiel Kenti-
scher & Mattig 1995, Christopoulou et al 2003, Rendtel et al. 2003). Mit zunehmendem Ab-
stand zur Oberfliche, in der Ubergangsschicht zur Korona, werden die Schwingungen dann
geddmpft oder reflektiert. Theoretische Betrachtungen mit verschiedenen Ansétzen fiir die
physikalische Natur des Resonators finden sich zum Beispiel in Zhugzhda et al. (1987),
Wood (1997), Gore (1998) und Settele (2001). Zweidimensionale Simulationen von Rosenthal
et al. (2002) und Bogdan et al. (2003) zeigen ein schwer iiberschaubares System von sich ii-
berlagernden Wellen mit unterschiedlichen Moden und anderen Charakteristika, abhiangig
von der Magnetfeldinklination. Jess et al. (2007) untersuchen, ebenfalls aufbauend auf der
Wavelet-Transformation, hochfrequentes oszillatorisches Verhalten in den hellen Anteilen
der Penumbra als Indikatoren des Evershed-Effektes.

Auch regelmafsige Verdnderungen der Magnetfeldstarke wurden in Sonnenflecken
beobachtet, in jiingeren Veroffentlichungen mit Amplituden von 0,4 bis 2,2 mT. Lites et al.
(1998), Bellot Rubio et al. (2000), und Balthasar (2003) nutzen dabei eindimensionale
Spektrographen; Lites et al. finden dabei explizit keine Magnetfeldoszillationen oberhalb
einer Messgenauigkeit von 0,4 mT. Balthasar et al. (2001) kombinieren ein- und zweidimen-
sionale Daten. In Beobachtungen mit zweidimensionaler Spektroskopie findet man , Power”
(oszillatorische Kraft) vor allem am Ubergang von Umbra zu Penumbra (Horn et al. 1997,
Balthasar 1999, Kupke et al. 2000) beziehungsweise eingegrenzt auf isolierte Gebiete von
wenigen tausend Kilometern Durchmesser (Riiedi et al. 1998). Unter Berticksichtigung der
Natur der Flussrohren ldsst sich auch eine ringférmiges Auftreten von Oszillation auch theo-
retisch vorhersagen (, Fliistergalerie”, Zhugzhda et al. 2000), bei einer Amplitude im Bereich
von einem mT je nach Grofse des Flecks. Lites at al. (1998) erwarten hingegen unter anderen
Annahmen nur eine Amplitude von 50 pT. Ausfiihrliche Diskussionen der jiingeren Beo-
bachtungen und der moglichen Ursachen findet man bei Staude 2002, Khomenko et al. 2003
und Riiedi & Cally 2003.

Aufgrund der unterschiedlichen Ergebnisse, je nach verwendeter Beobachtungsapparatur,
werden die Natur systematischer Fehlerquellen und deren Ausschluss ausfiihrlich diskutiert:

- Auswirkungen von ,Seeing”, insbesondere Streulicht und - vor allem bei eindimensiona-
ler Beobachtung - Bildbewegung am Rand von Umbra oder Penumbra (Landgraf 1997, Li-
tes et al. 1998)

- Verdnderung von Temperatur- und Dichte bei Geschwindigkeitsoszillationen, die damit
gekoppelte Verdnderungen der anderen Zustandsgroflen hervorrufen (Riiedi & Solanki
1999, Riiedi & Cally 2003).

- FEine Phasenverschiebung zwischen diesen gekoppelten Schwankungen und den
Geschwindigkeitsoszillationen kann je nach Hohe der Beobachtung sowie vermuteten
Magnetfeld-Gradienten unterschiedliche Werte annehmen (Riiedi & Cally 2003). Sie kann
daher ohne Simulation der Verhiltnisse nicht als Argument fiir eine unbeeinflusste, tat-
sachliche Magnetfeldoszillation dienen. Auch abhingig von diesem Gradienten sind die
Auswirkungen von Schwankungen der Opazitdt und damit der durchschnittlichen Hohe,
die beobachtet wird.

- Zustandsdnderungen, die eintreten, wihrend bei zweidimensionaler Beobachtung der
Wellenldngenbereich durchfahren wird (Abschnitte 2.1 und 4.4 sowie Settele et al. 2002)

- Artefakte der Auswertungsprozeduren, etwa wenn nur der Schwerpunkt des gewonne-
nen Spektrums zur Ermittlung des Magnetfeldes genutzt wird (Abschnitt 1.5).

Bei der Beobachtung von periodischen Verdnderungen des Magnetfelds liegen die Fehler aus
den verschiedenen Quellen sowie die Beeinflussung durch die Schwankungen in Dichte und
Geschwindigkeit meistens in derselben Grofienordnung wie das zu erwartende Signal. Den-
noch kann ihre Existenz aufgrund der verschiedenen verwendeten Verfahren als sehr wahr-
scheinlich angesehen werden. Um die intrinsische Oszillation wirklich von anderen Effekten
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zu trennen, miissen idealerweise die Ergebnisse der Beobachtung iterativ mit einem dreidi-
mensionalen dynamischen Modell abgeglichen werden, so dass insbesondere die Phasenver-
schiebung reproduziert werden kann. Vom Prinzip her wire dieses Verfahren dhnlich der
Inversionsrechnung aus Abschnitt 1.5.2. Da aber verschiedene Resonatoren und Moden in
Frage kommen und die Modelle noch nicht ausreichend entwickelt (Staude 1999) bezie-
hungsweise allgemein akzeptiert sind, kann man gegenwartig nur eine Abschédtzung {tiber
die moglichen Ursachen treffen, bis sowohl Beobachtungsinstrumente wie Modelle verbes-
sert werden.

Ein Ziel der Untersuchung solarer Oszillationen in Fleckengebieten ist es dementspre-
chend, Modellvorstellungen zu iiberpriifen und einzugrenzen. Davon ausgehend kann man
iber die Helioseismologie auf den physikalischen Zustand — auch der tieferen Schichten —
schlieflen (siehe zum Beispiel Kosovichev 1999, Zhao & Kosovichev 2003). Schliefilich liefern
Oszillationen in Flussréhren und Flecken eine Erkldrung fiir die hohe Temperatur der sola-
ren Korona. Neben der mit der spontanen Koppelung beziehungsweise Rekonfiguration von
Magnetfeldlinien (,,slingshot-effect”) stellt die Dissipation verschiedener Typen von Wellen
(siehe Narain 1998) den wichtigsten Mechanismus dar, um Energie in hohere Schichten der
solaren Atmosphére zu transportieren.

1.2 Mathematische Beschreibung von Oszillationen

1.2.1 Fourier-Transformation

Grundlage der Bestimmung der Frequenzverteilung einer Zeitreihe von Daten ist die
Fourier-Transformation:

1
2m)"

(x: n-dimensionaler Vektor im Ortsraum, k Wellenzahlvektor, A Wellenldnge)

F(k) = [e™fe0d; K= i—“ (1.1)

—00

Auf diese Weise ldsst sich eine absolut integrierbare Funktion in den Ortsfrequenz-
raum transferieren. Durch die Eigenschaften der Transformation, der moglichen Manipulati-
on im Fourier-Raum und der Inversion zuriick in den Ortsraum ergeben sich eine Vielzahl
von niitzlichen Hilfsmitteln, zum Beispiel zum Versatz oder Filtern von Daten (siehe
Abbildung 4.7), deren Anwendung heutzutage weit {iber die Wissenschaft hinausgeht.

Bei einer Messung beschreibt meist f(x)=f(x, y, t) eine Abhédngigkeit von der Zeit und
F(k)=F(k,, k;, ) die relative Frequenzverteilung dieser Abhdngigkeit, etwa der Doppler-
Verschiebung. Da ein unendlicher Datensatz nicht vorhanden ist, verwendet man ein Pro-
dukt der Daten mit einer so genannten Fensterfunktion, oft einer modifizierten Kosinus-
Funktion. Der Grad der Analyse wird durch die zeitlichen Parameter der Messung vorgege-
ben: Der Messabstand At bestimmt die maximal messbare Frequenz und die Gesamtmess-
dauer T gibt die Auflésung der Frequenzachse vor:

Omax = %t Aw = 2% (12)

O Wird als Nyquist-Frequenz bezeichnet. Hohere Frequenzen haben geringe physikalische
Aussagekraft, konnen aber zur Signifikanzbetrachtung dienen.
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Die numerische Anwendung erfolgt iiber den ,fast Fourier transformation”-
Algorithmus (FFT, siehe etwa Press et al. 2001). Da die Fourier-Funktion komplexwertig ist,
verwendet man als MafS der Starke das Quadrat der Amplitude der transformierten Funkti-
on, im Folgenden ,Power” genannt. Die jeweiligen Wellenzahlen liefern die Frequenzvertei-
lung des Resultats. Um eine aussagekriftigere Grofie zu erhalten, normiert man die Ampli-
tude meist iiber die Zahl der Messpunkte und einen Faktor N, der die Abschwichung

_ FF°
N-N;
durch die Fensterfunktion berticksichtigt:

(1.3)

Die Signifikanz der Powerwerte kann iiber unterschiedliche Verfahren abgeschitzt
werden. Eine Moglichkeit dazu sind Randomisierungsverfahren (siehe Muglach 2003), also
der Vergleich der Zeitserie mit zufdlligen Permutationen davon. Ein anderer Ansatz ist die
Bewertung nach Groth (1975, siehe etwa Balthasar 2003), nach der das Signifikanzniveau
tiber einen Faktor des ,weifsen Rauschens” hergeleitet wird. Weifies Rauschen ist definiert
als tiber alle Frequenzen gleichmafsig verteilt und lésst sich aus einem moglichst signalfreien
Anteil des Powerspektrums bestimmen.

1.2.2 ,Wavelet“-Analyse

Erhoht man Messfrequenz oder -dauer einer Zeitserie, so erhédlt man nach Gleichung
1.2 zwar in der Frequenz hoher aufgeloste Ergebnisse, aber unabhéngig davon verliert man
bei der Fourier-Transformation alle zeitliche Information tiber mogliche Verdnderungen des
Schwingungsverhaltens wiahrend der Messung. Diesen Nachteil umgeht eine andere Trans-
formationsmethode, die so genannte ,Wavelet”-Analyse, die seit den neunziger Jahren ver-
starkt zur Auswertung von oszillatorischem Verhalten herangezogen wird (Graps 1995). Mit
ihr ist es moglich, Schwingungen auch zeitlich aufzulésen, wenn sie innerhalb einer Mess-
reihe entstehen und wieder abklingen, bis hin kurzzeitigen Phanomenen, was den auf der
Sonnenoberfliche herrschenden Bedingungen besser gerecht wird. Dazu wird im Unter-
schied zur Fourier-Transformation als Basis keine Kombination unendlich ausgedehnter Ex-
ponentialfunktion genommen, sondern Funktionen mit verschwindender Fliche, die auf
einen bestimmten Teilbereich des Raumes beschrankt sind. Innerhalb der notwendigen Kri-
terien ldsst sich eine beliebige Anzahl solcher Funktionen finden, die den Anforderungen an
die Transformation geniigen. Diese Funktionen sind unterschiedlich geeignet, plotzliche
Diskontinuititen wiederzugeben oder 16sen Frequenz und Zeit anders auf. Komplexwertige
Funktionen erlauben zusétzlich ein Bestimmen der Phase. Eine entsprechende Funktion ist in
der Morlet-Funktion (Gleichung 1.4) gegeben, die durch ihren Verlauf fiir die Auflosung
periodischer Schwingungen geeignet ist und deren Power-Resultate mit denen einer Fourier-
Transformation relativ gut vergleichbar sind. Sie wird in dieser Arbeit in kontinuierlicher,
nicht-orthogonaler Analyse verwendet (Abschnitt 6.1.2). Mathematisch handelt es sich um
die Multiplikation der von der Fourier-Transformation bekannten periodischen Exponential-
funktion mit einer Gauf3-Kurve (Schreibweise wie in Zeitabhédngigkeit, aber t ohne Einheit):

t2

v (t) =%ei‘”t e 2 (14)

Diese so genannte ,Mutter”-Funktion y wird {iber zwei weitere Parameter ¢ und t
skaliert. Die Integration tiber das Produkt der eigentlichen Zeitserie ergibt die Transformati-
onsfunktion. Diese weist durch die Abhdngigkeit von den Parametern also eine Dimension
mehr auf als die Ausgangsfunktion:

EY (t,G,T)Zﬁjf(t)'W*(%) dt (1.5)
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Abbildung 1.3: Wavelet-Transformation dreier tiberlagerter Sinus-Schwingungen von Amplitude 1 mit
Periode 5.5, 0.15 und 0.03 (a); Auflésung der Serie ist 21t/100. In (b) ist ein sehr starkes Rauschen
von Amplitude 3 tiberlagert. Das obere Paneel zeigt jeweils die originale Zeitserie, das rechte Pa-
neel den Durchschnitt {iber alle Zeitschritte (blau: Fourier-Transformation, gepunktet: 95%-
Signifikanz). Die gepunkteten, gekreuzten Linien {iber dem Transformationsergebnis zeigen den
,cone of influence”.

Eine diskrete Verdnderung der Skalierungs-Parameter ergibt so eine Vielzahl von Va-
rianten der Mutter-Funktion, die jeweils Ausschnitten aus der Zeitserie unterschiedlich gut
entspricht. Eine Anwendung ist in Abbildung 1.3 gezeigt. Der verwendete Algorithmus
stammt von Torrence & Compo (siehe 8.3, R3).

Die auf diese Weise gewonnenen Informationen unterliegen immer einem Unscharfe-
prinzip von Frequenz- und Zeitauflosung. So ist die Skalierung des Ergebnisses der Trans-
formation nicht konstant: Der hoherfrequente Anteil ist in der Zeit besser aufgelost, der nie-
derfrequente Anteil in Frequenz. Die so errechnete Power ist daher abhdngig von der Fre-
quenz und nimmt zur Mitte der Messreihe hin zu. Absolute Werte kann man gegebenenfalls
durch den Vergleich mit den Ergebnissen einer Fourier-Transformation gewinnen. Um die
Datenmenge des vierdimensionalen Datensatzes zu begrenzen, kann man Ergebnisse auch in
auf die Skala ¢ normierten, durchschnittlichen Powerbiandern zusammenfassen oder tiber
die Zeit mitteln (vergleiche Torrence & Compo 1998, Abschnitt 5).

Auch eine Abschidtzung der Signifikanz-Niveaus der Wavelet-Transformation ist
schwieriger als bei der Fourier-Analyse, da die Wavelet-Power keine einfache Rauschab-
schitzung zulésst. Ein géngiger Ansatz bedient sich der statistischen y*> — Abschitzung an-
hand des Zeitdurchschnitts eines Transformationsergebnisses (siehe Torrence & Compo
1998). Zusétzlich ist bei der Interpretation der Wavelet-Analyse zu beachten, dass dhnlich
wie bei der Fourier-Transformation die Eingangsdaten mit Nullen auf eine binédre Zahl von
Datenpunkten aufgefiillt werden (,,padding”). Dadurch werden die Ergebnisse an Anfang
und Ende beeinflusst, und zwar durch die Periodenabhédngigkeit der Zeitauflosung mit stei-
genden Perioden stiarker. Als Konsequenz ergibt sich ein ,cone of influence” betroffener
Punkte, der in der Interpretation zu beriicksichtigen ist. Ergebnisse innerhalb dieses Ein-
flussbereiches konnen aber dennoch korrekt sein (vergleiche Abbildung 1.3).
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1.3 Der Zeeman-Effekt

Eine Reihe von physikalischen Effekten konnen genutzt werden, um auf die elektromagneti-
schen Eigenschaften am Ort einer Photonen-Absorption/Emission zu schlieffen oder aber
etwas {iber den Lichtweg auszusagen, so etwa der Paschen-Back-, Hanle- und Stark-Effekt.

2000

B

Fiir die Messung von stellaren Magnetfeldern eignet sich allerdings am besten der Zeeman-
netfeldern in Sub-Tesla-Starke zu beobachtetes,

beobachten ist. Dabei handelt es sich f\/- absorbierendes Element

um die Aufspaltung einer Emissions-

mehr Linien, wenn an ihrem Entste- :b: ~>

hungsort ein Magnetfeld vorliegt, hv

meist in einem Skalenbereich von

Licht. Die nicht absorbierte Rest- :

strahlung beziehungsweise das emit- Qv D)

tierte Licht ist auflerdem wellenlédn- A
14 zeigt die Extremfille des in der > «>

sonnenphysikalischen Polarimetrie

tiberwiegend beobachteten normalen ¢ 6. Am =+1

Effekt, der in vielen Linien bei Mag-

oder Absorptionslinie in drei oder

einigen Pikometern fiir sichtbares 't ?hv

genabhingig polarisiert. Abbildung longitudinal
Zeeman-Effektes in Absorption. ™ Am = 0

Zur Herleitung setzt man die transversal A
Néihrung voraus, dass der Gesamts- Abbildung 1.4: Der normale Zeeman-Effekt in Absorption
pin und Gesamtdrehimpuls gekop- mit der resultierenden Polarisation.
pelt sind (Russel-Saunders- oder L-5-
Kopplung). Dies ist bei verhéltnis-
mafsig schwachen Magnetfeldern der Fall; die Entkopplung fithrt zum Paschen-Back-Effekt.
Dann 16st man die Schrodinger-Gleichung fiir ein Atom im Magnetfeld iiber einen zeitunab-
hédngigen, storungstheoretischen Ansatz:

(o +Hy )y =(Eq +Eg)y (1.6)
Dabei beschreibt H, den Hamilton-Operator des Atoms ohne dufSeres Feld mit Eigenwert E,.
Definiert man der Einfachheit halber das Magnetfeld als z-Richtung, so ist Hy gegeben durch

Hy =-——(L, +2S,)B (17)
2m

und driickt die Storung durch Wechselwirkung des Magnetfeldes mit dem Spin S aus; L ist
der Bahndrehimpuls. Als Losung erhélt man

Eg =pgBm,; -g (1.8)
Dabei bezeichnet py= eh/2m, das Bohrsche Magneton, m; die Magnetquantenzahl und g den
Landé-Faktor, der sich aus den Quantenzahlen des Ubergangs zusammensetzt:

B JO+1)-LL+1)+S(S+1)
Bl 200 +1) 19
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Betrachtet man die Uberginge zwischen zwei Niveaus, bewirkt das Magnetfeld somit eine
Aufspaltung in mehrere Unterniveaus. Das Ubergangsspektrum besteht also aus einem
nicht-dquidistanten Multiplett, bei dem bestimmte Ubergénge durch Auswahlregeln verbo-
ten sind. Um die Beobachtung und Modellierung zu erleichtern, werden —auch in dieser Ar-
beit- solche Linien bevorzugt, die aus Ubergéngen
stammen, bei denen sich jeweils nur L oder S &ndern
beziehungsweise fiir einen Zustand J=0 gilt. In die- 9=
sem Fall erhdlt man durch Am;= 0, +1 ein dquidistan-

tes Triplett, wie in Abbildung 1.4 und Abbildung 1.5
dargestellt. Da sich dieser einfachere Fall ohne Be-
riicksichtigung des Elektronenspin klassisch erklaren
liefs, bezeichnete man ihn irrefithrenderweise als
,normalen” Zeeman-Effekt, eine klassische Deutung SP
des ,anormalen”, eigentlich aber allgemeinen Zee- '

” r €18 &

man-Effektes wurde mit der Entwicklung der Quan-
tenmechanik {iberfliissig. Unter bestimmten Umstan- ‘ I I I I

den kann man ein Multiplett an ein Triplett anndhern G TG

und verwendet als einen Rundungswert den so ge- 3 " B
nannten ,effektiven Landé-Faktor” g. (vergleiche Abbildung 1.5: Ubergangsschema  fiir
Landi degl'Innocenti, 1982). Fe Ibei 630,249 nun

5

_ m,=0

A A A A

630,249 nm

—~ m,=1
m,=0

\

/I\
|

g=2,5 —_—— Mm,=-

Anschaulich gesprochen definiert das Magnetfeld eine Vorzugsrichtung im Raum.
War bisher die Orientierung des atomaren Drehimpulses frei, so wird nun diese Entartung
aufgehoben, die Zustande werden auf eine feste Zahl von Im;| <1 festen Stellungen beziig-
lich des Magnetfeldvektors beschrinkt. Andert sich der Zustand dieser Richtungsquante-
lung, so wird das im Energiebetrag des beim Ubergang absorbierten Photons sichtbar. Je
nach Winkel zwischen Drehimpuls und Betrachter wird ein Teil des Lichtes in einem beo-
bachteten Element absorbiert; nur der Anteil Photonen, mit denen durch ihren Spinbetrag
eine entsprechende Anderung der Magnetquantenzahl nicht erfolgen kann, verbleibt als
Restlicht und kann beobachtet werden. Einen Extremzustand stellt die longitudinale Beo-
bachtung dar: Das Photon ist ein Boson ohne Ruhemasse, infolgedessen bleiben ihm nur die
Spinzustdnde +1, die Achse des Spins ist immer in Ausbreitungsrichtung orientiert. Werden
nur diejenigen Photonen nicht absorbiert, deren Impuls parallel zum Magnetfeld orientiert
ist, so tragen diese Photonen dementsprechend ausschliefilich den Spin von +1, das heifst sie
sind genau links- und rechtszirkular polarisiert.

Betrachtet man nun Emissionslinien aus Ubergéngen mit Am;=+1, so bezeichnet man
auch als c-Komponenten mit senkrechter Polarisierung zum Magnetfeld, die im longitudina-
len Fall nicht sichtbaren Linien mit Am;=0 als n-Komponenten, deren Polarisierungsebene
parallel steht; bei den in dieser Arbeit relevanten Absorptionslinien ist die Polarisation von
o- und n-Komponenten dann genau orthogonal zum Emissionsfall.

1.4 Polarisation des Lichtes

Fiir die allgemeine Behandlung der Polarisation ist statt der im letzten Abschnitt verwende-
ten Betrachtung des quantenmechanischen Teilchenspins die Wellenschreibweise sinnvoller.
Man geht von der Definition der elektrischen Welle im zeitlichen Mittel aus, deren Schwin-
gungsebene in das Koordinatensystem gelegt wird:

is

E =A_ -e® E =A e (1.10)
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mit den Amplituden A und den Phasen §. Im allgemeinen Fall ist
die Polarisierung dann durch eine Ellipse gegeben, fiir die gilt

tanB=E
a

(1.11)

Weiterhin definiert man:

Ay
tanyzA— 8=38, -9, (1.12)
X
1852 definierte Stokes einen Formalismus, der dartiber die
vollstandige mathematische Beschreibung von beliebig polarisier-
tem Licht erlaubt. Zur Beschreibung bendtigt man die Gesamtin-
Abbildung 1.6: tensitdt des Lichtes, den Anteil der linear polarisierten Strahlung
Schwingungsellipse und die Orientierung der Ellipse, sowie den zirkular polarisierten
Anteil. Diese vier Parameter ergeben zusammen den so genann-
ten Stokes-Vektor S. Bei der Betrachtung von Licht ohne unpolarisierten Anteil sind sie wie
folgt definiert:

* * 2 2
I, = E -E +E -E = AL+ A
- A2 (1.13a)
* * 2 2
Q - E, E,-E, E, _ A2-A?
= A? cos2y = A? cos 2B cos2¢ (1.13b)
U = E -E +E E = 2A A cos(3, -38,)
= A?sin2y cosd = A? cos2B sin2¢ (1.13c)
vV = (E,-E, -E, -E.)i - 2A A, sin(3, ~3,)
= A’ sin 2y sind = A’ sin2B (1.13d)
sowie
tan2¢ = tan2y - cosd (1.13e)
Es wird daraus ersichtlich, dass gilt:
I=Q*+U*+V? (1.14)

Anschaulich geben die Parameter Q und U den Grad der Linearpolarisation und V
den der Zirkularpolarisation an, das Vorzeichen bezeichnet dabei die Ausrichtung. So ist
zum Beispiel zirkular linksdrehendes Licht gegeben durch §=(1,0,0,-1), unpolarisiertes Licht
durch den Nullvektor. Beobachtet man teilpolarisiertes Licht, so ergibt sich die Gesamtinten-
sitat durch Addition des unpolarisierten Anteil: I=I + I

Mit diesem Formalismus kann man die Wirkung von polarimetrischen Vorrichtungen
beschreiben. Die Anderung der Polarisation durch ein optisches Element wird dann mathe-
matisch dargestellt durch eine Transformation mit einer 4x4-Matrix, der so genannten Miil-
ler-Matrix M. Die Miiller-Matrizen sind spezifisch fiir jedes Instrument und konnen, zum
Beispiel fiir ein Teleskop, eine komplizierte Form annehmen, die zeitlich veranderlich ist. Als
Beispiel sind hier die idealen Miillermatrizen fiir die im Aufbau verwendeten Elemente (sie-
he 2.3.2) angefiihrt. Fiir eine allgemeine Behandlung siehe Jager & Oetken (1963).
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\/4-Platte (,,schnelle”

Linearpolarisator L/2-Platte Achse senkrecht) Drehung um ¥,
1100 10 0 O 10 0 O 1 0 0 0
11 1 0 0 01 0 O 0 -1 0 0 0 cos2y sin2y 0
210 0 0 0 00 -1 0 0 0 0 -1 0 —sin2y cos2y 0
0000 00 0 -1 0 0 -1 0 0 0 0 1

Tabelle 1.1: Miiller-Matrizen von polarimetrischen, optischen Elementen des Messaufbaus

1.5 Modellrechnungen und Inversion

Aus den theoretischen Erkenntnissen des Strahlungstransportes kann man fiir die Bedin-
gungen der Sonnenoberfliche ein System von Differentialgleichungen aufstellen, das bei
bekannten atmosphdarischen und dufleren Parametern, etwa Temperatur, Wellenldnge und
Magnetfeld die resultierende Absorptionslinie errechnet. Unno 16ste das Problem 1956 mit
klassischer Zeeman-Theorie unter Annahme eines lokalen thermischen Gleichgewichtes und
des Milne-Eddington-Modells fiir Linienabsorption iiber eine Absorptionsmatrix, deren E-
lemente von den Linien- und Magnetfeldparametern abhingig sind. In den Folgejahren
wurde dieser Ansatz weiter entwickelt, unter anderem durch Einbeziehung der anormalen
Dispersion und Tiefenabhédngigkeit aller Grofien, und von Landi degl’Innocenti & Landi
degl’Innocenti (1972) auch mit einem quantenmechanischen Ansatz bestdtigt. Begriindete
Annahmen iiber die verschiedenen Zustandsgrofien des photosphéarischen solaren Plasmas
in aktiven Regionen, etwa Temperatur und Druck, liefern eine Reihe von Modellatmospha-
ren, die umbrale oder penumbrale Magnetfelder beriicksichtigen. Um aber umgekehrt die
Zustandsgrofien aus einem beobachteten Absorptionsprofil zu errechnen, benétigt man ei-
nen inversen Ansatz, da eine direkte analytische Losung im allgemeinen nicht existiert. Es
gibt verschiedene Herangehensweisen fiir die Analyse von Stokes-Profilen. Diejenigen, die
im Rahmen dieser Arbeit Anwendung fanden, werden im Folgenden kurz erldutert. Die
numerische Realisation wird in 3.4.4 angesprochen, ein praktischer Vergleich der Verfahren
steht unter 4.5

1.5.1 Linienschwerpunkt

In Gleichung 1.8 ist auf Seite 12 die Abhédngigkeit von Energie-Eigenwerten und Magnetfeld
angegeben. Man betrachte nun die Verschiebung der Absorptionslinie von der urspriingli-
chen Position um einen Betrag AA=A-A,, so kann man Gleichung 1.8 mit E=hv=h/A umfor-
men in
Al c-m

|B||:7L2'Ag 2n—— (1.8b)
Dabei bezeichnen m, und e Elektronenmasse und Elementarladung und Ag die Differenz der
Lande-Faktoren und Magnetquantenzahlen der beiden Zustédnde: Ag=gm; — g'm;". Fiir den
Fall des ,normalen” Zeeman-Effektes beziehungsweise seiner Ndhrung kann man Ag durch
den effektiven Landé-Faktor ersetzen. Auf diese Weise ldsst sich allein aus der Veranderung
des Linienprofils direkt die Magnetfeldstarke ermitteln. Semel (1970) wendet diese Methode
auf die Differenz der Schwerpunkte der beiden Fliigel des Stokes-V-Profils an, sie ldsst sich
aber auch auf die Verbreiterung der Intensitdtskurve oder eine Kombination von beidem
anwenden (Cauzzi et al. 1993). Da auch andere Faktoren zur Linienverbreiterung beitragen,
ist das Verfahren mit einer gewissen Ungenauigkeit behaftet und ermittelt ausschliefilich das
longitudinale Magnetfeld. Ein Problem stellt auch eine Uberlagerung mit einer anderen Linie
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dar, etwa die der terrestrischen O,-Linie bei Fe I 630,249 nm. Gegeniiber anderen Fehlerein-
tliissen, wie etwa der instrumentellen Linienverbreiterung, erweist sich das Verfahren dage-
gen als unempfindlich und liefert insgesamt ein schnelles und recht genaues Ergebnis.

1.5.2 Inversionsrechnung

Unter der Annahme von Magnetfeld und anderen Zustandsgrofien, wie man sie fiir eine
aktive Region typischerweise erwarten kann, kann man mit Hilfe von Modellatmosphéaren
artifizielle Stokes-Profile errechnen. Es liegt auf der Hand, nun die Modellergebnisse mit
Beobachtungen zu vergleichen und die Parameter des Modells so lange zu variieren, bis die
die beiden sich angleichen. Die Summe aller Abweichungen ist fiir diesen Fall gegeben
durch

1
vV x2=§

4 n 2
ZZ((SE“ ()5t (ki))-&] (1.15)
k=1 i=1 Ok

Dabei bezeichnet S, ();) die Intensitédt des Stokes-Profils k an der Wellenldngenposition i. Die
Differenz der beobachteten und modellierten Profile wird iiber den Parameter W gewichtet,
zum Beispiel um Intensitét starker zu werten als die mit grofSem Fehler behaftete Messung
der Linearpolarisation; ¢ bezeichnet den Messfehler. Die Zahl der Freiheitsgrade des Sys-
tems, also wie viel mehr Observable als freie Parameter vorhanden sind, ist gegeben durch f.

Ein darauf beruhendes Verfahren besteht darin, aus den Modellprofilen ein Gitter
zweidimensionaler Eichkurvenfelder zu errechnen, abhédngig von den Freiheitsgraden Mag-
netfeldstdrke B und Inklination y. Die Anwendung wurde urspriinglich fiir den Magneto-
grafen des Sonnenobservatoriums Einsteinturm entwickelt (siehe Staude et al. 1991) und
verwendet nur die Intensitidt des Flankenbereich der Stokes-Profile als Eingabewerte. Fiir die
unterschiedlichen Regionen der Photosphére werden drei verschiedene Modellatmosphéaren
genutzt (Staude 1982): fiir die Umbra beruhend auf ,M4” (Kollatschny et al. 1980), fiir die
Penumbra Ding & Fang (1989) und fiir die ruhige Sonne die ,Harvard-Smithsonian reference
atmosphere” (HSRA, Gingerich et al. 1971).

Ein allgemeiner Ansatz zur Minimierung von Gleichung 1.15 ist in ,Stokes inversion
based on response functions (SIR)” von Ruiz Cobo & del Toro Iniesta (1992, 1994) realisiert.
Das Verfahren kann sehr weit angepasst werden: das Atmosphdarenmodell ist {iber den an-
genommenen Ausgangszustand wahlbar, in dieser Arbeit wurde Maltby et al. (1986) ge-
wihlt. Auch das gleichzeitige Vorliegen zwei verschiedener Atmosphérenzustinde fiir den
Fall einer ungeniigenden Auflsung kann angenommen werden. Vom Ubergang bezie-
hungsweise der beobachteten Linie miissen die atomphysikalischen Parameter bekannt sein.

Die freien Parameter werden entweder als von der optischen Tiefe t abhdngig ange-
nommen (zum Beispiel Temperatur, Magnetfeld, Inklination und Geschwindigkeit) oder als
konstant angesehen (etwa Mikro- und Makroturbulenz). Sie formen zusammen einen Vektor
a, die oben definierte Abweichung des Modellprofils von der Beobachtung, y?, ist eine Funk-
tion dieses Vektors. Die Angleichung der aus diesen Parametern errechneten Linie an die
Beobachtung wird realisiert durch den Levenberg-Marquardt-Algorithmus (Press et al.
2001), ein nichtlineares, iteratives Optimierungsverfahren. Dieser Algorithmus 16st ein linea-
res Gleichungssystem:

Vy*(a)+Ada=0 (1.16)
mit der Kriimmungs-Matrix A, in der die Hesse-Matrix der zweiten Ableitungen um einen
Konvergenzparameter erweitert wird. Diese Matrix kann durch die Produkte der Ableitung
von y* nach allen Parametern approximiert werden. Da die Errechnung dieser Ableitungen
einen grofien Rechenaufwand innerhalb der Iteration darstellt, wird ein Konzept aus der
Strahlungstransportrechung aufgegriffen, die ,Response”-Funktionen. Dabei werden die
Veranderungen abgeschatzt, mit denen (fiir den hier vorliegenden Fall) die Stokes-Profile
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auf kleine Stoérungen 8x(t) der atmosphérischen Parameter in erster Ordnung ,reagieren”
(Landi degl'Innocenti & Landi degl’Innocenti 1977):

S&AMZJRﬂkﬂﬁMﬂdt (1.17)
0

mit 8S, als Anderung des Stokes-Parameters k, R, der ,,Response”-Funktion fiir k, k=1, ..., 4.

Diese , Response”-Funktionen kénnen nach Sanchez Almeida (1992) errechnet wer-
den. Sie flieflen dariiber hinaus auch in das Verfahren ein, mit dem die Strahlungstransport-
gleichungen auf Grundlage der so genannten ,diagonalen Lambda-Integrations-Methode
(DELO)” von Rees et al. (1989) gelost werden. Vorausgesetzt wird hydrostatisches und loka-
les thermisches Gleichgewicht (LTE). Die Abweichungen von gemessenem und synthetisier-
tem Profil konnen fiir jeden Parameter iiber seine Response-Funktion gewichtet und als Maf3
tiir den Fehler des entsprechenden Ergebnisses genutzt werden.

Fiir eine erfolgreiche Inversion muss die Zahl der Observablen diejenigen der freien
Parameter deutlich tibersteigen. Da die Messwerte, also die Intensitdten eines Profilpunktes
fiir eine bestimmte Wellenldnge, durch die Beobachtungstechnik begrenzt sind, ist es sinn-
voll, die Elemente der Matrix A durch Interpolation zu verringern. Dazu wird ein glatter
Verlauf der Parameter in Abhédngigkeit von der optischen Tiefe angenommen, der zwischen
einer Reihe von Stiitzstellen durch kubische Gleichungen beschrieben wird. Diese so genann-
ten , Knoten” konnen je nach Iteration und Parameter variiert werden. Ihre Auswahl setzt
eine gewisse Kenntnis der Abhédngigkeiten im gewdhlten Modell voraus und ist ein wichti-
ger Parameter in der Anwendung des Verfahrens.

Selbst unter Vernachldssigung von Messfehlern besteht das generelle Problem einer
Inversionsrechnung darin, dass zunédchst einmal nicht sicher ist, ob eine eindeutige Losung
gefunden werden kann, also fiir ein gemessenes Profil nur ein Satz Zustandsgrofsen existiert,
der zu diesem Profil fiihrt. Das hier vorgestellte Verfahren hat sich trotz der verschiedenen
Néaherungen in einer Reihe von Vergleichen und Anwendungen als plausibel und zuverlas-
sig erwiesen. Als einschrankend wird sich aber die zur numerischen Losung notwendige
Rechenzeit erweisen, die eine Vorauswahl der invertierten Spektren notwendig macht.

1.5.3 Kiinstliche neuronale Netze

Kiinstliche neuronale Netze sind ein statistisches Ap- x,

proximationsverfahren. Sie sind historisch aus dem V\V“ I

Versuch hervorgegangen, die Entscheidungsmecha- QWZ \

nismus im biologischen Nervensystem nachzuempfin- ».-_w, /g, ) ) y
den. Im Allgemeinen handelt es sich bei den kiinstli- :

chen neuronalen Netzen um eine Verkniipfung von @ w, —

stark abstrahierten, simplifizierten Neuronen, wie in x,

Abbildung 1.7 gezeigt, so dass vom komplexeren bio-  apbildung 1.7:

logischen Vorbild nur das Grundprinzip iibernommen Ein kiinstlichen Neuron

wurde.

Ein einzelnes Neuron ordnet, genau wie eine Funktion, einer Reihe von Eingangspa-
rametern x; ... X, einem Ausgangsparameter zu: y=f(w; - X;, ... wn - X,,); bei w; .. w, handelt
es sich um Gewichtungen der Eingangsparameter. Die Funktion f ist dabei je nach Anforde-
rung wahlbar; im Fall der fiir diese Arbeit verwendeten Netze handelt es sich um die Sig-
moidfunktion, die auch aufgrund ihrer Ahnlichkeit zu den biologischen Schwellenwerten
haufige Anwendung findet:

1

f(x) = ————
14 2"

(1.18)
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Der Faktor c ist eine Eichungskonstante, die die Steilheit der Funktion und damit die Emp-
findlichkeit bestimmt. Die Eingabebereich ist unbeschrdnkt, die Ausgabe ist prinzipiell auf
das Intervall (0,1) begrenzt.

Die so definierten kiinstlichen Neuronen werden jetzt in mehreren Schichten mitein-
ander verkniipft, so dass ein so genanntes ,multi-layer-perception” (MLP) entsteht. Dabei
dienen die Ausgabewerte jedes Neurons einer Schicht als Eingabewerte fiir die Neuronen
der ndchsten, natiirlich mit stets unterschiedlicher Gewichtung. Eingabeparameter der ersten
Schicht sind die fest vorgegeben urspriinglichen Daten, die Ausgabewerte der letzen Schicht
bilden das Ergebnis (siehe Abbildung 1.8 als konkretes Beispiel). Die Zahl der Zwischen-
schichten und die der Neuronen innerhalb einer Schicht ist variierbar.

Eingabeebene Ausgabeebene

Feldstarke

Inklination

Azimut
Dopplergeschwindigkeit

Mikroturbulenz

Abbildung 1.8: Konzept eines kiinstlichen neuronalen Netzes (MLP) mit Ein- und
Ausgabeparametern am Beispiel der in dieser Arbeit verwendeten Netze.

Mit kiinstlichen neuronalen Netzen lassen sich unter gewissen Voraussetzungen alle
quadratisch integrierbaren Funktionen approximieren. Entscheidend fiir die Qualitdt der
Néhrung ist allerdings sowohl eine geeignete Wahl der Gewichtungsfaktoren jedes Neurons
als auch der allgemeinen Netzparameter, also der Zahl der Zwischenschichten und Elemen-
te. Bei der Bestimmung letzterer kann man sich allgemein an den Anforderungen orientie-
ren, die an das Netz im Rahmen der Approximation gesetzt werden, also der Komplexitat
der moglichen Abhdngigkeiten von Eingabe und Ausgabe. Es gibt kein festes Verfahren; der
Programmierer wird ausgehend von einem einfachen Ansatz durch Versuch und Irrtum eine
geeignete Architektur finden, die die Aufgabe erfiillen kann.

Die Gewichtungsfaktoren der Eingabeparameter w; sind die eigentlich entscheiden-
den Elemente, die die Reaktion des neuronalen Netzes bestimmen. Um hier geeignete Werte
zu finden, verwendet man ein so genanntes Trainingsverfahren, in dem das Netz zundchst
mit einem beliebigen Startwert initiiert wird. Dann werden die Gewichtungen variiert, um
Sétze zusammengehoriger Eingabe- und Ausgabewerte moglichst exakt wiederzugeben. Im
konkreten Fall werden dafiir die Stokes-Profile von Modellrechnungen und die dazugehori-
gen Eingabeparameter verwendet. Das verwendete Lernverfahren, das eine stetige Verbesse-
rung der Approximation durch die w; ermdglicht, ist der , backpropagation”-Algorithmus,
bei dem das Netz in umgekehrter Richtung durchlaufen wird, um Korrekturen fiir die Ge-
wichtungsfaktoren aus dem Fehlergradienten des Ergebnisses zu ermitteln (Rumelhart &
McClelland 1987). Das im konkreten Fall verwendete Verfahren wurde iiber den Levenberg-
Marquardt-Algorithmus weiter verbessert (vergleiche Carroll 2001%). Das Training eines neu-
ronalen Netzes {iber dieses Verfahren erfolgt weitgehend automatisiert mit geeigneter Soft-
ware. In regelméfiigen Abstinden kann die Genauigkeit der Approximation gepriift werden,
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indem die Ergebnisse betrachtet werden, die das Netz aus ihm bisher unbekannten Daten-
sdtzen ermittelt. Wenn beim fortgesetzten Training wieder eine Verschlechterung der Vor-
hersageleistung eintritt, das so genannte ,,overtraining”, so wird der Vorgang abgebrochen.
Das Netz gilt dann als austrainiert und kann in Software iibersetzt werden.

Ein abgeschlossenes Netz ldsst sich auf Basis der oben beschriebenen mathematischen
Grundlagen als — recht umfangreiche — mathematische Gleichung verstehen, die die Appro-
ximation einer Funktion darstellt, die aus welchen Griinden auch immer auf analytische
Weise nicht gewonnen werden konnte. Aus der kurzen Darstellung wird aber klar, dass ein
trainiertes Netz strikt beschrankt ist auf die urspriingliche Aufgabe. Will man bestimmte
Parameter variieren, etwa die Schrittweite der Profilkurven, die Linie oder das verwendete
Modell, so muss dafiir jeweils ein neues Netz trainiert werden. Auf der anderen Seite ist der
numerische Rechenaufwand eines so spezialisierten Netzes extrem gering. Das sehr allge-
meine Verfahren hat auch in der Astrophysik eine Reihe von Anwendungen gefunden und
diirfte in Zukunft noch an Verbreitung zunehmen. Einen konkreten Vergleich der verschie-
denen Verfahren zur Ermittlung von Parametern aus solaren Spektren bietet Toro Iniesta
(2003). Der hier verwendete Approximator wurde von T. Carroll erstellt und basiert auf Mo-
dellen von Maltby et al. (1986) und Stellmacher & Wiehr (1975). Er wurde mittlerweile auf
dreidimensionale Resultate erweitert (Carroll 2008).
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Kapitel 2: Instrumenteller Autbau

2.1 Ein- und zweidimensionale Spektroskopie

Ziel der idealen polarimetrischen Sonnenbeobachtung ist es, den Zeitverlauf der Intensitéts-
werte von vier Stokes-Parametern einer Absorptionslinie beobachten zu kénnen, also iiber
den notwendigen, vollstindig aufgelosten Wellenldngenbereich, und dies fiir ein zweidi-
mensionales Gebiet der Sonne mdglichst mit Linien, die in verschiedenen Hohen entstehen.
Diesem Ideal ist beim Stand der Beobachtungstechnik noch nicht nahe zu kommen. Man gibt
sich daher mit einem Teilausschnitt aus diesem theoretischen, mindestens achtdimensiona-
len Datenkubus zufrieden, je nachdem, welche Schwerpunkte man mit der Messung legen
will.

Das klassische Beobachtungsverfahren ist die
eindimensionale Spektroskopie am Spalt. Dabei
entsteht ein Abbild von einem begrenzten Wellen- t—h
langenbereich der Spektren von einem ,eindimen- A 11

FEEREN ﬁ. .

1d 2d

t— X
«—

sionalen” Ausschnitt des Beobachtungsobjektes,
also zum Beispiel der Sonnenoberfliche. Bei der

zweidimensionalen Spektroskopie wird stattdessen
zu jedem Messzeitpunkt ein zweidimensionales
Bild der Sonnenoberfldche abgebildet, das die In- \

tensitdt eines bestimmten Wellenldngenabschnittes
wiedergibt. Die Wellenldnge wird mit der Zeit ge- Abbildung 2.1: Prinzip der 2d-Spektroskopie
dndert und so eine Absorptionslinie erfasst und Vergleich mit Spaltmessungen
(Abbildung 2.1). In Tabelle 2.1 werden die beiden

Verfahren gegeniibergestellt. Nattirlich gibt es fiir die eindimensionale Spektroskopie viele
erweiterte Varianten, vor allem auferhalb der Sonnenphysik, die bei der Ubersicht nicht be-
riicksichtigt werden.

1d 2d (verw. Aufbau)

Abbildung auf Vo, M ggf. 2 Stokes-Par. (Strahlentei-

Dsiilizn sy ler) X, Yor 2 Stokes-Par. (Strahlenteiler)

zeitabhangige X, weitere Stokes-Parameter, Zeit- A, weitere Stokes-Parameter, Zeitent-
Parameter entwicklung - wicklung
simultanes Spektrum, einfacher, er-
Vorteil probter Aufbau, hohe spektrale Ge- simultanes Bild, hohe Ortsgenauigkeit,
nauigkeit, grofier Wellenlangenaus- hohe Lichtdurchlassigkeit
schnitt
unvollstindiges zweidimensionales Reflexe. Durchlasskurve. Spektrum
Nachteil Bild; teilw. nicht-dquidistante Mess- ! 2P
verrauscht
punkte
Bildkorrektur moglichst wihrend Scan (adaptive Gut nachtraglich moglich (bei stabilen
Optik), nachtrédglich aufwendig Bedingungen), etwa Speckle
Ideal fiir Untersuchung von Einzelspektren Zeitentwicklung von Strukturen, Oszil-
(Asymmetrien, Inversion etc.) lationen, Bildkorrekturverfahren

Tabelle 2.1: Vergleich eindimensionaler und zweidimensionaler Spektroskopie.



2.1 - Ein- und zweidimensionale Spektroskopie 21

Einen deutlichen Vorteil bietet die zweidimensionale Spektroskopie fiir Messungen
kurzfristiger Verdnderungen. Die Doppler-Verschiebung des Linienkerns kann fiir das ganze
Feld gleichzeitig innerhalb weniger Sekunden ermittelt werden, was Oszillationsmessungen
von hoherer Frequenz und mit groflerer Genauigkeit zuldsst als bei Spaltmessungen. Auch
die langfristige, zeitliche Entwicklung von solaren Strukturen kann zweidimensional zuver-
lassiger erfasst werden. Der grofite Vorteil der Zweidimensionalitét aber ist die Moglichkeit,
nachtréglich Bildkorrekturen vorzunehmen, da die Daten fiir das Bildfeld immer vollstandig
vorliegen, wenn auch verzerrt unter seeing-bedingter Schwankung der Auflésung. Im Ge-
gensatz dazu fiihrt Bildbewegung bei eindimensionaler Beobachtung zu Liicken in den Da-
tensdtzen, und durch die fehlende Gleichzeitigkeit in der zweiten Dimension erschwert oder
verhindert bestimmte Korrekturverfahren.

Da bei zweidimensionaler Beobachtung die Korrektur der Messdaten nicht in Echtzeit
ablaufen muss, kann man die Details des Verfahrens nachtraglich anpassen, und die entspre-
chenden Korrekturgrofien miissen nicht in Echtzeit ermittelt werden. Sofern die technische
Realisierung es zuldsst, kann der Beobachter die Rahmenparameter der Messung, also Linie,
Wellenldngenauflosung, Bildausschnitt und damit Messgeschwindigkeit, zwischen einzel-
nen Beobachtungsserien dndern, um unterschiedlichen Zielen gerecht zu werden. Bei den
Messungen fiir diese Arbeit wurden zum Beispiel Ubersichtsmessungen von Regionen unter
vollem Stokes-Vektor mit Zeitserien von longitudinalem Magnetfeld kombiniert.

Die fortschrittlichste Entwicklung bei der Bildrekonstruktion stellen die ,Phase-
Diversity” und vor allem das Speckle-Verfahren (siehe zum Beispiel Janssen 2003) dar. Die-
sen Methoden liegt eine verdnderte MefSmethode zu Grunde, die ,Phase-Diversity” ist auch
mit zusdtzlichen Aufbauten verbunden. In der vorliegenden Arbeit wurde noch nicht auf
diese Verfahren zuriickgegriffen, da sie verschiedene Einschrankungen zur Folge haben, die
den Zeitabstand der Einzelscans fast verdoppeln. Vor allem aber musste der Gesamtauf-
wand in einem realistischen Rahmen gehalten werden.

Wegen der beschriebenen Vorteile basieren mehrere Instrumente in der Sonnenbeo-
bachtung auf zweidimensionaler Beobachtung mit Fabry-Pérot-Interferometern, etwa das
TESOS des Kiepenheuer-Institutes (Kentischer et al. 1998, v. d. Lithe & Kentischer 2000,
Tritschler et al. 2002), ein Dreifach-FPI, dessen telezentrischer Strahlengang von dem hier
verwendeten gebiindelten Verlauf abweicht. An Bord des Satelliten SOHO ist ein vereinfach-
tes Verfahren mit fiinf festen Wellenldngenausschnitten realisiert, das , Michelson Doppler
Imager” (MDI). Auch am modernen GREGOR-Sonnenteleskop wird ein entsprechender
Post-Fokus-Aufbau verfiigbar sein, eine Weiterentwicklung der hier verwendeten Apparatur
(siehe 4.6).

Aber auch die Nachteile der Methode sind bedeutend. Selbst wenn die spektrale Auf-
16sung wie im nédchsten Kapitel erlautert prinzipiell mit der eines Gitterspektrographen ver-
gleichbar ist, ist die Qualitdt der Spektren schlechter als bei eindimensionaler Spektroskopie,
teilweise sogar erheblich. Hier kommt zum Tragen, dass bei zweidimensionalen Messungen
die iiberwiegende Mehrheit der Messfehler in die Dimension der Wellenldnge einflief3t, wah-
rend die zweidimensionale Korrelation der Bildpunkte viel weniger betroffen ist. Zusétzlich
gibt es eine Reihe notwendiger spektraler Korrekturen und Fehlerquellen, die die gemesse-
nen Spektren systematisch verfdlschen. Beispiele hierfiir sind die vom Einfallswinkel abhan-
gige Durchlasswellenldnge, das Vorfilter, sowie Reflexe und Interferenzen. Fehler im Spek-
trum sind in der Regel schwerer zu identifizieren und korrigieren als Einfliisse auf die
Raumkoordinaten. Ein weiteres, prinzipielles Problem sind Verdnderungen am Ursprungs-
ort des Lichts noch wihrend des Scans einer Absorptionslinie (vergleiche Settele et al. 2002):
Geschwindigkeitsoszillationen konnen eine periodische Verschiebung des gemessenen
Spektrums bewirken, die als Magnetfeldoszillationen interpretiert werden konnen. Schlief3-
lich ist der apparative Aufwand fiir Justage, Messung und Software-Nachbearbeitung im
Vergleich sehr umfangreich, was eine Quelle von Artefakten und Fehlern darstellt.
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2.2 Fabry-Pérot-Interferometer

2.2.1 Prinzip und Abhangigkeiten

verspiegelte
Der hiufigste Ansatz zur Realisation der zweidimensiona- N G'aSp'a““? abbildende
len Spektroskopie verwendet Fabry-Pérot-Interferometer k= d Linse
(FPI). Es handelt sich dabei um zwei parallele, verspiegelte ER 5
Glasplatten im Abstand d,, die konstruktive Interferenz - = - -
hervorrufen, wenn der Plattenabstand ein Vielfaches der
Wellenldnge A, des einfallenden Lichts betrdgt. Bei schra- “
gem Einfall verkiirzt sich der fiir den Lichtweg effektive . \

Abstand der beiden Platten auf d = d, - cos9, so dass sich
auch die durchgelassene Wellenldnge verringert:

Abbildung 2.2: Prinzip des FPI

A=M%,-cosS (2.1)
Die Transmissionskurve des FPI als Verhaltnis des austretenden zum einfallenden
Licht ist gegeben durch die Airy-Funktion:

I_a:—l . 8:4ngc058

Iel+&w¥@) 2 22)

Dabei ist 6 die Phasendifferenz zweier interferierender Strahlen wie angegeben, wobei wie
auch im Folgenden stets Brechungsindex n=1 fiir Luft angenommen wird. Fy = 4%1 R)? be-

schreibt die Verbreiterung der Kurve durch die Reflektivitdt R der Spiegel. Den Verlauf der
Airy-Funktion zeigt Abbildung 2.3 am Beispiel der FPI des verwendeten Messaufbaus (wie
im ndchsten Abschnitt erldutert).

Aus dem Prinzip des FPI wird klar, dass es in jeder Einstellung fiir eine grofie Zahl
von Wellenldangen durchléssig ist. Die Ordnung der Interferenz sei daher definiert als

m:i: 2d cos 9 23)
2n A
Den Wellenldngenabstand zweier Ordnungen bezeichnet man als freien Spektralbereich
7\’2
Ay = —— 2.4
o = @4

Das Verhiltnis zwischen Apgz und der Halbwertbreite o der Transmissionskurve liefert ein
Mas fiir die Giite des FPI. Man bezeichnet es als Finesse &:

g Aesn _ TR (2.5)
c 1-R
Diese Definition kann noch um einen geringen Term fiir den Plattendefekt zur effektiven
Finesse 7. erweitert werden, die dann am verwendeten Instrument gemessen werden kann.

Das Auflosungsvermogen ist gegeben durch das Produkt von Finesse und Ordnung;:

A g .mog.2dcos8 2.6)
AL A

Bei groflem Plattenabstand erhoht sich also die Auflosung, allerdings verringert sich nach
(2.4) auch der freie Spektralbereich, so dass die Ordnungen enger aufeinander fallen. Des
Weiteren ist auch die Auflésung abhédngig vom Einfallswinkel.
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Beim Durchfahren eines Spektralbereiches (,,scannen”) wird der Abstand zwischen
den beiden Platten des FPI durch Piezo-Elemente in kleinen Schritten geédndert, bei den hier
verwendeten FPI entspricht der kleinstmogliche Schritt 6(d,..,)=251,88 pm. Die sich daraus
ergebende Anderung der durchgelassenen Wellenlinge gewinnt man aus der Abschitzung,
dass bei Anderung der Wellenlinge um den freien Spektralbereich, also dem Erreichen der
nédchsten Ordnung, der Plattenabstand sich um */, andert. Aus dem Verhiltnis von Wellen-
lange zu Plattenabstand folgt:

8(Mscan ) = @-x 27)

Fiir die verwendeten Linien folgen beim gewéhlten Plattenabstand von 1,5 mm mi-
nimale Wellenldngendnderungen 8(L) von etwa 100 fm pro Schritt (siehe Angaben in Tabelle
4.2), was weit unterhalb des nach Gleichung 2.6 definierten Auflosungsvermdgens von op-
timal etwa 2,2 pm liegt. Die bei der Beobachtung tatsdchlich gewihlte Schrittweite liegt beim
Zehn- bis Zwanzigfachen dieses Wertes, besonders bei abnehmender Finesse sind die ge-
wahlten Abstinde der Spektralpunkte also kleiner als die Auflosung des FPI (,over-
sampling”).

2.2.2 Doppel-FPI

FPI sind also durchaus hochwertige Spektrometer, durch den geringen Abstand der Ord-
nungen liefern sie aber Licht aus vielen benachbarten Wellenldngen. Um ihre Méglichkeiten
nutzen zu kénnen, muss man aus den Ordnungen eine gewiinschte herausgreifen. Man be-
notigt dazu einen schmalbandigen Vorfilter mit hoher Transmission, bei dem die Wellenldn-
ge variabel ist. Diese Eigenschaften werden am besten erfiillt durch ein weiteres FPI, das

m=-1 m=0 m=1
1 O T T T T T 1 1 T T I 1 I T T T T T T T I 1 T 1 1 1 1 T T 1 I T T T T T T 1 1 T I 1 1 1 1 T T T T T
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Abbildung 2.3: Transmissionskurve zweier FPI (Airy-Funktion) am Beispiel des verwendeten Messaufbaus.
Uberlagert ist die Kurve des Interferenzfilters. Bei der Ordnung m=(-1) ist der Effekt von abneh-
mender Finesse in auseinander gezogenen Kurven verdeutlicht.
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natiirlich anders justiert sein muss: Die spektrale Auflésung ist geringer, dafiir ist der Spekt-
ralabstand grofier, was man durch einen geringeren Plattenabstand erreichen kann. Abbil-
dung 2.3 zeigt auch die iiberlagerten Transmissionskurven zweier aufeinander justierter FPI,
so dass nur ein sehr enger spektraler Abschnitt aus dem dargestellten Wellenldngenbereich
tatsachlich durchgelassen wird. Beim Durchfahren eines Spektralbereiches miissen beide FPI
den Durchlassbereich gleichmafiig d&ndern, damit die Gesamttransmission nicht beeinflusst
wird. Dazu ist gegebenenfalls nach der Justierung der FPI eine Gleichlauf-Abstimmung notig
(siehe Janssen 2003).

2.3 Strahlengang

Das fiir diese Arbeit verwendete Doppel-Fabry-Pérot-Spektrometer wurde vom Institut fiir
Astrophysik der Universitit Gottingen (IAG, ehemals Universitdtssternwarte Gottingen)
entwickelt und 1991 in Betrieb genommen (Bendlin et al. 1992, Bendlin 1993, Volkmer 1995).
Die Post-Fokus-Apparatur ist in einem optischen Labor des Vakuum-Turm-Teleskops des
,Observatorio del Teide”, Izana auf Teneriffa aufgebaut. 1998 wurde der bisher verwendete,
durchstimmbare Universalfilter durch ein zweites FPI ersetzt (Krieg 1999, Koschinsky 2001).
Abbildung 2.4 zeigt den verwendeten optischen Strahlengang im Uberblick. Es gibt ver-
schiedene Aufbauten und Nutzungsmoglichkeiten fiir die Apparatur, zum Beispiel unter
Verzicht auf die polarimetrischen Elemente oder mit Erweiterungen zur ,phase diversity”
(Koschinsky 2001); die Erweiterungen des hier verwendeten Aufbaus werden im Abschnitt
2.3.2 erlautert.

2.3.1 Hauptstrahlengang

Uber einen Umlenkspiegel wird das Sonnenlicht oberhalb des Fokuspunktes aus dem Stan-
dard-Strahlengang des VTT in das optische Labor gelenkt (Abbildung 2.4); das Pupillenbild
entsteht zwischen den Linsen L1 und L2. Nach einem Interferenzfilter mit einer Durchlass-
breite von etwa einem Nanometer fillt das Licht auf einen Strahlenteilerwiirfel. Etwa fiinf
Prozent des Lichtes werden als , Weifdlicht” auf der ersten CCD abgebildet (griiner Strahlen-
gang in Abbildung 2.4), die restliche Intensitit verbleibt im eigentlichen Hauptstrahlengang.
Hinter dem Strahlenteilerwiirfel ist um den Fokuspunkt herum das Full-Stokes-Polarimeter
eingerichtet. Es besteht aus zwei achromatischen, rotierbaren Phasenplatten als Retarder
(siehe ndchsten Abschnitt) und zwei , gekreuzten” Kalziten, die als polarisierender Strahlen-
teiler wirken, so dass das Licht in zwei parallele Teilstrahlen mit unterschiedlicher Polarisa-
tion aufgespalten wird, aus denen Stokes-I und jeweils ein weiterer Stokes-Parameter ermit-
telt werden konnen. Eine Blende verhindert die Uberlagerung der Teilstrahlen.

Im parallelen Strahlengang, zwischen den Linsen L3 und L4, erscheint wieder ein Pu-
pillenbild. Da die beiden FPI nur iiber eine verhiltnismifig kleine Offnung verfiigen, sind
sie an dieser Stelle des Aufbaus installiert. Ihre tatsdchliche Reihenfolge fiir die Funktion als
Spektralfilter ist nicht relevant. Die technischen Daten der FPI finden sich im Anhang (8.4.1).
Da die FPI neben ihrer eigentlichen Funktion auch als gute Spiegel wirken, die bei benach-
bartem Aufbau dariiber hinaus ein drittes FPI bilden und daher wellenlingenabhédngige
Storeffekte hervorrufen, ist ihre Justage sehr problematisch. Das Problem kann lediglich ver-
ringert werden, etwa indem die FPI leicht schrag montiert werden, um Reflexe héherer Ord-
nung aus dem Strahlengang heraus zu leiten. Auch empfiehlt es sich, die Intensitdt von Re-
flexen, die noch an verschiedenen anderen Stellen im Strahlengang auftreten konnen, zu ii-
berpriifen und gegebenenfalls weitere Blenden zu verwenden.
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Abbildung 2.4: Aufbau des ,Full-Stokes”-Spektropolarimeters als Erweiterung
des Aufbaus der IAG (2000/2001)
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An geeigneter Stelle befindet sich im Strahlengang noch ein schrag gestelltes Schott-
glas als Infrarot- und Reflexfilter. Am Ende erfolgt die Abbildung auf die CCD 2, mit der die
eigentlichen Messdaten aufgenommen werden. Die verwendeten CCD liefern eine Auflo-
sung von 384 x286 Pixeln.

Das Auslesen der CCD und die Ansteuerung von Polarimeter und FPI werden von
zwei handelsiiblichen PCs iibernommen. Der Abstand der FPI-Platten wird dazu tiber Piezo-
Elemente im Nanometerbereich variiert, entweder vor der Messung zur Justierung respekti-
ve Stabilisierung oder, wihrend einer Messung, zum Durchfahren eines Wellenldngenbe-
reichs. Im letzten Fall erfolgt der Ablauf in zwei Schritten: Zunéchst werden beide FPI so
angesteuert, dass das Maximum der beiden Durchlasskurven gleichzeitig um denselben
Wellenldngenbetrag verschoben wird, tiblicherweise mit einer Schrittweite von ein bis drei
Pikometern. CCD 2 wird dann die vorgesehene Zeit belichtet und ausgelesen. Die Daten
werden aus Geschwindigkeitsgriinden zunédchst im PC-RAM gehalten und erst nach Durch-
fahren der gesamten Linie als Datei im FITS-Format auf Festplatte gespeichert.

Da der Zeitabstand wesentlich fiir die Auswertung vor allem von Zeitreihen ist (siehe
Gleichung (1.2)), wurde im Rahmen dieser Dissertation die PC-Hardware aktualisiert. Da-
durch wurden die Messzeiten etwa halbiert. Abhédngig von den Optionen liegt die Mindest-
dauer fiir eine Wellenldngenmessung nunmehr zwischen weniger als 10 Sekunden (30
Messpunkte, nur Stokes-V) bis hin zu etwas iiber eine Minute (3 x 50 Messpunkte fiir Full-
Stokes). Darin enthalten ist eine Speicherzeit von etwa 40 Millisekunden pro vollem CCD2-
Bild, die sich an die reine Belichtungs- und Auslesezeit anschliefit. Erst durch den Umbau
konnte eine fiir physikalische Vorgénge interessante Zeitauflosung erreicht werden, etwa fiir
Schockwellen (sieche Wunnenberg et al. 2002). Wesentlich fiir die Gesamtgeschwindigkeit
sind dabei vor allem die Zugriffsrate des RAM und Festplatten mit hohem Datendurchsatz.
Die Transferrate war entscheidend durch das ISA-Interface der CCDs eingeschrankt (siehe
auch 2.4.4).

2.3.2 Full-Stokes Interferometer

Volkmer (1995) und Koschinsky (2001) beschreiben die Nutzung des Spektrometers als Pola-
rimeter, allerdings verwenden sie es fiir die Beobachtung der Zirkularpolarisation. Im Rah-
men dieser Arbeit werden vor den Strahlenteiler zweie achromatische Phasenplatten mit
Schrittmotoren eingesetzt und der Aufbau so zu einem Full-Stokes-Polarimeter erweitert
(Horn et al. 1996). Dazu werden eine A/2 und eine A /4 Platte iiber einen Schrittmotor rotiert,
so dass jeweils dasjenige polarisierte Licht, das einem der drei Stokes-Parameter Q, U oder V
entspricht, in linear polarisiertes Licht, naimlich Stokes-U, tibersetzt wird (siehe auch Tabelle
2.2). Nach diesem Retarder fillt in den Polarisator des Polarimeters also nur der entspre-
chende Anteil des Lichtes. Der Strahlenteiler spaltet es dann auf folgende Weise in die paral-
lelen Teilstrahlen I, und I,, auf, die auf die linke beziehungsweise rechte Halfte der CCD
abgebildet werden:

I,=01,-S I,=1,+S (27)

Dabei bezeichnet S den eingestellten Stokes-Parameter, in Realitdt handelt es sich nach der
Drehung der Phasenplatten stets um Stokes-U.

pol

Da die Rotation der Phasenplatten zwei bis fiinf Sekunden in Anspruch nimmt, er-
folgt die Messung der Parameter nacheinander und nach dem dreifachen Durchmessen des
Wellenldngenbereiches dann das Abspeichern der Daten auf Festplatte. Es wird dabei vor-
ausgesetzt, dass wahrend der etwa 60 Sekunden fiir die Messung des gesamten Vektors kei-
ne wesentlichen Anderungen am beobachteten Objekt stattfinden (siehe 4.4).

In 1.4 ist definiert, dass der Stokes-V-Parameter die Intensitdt der Zirkularpolarisation und
damit das longitudinale Magnetfeld beschreibt. Diese Polarisation ist naturgemafS am starks-
ten, am wenigsten gestort und fiir die Beschreibung der aktiven Regionen oft ausreichend.
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Die Messung des Anteils der Linearpolarisation, also des transversalen Magnetfeldes, tragt
einen etwa zehnmal hoheren Fehler. Auch um den Messpunkte-Abstand von Zeitserien zu
reduzieren, kann es sinnvoll sein, sich auf die Messung von Stokes-V zu beschranken. Zu
diesem Zweck ist es moglich, den Retarder in der Stokes-V-Position zu belassen. Fiir diese
Einstellung ist eigentlich nur eine Phasenplatte notwendig. Der Intensititsverlust und leichte
Abbildungsfehler durch die zweite Platte werden in Kauf genommen fiir die Option, auch
den vollen Stokes-Vektor messen zu konnen.

2.3.3 Nebenstrahlenginge und Justierelemente

Die Verwendung von FPI ermoglicht zwar nachtrégliche Korrekturen, bedingt aber zugleich
eine Reihe von anderen. Der Messaufbau enthélt daher vier Nebenstrahlgdange zur Aufnah-
me zusdtzlicher Daten und Justage sowie noch einige optionale Elemente.

Durch einen Interferenz-Vorfilter wird ausgeschlossen, dass die Ordnungen des
Doppel-FPI sich iiberschneiden. Beim Durchmessen der Wellenlinge wird die Durchlass-
kurve dieses Filters (grau in Abbildung 2.3) aber den Messungen iiberlagert und muss daher
nachtrdglich herausgerechnet werden. Um sie unter den Bedingungen des optischen Auf-
baus ausmessen zu konnen, kann statt der Sonne als Quelle durch einen Umlenkspiegel eine
in rdumlicher Intensitit und in Wellenldngeneigenschaften anndhernd gleichmaflige, defo-
kussierte Kontinuumslampe genutzt werden. Sie ist durch einen handelsiiblichen Diafilm-
Projektor realisiert (gelber Strahlengang in Abbildung 2.4).

Der bereits erwdhnte Weifilicht-Strahlengang dient der Aufzeichnung eines mit Aus-
nahme des Interferenzfilters unveranderten Rohsignals zur nachtraglichen zweidimensiona-
len Korrektur der Daten. Die Intensitat fiir CCD1 kann gegebenenfalls durch ein vorange-
stelltes Filter verringert werden.

Zur Justage der FPI, wie im nidchsten Abschnitt beschrieben, dient ein einfacher Heli-
um-Neon-Laser, dessen Licht durch einen eingeschwenkten Spiegel auf einen Photomul-
tiplier gelenkt werden kann. Ein Oszilloskop ermdoglicht es, die Wirkung von Verdnderun-
gen an den FPI auf die Intensitétsspitze des Lasersignals unmittelbar abzulesen. Ein Polarisa-
tionsfilter dient zur Dampfung der Intensitit des Signals.

Auch wihrend der Messungen kann dieses Signal iiber einen etwas verdnderten
Strahlengang ausgelesen und zusammen mit den Messdaten gespeichert werden. Man kann
dadurch eine Abschitzung iiber das Absinken der effektiven Finesse des unstabilisierten FPI
2 im Verlauf der Messungen gewinnen, da die wellenldngenabhangige Intensitat mit der Zeit
zu einer flacheren, breiteren Kurve fithrt. Das Licht des Lasers fiihrt zu keiner wesentlichen
Storung des eigentlichen Messsignals.

Nur der Justierung im Vorfeld der Messungen dienen auch einige weitere Elemente,
deren Bezeichnung in Abbildung 2.4 in Klammern gesetzt ist. Zundchst kann man vor den
Primérspiegel des Vakuum-Turm-Teleskops Polarisationsfolien anbringen, um die Miiller-
Matrix des Spiegelteleskops auszumessen. Dazu konnen die Folien in ihrer Aufhdngung ro-
tiert werden. Wahrend der Messungen im Jahr 2000 war zu Testzwecken eine adaptive Optik
des National Solar Observatory (NSO) in den Lichtweg des Teleskops eingebaut. Fiir das
VTT wurde mittlerweile ein entsprechendes Korrektursystem unter dem Namen ,KAOS”
(,Kiepenheuer Institute Adaptive Optics System”, von der Liihe et al. 2003) entwickelt.

Zum Vergleich der Abbildung von CCD1 und CCD2 sowie der beiden Teilstrahlen-
gange, die vom Polarimeter gebildet werden, kann am ersten Fokuspunkt eine Glasplatte mit
eingepragtem Gittermuster aufgestellt werden. Dadurch wird das eigentliche Bild von einem
feinen, quadratischen Gitter iiberlagert. Wird schliefilich zur Justage polarisiertes Licht beno-
tigt, so wird dazu ein Linearpolarisator in den Strahlengang eingefiigt.
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2.4 Messablauf

2.4.1 Einbau des Full-Stokes-Polarimeter

Da polarimetrische Elemente gewohnlich von ihren idealen Eigenschaften aus Tabelle 1.1
abweichen, ist die Justage insbesondere in Kombination mit zwei Teilstrahlen immer ein
Néaherungsprozess. Die schliefilich ausgewadhlten Zustinde sind die, die dem idealen Ergeb-
nis moglichst nahe kommen und von den theoretisch richtigen Einstellungen nicht zu stark
abweichen. Durch die mehrfache Symmetrie der polarimetrischen Elemente gibt es eine Rei-
he von Moglichkeiten, die besten Winkel der beiden Phasenplatten fiir die Messung der drei
Stokes-Parameter zu finden, die angegebene Vorgehensweise ist also nur ein Beispiel. Es ist
immer sinnvoll, die Einstellungen noch einmal auf andere Weise zu {iberpriifen und gegebe-
nenfalls nachzujustieren.

Die Rotation der Phasenplatten er- )
folgt tiber eine Isel-Steuereinheit, an die P:Egllfester ge/jki%i%i:) Sx e/rilk(iec%\?c:)
zwei Schrittmotoren angeschlossen sind,
die das Anfahren fester Positionen und die Q 22,5° 45°
Drehung in Milligrad erlauben. Die Befeh- U 45° 45°
le an die Motoren werden interaktiv aus v 450 0°

dem PC-Steuerprogramm des Controllers
heraus erteilt, zum Beispiel iiber den fiir Tabelle 2.2: Ideale Winkel der Phasenplatten
die Justierung nicht benétigten PC 1.

Zur Einrichtung des Full-Stokes-Polarimeters wird zunédchst der Strahlenteiler so
montiert, dass das Bild moglichst parallel und gleichférmig auf CCD 2 abgebildet wird. Die
weitere Kalibrierung des Full-Stokes-Polarimeters erfolgt unter linear polarisiertem Licht,
tiber den zusétzlichen Linearpolarisator mit senkrechtem Durchlass. Der Stokes-U-Parameter
erfasst die linear senkrechte Intensitit, entspricht also ohne die beiden Phasenplatten einfach
der Kalibrierung des Strahlenteilers auf gleiche durchschnittliche Intensitdt in beiden Teil-
bildern.

Wird die A/4-Phasenplatte mit der ausgezeichneten Vorzugsrichtung, der so genann-
ten schnellen Achse, senkrecht orientiert in den Strahlengang eingefiigt, so bewirkt sie die
Umwandlung des zirkular polarisierten Lichtes in senkrecht lineare Polarisation (vergleiche
Tabelle 1.1). Im Justage-Aufbau, mit ausschliefslich linear polarisiertem Licht, muss daher die
Intensitat beider Teilbilder gleich gering sein. Diese Einstellung entspricht der Messung des
Stokes-V-Parameters.

Fiir die Messung von Linearpolarisation (Stokes-Q und -U) wird die A/4-Phasenplatte
um 45° gedreht und so unwirksam gemacht. Zur Messung von Stokes-Q wird die zweite
Phasenplatte, 1./2, unter einem Winkel von 45° justiert, bis gleiche Intensitdat auf den Teilbil-
dern auftritt. Die so gemessene Drehung entspricht der unwirksamen A/2-Platte. Die Mes-
sung der Intensitidt von paralleler Linearpolarisation, also Stokes-Q, ist dann durch eine
Drehung um 22,5° moglich. In Tabelle 2.2 sind die idealen Winkel noch einmal zusammen-
gestellt.

Die Schrittmotorpositionen fiir die ermittelten tatsdchlichen Drehwinkel werden ab-
schlieffend in einem Programm fixiert, das an den Controller {ibertragen und von diesem
automatisch ausgefiihrt wird. Dazu kommuniziert die Steuereinheit mit dem Mess-PC 2.
Waihrend der Messungen sendet der PC 2 nach jedem Durchfahren einer Linie ein Signal an
den Controller aus, und die Phasenplattenpositionen fiir den nachsten Stokes-Parameter
werden angefahren. Die ndchste Messung beginnt mit der Bestitigung der erfolgreich abge-
schlossenen Ausfiihrung.



2.4 — Messablauf 29

2.4.2 Justage vor dem Messvorgang

Da die finanziellen Mittel keine andere Losung zuliefSen, ist der Aufbau mit zwei verschie-
denen FPI realisiert (technische Daten siehe Anhang, 8.4.1). Bei dem einen handelt es sich um
ein stabilisiertes FPI, bei dem der Controller sicherstellt, dass die optimale Parallelitdt der
Platten stets gewdhrleistet ist. Dies ist bei dem alteren FPI nicht der Fall, weswegen dessen
Finesse mit der Zeit sinkt, durch leichte Erschiitterungen, Temperaturschwankungen oder
Ahnliches. Sowohl die Justierung dieses unstabilisierten FPI als auch die Auswahl der Linie
und Abgleichung der Durchlasskurven der beiden FPI aufeinander geschieht iiber den Pho-
tomultiplier-Strahlengang (rot in Abbildung 2.4). Fiir die Justierung der Finesse wird der
FPI-Abstand dhnlich wie bei der Messung zyklisch gedndert und das Ergebnis, Intensitat
tiber Zeit beziehungsweise Wellenldnge, auf einem Oszilloskop abgebildet. Das monochro-
matische Laserlicht ergibt im Idealfall ein sehr schmales, spitzes Signal, das aber von der
Airy-Funktion zu einer breiteren Kurve abgeflacht wird. Durch Nachregeln der Spannung
der drei Piezo-Kristalle, die den Abstand der beiden Platten bestimmen, kann die Parallelitiat
verbessert werden. Es ist sinnvoll, die Finesse wahrend der Messungen etwa stiindlich nach-
zuregeln, sofern die Moglichkeit dazu besteht.

Wird statt des Laserlichtes Licht von der beobachteten solaren Region auf den Pho-
tomultiplier gelenkt, so entsteht ein Abbild im Spektralbereich der durchgelassenen Wellen-
lange. Die Identifikation der gewiinschten Absorptionslinie erfolgt durch Vergleich mit ei-
nem Spektralatlas und visueller Abschidtzung des Oszilloskopsignals mit der ungefdhren
Tiefe der Absorptionskurven zueinander und ihres relativen Abstandes. Dazu kann der Wel-
lenlangenbereich mit einem Regler durchfahren werden. Ebenso kann man die vom breit-
bandigen FPI 1 durchgelassene Wellenlidnge regeln, so dass die Spitze der Airy-Funktion auf
der gewiinschten Wellenldnge liegt und maximale Durchldssigkeit bietet.

Fiir die Messung des Dunkelstroms der beiden CCD wird hinter dem ersten Umlenk-
spiegel eine Blende in den Strahlengang gelegt. Die raumliche Struktur von Verschmutzun-
gen, Interferenzen und anderen optischen Fehlern (, Flatfielding”) wird mit Licht vom defo-
kussierten, auf die Sonnenmitte gerichteten Teleskop gemessen. Idealerweise sollte die Mes-
sung des ,Flat” mehrfach im Messzeitraum und fiir alle verwendeten FPI-Schrittweiten wie-
derholt werden, die Dunkelstrom-Messung muss fiir alle verwendeten Integrationszeiten
vorliegen, da sie auch vom Restlicht im Labor abhéngig ist. Weiterhin sollte zwischen Mes-
sung und Flatfield-Scan keine grundlegende Justierung der Durchlass-Wellenldnge der bei-
den FPIs stattfinden, da sich sonst die Abhédngigkeiten der beiden Durchlasskurven beim
Durchfahren der Linie verandern kénnen, was die Korrekturmoglichkeiten einschréankt.

Der Strahlengang zur Ausmessung des Kontinuums, also real der Kurve des Interfe-
renzfilters, wurde bereits vorgestellt. Durch die geringe Intensitdt der verwendeten Licht-
quelle muss die Integrationszeit bei der Belichtung gegeniiber den Messungen etwa verzehn-
facht werden, um ein verwertbares Signal zu erreichen. Daher ist fiir die Belichtungszeit des
Kontinuumsbildes noch einmal eine eigene Dunkelstrommessung von CCD 2 notwendig.

Die Messung der Miiller-Matrix des Vakuum-Turm-Teleskops ist aufwendig, wie in
2.3.3 beschrieben, und nimmt einige Stunden in Anspruch, wird in der Regel also nur einmal
pro Beobachtungsaufenthalt durchgefiihrt. Dazu wird jeweils die linear oder zirkular fil-
ternde Polarisationsfolie in Winkelabstinden von 22,5° (linear) bzw. 45° (zirkular) am Pri-
marspiegel manuell rotiert und die durchgelassene Intensitit im Wellenldngenbereich ge-
messen. Die Miiller-Matrix ist abhdngig von verwendeten optischen Elementen und vom
Teleskop, d@ndert sich also zum Beispiel auch bei Neubeschichtung der Teleskopspiegel oder
Reinigung des Eintrittsfensters. Sie ist auch variabel mit der Position der Spiegel zueinander,
also mit Tag und Uhrzeit. Das gemessene Resultat stellt aber eine Nahrung zur Korrektur
der jeweiligen Messungen dar (siehe 3.3, 8.4.2).
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2.4.3 Messung

Nach der Justage der Finesse und dem Einregeln der gewiinschten Wellenldnge erfolgt die
eigentliche Messung iiber ein PC-Programm, das die Ansteuerung von FPI und Phasenplat-
ten und das Auslesen der beiden CCD iibernimmt, wobei die Weifslicht-CCD aus techni-
schen Griinden {iber einen separaten PC ausgelesen wird. Variiert werden konnen die Koor-
dinaten des Bildausschnittes (falls nicht maximal), die FPI-Schrittweite (als Vielfaches eines
Minimalabstandes, der von der Plattendistanz d abhéngt), Belichtungszeit, Zahl der Bilder
eines Scans und Zahl der Scans einer Serie. Aufierdem besteht wie beschrieben die Wahl zwi-
schen einer Full-Stokes-Messung und einer Beschrankung auf Stokes-V. Dabei wird der Be-
griff ,Bild” verstanden als ein zweidimensionales Intensitatsbild von (bei CCD 2) einem be-
schrankten Wellenldngenabschnitt, ein ,,Scan” beschreibt das Durchfahren einer Wellenldnge
und ist zusammengesetzt aus 30 bis 150 ,Bildern”, also eine abgeschlossene zweidimensio-
nale Messung, und eine Serie bezeichnet eine Zeitserie von einer beliebigen Zahl von aufein-
ander folgenden ,Scans”.

Wiéhrend eines Scans stellt das Messprogramm mit den FPI-Steuereinheiten im Prin-
zip sicher, dass die Durchlass-Wellenlange beider FPI zugleich um die gewdahlte Schrittweite
gedndert wird. Dennoch verédndert sich die Wellenldnge des FPI 2 durch die fehlende Stabili-
sierung wahrend einer Zeitreihe oft um einige Dutzend Pikometer. Dies wird zum Teil vom
Messprogramm anhand der Verschiebung des Linienminimums kompensiert, dennoch folgt
daraus, dass zwischen den Scans einer Serie relative Wellenlingenverdnderung nur anna-
hernd bestimmt werden konnen, etwa durch moglichst genaue Eichung {iber die durch-
schnittliche Intensitdtskurve der Gebiete der ruhigen Sonne. Identische Wellenlingen-
Positionen konnen mit dem vorhandenen Aufbau nicht angesteuert werden.

Zum Abschluss des Messtages werden die etwa 10-20 Gigabyte Rohdaten auf ein ge-
eignetes Transportmedium (in der Regel Magnetbadnder) iibertragen.

2.4.4 Optische und apparative Fehlerquellen, Ausblick

Es liegt in der Natur der Grundlagenforschung, dass sich die meisten verwendeten Geréte
im Zustand stiandiger Verdnderung und Entwicklung befinden und daher die Nutzung mit
vielen Hindernissen versehen ist. Die Spektroskopie mit FPI ist zudem besonders aufwendig.
An dieser Stelle soll kurz auf die instrumentellen Probleme und Fehlerquellen des Aufbaus
eingegangen werden.

Vom Aspekt der polarimetrischen Eigenschaften her sind Spiegelteleskope eigentlich
ungeeignet fiir die vorgestellten Messungen, das gilt ebenfalls fiir die Erweiterung um eine
adaptive Optik. Auf der anderen Seite haben sie viele Vorteile. Die gemessene Teleskop-
Miiller-Matrix ist, wie erwédhnt, nur eine Nahrung. Zusatzlich kann man numerische Korrek-
turen (zum Beispiel ,second flatfielding”, siehe 3.3) verwenden. Zur vollstindigen Korrektur
des Teleskopeinflusses auf die Messwerte kann auch ein Modell dienen, das die Zeitabhéan-
gigkeit berticksichtigt. Fiir andere Post-Fokus-Apparaturen des Teleskops ist das in Beck et
al. (2005) vorgestellt, eine Anpassung auf den verwendeten Strahlengang muss integriert
werden.

Unter 2.3.1 wurde die Problematik der zwei FPI als Spiegel im Strahlengang ange-
sprochen. Zusammen mit dem halbdurchlissigen Spiegel und dem Interferenzfilter kommt
es zu vielen Reflexen, Uberlagerungen und Mehrfachabbildungen. Konsequenzen kénnen
zum Beispiel eine Intensitdtsveranderung auch an der (Weifllicht-) CCD 1 sein, an CCD 2
wellenldngenabhéngige Interferenzen, Falschlicht oder dem eigentlichen Bild versetzt tiber-
lagerte hohere Ordnungen. Problematisch ist vor allem, dass die Fehler wahrend der Justage
nur sehr schwer zu entdecken sind und erst in der Auswertung offensichtlich werden. Dort
sind sie aber nur teilweise korrigierbar.
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Umstandlich aus Sicht des Beobachters war die Verwendung zweier unterschiedli-
cher FPI, von denen nur eines stabilisiert ist. Die notwendige Justage kann unter ungtinsti-
gen Umstidnden viel Zeit in Anspruch nehmen oder fehlerhaft sein, kleine Anderungen kén-
nen plotzlich einen groflen Wellenldngenversatz, oder den Verlust der beobachteten Linie
zur Folge haben. Bei der Full-Stokes-Messung wére mittlerweile ein stets gleicher Abstand
zwischen den Messungen der einzelnen Parameter sinnvoll, gegebenenfalls mit Wartezeit.
Urspriinglich war der Zeitaufwand fiir Datenspeicherung mafigeblich, der aber nach Verbes-
serung der Hardware stark abgenommen hat. Bei dquidistanter Ausmessung der Parameter
konnen alle jeweils gemessenen Stokes-I-Anteile fiir die Wavelet-Analyse von Geschwindig-
keitsoszillationen verwendet werden. Der Programmablauf auf einem ,Single-Task”-
Betriebssystem hat sich nicht als nachteilig erwiesen, das System ist stabil und relativ unan-
fallig fiir Fehler; allerdings kann hier softwaretechnische Weiterentwicklung den Wechsel
notwendig machen.

In der letzten Weiterentwicklung der Hardware sind diese und weitere Verbesserun-
gen bereits erfolgt, so zum Beispiel der Umbau auf zwei stabilisierte FPIs und empfindliche-
re CCDs (Puschmann et al. 2006) Das verbesserte Instrument wird so auch am GREGOR-
Teleskop zur Verfligung stehen, zu weiterer Diskussion siehe Abschnitt 4.6.
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Kapitel 3: Numerische Datenanalyse

3.1 Einleitung und Ubersicht

Die bei der wissenschaftlichen Arbeit anfallenden Datenmengen nehmen stetig zu, gleichzei-
tig steigt die Kapazitdt der allgemein verfligbaren Computer noch immer erheblich. Daher
haben sich auch die Moglichkeiten verbessert, durch intensive numerische Auswertung Zu-
sammenhédnge herauszuarbeiten, deren Analyse vorher an der mangelnden Rechenkapazitat
scheitern musste. Auch umfangreiche Korrekturen von Rohdaten, die durch komplizierte
Messaufbauten notwendig werden, lassen sich noch {iberschaubar realisieren. Die dazu not-
wendigen Programmpakete werden aber immer umfangreicher und sprengen oft selbst den
Rahmen dessen, was in einer Dissertation noch detailliert beschreibbar wére.

Weiterhin zeigt sich das immer stdrkere Zusammenwachsen von Theorie und Beo-
bachtung im Analyse-Prozess. Natiirlich flielen auch in dieser Arbeit an vielen Stellen sinn-
volle Annahmen iiber die physikalischen Verhéltnisse des Beobachtungsobjektes ein, so zum
Beispiel bei der Trennung von ruhiger Sonne und aktiven Regionen (siehe 3.2.5). Dartiiber
hinaus wird bei der Analyse der fehlerkorrigierten Daten auf Modellrechnungen der ver-
wendeten Linien zuriickgegriffen. Diese Modelle sowie die numerischen Verfahren, die den
Vergleich mit den Messdaten erst ermoglichen, sind ihrerseits das Ergebnis langjahriger the-
oretischer Arbeit.

Mit diesen Uberlegungen wird klar, dass an die Programmiertechnik besondere An-
forderungen zu setzen sind, wenn das Ergebnis fiir wissenschaftliche Arbeit verwendet wer-
den soll. Bei umfangreichen Programmen mit zahlreichen wahlbaren Parametern ist es oft
schwer, Rechnungen im Nachhinein nachzuvollziehen und gegebenenfalls ihre Stichhaltig-
keit zu beweisen. Dies ist aber unabdingbare Voraussetzung fiir wissenschaftliche Vorge-
hensweise, da die Richtigkeit der Annahmen und Ergebnisse nur beurteilt werden kann,
wenn sie in jedem notwendigen Detail belegt und diskutiert werden konnen, auch wenn
Software-Entwicklung meist eine Nebenrolle in der wissenschaftlichen Diskussion hat.

Bei der Erstellung der Software wurde diese Problematik in jedem Aspekt der Pro-
grammierung beriicksichtigt. Da so versucht wurde, grundlegende Prinzipien fiir wissen-
schaftliche Software abzuleiten und zu erfiillen, soll der Ansatz hier kurz dargestellt werden.
Das Kernelement der Auswertung ist ein gemischter Datensatz (in IDL eine , structure”), in
der neben den eigentlichen Messdaten alle wichtige Zwischenergebnisse mitgefiihrt werden,
die spater weiterverwendet werden, und somit jedem Programm stidndig zur Verfiigung
stehen. In der ,structure” werden auch alle weiteren Informationen {iber den Datensatz ge-
sammelt, vor allem alle Parameter der Reduktionsprogramme und die jeweilige Version, mit
der die Reduktion durchgefiihrt wurde (siehe Abbildung 3.1; eine vollstandige, automatische
Versionsverwaltung ist erstrebenswert, erfolgte aber hier noch nicht). Zur Vereinfachung
werden die insgesamt etwa fiinfhundert Eingabeparameter aller Berechnungen in einer ein-
zigen, separaten Initialisierungsdatei gefiihrt. Auf interaktive Eingaben wird bis auf Einzel-
falle verzichtet, auflerhalb der vorgegebenen Parameter haben die Module keine Freiheit. Die
Auswertung ist also reproduzierbar, auch wird sichergestellt, dass innerhalb einer Zeitreihe
alle einzelnen Scans so weit wie moglich denselben Rechenprozess durchlaufen und numeri-
sche Artefakte vermieden werden. Reproduzierbarkeit und Weitergabe der Daten werden
dadurch erleichtert, dass aus der ,structure” der komplette bisherige Auswertungsvorgang
ersichtlich wird.
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Abbildung 3.1: Prinzipschema der zur Reproduzierbarkeit verwendeten Datenstruktur.

Im Folgenden wird der Ablauf des Programmpaketes nur in Ubersicht erldutert. Die aus-
fiihrlicheren Handbiicher sowie der Quelltext finden sich unter tiber die URL in 8.3. Das Pro-
gramm ist fast ausschliefslich in der Programmiersprache ,IDL” (,interactive data langua-
ge”) geschrieben, nur die Ubergabe der Daten an die externen Auswerteroutinen erfolgt in
C++ (neuronale Netze, Abschnitt 1.5.3) beziehungsweise optional iiber eine Batchdatei (SIR,
Abschnitt 1.5.2). Der Gesamtumfang des fiir diese Dissertation geschriebenen Programmco-
des betrdgt ca. 40.000 Zeilen zuziiglich etwa dreihundert Seiten Dokumentation. Die etwa
dreihundert relevanten FEingabeparameter, die die Details des Programmablaufs steuern,
werden {iber eine separate Initialisierungsdatei definiert. Die im folgendem beschriebenen
Routinen sind auf der Basis der Literatur im Rahmen dieser Dissertation entstanden oder
wurden aus einem bestehenden Paket erheblich weiterentwickelt. Wichtige Routinen ande-
rer Autoren, auf die zuriickgegriffen wurde, finden sich ebenfalls in 8.3. Ausfiihrlichere An-
gaben zu Notwendigkeit und Hintergrund verschiedener Details der numerischen Bearbei-
tung finden sich auch in Krieg 1999, Koschinsky 2001, Ritter 2001 und Janssen 2003, wobei
aber ein abweichender Messaufbau und vor allem unabhingig entwickelte Software ver-
wendet wurde. Abbildung 3.2 und Abbildung 3.3 zeigen einen vereinfachten Uberblick des
prozeduralen Programmablaufs sowie die wesentlichen Datensitze, Parameter und die Ab-
folge zur Errechnung der Ergebnisse.

3.2 Rohdaten- und Weifdlichtbearbeitung

3.2.1 Rohdatenbearbeitung

In diesem Schritt erfolgen die tiblichen Korrekturen fiir CCD-Daten: Dunkelstromabzug und
Flatfield-Korrektur. Das Flatfield wird durch Defokussierung erzeugt. Wahrend fiir die Kor-
rektur der Weifdlicht-CCD1 ein gemitteltes Flatfield ausreicht, ist es fiir die FPI-Daten von
CCD2 wellenldngenabhingig. Da einige der durch das Flatfield korrigierbaren Storungen,
zum Beispiel ,Fringes” und Interferenzen des Vorfilters, sich ebenfalls beim Durchscannen
der Linie verdndern, ist es sinnvoll, bei der Korrektur der Filterdaten das zur jeweiligen Wel-
lenlédnge des Bildes gehorige Flat zu nutzen. Der Abgleich erfolgt anhand des Minimums der
Absorptionslinie, das fiir die Wellenldngenposition korrekte Flatfield wird dann durch linea-
re Interpolation erzeugt. Beim Kontinuumsscan wird zundchst nur der spezifisch ermittelte
Dunkelstrom abgezogen.

Da die Aufzeichnung des Flats von der Sonnenmitte erfolgt, also einer anderen Posi-
tion auf der Sonnenoberflache mit verdnderter Rotationsverschiebung, sowie zu einer ande-
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ren Uhrzeit mit gednderten atmosphérischen Bedingungen, korrigiert das auf diese Weise
gewonnene Flatfield in der Regel nicht ganz korrekt. Uber eine interaktive Routine kann da-
her fiir beide CCDs ein multiplikativer Faktor ermittelt werden, so dass die Daten nach der
Korrektur iiber das ganze Bildfeld gradientenfrei sind. Dieser Faktor wird dann fiir alle
Scans einer Serie konstant gehalten, um kiinstliche Helligkeitsschwankungen zu vermeiden.

3.2.2 Kontinuumsstrahlengang

Der Kontinuumsstrahlengang wird mithilfe einer kiinstlichen Lichtquelle relativ geringer
Intensitdt gewonnen (vergleiche 2.3.3). Durch die langen Integrationszeiten weist der Konti-
nuumsscan auch nach Korrektur mit dem durch Durchschnittsbildung gewonnen Flatfield
oft deutliche Storungen auf. Fiir die spatere Korrektur werden daher zwei bereinigte, artifi-
zielle Kontinuumssdatensétze erzeugt, bei denen entweder die einzelnen Bilder des Scans
durch eine zweidimensionale Polynomanpassung von optischen Storungen befreit werden,
oder aber ein starkes ,smoothing” in Wellenldngenrichtung erfolgt. Diese artifiziellen Konti-
nuumsscans geben die Durchlasskurve von Interferenzfilter und FPIs wieder. Sie erlauben
ein spdteres Herauskorrigieren um das tatsdchliche Kontinuum wiederherzustellen, ohne die
Datenqualitat zu verringern.

3.2.3 Bildfeldgitter

Aus dem Vergleich der Aufnahmen der Bildfeldgitter an CCD1 und CCD2 lassen sich der
Abbildungsfaktor der beiden CCDs untereinander und die Koordinaten des grofsten gemein-
samen Teilbildes der CCDs bzw. zwischen linker und rechter Seite des geteilten Strahlen-
gangs auf CCD2 errechnen. Mithilfe der Entzerrungs-Routinen (vergleiche 3.2.5) wird eine
statische Verzerrungsmatrix der Teilbilder untereinander ermittelt, die eventuelle Fehler
durch leicht unterschiedliche Bildrotation und Abbildungsunterschiede korrigiert.

3.2.4 FPI Wellenldngenabhingigkeit

Der im zweiten Kapitel beschriebene optische Aufbau bedingt, dass die vom FPI maximal
durchgelassene Wellenldnge abhdngt vom Abstand jedes Teilstrahls zur optischen Achse
beim Durchgang durch das FPI. Der Grad dieser ,Lambda-Abhéangigkeit” kann anhand des
Flatfield-Scans errechnet werden, da dort — im Idealfall — keine anderen Effekte zu einer Wel-
lenldngenverschiebung fithren. Die Abweichung wird durch relative Position des Absorpti-
onslinienminimums zum Durchschnitt bestimmt; um diesen Betrag miissen die Filterdaten
in Wellenlangenrichtung verschoben werden. Eventuelle andere Effekte, die eine Linien-
kernverschiebung hervorrufen, etwa das Kippen eines FPIs, werden so zum Teil ebenfalls
erfasst. Zur Vermeidung von Artefakten, zum Beispiel durch kleine Ungenauigkeiten in der
Justage oder Fehler in den optischen Elementen, kann auf ,smoothing” oder Polynom-
Interpolation zuriickgegriffen werden.

Aus der so errechneten Verschiebung lédsst sich mit Gleichung (2.1) auch der Einfalls-
winkel des Lichts beim Durchgang durch das FPI als Parameter fiir die Airy-Funktion er-
rechnen:

cose—x 2.1b
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3.2.5 Weifilichtbearbeitung

Die unter 2.3.1 beschriebene getrennte Erfassung von Weifslichtdaten wird nun verwendet,
um von physikalischen Effekten unabhéngige Bildkorrekturparameter zu errechnen. Zu-
ndchst wird ein moglichst gering gestortes Bild als Referenzbild bestimmt. Dies geschieht
durch einen Algorithmus, der die
Hohe der Standardabweichung 200 [
der Intensitdtswerte aller Pixel :‘ ------ Histogramm PN T
der ruhigen Sonne jedes Einzel- - Souss s
bildes und den Konturverlust bei
starker Glattung (,,smoothing”)
heranzieht. Zusétzlich werden
Bilder mit geringer Auslenkung
vom Durchschnitt héher bewer-
tet, um den Bildausschnitt inner-
halb eines Scans und vor allem
innerhalb einer ldngeren Zeitse-
rie moglichst konstant zu halten.  Urnbralr
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ligkeitsverteilung, in dem die Abbildung 3.4: Histogramm der Helligkeitsverteilung eines Weifs-
aktiven Regionen als linearer lichtbildes und.Unterteih}ng in Versshied.ene Regiqnen. Die
Anteil erscheinen. die anderen senkrechten Striche markieren den fiir die Unterteilung ge-
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Die Resultate dieser Kontrastbestimmung koénnen als Mafigabe tiber die allgemeine
Seeing-Bedingungen wéhrend der Beobachtung dienen. Die Weifslicht-Referenzbilder aller
Scans der Serie dienen spéter erneut zur Korrektur der Bildbewegungen der Scans unterein-
ander (siehe 3.5).

Da das Bild auf CCD1 und CCD2 in der Regel leicht unterschiedlich abgebildet wird,
werden die Daten entsprechend dem aus 3.2.3 bestimmten Faktor bilinear auf die Grofse der
Filterbilder interpoliert. Dieser Schritt ist hinnehmbar, da die Weifllicht-Daten nur zur Er-
rechnung von Korrekturfaktoren dienen und selber nicht zu Resultaten herangezogen wer-
den. Relativ zum Referenzbild wird dann die Verschiebung der Einzelbilder bestimmt
(,,Correlation-Tracking”) und, auf ganze Bildpixel gerundet, korrigiert. Der Bildausschnitt
muss nach dieser Mafsnahme je nach Messbedingungen (hier vor allem Windstirke) um
einige Pixel verringert werden. Die Durchschnittsintensitat der Bilder ist stets leichten
Schwankungen unterworfen; da es sich um Weifilichtaufnahmen handelt, konnen physikali-
sche Faktoren aber nicht die Ursache sein. Die relative Hohe der Schwankungen wird daher
aus den Weifilicht- und spéter aus den Filterdaten herauskorrigiert.

Die Bilder werden nun iiber die aus den Bildfeldgittern errechnete statische Verzer-
rung auf das linke FPI-Teilbild abgebildet. Meist entspricht das einer Drehung um 1 bis 3
Grad, je nach Qualitdt der Justage. Schliefllich werden die nicht-linearen, seeing-bedingten
Abweichungen der Einzelbilder zum Referenzbild {iber einen Entzerrungs-Algorithmus
(,,destretching”, siehe 8.3, R4) errechnet. Dazu wird iiber das Bild ein Netz von Quadraten
gelegt und die notwendige Verschiebung bestimmt, um einen besseren Abgleich der Teil-
quadrate mit dem Referenzbild zu erreichen. Dieses Netz von , Entzerrungs-Kernen” wird
dann iterativ verkleinert. Verzerrungen innerhalb eines Bildes treten als Folge von Aufhei-
zung und Konvektion in der Erdatmosphére auf. Sie zu korrigieren ist in der zweidimensio-
nalen Spektroskopie unbedingt notwendig: Da diese Stérungen sich innerhalb weniger Se-
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Bei beiden Analysemethoden erhélt man weitergehende Ergebnisse, indem man be-
nachbarte Frequenzbereiche zu Frequenzbdndern integriert, oder die Power mit anderen
Messergebnissen korreliert, etwa Intensitat und Geschwindigkeit.

Nach Abschluss der Reduktion liegen also vollstindige, dreidimensionale Datenbl-
cke liber Abhédngigkeit von Ort und Zeit vor fiir Intensitaten, Geschwindigkeiten und Mag-
netfeld, sowie, falls es das Analyseverfahren gestattet, Inklination und Azimut, Mikro- und
Makroturbulenz, Temperatur und Elektronendruck. Zusétzlich kann fiir jeden Messpunkt
die Fourier-Power und die zeitlich variable Wavelet-Power betrachten werden.

3.6 Ausblick

Durch die gewdhlte Form des vorgestellten Programmpaketes, also den modularen Aufbau
mit separater Initialisierungsdatei und die Zusammenfiihrung aller Daten in einer Struktur,
ist die Anwendung fiir unterschiedliche Aufbauten moglich. Die iibersichtliche Verwaltung
erleichtert bestimmte Arbeitsschritte sehr. Die vorgestellten Visualisierungsmethoden liefern
zweidimensionale Bilder von bis zu vierdimensionalen Datenblocken; hier sind noch andere,
alternative Darstellungsverfahren moglich, die andere physikalische Zusammenhénge ver-
deutlichen kénnen.

Wichtigstes Ziel ist es natiirlich, dadurch die nachtrdglichen, numerischen Korrektu-
ren zu verringern, da selbst bei aller Korrektur die gewiinschte Genauigkeit nicht erreicht
wird. Dies muss daher iiber die Verbesserung der Gerite realisiert werden, wie in Abschnitt
4.6 fiir die entsprechenden Post-Fokus-Instrumente des GREGOR-Teleskops diskutiert wird.
Auf die Probleme bei der Bestimmung der Geschwindigkeit in der Umbra wird im néchsten
Kapitel unter 4.4.2 eingegangen.

Bei der Datenanalyse wire zundchst das automatisierte Training der neuronalen Net-
ze fiir den spezifischen Messaufbau zu realisieren. Mit angepassten Netzen fiir die jeweiligen
Beobachtungsparameter (Schrittweite und Zahl der Datenpunkte, verschiedene Wellenladn-
gen, Blendlinien) konnten mehrere Interpolations- und Korrekturschritte entfallen. Dartiber
hinaus sollten die fiir das Training verwendeten Modellkurven mit einer aus dem FPI ge-
messenen typischen Linienverbreiterung tiberlagert werden.

Die Messung der Linienverbreiterung mit hoher Qualitét ist auch wichtig, um die Er-
gebnisse der Inversionsrechnung zu verbessern. Beim verwendeten Inversionscode SIR sind
weiterhin umfangreiche numerisch-technische Verdanderungen nétig, da die vorliegende
Version auf die Analyse von Einzelspektren ausgelegt und die Anwendung von grofSen Da-
tenmengen unnotig aufwendig ist. Angesichts der geringen Anspriiche aber langen Rechen-
zeiten stellt das Programm ein ideales Anwendungsgebiet fiir Grid-Computing dar.
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Kapitel 4: Datensitze, apparative Messungen und Fehler

4.1 Ubersicht iiber die Beobachtungsdaten

Aus den vorhandenen Daten wurden zwei Beobachtungstage mit jeweils gutem Sichtbedin-
gungen und verhaltnisméafiig geringen technischen Problemen ausgewdihlt, die in den fol-
genden Kapiteln 5 und 6 weiter ausgewertet werden. Um die in dieses Kapitel vorgezogene
Fehlerdiskussion zu ermoglichen, die anhand der Zeitserien vom 13.6.2000 erfolgt, sind auch
die allgemeinen Beobachtungsdaten bereits hier aufgefiihrt.

Die allgemeinen Angaben der Messungen enthilt Tabelle 4.1, die verwendeten Ab-
sorptionslinien und deren Parameter, die vor allem bei der Inversion von Bedeutung sind,
gibt Tabelle 4.2 wieder. Von der angegebenen Messdauer entfallen etwa 87% auf das Belich-
ten und Ubertragen der Daten an den Steuer-PC, die iibrigen Zeit wird fiir das Abspeichern
der Daten auf Festplatte benttigt, wahrend bei Messungen des vollen Stokes-Vektors zeit-
gleich dazu die Phasenplatten rotiert werden.

Messtag 13.06.2000 28.06.2001 Wellenlange 617,3341 nm 630,2499 nm
Objekt NOAA 9036 NOAA 9516 Element Fel Fel
Position 22°S, 22°E 11°N, 10°E Ubergang 5P1,0-5D0.0 | 5P1,0-5D0,0
Dampfungs-
cos(0) 0.86 0,97 - 2,5 1,0
Linie (nm) 617,3 630,25 Anregungs- 222 3,69
tential 4 !
Messbeginn 9:10 (s1) 7:55 Potenta
UT 9:41 (s2) ' log(gf) -2,60 -1,16
22:35 min* . angenommener
Messdauer 90:20 min 22 min Lol i g 2,499 2.487
Zeitabstand 27,1s 61,9s ini it
M;i‘;ﬁf:;‘g&gtt 0,1037 pm 0,1058 pm
Scans 50* / 200 20
: Auflosungsver-
Nyquist- 18,5 mHz (8,2 mHz) mogen FPI 2117 pm 2,207 pm
Frequenz
Integrationszeit 8 ms 5ms Tabelle 4.2: Linienparameter
Stokes-
Parameter Lv LQUV
Spekfrale Auf- 1,66 pm 1,7 pm
16sung
. 158x272 Pixel 149x265 px
Bildfeld 23,5%40,8 Mm | 21,8x38,7 Mm

Tabelle 4.1: Beobachtungsparameter.
(*): Serie unterbrochen

4.1.1 Beobachtungen vom 13.06.2000

Am 13.06.2000 wurden insgesamt drei Zeitserien aufgenommen, von denen die zweite Serie
von 200 Scans in neunzig Minuten ausgewertet wurde. Die erste Zeitserie aus 50 Scans wur-
de durch einen Auslesefehler an CCD2 unterbrochen, die beiden Teilserien sind daher zu
kurz fiir eine genaue Zeitanalyse und werden zu Vergleichszwecken herangezogen, siehe
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Abbildung 4.8: Ortsverteilung der Messfehler; a-c innerhalb eines Scans: Starke der hohen Frequenzen des
Intensitéts- (a) und Polarisationssignals (b), sowie Standardabweichung der Weifilichtbilder (c);
d-e Messfehler innerhalb einer Serie (S2): Stirke der hohen Frequenzen des Kontinuums-
durchschnitts (d), und des Magnetfeldsignals in Sichtlinie nach Schwerpunktsmethode (e). Die
weiflen Konturlinien geben die ungefahren Grenzen der ruhigen Sonne sowie von Penumbra zu
Umbra nach der Histogramm-Methode wieder (vergleiche Abbildung 3.4; hier: fiir das Serien-

Referenzbild).
Teilbild a b c d e
Std-Abw.
Typ Stokes-I Stokes-V Weifilicht Kontinuum Magnetfeld
(Schwp.)
(counts)
Datenbereich 0,71- 1,10 -0,07-0,10 354 - 1341 0,11-1,23 -930 - 2300
& Daten 0,96 0,00 1135 0,94 190
& Osz. Starke Signal 5,5-10° 1,2-10° - 3,3-10° 39,6
@ Osz. Starke Rauschen 4,7-107 (1%) 4,3-107 (40%) - 2,7-107 (1%) 2,2 (6%)

Tabelle 4 .4: Statistische Angaben zu den Daten Abbildung 4.8

Unzureichende Auflésung und vor allem korrigierte Bildbewegung erzeugen artifi-
zielle Variationen. Man kann die daraus resultierenden Fehler simulieren, indem man ein
Referenzbild zufilligen Bewegungen und Schirfeschwankungen unterzieht und das Zeit-
verhalten dieser Testserie dann auswertet. Da seeing-bedingte Fehler sich am stirksten in
Teilgebieten mit grofiem Gradienten des Messwertes auswirken, bietet der Sobel-Operator
einen alternativen, einfacheren Ansatz zur Abschédtzung. Dazu wird der Gradient aller Bild-
punkte zur jeweiligen Umgebung angendhert durch die Differenz der jeweiligen Nachbar-
Pixel in beide Dimensionen, bei doppelter Gewichtung der zentralen Bildpunkte:

10 -1 1 2 1
G:%ZP- 2 0 -2 +%ZP- 0 0 0 (4.1)
10 -1 -1 21

Die Anwendung ist in Abbildung 4.10 (rechts) dargestellt fiir Durchschnittswerte des
Magnetfeldes (13.06.2000, Serie 2). Gezeigt wird auch die Anwendung auf den Durchschnitt
der Geschwindigkeitswerte (links), aufgrund der fiir diese MessgrofSe anteilig viel stiarkeren
Variation ist das Ergebnis aber nur beschrankt zur Fehlerabschatzung heranzuziehen.

Bei einem auf diese Weise erzeugten Artefakt-Signal wiirden der Verlauf des Power-
spektrums und der Phasen von zufilligen Seeing-Einfliissen und dem Zeitabstand und Ge-
samtdauer der Messung abhangen, waren also, vor allem bei unterschiedlichem Messaufbau,
auch nicht reproduzierbar.
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4.4 Numerische Fehler bei Spektren aus aktiven Regionen

4.4.1 Korrektur der instrumentellen Linienverbreiterung

Die prinzipbedingte Linienverbreite- 2 , , , , ,
rung der FPI kann durch Vergleich der

Durchschnittsspektren der ruhigen 10

Sonne mit Atlasdaten (hier dem Liége-

Atlas) gemessen werden (siehe 08

Abbildung 4.5). Dabei wird die in-
strumentelle Verbreiterung der Atlas-
spektren zundchst vernachldssigt und
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vorausgesetzt. Grundsatzlich ladsst sich

damit die Verbreiterung aus den Ein- o2 Umbra

zelspektren herauskorrigieren. Zwar T Eng

. . . . . . . o asdaten

ist die Linienverbreiterungsfunktion ool
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ist aufgrund der Transmissionskurve Wellenlange (m)

der FF1 églfelﬁhur.lng.IZ) agCh ab{lfﬁll'}l]glg Abbildung 4.9: Entfaltung mit der Linienverbreite-
vom Infallswinke es ichtes rungsfunktion (das Umbra-Spektrum wurde

(Abbﬂdung 4-4)- Die Verrechnung der zur deutlicheren Darstellung abgesenkt)

beiden optischen Teilbilder fiihrt al-

lerdings zu einem komplizierten Verlauf, iiberdies ist der Effekt sehr gering. Im Unterschied
dazu ist die Zeitabhédngigkeit der Linienverbreiterung durch die fehlende Stabilisierung
(Abbildung 4.6) in jeden Fall zu berticksichtigen.

Die Umsetzung erfolgt iiber das ,,Maximum-Entropie”-Verfahren (Routine R9 in 8.3).
Das Resultat ist anhand zweier Beispielsspektren in Abbildung 4.9 dargestellt. Die Spektren
der ruhigen Sonne (obere Kurven) gleichen sich tatsdchlich der Atlaskurve (blau) an. Ledig-
lich im Kontinuumsbereich kommt es zu leichten Abweichungen, die aber nicht sehr ins
Gewicht fallen, da in der Regel der Durchschnitt aller Kontinuumswerte betrachtet wird o-
der der Wert vor Korrektur verwendet werden kann. Die magnetohydrodynamisch beding-
te, zusétzliche Linienverbreiterung der umbralen Spektren hat weit schwerwiegendere Aus-
wirkungen. Die entfalteten Spektren zeigen sehr starke Artefakte durch die iterative Korrek-
tur im Fourier-Raum, die eine weitere Auswertung verhindern. Daher mussten im Folgen-
den die nicht entfalteten Spektren verwendet werden. Um die Genauigkeit der Ergebnisse
der Magnetfeldroutinen zu verbessern, wird der Faktor aus der Halbwertsbreite der Durch-
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Abbildung 4.10: Werte des Sobel-Operators fiir das Durchschnittsbilder (Residuum) von Geschwin-
digkeit (Eichung ruhige Sonne) und Magnetfeld (Schwerpunktsmethode) aus Serie 2
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schnittskurve der ruhigen Sonne der Filterdaten und der Halbwertsbreite des Atlas-
Vergleichsspektrums errechnet. Der tatsdchliche, instrumentelle Wellenldngenabstand wird
um diesen Faktor interpoliert. Dieses Verfahren ist physikalisch gesehen nur eine sehr not-
diirftige Nahrung, verhindert aber, dass die instrumentelle Linienverbreiterung als zusatzli-
ches Magnetfeld interpretiert wird.

4.4.2 Kurvenanpassung zur Berechnung der Dopplerverschiebung

Die Bestimmung der Dopplerverschiebung der Spektren erfolgt iiber das Anpassen von
Gaufskurven (3.4.3). In der ruhigen Sonne ist die Absorptionslinie dadurch gut wiedergege-
ben und die Genauigkeit dieser Methode grofs. Ungenauigkeiten gegeniiber dem physika-
lisch korrekten Voigt-Profil treten nur am Linienminimum und beim Ubergang zum Konti-
nuum auf. Dafiir werden mehrere Fehlereinfliisse durch die Interpolation unterdriickt.

In der Umbra stellt die Gaufskurve durch die Linienverbreitung des Zeeman-Effektes
eine nur teilweise gentigende Nahrung dar, insbesondere bei starkem Magnetfeld. Weiterhin
steigt das Rauschen in aktiven Gebieten mit unregelméfliigen Konstellationen, etwa einer
Lichtbriicke, schnell an, da Streulicht und kurze Schwankungen durch die Bildunruhe grofse
Fehler hervorrufen, wie in 4.3.2 erldutert. Auch ist hier die Intensitdt und damit das Signal-
Rausch-Verhiltnis in etwa halbiert. Schliefdlich ist rein numerisch der Fit bei einer breiten
Linie mit schwiacheren Flanken schlechter und die Genauigkeit des Ergebnisses fiir die Posi-
tion des Linienminimums sinkt. e
Wiirde aber die Integrationszeiten - 1
erhoht, so wiirde auch der durch
die Luftunruhe bedingte Anteil des
Messfehlers weiter ansteigen. Die- -
sem Problem liele sich immerhin o8
mit adaptiver Optik beikommen.
Es ist nicht auszuschliefSen, dass zu
dem Effekt noch Fehler im opti-
schen Aufbau beitragen, etwa eine
leichte Schragstellung eines FPI, -
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genbereichen zum Tragen kom- eI R
617.26 61728  617.30 81732 61734 61736 617.38
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Abbildung 4.11 zeigt Beispiele fiir Abbildung 4.11: Beispiele fiir Resultate der Gaufsfit-

die unterschiedliche Qualitdt der Kurvenanpassung

Anpassung anhand zweier zufélli-

ger Beispielspektren der aktiven Region und der ruhigen Sonne. Abbildung 4.12 verdeutlicht
die Abhdngigkeit von ,Fit” und Rauschen fiir die aktive Region und die umgebende ruhige
Sonne vom 13.6.2000, Serie 2. Die x-Achse zeigt den durchschnittlichen Fehler bei der Gaufs-
kurven-Anpassung anhand der y*-Abweichung zwischen Fit und Ausgangsdaten fiir jeden
Punkt an der Sonnenoberflache, definiert als

Z

» Aoy,
X = 2 -
o

1
(e}
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Die y-Achse liefert die dazugeho- o
rige  Standardabweichung  der I +#r++++ +
Dopplergeschwindigkeit als .
Rauschmafi. Wahrend die Stan- s
dardabweichung der Geschwin- I
digkeitszeitserien der ruhigen
Sonne (blau) grofitenteils bei 200-
300 m/s liegen, erreichen einige
Punkte aus der Penumbra (rot)
und ein grofser Teil der Umbra-
Spektren (schwarz) viel hohere
Standardabweichungen. Hohes 200~
Rauschen geht fast immer mit I S—
grofsen Abweichungen bei der - "Hmbrs -+ 1
Kurvenanpassung einher. N e

3 Abweichung der Gousskurven—anpassung
In aktiven Regionen wird
allgemein eine niedrigere Variation Abbildung 4.12: Durchschnittliche Abweichung bei der
Gaufsanpassung iiber Standardabweichung der Ge-

der. Geschwmd1gke1t als in der schwindigkeitswerte (m/s) fiir verschiedene Sonnen-
ruhigen Sonne erwartet. Der artifi- regionen

zielle Anstieg iiber den Kurvenfit

fithrt stattdessen zu scheinbar grofler oszillatorischer Starke im Fleck mit sehr hoher Fre-
quenz, das meist liber die Werte der ruhigen Sonne hinausgeht. Das eigentliche Signal wird
davon tiberdeckt. Einen Hinweis, ob es sich tatsdchlich um einen Messfehler handelt — im-
merhin wurden auch die Geschwindigkeitsoszillationen der ruhigen Sonne zunichst so in-
terpretiert, bietet in Abbildung 4.13 die Geschwindigkeitsverteilung der Werte aus der ruhi-
gen Sonne (Abbildung 4.13a, links) und der aktiven Region (b, rechts) verglichen: Die Wer-
teverteilung der ruhigen Sonne kann sehr exakt als Gauffkurve beschrieben werden, in die-

X2

sem Fall H(v)=0,82-e ¥ . Die Verteilungskurve der Penumbra/Umbra-Werte ist erheblich
(x-18)

breiter und durch H(v)=0,0067-e ¥¥ nur unvollkommen wiedergegeben. Die Vertei-

lungsfunktion entspricht keiner Gaufikurve mehr. Natiirlich kann eine entsprechende Ver-

anderung prinzipiell eine physikalische Ursache haben, auch der Evershed-Effekt hat einen

Einfluss, vor allem aber die starke Zunahme der Geschwindigkeiten steht im Widerspruch

zu bisherigen Beobachtungen (zum Beispiel Balthasar et al. 1996).
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Abbildung 4.13: Verteilung der Geschwindigkeitswerte a) ruhige Sonne; b) aktive Region
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Abbildung 4.18: Kompletter Satz von Inversions-Resultaten mit relativen und absoluten Fehlern. Oberste
Reihe: Ergebnisse (gradientenbereinigt); mittlere Reihe: absolute Fehler (zur besseren Ubersicht sind
sehr hohe Werte teilweise ausgeblendet); untere Reihe: Relative Fehler (hohe Werte teilweise ausge-
blendet, Magnetfeld und Inklination nur fiir aktive Region)

Einige Nachteile bei der technischen Konzeption von SIR sollen hier noch kurz ange-
sprochen werden. Tabelle 4.5 nennt den erheblichen Zeitaufwand der Inversion: Die voll-
standige Rekonstruktion einer langen Zeitserie kann, je nach verfiigbarer Prozessorleistung,
viele Monate in Anspruch nehmen. Die vorgestellte Zeitserie beschrankt sich daher auf den
Ausschnitt der aktiven Region und die umgebenden Gebiete, zusétzlich wurden die Daten-
punkte im Verhaltnis 4:1 zusammengelegt (,,rebinning”).

Die Rechenzeit wird zusétzlich verldngert und erschwert durch das unzweckmafige
Verfahren, mit dem der Code in andere Programme eingebettet wird, da SIR nicht fiir eine
grofle Zahl von Spektren ausgelegt wurde. Die Ubergabe von Daten und Parametern aus
IDL an das FORTRAN-Programm erfolgt ausschliefilich iiber mehrere Dateien, und das Pro-
gramm wird fiir jede einzelne Inversion neu initialisiert. Fiir die hier beschriebenen Zeitse-
rien mussten insgesamt eine Million Profile invertiert werden. Selbst wenn man die Datei-
tibergabe im RAM realisiert, geht trotzdem ein grofier Anteil der Rechenzeit durch diesen
Prozess verloren. Eine softwaretechnische Uberarbeitung des naturwissenschaftlich hervor-
ragenden Codes ist also notwendig, moglichst in Form eines Umbaus auf eine einbindbare
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Objektbibliothek mit Optionen fiir Parallelisierung des Analyseprozesses in einem Prozes-
sorverbund. Im Rahmen dieser Dissertation war das aber nicht mehr zu bewerkstelligen.

4.6 Zusammenfassung und Ausblick

Nach der Betrachtung der technischen Probleme wird deutlich, dass die Genauigkeit des
verwendeten zweidimensionalen Verfahrens durch instrumentelle Probleme erheblich be-
grenzt wurde. Das Ziel, mit den prinzipiellen Vorteilen der zweidimensionalen Spektrosko-
pie fiir Zeitserien weitere Erkenntnisse {iber Vorhandensein oder Umfang von Magnetfeld-
Oszillationen zu gewinnen, war anspruchsvoll und am Rand der technischen Moglichkeiten.
Der Ansatz ist auf jeden Fall richtig, denn die grofse Ortsgenauigkeit und verlustfreie, dqui-
distante Beobachtungstechnik machen das Doppel-FPI zum idealen Instrument fiir diese
Beobachtungen. Die vorausgegangene Beschreibung von Art und Einfluss der systemati-
schen Stérungen verdeutlicht allerdings, dass eine sichere Aussage mit den im néachsten Ka-
pitel vorgelegten Daten sehr erschwert wird. Immerhin wirken sich die wesentlichen syste-
matischen Fehler wie Profilverzerrungen oder Uberlagerung des Hauptbildes mit Mehrfach-
Reflexen ortsabhédngig aus und kommen insofern bei der Betrachtung der reinen Zeitent-
wicklung einzelner Punkte nur in geringerem Umfang zum Tragen. Die vorgestellten Algo-
rithmen zur Magnetfeld-Analyse besitzen verhéltnisméfiig gering abweichende Eigenschaf-
ten, sind aber alle von den spektralen Fehlern betroffen, vor allem den Interferenzlinien und
Fringes. Insbesondere die Inversionsrechnung zeigt dadurch in einzelnen Punkten unplau-
sible Ergebnisse. Da bereits das Prinzip des FPI und der optische Aufbau mehrere Korrek-
turschritte in Wellenrichtung erfordern, sind aber die Moglichkeiten weiter FiltermafSnah-
men insgesamt begrenzt und die Qualitdt der Spektren ldsst sich oberhalb eines gewissen
Niveaus nicht fiir eine Zeitserie stabil erhchen.

Zur Losung dieser Probleme mussten daher andere Wege gewé&hlt werden. Die opti-
schen Fehler konnten durch Optimierung des Aufbaus weiter verringert werden, wie weiter
unten noch besprochen wird. Vor allem ist als verbesserte Reduktionsmethode das Speckle-
Verfahren einzubeziehen, wie bei Janssen (2003) und Wunnenberg (2003).

Entscheidende Fortschritte waren auch mit Verwendung einer adaptiven Optik zu er-
zielen, wie urspriinglich auf fiir die vorliegenden Daten vorgesehen war. Deren Vorteile lie-
gen fiir eindimensionale Spektroskopie auf der Hand, da dann auch dort fast verlustfreie
Messungen moglich werden. Aber auch eine FPI-Instrumentierung kann mehr davon profi-
tieren, als zundchst zu vermuten ist. Bei der Datenreduktion kann ein grofer Teil der Korrek-
turalgorithmen fiir Bildversatz erheblich geringer ausfallen. Fiir Zeitserien, bei denen das
nachtrédgliche Entzerren wegen der Verdnderungen des Beobachtungsobjektes nur in gerin-
gerem MafSe moglich ist, wird eine hohere Bildstabilitét erzielt. Da das Bild bei der Beobach-
tung innerhalb des optischen Aufbaus stabil bleibt und die Teile des Objektes nur dufserst
geringfiigig wandern, wére der Einfluss ortsabhédngiger systematischer Fehler viel geringer,
die bei nachtréaglicher Bewegungskorrektur schwer nachvollziehbare Abweichungen hervor-
rufen konnen. Fiir diese Vorteile miissen keine Einschrankungen in Bezug auf Messzeit in
Kauf genommen werden, die etwa das Speckle-Verfahren fordert. Vor allem fiir die polari-
metrische Analyse wére der Zugewinn an Genauigkeit entscheidend.

Ein entsprechender Aufbau wird ab etwa 2010 mit dem GREGOR-Teleskop zu Verfii-
gung stehen (Volkmer et al., 2003), das unter Federfiihrung des Kiepenheuer-Institutes mit
dem Institut fiir Astrophysik Goéttingen und dem Astrophysikalischen Institut Potsdam mit
weiteren Partnern entwickelt wurde. Neben den zahlreichen technischen Neuerung dieses
Grofsteleskops ergibt sich auch eine Verbesserung bei polarimetrischen Beobachtungen: Po-
larimetrie und Korrektur iiber Miiller-Matrizen werden erleichtert durch eine Kalibrations-
einheit, die an den sekundaren Fokuspunkt des Teleskops eingebracht wird, bis zu dem der
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Teleskopstrahlengang symmetrisch ist. Da vom beschriebenen Aufbau nach Soltau et al.
(2003) etwas abgewichen werden musste, wird zwar auch das GREGOR-Teleskop eine vari-
able, instrumentelle Polarisation aufweisen. Diese muss dann separat gemessen werden,
variiert aber nur gering innerhalb des Zeitrahmens einer Beobachtungsserie.

Als erstes dafiir geplantes Post-Fokus-Instrument hat das Géttinger IAG den in dieser
Arbeit mit genutzten Aufbau erneuert und weiterentwickelt (Puschmann et al. 2006), der ab
2008 vom Astrophysikalischen Institut Potsdam {ibernommen wird. Der Strahlengang ver-
lauft im Wesentlichen weiterhin nach Abbildung 2.4, aber mehrere der hier beschriebenen
Schwierigkeiten wurden behoben oder zumindest entscheidend verringert. Die spektrale
Qualitdt und Reinheit wird erheblich gesteigert durch stabilisierte, besser koordinierte FPIs
mit hoherer Finesse und geringerem Plattenabstand. Absolute Wellenldngenpositionen ver-
ringern nun die notwendige Wellenldngenkorrektur und vereinfachen die aufwendige und
selbst wieder fehleranfillige Justage. Auf der Auswertungsseite erhchen sie die Genauigkeit
der Geschwindigkeitswerte. Im endgiiltigen Ausbau mit einem dritten FPI als Vorfilter und
einem Interferenzfilter zwischen FPI 1 und 2 soll auch der Storeinfluss von Reflexen hoherer
Ordnung entfallen, so dass auf das Schragstellen eines FPIs verzichtet werden kann, die
Hauptursache fiir verschiedene variable Fehler in den Spektren, wie in 4.3 beschrieben.

Die Kombination der neuen Teleskoptechnik, seiner adaptiven Optik und die tiber die
FPI erzielbaren hohe Photonenausbeute bei geringen Scanzeiten bieten die besten Aussich-
ten, bei der Beobachtung der Zeitentwicklung aktiver Regionen grundsatzliche Fortschritte
zu ermoglichen, die beim hier verwendeten Aufbau noch nicht zu erreichen waren.
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Die Ergebnisse der Datenreduktion und -analyse entsprechen den Erwartungen. Der
Intensitadtsverlauf wird von den Magnetfeldkarten und der Temperaturkarte wiedergegeben,
auch der Verlauf im Querschnitt ist sehr dhnlich. Der Evershed-Effekt ist eher schwach aus-
gepragt. Vermutlich aufgrund der Linienverbreiterung durch das FPI erscheinen die Ergeb-
nisse der Magnetfelder selbst fiir einen kleinen Fleck als zu gering, und die Inversionsresul-
tate fiir die Temperatur sind eher hoch. Wéhrend Inversion und Schwerpunktsverfahren
ahnliche Zahlenwerte liefern, weicht das Eichkurven-Verfahren bei hohen Werten ab. Die
penumbrale Lichtbriicke erscheint mit stark abgeschwéchtem Magnetfeld, das im Intensitéts-
Maximum sogar verschwindet. Die Asymmetrie der Stokes-V-Fliigel nimmt zum Rand der
Penumbra und in Richtung Lichtbriicke zu. Die relative Ortsabhédngigkeit der Fehler wird
auch im Querschnitt sichtbar: In der rechten Halfte des Beobachtungsgebietes nimmt die
Genauigkeit aufgrund der Justierung des Strahls im Strahlenteiler wir deutlich ab. Dies ist
bei der Beobachtung der Zeitentwicklung zwar weniger von Belang, macht aber deutlich,
dass fiir Einzelbetrachtungen bessere Verfahren (vor allem Speckle-Bildrekonstruktion) von
grofiem Vorteil wéren.

5.2 NOAA 9516 unter Beobachtung des vollstindigen Polarisationsvektors

Auch die Beobachtungsparameter dieser Region wurden bereits vorgestellt und sind in Ab-
schnitt 4.1.2 (Seite 46) beziehungsweise Tabelle 4.1 und Tabelle 4.2 zu entnehmen (Seite 44).
Im Unterschied zum vorangehenden Abschnitt wurden bei diesen Messungen die Moglich-
keiten des Polarimeter ausgenutzt und der vollstdndige Stokes-Vektor aufgezeichnet.

In den reduzierten Spektren zeigen sich entsprechend deutliche Fehler in der Linear-
polarisation durch Crosstalk, die durch die Korrektur mit mittlerer Miiller-Matrix nicht be-
hoben wurden. Fiir die Intensitdtswerte des Umbrakerns war die Belichtung nicht ausrei-
chend, so dass die Absenkung der Absorptionslinie sehr schwach ausgeprégt ist.

Abbildung 5.6 zeigt die Region im Weifllicht- und Kontinuumsintensitat, die Untertei-
lung in Regionen erfolgte wieder nach der Histogramm-Methode (Abbildung 3.4) mit ge-
sonderter Abgrenzung des umbralen Kerngebietes. Die verschiedenen Teilgebiete werden
gut aufgelost, die Umbra zeigt eine schwache, lichtbriickenartige Struktur. Das Seeing war
sehr gut. Die Geschwindigkeitswerte zeigen sehr hohe Werte fiir die Umbra; in diesem Fall
spricht viel fiir ein numerisches Artefakt ist, da der Gaufifit bei geringer Intensitdt hohe Un-
sicherheit aufweist liefert (vergleiche 4.4.2). Der Evershed-Effekt in Richtung auf die Son-
nenmitte (rechts, Pfeil in der Abbildung) ist beim geringen Winkel kaum sichtbar.

Die Resultate der Magnetfeldreduktion zeigt die Eigenschaften der unterschiedlichen
Routinen: Im Vergleich zum letzten Abschnitt ist die Reduktion des vollstaindigen Magnet-
feldvektors anspruchsvoller, instrumentelle Fehler haben einen grofieren Einfluss. Unbeein-
flusst davon ist natiirlich die Schwerpunktsmethode, die lediglich das longitudinale Magnet-
feld aus der Stokes-V-Komponente beriicksichtigt. Bereits die Eichkurvenfelder (,,vekFPI”)
zeigen deutliche Fehler, da bei der beobachteten Absorptionslinie das Verfahren offenbar
schneller als im vorangegangen Abschnitt zum Uberlauf der Werte in der Umbra fiihrt und
das Magnetfeld scheinbar wieder abnimmt. Daher sind in der Abbildung die Ergebnisse aus
der Umbra ausgeblendet, das Verfahren muss auf die Penumbra beschrankt werden. Die
Ergebnisse der neuronalen Netze wirken plausibel bei beiden verfiigbaren Modellen (Maltby
et al. 1985 beziehungsweise Stellmacher & Wiehr 1975), die Resultate unterscheiden sich nur
gering. Insgesamt erscheinen die Magnetfeldannahmen aber verhéltnisméfiig deutlich mit
der Intensitdt zu korrelieren.
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wert normiert und zu Powerbandern zusammengefasst, dabei wurden die Periodengrenzen
etwa entsprechend denen der Fourier-Bander festgelegt (Tabelle 6.2, c). Die Transformation
bewirkt leichte Unterschiede in den Bandergrenzen von 1-2% (1-10 Sekunden). Fiir die Ein-
zelanalyse bestimmter Teilgebiete wurden gegebenenfalls abweichende Skalenparameter
verwendet, die dann angegeben sind. Die Signifikanz wurde nach dem y*-Verfahren ermit-
telt.

6.1.3 Darstellungsverfahren

Die statistische Analyse der Frequenzspektren von Geschwindigkeitsoszillationen auf der
Basis von Langzeit-Beobachtungen von mehreren Stunden bis hin zu Monaten ist als Helio-
seismologie sehr weit entwickelt. Die Beschreibung von kurzzeitigeren Phdnomenen im Be-
reich von Minuten oder wenigen Stunden, ebenso wie die von Fluktuationen und Magnet-
feldvariationen, ist viel weniger systematisch. Sie muss sich im Wesentlichen auf die phéano-
menologische Darstellung von Art und Parametern der beobachteten Verdnderungen be-
schranken. Auch das fiihrt zu kontroversen Ergebnissen bei unterschiedlichen Beobachtun-
gen.

Im Folgenden werden die Parameter von Variationen, die sich aus der Zeit-Frequenz-
Analyse ergeben, grafisch auf unterschiedliche Weise dargestellt. Die Darstellungsverfahren
sind teilweise etabliert, andere wurden erst im Umgang mit den umfangreichen Ergebnissen
entwickelt. So kann deutlich werden, welche Variationsfrequenzen wo dominant auftreten
und wie grof3 die jeweilige Power ist. Die Verfahren diesen auch dazu, kurzfristig auftreten-
de Variationen zu systematisieren und vergleichbar zu beschreiben. Nach einer einleitenden
Untersuchung der Intensititsverldaufe (6.2) werden die Darstellungsverfahren fiir die Ergeb-
nisse der Geschwindigkeitswerte (6.3) eingefiihrt. In 6.4 werden dann die Magnetfeldvariati-
onen auf diese Weise analysiert und mit den Geschwindigkeits- und Intensitdtsveranderun-
gen verglichen.

6.2 Intensitatskorrelation

6.2.1 Spearman-Koeffizienten

Im Folgenden werden zundchst Korrelationen
zwischen Verdnderungen der Intensitit und
Anderungen von Geschwindigkeit und Magnet-
feld betrachtet. Dazu werden noch keine Trans-
formationen angewendet, sondern lediglich
Korrelationsparameter errechnet. Die Unter-
schiede der beiden Intensitdtswerte wurde in
3.4.2 beschrieben, die Linienkernintensitat wur-
de auf das Kontinuum normiert.

Wie in 4.4.2 erortert, wird die Ergebnisdiskussi-
on in Bezug auf Geschwindigkeiten dadurch
erschwert, dass die Geschwindigkeitswerte der
aktiven Regionen einer vermutlich instrumen-

tell hervorgerufenen, erhohten Fehlerstreuung _:|

unterliegen, die den eigentlichen Geschwindig- —1.0-0.6-0.2 02 08 1.0
keltswel:ten. ub?rlagert ist. Die Bez}ehung VO‘n Abbildung 6.2: Spearman-Koeffizienten der
Geschwindigkeit und durchschnittlicher Konti- Korrelation von Geschwindigkeit und
nuums- / Linienkernintensitit zeigt Abbildung Kontinuums- (links) sowie Linienkernin-

6.2. Sie ist erwartungsgemaf’ gering. In der akti- tensitat (rechts)
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Die variablen Modellparameter sind in den folgenden Graphen wiedergegeben:
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Die folgende Tabelle enthélt die gewéahlten Optionen bei der Inversion (Inhalt der ,trol”-
Datei). Fiir alle nicht angefiihrten Werte wurde die Standard-Einstellung genutzt. Die Option
tiir eine Zwei-Komponenten-Inversion (Modell 2) war abgeschaltet.

Option Wert Option Wert

Number of cycles 3 Nodes for temperature 1 1,3,5
Stray light file - Nodes for electr. press. 1 1

PSF file - Nodes for microturb. 1 1
Abundances file Thevenin | Nodes for magnetic field 1 1
Weight for Stokes I 1 Nodes for LOS velocity 1 1
Weight for Stokes Q 0 Nodes for gamma 1 1
Weight for Stokes U 0 Nodes for phi 1 0/1*
Weight for Stokes V 1.7 Invert macroturbulence 17 0

*: Der Azimutwinkel (,,phi”) war fiir die Analyse der Beobachtungsdaten des vollen Stokes-
Vektors (Abschnitt 5.2) variabel und fiir die Zeitserien konstant.

Compiler-,flags” beim Erzeugen des Bindrcodes mit Intel Fortran-Compiler V7.0:
Qpc80 Qzero Qextend source cm g w C
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