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Zusammenfassung

Die beiden Resonanzlinien Call K und Call H stellen eine der tiefsten und breitesten
Spektrallinien im sichtbaren Bereich des Sonnenspektrums dar. Sie werden in einem sehr
groflen Entstehungsbereich in der oberen Photosphére und in der unteren Chromosphére
der Sonne gebildet. In den sehr dunklen Linienkernen sind Emissionen zu beobachten,
die oberhalb des Temperaturminimums in der Chromosphére entstehen. Die Form dieser
Emissionsmerkmale variiert stark mit der Position auf der Sonnenoberfliche. Diese
Tatsache macht die einfach ionisierten Kalziumlinien zu einem wichtigen Forschungsobjekt
der Astrophysik. Durch die Analyse der Ausprigung und Form der Emissionspeaks kann
die Struktur der Chromosphére und der Aufheizungsprozess genauer erforscht werden.

Im Rahmen dieser Arbeit wurden die beiden Kalziumlinien Call K mit einer Wellenlénge
von 393,3nm und Call H mit einer Wellenldnge von 396, 8 nm in der Atmosphére von
Sonnenflecken beobachtet. Die dafiir erforderlichen Messungen wurden im Schauinsland-
observatorium nahe Freiburg durchgefiihrt.

Vor der Aufbereitung und Interpretation der Messergebnisse wurden zunéchst stérende
und verfélschende Einfliisse auf die Messungen bedingt durch Unzulénglichkeiten in der
Messkette sowie bedingt durch den Messort auf der Erde ausfiihrlich analysiert und
sofern moglich Korrekturmafinahmen erarbeitet.

Die im Sonnenfleck gemessenen Spektren wurden nach einer Datenreduktion und
Kalibration auf das Kontinuum der ruhigen Sonne normiert. Die Auswertung der
Ergebnisse bestatigte den erwarteten hellen und hohen Emissionspeak im Linienkern
beider Kalziumlinien, der auf die hohe Magnetfeldkonzentration am Ort des Sonnenflecks
zuriickzufithren ist. AnschlieBend wurde die Helligkeit der Spektren in der Umbra in
Abhéngigkeit der Fleckengrofie analysiert. Dabei stellte man fest, dass die Helligkeit des
Spektrums in der Umbra mit der Fleckengréfie abnimmt.

Dariiber hinaus wurden spektro-polarimetrische Messungen durchgefiihrt und aus-
gewertet, um die magnetische Sensitivitidt der beiden Kalziumlinien zu untersuchen.
Trotz starker Verunreinigung der Messdaten durch Streulicht konnte dennoch fiir beide
Kalziumlinien ein deutliches Stokes-V-Profil ausgewertet werden.

vii






Kapitel 1

Einleitung

1.1 Die Sonne und deren Aufbau

Die Sonne ist ein riesiger glithender Gasball mit einem 109-mal so grolen Durchmesser
wie die Erde. Sie ist fiir uns Menschen nicht nur die wichtigste Licht- und Wéarmequelle,
sondern auch eines der interessantesten Forschungsobjekte der Astronomie und Astrophy-
sik. Die Sonne ist von der Erde 150 Mio. km entfernt und somit der néchstgelegenste Stern
zur Erde. Auf Grund dieser Nahe konnen wir, wie bei keinem anderen Stern, die rdumliche
Struktur der &ufleren Schichten der Sonne genauer untersuchen. Die Auflenzone der Sonne,
die sogenannte Atmosphire strahlt pro Sekunde eine Energiemenge von 4 - 1026 Watt ab.
Diese Energie entsteht im Sonneninneren, dem Kern, durch Fusionsprozesse zwischen
Helium und Wasserstoff. Im Zentrum der Sonne entstehen dadurch Temperaturen von ca.
15,7 - 108 K. Diese Energie wird zunéchst iiber die anschlieBende Strahlungszone durch
Strahlung weiter transportiert. In der nachfolgenden Konvektionszone wird die Energie
durch Plasmastrome nach auflen transportiert. An der Oberflache ist ist die Sonne auf eine
Temperatur von ca. 5800 K abgekiihlt. Die anschliefende solare Atmosphére emittiert die
Energie wiederum in Form von Strahlung in den interplanetaren Raum. Sie ist nach ihren
thermischen Strahlungseigenschaften in verschiedene Schichten namens Photosphére,
Chromosphére und Korona eingeteilt (sieche Abb. 1.1)(Weigert and Wendker}, [1989, 171
ff.).

1.1.1 Die Photosphare

Die Photosphére schliefit an die Konvektionszone an und ist somit die tiefste Schicht der
solaren Atmosphire. Der Ubergang zwischen Konvektionszone und Photosphire wird
in der Astrophysik als die Sonnenoberfliche definiert, da man bis zu diesem Bereich in
die Sonne blicken kann. Aus dieser Schicht stammt mehr als 99 % des gesamten abge-
strahlten Sonnenlichts. Mit einer Dicke von ca. 500 km (0,1 % des Sonnenradiuses) ist
die Photosphére relativ diinn. Die Temperatur nimmt von ca. 8000 K auf 4500 K nach
auflen hin ab. Aus diesem Grund sind im Sonnenspektrum, welches hduptséchlich in der
Photosphére gebildet wird, dunkle Linien, sogenannte Absorbtionslinien zu erkennen.
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Abbildung 1.1: Der Aufbau der
Sonne:
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Diese wurden erstmals von Joseph von Frauenhofer 1815 erkannt und nach ihm benannt
(Frauenhoferlinien). Die Form dieser solaren Spektrallinien wird hauptséchlich durch
den Druck, die Temperatur und die chemische Zusammensetzung des Gases in diesem
Bereich charakterisiert. Der radiale Temperaturgardient in der Phostosphére ist durch
die Mitte-Rand-Variation gut zu beobachten. Die Sonne ist deshalb nicht gleichméaBig
hell. Die Helligkeit nimmt vom Sonnenzentrum zum Rand ab. Dies lasst sich dadurch
begriinden, dass ein Beobachter am Sonnenrand in geometrisch héhere Schichten sieht,
in denen die Temperatur und somit auch die Helligkeit geringer ist, als im Zentrum der
Sonnenscheibe (Weigert and Wendker) 1989} 171 ff.).

AuBer einer Mitte-Rand-Verdunkelung ist auf der Sonnenoberfliche eine kérnige Struktur
zu beobachten. Die so genannte Granulation (siehe Abb. 1.3). Es handelt sich um ein zeit-
lich schnell variierendes Hell-Dunkel-Muster. Die einzelnen hellen Bereiche, die von einem
dunklen Rand umgeben sind, nennt man Granulen. Sie haben einen durchschnittlichen
Durchmesser von ca. 1000 km. In der direkt unter der Photosphére liegenden Konvektions-
zone wird heiles Plasma aus dem Inneren der Sonne nach oben transportiert. Das heife
Plasma, erkennbar durch die hellen Granulen auf der Oberfliache, kiihlt dort ab und sinkt
wieder ins Sonneninnere ab (dunkle Wabenstruktur). Dieser zyklische Prozess wird als
Konvektion bezeichnet und ruft die typische, auf der Sonnenoberfliche, zu beobachtende
zeitlich variierende Granulation hervor. Die Granulen werden von noch grofiriumigeren
Zellen den Supergranulen, welche einen Durchmesser von ca. 30000 km haben, tiberdeckt.
Sie zeigen dasselbe Muster wie die Granulation, sind aber mit einer durchschnittlichen
Lebensdauer von 20 Stunden langlebiger. Supergranulen markieren die Verdichtung des
Magnetfeldes an der Sonnenoberfiche. Die Granulation ist ein Phinomen, das iiberall auf
der ruhigen Sonnenoberfliche zu beobachten ist. Fakeln und Sonnenflecken hingegen sind
Merkmale von magnetischer Aktivitidt auf der Sonne. Auf die Struktur und Entstehung
von Sonnenflecken wird im Abschnitt [1.2 genau eingegangen.
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1.1.2 Die Chromosphare

Die ca. 1000 km dicke Chromosphére schliefit sich direkt an die Photosphére an. Nachdem
die Temperatur zuvor radial nach aulen abgenommen und ein Minimum erreicht hat,
steigt sie nun in dieser Schicht von ca. 4700 K auf iiber 10 000 K an (siche Abb. 1.2). Dieser
erneute Aufheizungsmechanismus ist ein aktuelles Forschungsgebiet in der Astrophysik.
Es wird vermutet, dass bei diesem Prozess Schallwellen und Magnetfelder eine grofie
Rolle spielen. Da die Dichte in der Chromosphére nach aulen hin sehr stark abnimmt,
ist die Energieabstrahlung der Chromosphére trotz hoher Temperaturen sehr gering. Die
geringe Strahlung wird zumeist von dem an der Erdatmosphére gestreuten Licht der
solaren Photosphére iiberdeckt. Die Chromosphére ist somit fiir einen Beobachter auf
der Erde nicht zu erkennen, aufler beim Beginn und Ende einer Sonnenfinsternis. Dann
ist die Chromosphére als orangefarbene Umrandung der Sonne zu beobachten.

Das Sonnenspektrum wird ebenfalls durch die Chromosphére charakterisiert. In den
Kernen starker Absorptionslinien, in denen die Kontinuumsintensitit auf dem Weg durch
die Photosphére beinahe absorbiert worden ist, zeigen sich helle Emissionspeaks, die in
der Chromosphére gebildet werden. Das einfach ionisierte Kalziumdoublett Call H und
K und das einfach ionisierte Magnesium Mgll weisen beispielsweise solche Strukturen auf
(Rezaei, 2008, 4 ff.). Bei den Kalziumlinien handelt sich um atomare Spektrallinien aus
dem sichtbaren Bereich des Sonne. Mit einer Wellenldnge von (393 nm und 397 nm) sind
die beiden Linien daher von der Erde aus beobachtbar. Dadurch werden sie zu einem
beliebten Forschungsobjekt der Astrophysik, um die Chromosphérenstruktur genauer
zu untersuchen. In dieser Arbeit werden die Eigenschaften von Call K und H in der
Atmosphére von Sonnenflecken genauer analysiert.

Beobachtungen mit speziellen Nahbandfiltern zeigen eine starke Inhomogenitét der Chro-
mosphére. Die Sonnenscheibe ist mit dunklen Sprenklern (Mottles) versetzt und am
Sonnenrand sind Spikulen zu beobachten. Die dunklen kérnigen Flecken bilden auf
der Sonnenoberfliche ein chromosphérisches Netzwerk aus, welches dem Supergranu-
lationsmuster in der Photosphére folgt. An den Grenzen der Supergranulationszellen
befinden sich Magnetfelder. Diese kénnten fiir die Existenz der ,,Mottles“ und Spikulen
verantwortlich sein (Stix} (2004}, 117 f.).

1.1.3 Die Korona

Die Chromosphére geht in die Korona iiber. In der Ubergangsregion steigt die Temperatur
sehr steil an und erreicht in der Korona Temperaturen von 2 - 106 K. Auf Grund einer
sehr geringen Dichte ist deren Abstrahlung trotz der hohen Temperaturen nochmals
um einiges geringer als in der Chromosphére und somit nur bei einer Sonnenfinsternis
als Strahlenkranz um die Mondscheibe erkennbar. Das koronale Spektrum ist dem
Spektrum des Photosphére dhnlich. Bei der sehr geringen Koronastrahlung handelt es
sich ndmlich um Photosphérenstrahlung, die an freien Elektronen in der Korona gestreut
wird. Allerdings sind die dunklen Absorptionslinien im koronalen Spektrum nicht zu



4 Kapitel 1: FEinleitung

30~

251

20

10K sl

T

Abbildung 1.2: Temperaturverlauf als Funk-

tion der Hohe in der Atmosphére der ruhigen

2500 2000 60 000 500 0 Sonne und in der Atmosphére oberhalb eines
L)) Sonnenflecks (Stix} {2004} 289).

finden, da, die sich sehr schnell bewegenden Elektronen bei der Streuung der Strahlung
einen Doppler-Effekt hervorrufen und die Absorptionslinien dadurch véllig verschmieren.
Das Kontinuum der Streustrahlung wird auflerdem von Emissionslinien iiberlagert. Die
Emissionslinien stammen von sehr hoch ionisierten Atomen, wie zum Beispiel FeX. Die
Existenz dieser hoch ionisierten Atome und die hohen thermischen Geschwindigkeiten
der Elektronen lassen auf die sehr hohen Temperaturen in der Korona schliefen (Weigert
and Wendker, 1989, 175 ff.).

1.2 Sonnenflecken

Betrachtet man die Sonne mit einem Teleskop, so kann man schwarze Flecken, welche
meist von einem grauen Hof umgeben sind, beobachten. Diese Strukturen auf der Sonne
wurden bereits im 17. Jahrhundert nach der Erfindung des Fernrohrs erkannt, konnten
aber noch nicht richtig gedeutet werden. Heute ist dieses Phénomen auf der Sonne sehr gut
erforscht. Es handelt sich dabei um stark zentrierte Magnetfelder auf der Sonnenoberfache.
Diese Magnetfelder unterdriicken die Konvektion (siehe Abschnitt 1.1.1) und somit den
Energietransport nach auflen. Folglich kann in diesem Bereich weniger Energie und somit
Wiérme abgestrahlt werden. Die Temperatur der Atmosphére iiber Sonnenflecken nimmt
ca. um 1800 K ab. Daher erscheinen uns diese Regionen dunkler als die ruhige Sonne
(sieche Abb. 1.3). Aber wie kommen solche Flecken genau zustande?

1.2.1 Entstehung von Sonnenflecken und deren Struktur

Bevor die genaue Entstehung von Sonnenflecken erlautert wird, soll zunéchst auf die
Entwicklung von solaren Magnetfeldern eingegangen werden. Da das Gas, aus dem die
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Abbildung 1.3: Sonnenfleck mit einer Um-
bra (schwarz), die von der Penumra (grau)
umgeben ist. Im Bereich um den Fleck ist die
Granulation der ruhigen Sonne zu sehen (KIS).

Sonne besteht, sehr heif} ist, sind die im Gas befindendlichen Atome ionisiert. Folglich
herrscht im Plasma eine hohe Konzentration an Elektronen. Dadurch besitzt es eine
sehr hohe, fast widerstandsfreie, elektrische Leitfdhigkeit. Nach den Maxwell-Gleichungen
bedingen elektrische Strome Magnetfelder. Da der elektrische Strom néherungsweise
reibungsfrei ist, bewegt er sich mit dem Plasma mit. Dem zufolge bewegen sich auch die
Magnetfeldlinien mit dem Plasma mit. Man spricht auch von im Plasma eingefrorenen
Magnetfeldlinien. Ein Biindel von Magnetfeldlinien wird als Magnetfeldrohre oder auch
Flussréhre bezeichnet. Sie durchziehen den unteren Rand der Konvektionszone. Durch
die differenzielle Rotation der Sonne entstehen Scherstromungen, die eine Aufwicklung
der Magnetfeldrohren verursachen. Dadurch entstehen am Boden der Konvektionszone
konzentrische Magnetfelder (Schlichenmaier and Peter, [2007)).

Die Entstehung von Sonnenflecken ldsst sich {iber die Lorentzkraft erkldren. Diese bewirkt
zwei Effekte. Zum Einen wirkt in Richtung des abnehmenden Feldes eine Kraft. In der
Astrophysik wird diese als Kriimmungskraft bezeichnet, da mit der Zunahme dieser Kraft
auch die Kriimmung der Feldlinien zunimmt. Auflerdem stoflen sich Magnetfeldlinien
gegenseitig ab. Dadurch entsteht innerhalb einer Magnetfeldréhre ein magnetischer Druck.
Damit die Magnetfeldrohre nicht auseinander bricht, muss der magnetische Druck durch
einen anderen Druck in der nichtmagnetischen Umgebung der Rohre ausgeglichen werden.
Dies erzwingt die Tatsache, dass der Gasdruck im Inneren einer solchen Flussrohre
geringer sein muss, als aulerhalb.

Jaus
Nach dem Gesetz der Thermodynamik fiihrt dies bei konstanter Temperatur zu einer
geringeren Massendichte im Bereich des Magnetfeldes. Demzufolge erfahren die Flussréh-
ren nach dem Gesetz der Hydrodynamik einen Auftrieb. Die Auftriebskraft wirkt der
Kriimmungskraft entgegen. Uberwiegt die Auftriebskraft, so 16st sich ein Teil der Fluss-
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rOhre am Boden der Konvektionszone ab und steigt nach oben auf. Die Durchstofipunkte
sind fiir uns als Sonnenflecken erkennbar. Die Astrophysiker sprechen von der Entstehung
einer bipolaren, aktiven Region. Das heif3t, es entstehen idealerweise zwei Flecken mit
unterschiedlicher magnetischer Polaritit. Bei einem Fleck zeigen die Feldlinien ins innere
der Sonne, bei dem anderen nach auflen. Oft sind die Konzentrationen des magnetischen
Flusses aber sehr inhomogen, somit kann es sein, dass sich nur ein Sonnenfleck bildet und
nicht zwei. Die andere Polaritét existiert dann in Form von Fackeln und kleinen Poren.
Die Magnetfeldlinien unterdriicken den Warmetransport nach auflen. Da sie im Plasma
yeingefroren® sind, miisste das Plasma die Magnetfeldlinie mit nach oben transportieren.
Dieser Auftriebskraft wirkt aber die Kriimmungskraft entgegen. Es kann kein heifles
Plasma an die Oberflache gelangen, folglich ist der Fleck kiihler und wirkt somit fiir uns
dunkler, da weniger Strahlung als auf der ruhigen Sonne emittiert wird.

Betrachtet man die Struktur eines solchen Flecks genauer, so erkennt man einen schwar-
zen Kern, der als Umbra bezeichnet wird. Der Kern wiederum ist von einem grauen
Hof umgeben, der sogenannten Penumbra (sieche Abb. [1.3). In der Umbra treten die
Magnetfeldlinien senkrecht aus der Oberfliche, hier ist die Unterdriickung der Konvektion
maximal. In diesem Bereich ist die Sonnenoberflache ca. 4200 K heifl. Die ruhige Sonne
hat vergleichsweise eine hohere Temperatur von 6000 K . Da sich die Magnetfeldlinien
radial nach auflen zu einem Bogen formen, nimmt der Neigungswinkel gegeniiber der
Horizontalen nach auflen hin ab. Am &ufleren Rand der Penumbra liegen die Magnet-
feldlinien beinahe horizontal in der Photosphére. Im Bereich der Penumbra ist es mit ca.
4600 K etwas wéarmer und diese erscheint daher grau.

Die Magnetfeldstéarke innerhalb von Sonnenflecken betréagt ca. 200 — 350 mT, je nach
Grofle des Flecks. Durch Polarimeteraufnahmen von einzelnen Linien im Sonnenspektrum
kénnen diese Magnetfelder unter Ausniitzung des Zeemann-Effektes bestimmt werden
(siehe Kapitel 3). Die Magnetfeldstiarke ist in der Umbra, in der die Magnetfeldlinien
senkrecht zur Sonnenoberfliche stehen, am hochsten. In der Penumra kriimmen sich die
Linien nach auflen hin, somit sind die Magnetfeldstirken dort schwécher.

Relativ zur Sonne wirken die Flecken winzig klein, dennoch haben sie meist einen der
Erde entsprechenden Durchmesser oder sogar gréfler. Dabei ist der Radius der Umbra
ca. 40 % des Sonnefleckenradiuses. Sowohl die Umbra, als auch die Penumbra weiflen
zeitabhéngige Strukturen auf, die an die Granulation auf der ruhigen Sonne erinneren.
Vereinzelte helle Punkte in dem einheitlichen Granulationsmuster der Umbra werden
als ,umbral Dots“ bezeichnet. In der Penumbra zeigen sich radial nach auflen helle und
dunkle Filamente.

Da die Temperatur in der Photosphare oberhalb der Flecken geringer ist, ist der Bereich
der Umbra und Penumbra optisch tiefer als der der ruhigen Sonne. Das heifit, man kann in
diesen Bereichen tiefer (ca. 350km) in die Sonnenatmosphére sehen (Wilson-Depression).
Diese Tendenz dreht sich in der Chromosphire allerdings um und der Ubergang zur
Korona scheint folglich in einer niedrigeren Schicht zu sein als auflerhalb des Flecks.
Anschaulich beschrieben miisste man das Temperaturprofil der ruhigen Atmosphére im
Sonnenfleck um einige 100 km relativ zur Photosphére nach unten versetzen (siehe Abb.
1.2)(Stix|, 2004} 289 ff.).
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1.2.2 Sonnenfleckentypen und der Sonnenfleckenzyklus

Sonnenflecken unterscheiden sich in ihrer Gréle und Lebensdauer sehr stark. Einige
Flecken sind nur als kleine Poren (Fleck ohne Penumbra) zu erkennen und existieren nur
wenige Stunden. Andererseits gibt es grofle Fleckengruppen, die iber mehrere Wochen
beobachtet werden konnen. Durchschnittlich hat ein Sonnenfleck eine Lebensdauer von
neun Tagen. Man kann Sonnenflecken nach der Ziiricher Klassifikation in verschiedene
Klassen einteilen (Stix, 2004, 284 ff.). Die Unterteilungskriterien sind dabei unter anderem
aufgeteilt in die Gréfle und Komplexitdt der einzelnen Flecken und das Vorhandensein
einer Penumbra.

Klasse A Einzelne Pore oder eine unipolare Gruppe ohne Umbra.

Klasse B Eine bipolare Gruppe von Poren. Dabei dominieren zwei Poren mit unterschied-
licher Polaritét.

Klasse C Eine bipolare Gruppe von Poren, wobei einer der Hauptflecken eine Umbra
besitzt.

Klasse D Eine bipolare Gruppe von Flecken, bei der mindestens bei zwei Hauptflecken
eine Penumra zu erkennen ist. Die Gruppe befindet sich in einem Bereich unter
dem 10. Breitengrad. Die Flecken haben hier einen Durchmesser von ca. 25000 km.

Klasse E Eine bipolare Gruppe mit zwei Hauptflecken mit ausgepragter, gut erkennbarer
Penumbra. Zwischen den Hauptflecken befinden sich mehrere kleinere Flecken. Sie
befinden sich in einem Bereich unter dem 10. Breitengrad.

Klasse F Eine sehr grofie Gruppe mit zwei Hauptflecken, deren Penumbra eine sehr
komplexe Struktur zeigt. Die Gruppe mit mehreren kleinen Flecken befindet sich
in einem Bereich iiber dem 15. Breitengrad.

Klasse G Eine bipolare Gruppe mit zwei groffen Hauptflecken. Die kleinen Flecken haben
sich bereits aufgelost. Sie befinden sich im Bereich iiber dem 10 Breitengrad.

Klasse H Ein unipolarer Fleck mit Penumbra, der einen Durchmesser von mehr als 2,5
Breitengraden hat.

Klasse I Ein unipolarer Fleck mit Penumbra, der einen Durchmesser von weniger als 2,5
Breitengraden hat.

Flecken der Klasse A und B haben nur eine Lebensdauer von einem Tag, sie entwickeln
nie eine Umbra und werden auch als Poren bezeichnet. Bis zur Klasse F zeigt sich eine
Steigerung der Sonnenflecken, danach kommt es zu einem Riickgang. Der Fleck, der Klasse
H ist einer der Symmetrischsten und Gréfiten. Er dndert sich {iber mehrere Wochen nicht.
Solch ein Fleck ist normalerweise ein Fithrungsfleck einer bipolaren Gruppe und iiberlebt
noch, wenn die anderen Flecken bereits verschwunden sind.
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Eine weitere faszinierende Beobachtung bei Sonnenflecken ist der sogenannte elfjadhrige
Sonnenfleckenzyklus (siehe Abb. 1.4). Alle elf Jahre erreicht die Sonne ein Maximum
an magnetischer Aktivitdt. In diesem Zeitraum treten sehr viele Flecken auf. Seit 1870
wurde beobachtet, dass ca. alle elf Jahre die Flache, die mit Sonnenflecken bedeckt ist
kontinuierlich zu- bzw. abnimmt. Das letzte Maximum war im Jahre 2000. Im Jahr 2008
setzte der 24. Zyklus der Sonne ein, der 2013 sein Maximum erreichen soll. Im letzten Jahr
(2009) jedoch war, entgegen der theoretisch berechneten Voraussagen, die magnetische
Aktivitét der Sonne sehr schwach. In diesem Sommer (2010) konnten allerdings schon
einige Sonnenflecken beobachtet werden.

Innerhalb eines Zyklus wandern die Flecken von grofleren Breitengraden zum Sonnen-
dquator hin. Stellt man die Verteilung der Sonnenflecken nach heliographischer Breite
in Abhéngigkeit von der Zeit dar, so ergibt sich ein in Abb. 1.4 dargestelltes Schmet-
terlingsdiagramm. Die Polaritit eines Hauptflecks einer Fleckengruppe, entsprechend
ihrer Lage relativ zum Aquator und der Rotationsrichtung, ist innerhalb eines Zykluses
dieselbe. Das heifit zum Beispiel: Hat der voraus laufende Fleck auf der Stidhalbkugel
innerhalb eines Zykluses eine positive Polaritdt, so hatte der voraus laufende Fleck auf
der Nordhalbkugel eine negative Polaritdt. Im darauf folgenden Zyklus ist die Polaritéat
dann genau umgekehrt.
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Abbildung 1.4: Sonnenfleckenzyklus von 1970 bis 2010 (NASA (1)).



Kapitel 2
Spektrallinien und Strahlungstransport

Die, im Vergleich zum Sonnenradius, sehr diinne solare Atmosphére ist die Quelle
des Lichtes, das uns auf der Erde erreicht. Auf dem Weg durch die Photosphére und
Chromosphire treten in einem grofien Sichtbereich die elektromagnetischen Wellen mit
Atomen und Molekiilen (Absorption und Emission) in Wechselwirkung. Dadurch éndert
sich die Intensitét, die Polarisation und die spektrale Form des Lichtes. Diese Anderungen
kénnen wir auf der Erde durch spektroskopische Messungen beobachten. Mit Hilfe von
atmosphérischen Modellen, welche das gleiche Spektrum wie die Messung aufweisen,
kann auf die chemische Zusammensetzung, den Druck, die Dichte und die Temperatur in
den einzelnen Atmosphérenschichten der Sonne geschlossen werden.

Um ein besseres Verstédndnis fiir den Strahlungstransport in der Sonnenatmosphére zu
erhalten, ist zunéchst die Klarung grundlegender Begriffe der Strahlungstheorie nétig,
welche im Folgenden nédher erlautert werden.

2.1 Grundlagen und die Strahlentransportgleichung

Um die Strahlungsintensitit genau definieren zu kénnen, miissen zunéchst einige geome-
trische Uberlegungen angestellt werden. Legt man in ein beliebiges Strahlungsfeld auf
der Sonnenoberfliche ein Fliachenelement dA mit dem Normalenvektor 77, dann ist die
durch dieses Flachenelement im Zeitraum dt unter dem Winkel 6 zu 7 flielende Energie
wie folgt definiert (siche Abb. 2.1)):

dE = I,(0, ¢) dv cos(9)dAdQdt, (2.1)

mit dem Querschnitt cos(f)dA durch das Strahlungsbiindel und d©2 = sin(#) df de.
Dabei handelt es sich allerdings nur um einen Teil der Strahlungsenergie, die im Bereich
der Frequenz (v,v + dv) entsteht. Die Strahlungsintensitéit ist diejenige Energie, die
pro Einheitswinkel und Einheitsfrequenz in einer Zeiteinheit durch eine senkrecht zur
Richtung (6, ¢) stehende Einheitsflache stromt. Wird iiber alle Frequenzen integriert,
erhélt man die Gesamtintensitat (Unsold and Baschek, 2002} 104 ff.):

I= / I, dv mit der Einheit [Wm 2Hz 'sr™!]. (2.2)
0
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Beobachter

Abbildung 2.1: Definition Strahlungsenergie pro Flidchenelement d A.

Die Intensitatsénderung der Strahlung entlang eines Sichtweges s wird durch die Ele-
mentarprozesse Emission, Absorption und Streuung hervorgerufen und kann durch die
Strahlungstransportgleichung mathematisch beschrieben werden. Die Herleitung dieser
grundlegenden Gleichung der Strahlungstheorie soll im folgenden skizziert werden.

Die Energiemenge, welche in einem Volumen dV pro Zeitintervall in einen Raumwinkel-
bereich (2 in einem Frequenzintervall (v, v + dv) durch Emission emittiert wird, ist durch
folgende Gleichung gegeben:

dE, = j, dv dV dQ. (2.3)

Dabei ist j, der frequenzabhéngige Emissionskoeffizient. Die dadurch zusétzlich entstan-
dene Intensitit entlang eines Sichtwegs s (Strecke zwischen Lichtquelle und Beobachter)
kann somit wie folgt beschrieben werden:

dl, = ju,(s) ds. (2.4)

Durch die Absorbtion ist hingegen ein Energieverlust gegeben. Der Intensitatsverlust
durch Absorption ist proportional zum Absorptionskoeffizienten ,:

dl, = —k, I, ds. (2.5)

Durch die Streuung der Photonen an den Atomen und Elektronen kommt es zusétzlich
zu einem Intensitatsverlust. Dieser Verlust wird durch den Streukoeffizienten o, in der
Strahlungstransportgleichung beriicksichtigt. Der Absorptions- und Streuungskoeffizient,
wird zu einem Extinktionskoeffizient zusammengefasst:

k, =k, +0,. (2.6)

Dieser gilt somit als ein Maf fiir die Intensitédtsabschwéichung. Fasst man nun die Beitrége
von Extinktion und Emission zur Anderung der Strahlungintensitit auf einem Weg s in
einer Gleichung zusammen, so erhéilt man die Strahlentransportgleichung:

dl,(s) = —k,I, + ju(s) ds. (2.7)
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Dabei hiangen die drei Koeflizienten von der Frequenz v des Lichtes und vom Zustand
des Materials ab, welches durch die chemische Zusammensetzung, den Druck und die
Temperatur charakterisiert ist. Dieser Zusammenhang wird im Abschnitt 2.3 genauer
erldutert.

In der Astrophysik wird der Sichtweg s meist durch die optische Tiefe 7, ersetzt. Thr
Differential ist wie folgt definiert und von der Frequenz v abhéngig:

dr, = —k, ds. (2.8)

Eine alternative Schreibweise der Strahlentransportgleichung ist also:

dr, Jv
=-IL,+—==-I,4+S5v, 2.9

dr, = Tk, T (2:9)
wobei S, die Quellfunktion ist, die das Verhéaltnis von Extinktions- und Absorptionskoef-
fizient angibt: .

S, = % . (2.10)

Um die genaue Strahlungsintensitit einer bestimmten Wellenldnge berechnen zu kénnen,
muss die Quellfunktion bekannt sein. In der Regel kann die Strahlentransportgleichung
nur durch aufwiandige numerische Integration gelost werden. Eine analytische Losung ist
nur in sehr vereinfachten Sonderféillen moglich. Eine der wichtigsten Vereinfachungen des
Stahlentransportes ist die Annahme eines lokalen thermodynamischen Gleichgewichts.
Dabei kann angenommen werden, dass die Strahlung auf der Sonne der eines schwarzen
Strahlers gleicht.

2.2 Das lokale thermodynamische Gleichgewicht (LTE)

Wie bereits im vorigen Abschnitt erwéhnt, ist die Bestimmung der Quellfunktion und
folglich die Berechnung der Strahlungsintensitit der Sonne eine grofie Herausforderung
fiir die Astrophysik. In den unteren Schichten der Atmosphére kann allerdings ein lokales
Temperaturgleichgewicht angenommen werden. Hier ist die Dichte des Gases ausreichend
hoch, dass die Teilchen héufig genug zusammenstoflen und sich stets ein Zustand einstellt,
bei dem der Anregungszustand der Atome nur von der lokalen Temperatur abhéngt.
In diesem Fall sind die energetischen Beitrdge von Absorption und Emission in einem
Gleichgewicht, das mit der Saha-Boltzmann-Gleichung beschrieben werden kann. Das
heif3t, der thermodynamische Zustand kann in diesem Bereich nur mit einer Temperatur
T beschrieben werden. In diesem Fall kann man eine Maxwellsche Geschwindigkeitsvertei-
lung der Teilchen in Abhéngigkeit von einer zeitlich und o6rtlich konstanten Temperatur
T annehmen. Die Intensitat entspricht dann der eines schwarzen Strahlers (siehe Abb.
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2.2). Die Intensitdt I kann aus diesem Grund mit der Kirchhoff-Plank-Funktion in
Abhéngigkeit der Frequenz v bzw. der Wellenlénge A (¢ = v - \) beschrieben werden:

2hv3 1
I, = B, =% baw. (2.11)
3 hv
c® exp(pr) — 1
2hce? 1
Iy = By= — , (2.12)

AP exp(y5) — 1

wobei k = 1.38 - 10723JK ! die Bolzmann-Konstante ist.

In einem Temperaturgleichgewicht existiert kein Temperaturgardient. Es ist offensichtlich,
dass diese Situation nahezu nirgendwo auf der Sonne realisiert ist. Allerdings sind die
Bedingungen eines lokalen thermodynamischen Gleichgewichts (LTE) sehr oft nahezu
erfiillt. Dann reicht eine einzige Temperatur T aus, an einem bestimmten Ort in der
Atmosphére, die statistische Teilchenverteilung, den atomaren Besetzungszustand und
das lokale Verhiltnis von Emission und Extinktion zu beschreiben 122 ff.). In
diesem vereinfachten Fall ist die Strahlentransportgleichung analytisch 16sbar und lautet:

L(m) = Ir - exp(—(ror — 7)) + / B, exp(—m)dr, (2.13)

Solar Radiation Spectrum

25

Visible : Infrared —»

1, Sunlight at Top of the Atmosphere

uv

I
I
]
I
]
]
I
[}
| 5250°C Blackbody Spectrum
I
I
|
[}

Radiation at Sea Level

Absorption Bands
H,0
20 co, Hy0

Spectral Irradiance (W/m2/nm)

O-
250 500 750 1000 1250 1500 1750 2000 2250 2500
Wavelength (nm)

Abbildung 2.2: Darstellung des Strahlenverlauf in der Atmosphére und der der eines schwarzen
Korpers (NTNU).

Die Bedingungen eines lokalen thermodynamischen Gleichgewichts (LTE) hédngen von
der mittleren freien Weglénge ab. Diese ist der Weg, welchen ein Teilchen oder Photon
zwischen zwei Elementarprozessen zuriicklegt. Im LTE muss diese mittlere Weglange
kiirzer sein als der Bereich, in dem sich die Temperatur des Gases dndert. Eine allgemeine
Daumenregel besagt, dass das Kontinuum im sichtbaren- und infraroten Bereich die
Fliigel der meisten Spektrallinien und das ganze Profil von schwachen Spektrallinien
im LTE geformt werden. Zu Abweichungen kommt es in den Linienkernen und bei
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starken Spektrallinien wie zum Beispiel bei Call. Diese Linien werden in der oberen
Photosphére und in der Chromosphére gebildet. Dort ist der Temperaturgradient sehr
hoch, aber die Dichte gering. Die Zusammenstofle zwischen den Atomen und Elektronen
sind zu gering, um eine wie oben diskutierte Verteilung hervorzurufen. Die mittlere
Wegldnge ist zu lang. Daher sind die Stéfle zwischen den Teilchen zu gering und die
Besetzungszahlen der Energieniveaus werden zusétzlich durch Photonen beeinflusst,
welche aus tieferen Schichten der Atmosphére stammen, wo andere atomare Zustédnde,
eine andere Temperatur usw. herrschen. Bei diesem Zustand spricht man von einem
sogenannten nicht thermodynamischen Gleichgewicht, dem "non-LTE” oder NLTE. In
diesem Fall kann nicht mehr von einer ortlich und zeitlich konstanten Temperatur
ausgegangen werden. Stattdessen wird ein kinetisches oder statistisches Gleichgewicht
angenommen. Die atmosphérischen Modelle sind hier nicht mehr analytisch 16sbar werden,
sondern miissen numerisch berechnet werden. Sie sind somit beliebig kompliziert und nur
noch mit Hilfe von Computern zu berechnen.

2.3 Atomare Elementarprozesse

Nachdem bereits in Abschnitt 2.1 der Absorptions- und Emissionskoeffizient bzw. Ex-
tinktionskoeffizient eingefiihrt wurde, sollen hier nun die dahinter stehenden Wechselwir-
kungsprozesse zwischen Photonen und Atomen genauer erldutert werden.

Zwischen den diskreten Energieniveaus eines Atoms kann es durch Emission bzw. Absorp-
tion von Atomen zu ,,gebundenen-gebundenen® Ubergingen kommen. Diese Uberginge
verursachen die dunklen Linien in einem Sonnenspektrum, die Spektrallinien oder auch
Fraunhoferlinien genannt. Man kann dabei zwischen drei Linieniibergéngen unterscheiden
(Unsold and Baschekl 2002, 117 ff.).

spontane Emission: Ohne duflere Anregung durch Photonen des Atoms kommt es zu
einem Ubergang von einem hoheren angeregten Zustand j in einen energetisch
tieferen Zustand i. Dabei wird ein Photon frei, das die Energiedifferenz zwischen den
beiden Niveaus ¢ und j besitzt. Die emittierten Photonen, die in einer Zeiteinheit
in alle Raumrichtungen emittiert werden, besitzen daher die Energie hv A;;. Dabei
ist A;; der Einsteinkoeffizient, der die Emissionsrate angibt.

induzierte Emission: Ein Atom in einem angeregten Zustand j wird von auflen durch ein
Photon angeregt und fillt dadurch in einen energetisch niedrigeren Zustand. Dabei
emittiert es ein Photon mit der selben Frequenz und Richtung, wie das anregende
Photon. Die Wahrscheinlichkeit solch einer erzwungenen Emission ist proportional
zum Strahlungsfeld mit der Intensitat I, und durch Bj;I, gegeben. Bj; ist dabei
ebenfalls ein Einsteinkoeffizient.

induzierte Absorption: Die Absorption ist der inverse Prozess zur induzierten Emission.
Das Atom wird mit der Wahrscheinlichkeit B;;I,, durch ein Photon angeregt und
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von einem niedrigeren Zustand ¢ in ein hoheren Zustand j angehoben. Dabei muss
die Energie des Photons genau der Energiedifferenz der beiden Niveaus ¢ und j
entsprechen.

Zwischen den drei Einsteinkoeffizienten bestehen folgende Zusammenhénge:

2hv?
2

Aij =
J C

Bji,  giBij = g;Bji, (2.14)
dabei sind g; und g; die statistischen Gewichtungen der Energieniveaus i und j des Atoms.
Mit Hilfe dieses Zusammenhangs kann die gesamte Absorption in einer Spektrallinie in
Abhéngigkeit der Frequenz v iiber den Absorptionsquerschnitt o definiert werden:

h
o= ﬁBij . (2.15)

Elementarprozesse mit ,,gebundenen-freien® und ,freien-freien“ Ubergéingen tragen zur
Bildung der Kontinuumsintensitit des Sonnenspektrums bei. Die dabei frei werdende
Energie ist kontinuierlich. Das bedeutet, dass Strahlung im ganzen Wellenldngenbereich
frei wird. Wird ein Atom durch ein Photon angeregt, dessen Energie grofer ist als die
Ionisationsenergie des Atoms, also die Absorptionskante erreicht oder iiberschreitet, so
geht ein Elektron aus einem gebundenen Zustand in einen freien Zustand tiber. Das heifit,
aus dem Atom wird eine Elektron herausgeschlagen, das als Photoelektron bezeichnet
wird. Es besitzt eine kinetische Energie, die aus der Energie des anregenden Photons
abziiglich der Ionisationsenergie besteht. Diesen Prozess bezeichnet man als Photoionisa-
tion (gebunden-freier-Ubergang). Der inverse Prozess wird als Rekombination bezeichnet.
Dabei wird unter Ausstrahlung eines Photons vom Atom ein Elektron einfangen. Dieser
Prozess formt das Kontinuum.

Ein weiterer atomarer Elementarprozess ist ein ,freier-freier“Ubergang. Fliegt ein freies
Elektron an einem Atom oder Ion vorbei, so verliert oder gewinnt es durch Wechselwir-
kungsprozesse an kinetischer Energie. Dadurch wird ein Photon absorbiert oder emittiert.
Verliert ein Elektron an Energie, so spricht man auch von einer Bremsstrahlung. Diese
triagt ebenfalls zur Kontinuumsbildung bei (Unsold and Baschek, 2002, 177 ff.).

2.4 Spektrallinien

Das Ziel der Sonnenphysiker ist es, wie bereits oben erwidhnt, aus den beobachteten
solaren Spektren auf die Struktur, die chemische Zusammensetzung und die magnetische
Aktivitdt der Sonne zu schlieflen. Deshalb ist es wichtig, den Intensitétsverlauf moglichst
vieler Spektrallienen, ein so genanntes Linieneprofil, durch Modellrechnugen méglichst
detailgenau nachahmen zu kénnen. Eine wichtige Rolle bei der Formung einer Spektralli-
nie spielt der Absorbtions- und der Emissionskoeffizient, welche bereits im Abschnitt [2.3
erlautert wurden. Ist der atomare Wirkungsquerschnitt, der Anregungszustand und das
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Ionistionsverhéaltniss bekannt, so lasst sich der frequenzabhéngige Absorptionskoeffizient
flir verschiedene Driicke, Temperaturen und chemische Zusammensetzungen leicht be-
rechnen. Die kontinuierliche Absorption (,frei-frei“ und ,freie-gebundene“ Ubergiinge)
zeigen einen in weiten Bereichen glatten Verlauf, das Kontinuum. Bei einer bestimmten
Grenzfrequenz, bei der die Ionisation der am haufigsten vorkommenden Atome beginnt,
sind im Absorptionsverlauf deutliche Spriinge zu erkennen. In diesen Frequenzbereichen,
in denen auch die Linieniibergéinge bei den am héufigsten vorkommenden Atomen einsetzt,
ist im Absorptionsverlauf ebenfalls ein Peak zu erkennen. Berechnet man nun mit diesem
Absorptionsverlauf, durch das Losen der Strahlentransportgleichung die Intensitatsvertei-
lung I, so erhdlt man ein typisches Sternspektrum (siehe Abb.2.3).

Die Definition der optischen Tiefe d7,, = k,, ds veranschaulicht diesen Sachverhalt noch-
mals vereinfacht. Bei der geometrischen Tiefe, aus der die meiste Strahlung I, einer
bestimmten Frequenz v kommt, wird die optische Tiefe 7, = 1 gesetzt. Ist die Absorption
klein, so ist es auch der Absorptionskoeffizient x,. Das bedeutet 7, = 1 wird erst in
einer geometrisch tieferen Schicht s erreicht. Hier ist die Temperatur noch sehr hoch
und infolgedessen auch die Abstrahlung. Daher kénnen wir auch eine hohe Intensitét
I, messen. Ist der Absorptionskoeffizient k, hingegen kleiner, so wird bereits in einer
kleinen geometrischen Tiefe s 7, = 1. Hier sind die Temperaturen und entsprechend
die Abstrahlung geringer. Die Astrophysiker sprechen hier auch von einer hohen, bzw.
geringen Opazitdt. Je kleiner x, ist, umso tiefer kann man in die inneren Schichten der
Sonne sehen. Diese einfache Uberlegung zeigt nochmals die Abhiingigkeit des solaren
Spektrums von der Frequenz, der Temperatur und dem Absorptionskoeffizienten auf.

L § I.4

1 .
i
i

Abbildung 2.3: Die beiden Diagramme stellen den Zusammenhang des Verlaufes des Absorp-
tionskoeffizienten und der Intensitédt dar. Dabei stellt der linke Peak einen gebunden-gebunden
Ubergang und der rechte Peak einen gebunden-freien Ubergang dar (Weigert and Wendker, 1989,
196).

Vor allem der Temperaturverlauf spielt bei der Bildung von atomaren Spektrallinien
eine wichtige Rolle. Die Temperatur nimmt in der Photosphére stetig ab. In diesem
Bereich werden die Absorptionslinien gebildet. Dabei entstehen die Linienkerne mit
geringerer Intensitdt in hoheren geometrischen Schichten. Die vom Linienzentrum weiter
entfernten Bereiche entstehen in geometrisch immer tieferen Schichten. Das Kontinuum
hat schliellich die gréfite Opaziét. In der Chromosphére steigt die Temperatur nach dem
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Erreichen eines Minimum radial nach auflen wieder an. In diesem Bereich hat das 7,
einer starken Spektrallinie bereits den Wert 1 angenommen. In diesem Fall erscheint die
Linie in Emission. Diese ist durch das Erscheinen eines Peaks im Linienkern zu erkennen.
FEinen solchen Linienverlauf weisen beispielsweise die einfach ionisierten Kalziumlinien
Call K und Call H auf. In Abb. 2.4/ ist die durch ein Modell berechnete Spektrallinie
Call dargestellt. Die beiden Diagramme sollen die, je nach Linie, unterschiedlichen
Empfindlichkeiten einer Spektrallinie gegeniiber der Temperatur- und Druckdnderung
veranschaulichen. Call zum Beispiel ist stark temperaturempfindlich, aber weniger
druckempfindlich (Weigert and Wendker, [1989, 192 ff.).
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Abbildung 2.4: Linkes Bild: Temperaturabhéngigkeit von Call; rechtes Bild: Druckabhéangigkeit
von Call. Der Druck P ist proportional zur Gravitationsbeschleunigung g. Daher kann P durch g
ersetzt werden (Weigert and Wendkerl, {1989, 197).

Aber wie genau wirkt sich die Temperatur und der Druck auf die Form der Spektrallinien
aus? Ein Intensitéatsprofil einer Absorptionslinie hat beispielsweise eine endliche Breite.
Jedes Atom hat durch die spontane Emission nur eine endliche Lebensdauer. Nach der
Heissenberg’schen Unschérferelation fithrt dies zu einer Verschmierung der Energieniveaus.
Daraus ergibt sich die natiirliche Linienverbreiterung. Der Beitrag zur Linienverbreiterung
wird auch als Strahlungsddmfpung bezeichnet. Das dadurch entstehende Linienprofil &,

ist eine typische Lorentz- oder auch Dampfungsverteilung mit einer Halbwertsbreite von
Ly

2r

Iy

2rAv)?2+T2/4°
Die natiirliche Linienverbreiterung ist auf der Sonne im Gegensatz zur Stofiverbreiterung
sehr gering. Werden die Atome wéhrend der Emission oder Absorption von benachbarten
Teilchen gestofien, verdndern sich die atomaren Niveaus um einen kleinen Betrag. Dies
flihrt zu einer Verkiirzung des ausgesandten Wellenzuges. Dieser Verbreiterungseffekt
steigt mit der Anzahl, also mit dem Druck, und wird deswegen auch als Druckverbrei-
terung bezeichnet. Das entstehende Linienprofil kann ebenfalls mit einem Lorentzprofil
beschrieben werden. Die dominierenden Beitrédge zur Linienverbreiterung sind St68e mit
neutralem Wasserstoff (Van-der-Waals-Verbreiterung), mit einer Ddmpfungskonstante I'y

L(Av) = (2.16)
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und St6Be mit Elektronen (Stark-Effekt), mit der Dadmpfungskonstante I's. Durch Faltung
der drei Lorentzprofile erhdlt man wieder ein Lorentzprofil mit der Dampfungskonstante
I'=T,,+ Ty +I'g, das alle drei Verbreiterungsmechanismen beriicksichtigt.

Zusétzlich kommt eine thermische oder Doppler-Verbreiterung dadurch zustande, dass
die absorbierenden Teilchen sich sowohl in positiver als auch negativer Richtung entlang
des Sichtwegs bewegen. Im LTE ist die zufillige Geschwindigkeit der Atome durch die
Maxwell-Verteilung gegeben.

1 —v2
w dv, = —— —= | dv,, 2.17
e = o (e 0
dabei ist vy, = /2kT/m 4 die wahrscheinlichste Geschwindigkeit bei der Temperatur T
mit der atomaren Masse m 4 und v, die Sichtliniengeschwindigkeit im Intervall (v, v+ dv’).
Die Dopplerbreite betragt:

Ay -
Avp = =2 Uth (2.18)
c
Das daraus resultierende Profil ist eine Gaussverteilung;:
1 —Av?
_ - 2.1

Es gibt noch weitere Verbreiterungsmechanismen, wie zum Beisiel die Verbreiterung auf
Grund von Mikroturbulenzen, die zum Gaussprofil beitragen. Da deren Beitrag gering
ist, wird im Folgenden nicht ndher darauf eingegangen. Die zwei wichtigsten Profile sind
die thermische und die Ddmpfungsverteilung. Um ein Absorptionslinienprofil zu erhalten,
muss folglich die Gaussverteilung mit der Lorentzverteilung gefaltet werden:

. T % exp(—(v — V/)Z/AVD)2
a ﬁAVD /—oo [27T(V’ — 1/0)]2 + I‘2/4 (220)

Mit folgenden Transformationen

II(v)

y=(v—)/Avp
a = F/4\/7>TAUD
v=(v—uw)/Avp

erhilt man: )
v)=———H 2.21
) = <= Hwo), (221)
mit der Voigt-Funktion:
o [ exp(~y2)dy
H = — —_— 2.22
(v,a) T /_oo (v —y)? + a? ( )

Die Voigt-Funktion beschreibt daher die Form einer atomaren Absorptionslinie. Sie wurde
erstmals von Voigt 1913 hergeleitet und kann nicht analytisch gelost werden (Rezaei,
2008, 14 ff.) (Mueller, 2001} 15 ff.).






Kapitel 3
Polarimetrie

In Sonnenflecken herrschen starke Magnetfelder. Die Gegenwart solcher Magnetfelder
flihrt zur Aufhebung der entarteten Energieniveaus in Atomen. Dieses Phdnomen wird
fir uns durch die Aufspaltung magnetisch-sensitiver Spektrallinien in drei oder sogar
mehrere Komponenten sichtbar. Mit Hilfe von Spektropolarimetrie kann die durch den
Zeemann-Effekt hervorgerufene Linienaufspaltung beobachtet werden.

3.1 Der Zeemann-Effekt

1886 entdeckte Pieter Zeemann, dass Spektrallinien in einem externen Magnetfeld auf-
spalten. Unter der Prisenz eines Magnetfeldes spalten die atomaren Energieniveaus in
Unterniveaus auf (Hyperfeinstruktur). Die energetischen Zustédnde der neuen Niveaus
héngen dabei vom Gesamtdrehimpuls des Atoms, der entlang des magnetischen Feldvek-
tors verlauft, ab. Die Aufspaltung der Energieniveaus ist fiir uns durch die Aufspaltung
der magnetisch-sensitiven Spektrallinien in drei eng nebeneinander liegende Spektrallinien
sichtbar. Die unverschobene Linie in der Mitte bezeichnet man als m — Komponente,
die beiden anderen als 0~ bzw. 0™ — Komponente. Um ein besseres Verstindnis fiir die
Aufspaltung der Linien in einem Magnetfeld zu erhalten, werden in diesem Abschnitt die
theoretischen Grundlagen des Zeemann-Effekts mit Hilfe der Quantenmechanik skizziert.
Die Hamiltonfunktion erster Ordnung eines Atoms in einem externen Magnetfeld ist

gegeben durch
e

H:H0+H1:H02 (L—I—QS) 'B, (31)

MeC

wobei Hy der Hamiltonoperator des Atoms ohne das externe Magnetfeld B, e die positive
Ladung eines Elektrons , m, die Masse eines Elektrons und c die Lichtgeschwindigkeit ist.
AuBlerdem ist L = P | 1; der Gesamtdrehimpuls und S = }°F | s; der Gesamtspin der
Elektronen (Rezaei, 2008, 16 ff.). Bei dieser Darstellung der Hamiltonfunktion wird davon
ausgegangen, dass die Magnetfeldstérke hinreichend klein ist, damit die Russell-Sunder-
Kopplung (LS-Kopplung) giiltig ist und der magnetische Moment des Kerns vernachléssigt
werden kann. Auflerdem sind bei schwachen Magnetfeldern die Wechselwirkungen zwischen
Atom und Magnetfeld so gering, dass zwar die Spin-Bahn-Kopplung gestort, aber nicht
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aufgebrochen wird. Diese Annahme ist fiir die auf der Sonne herrschenden Magnetfelder
mit B < 0,35 T erfillt.

Damit sind die Voraussetzungen fiir die Anwendung der Stérungstheorie erster Ordnung
erfiillt. Diese Theorie besagt, dass die (2J + 1)-fache Entartung der Energieniveaus
aufgehoben wird. Dabei ist J = S 4+ L der Gesamtdrehimpuls des Atoms. Wenn sich
beispielsweise ein Atom mit der Quantenzahl J = 3 in einem Magnetfeld befindet, so
spalten seine Energieniveaus in 7 Unterniveaus auf. Zeigt das Magnetfeld in z-Richtung
(B = B,), und wahlt man eine Quantisierungsachse z, so ist die Energie der aufgespalteten
Niveaus durch folgende Gleichung gegeben:

AEM7J:EJ+/,LOBQJM . (32)

Ej ist hierbei die Energie des entarteten Niveaus (ohne dufleres Feld) und somit der

Eigenwert von Hy. Auflerdem ist AM der Eigenwert von J,, wobei M = —J, —J +1...J
ist. po ist das Bohrsche Magneton mit py = 59— und B die Magnetfeldstirke in z-

2mec

Richtung (B = B,). Dartiber hinaus ist g; der sogenannte Landéfaktor, der im Falle der
LS-Kopplung durch folgenden Gleichung gegeben ist:

LITADSS +1) - L(L+1)
2J(J +1) '

gs=1 (3.3)

Bei Ubergingen zwischen Niveaus, die denselben g;-Faktor haben, z.B. g; = 1, spricht
man von dem normalen Zeemann-Effekt. In diesem Fall, unter der Beriicksichtigung
der Auswahlregeln fiir die Drehimpulserhaltung, spaltet die Spektrallinie nur in drei
Komponenten mit der Frequenz vy und vy £+ pp auf. Der unverschobene Anteil AM = 0
ist linear polarisiert(r). Die o"-Komponente AM = 1 ist ins Blaue verschoben und
rechts polarisiert, wohingegen die o~ -Komponente (AM = —1) links polarisiert und ins
Rote verschoben ist. Diese drei Komponenten werden als Lorentz-Triplett bezeichnet. In
Blickrichtung parallel zum Magnetfeld sind nur die beiden o und o~ - Komponenten zu
sehen (longitudinaler Zeemann-Effekt). Blickt der Beobachter senkrecht zu den Magnet-
feldlinien, so kann er alle drei Komponenten beobachten (transversaler Zeemann-Effekt).
Diese Regeln gelten fiir Absorptionslinien. Betrachtet man allerdings Linien in Emission,
ist der Drehsinn des polarisierten Lichts genau invertiert und ,,parallel und ,,senkrecht*
miissen beim transversalen bzw. longitudinalen Zeemann-Effekt vertauscht werden (Stix,
2004, 96 ff.).

In den meisten Féllen allerdings, so auch bei Call K und H, ist der gj-Faktor g # 1
und die Spektrallinien haben mehrere Komponenten (Multiplett). Dann spricht man
vom anormalen Zeemann-Effekt. In der Regel ist allerdings die natiirliche Breite der
Spektrallinien so grof}, dass die Aufspaltung nicht aufgeldst werden kann. In diesen Féllen
ist die Berechnung des Landéfaktors wesentlich komplizierter.
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3.2 Darstellung von polarisiertem Licht mit den
Stokes-Vektoren

Durch den Zeemann-Effekt wird Strahlung, die von Atomen emittiert wird, polarisiert.
Fiir eine vollstéandige und konsistente Beschreibung von polarisiertem Licht sind vier
Parameter notwendig. In der stellaren Astrophysik haben sich die von Georgy G. Stokes
1872 eingefiihrten Stokes-Parameter als Standarddarstellung etabliert. Dieser Formalis-
mus erwies sich als am niitzlichsten, da die von ihm verwendeten Parameter direkt mit
den physikalisch messbaren Gréfien verkniipfbar sind. Sie kénnen im Experiment durch
eine einfache spektroskopische Messung der Lichtintensitit nach dem Durchgang durch
unterschiedliche Polarisatoren ermittelt werden.

Der Ausgangspunkt jeder Beschreibung von Licht ist dessen Darstellung als elektroma-
gnetische Welle. Eine elektromagnetische Welle besteht aus einem sich induzierenden
elektrischen und magnetischen Feld, die senkrecht zueinander propagieren. Eine sol-
che Welle mit der Frequnenz v wird in der Physik meist durch ihr elektrisches Feld
E = (E,, E,) definiert, das senkrecht zur Ausbreitungsrichtung z steht:

E, = et (3.4)
E, = &et, (3.5)

wobei £, und ¢, die konstanten Amplituden in 2- bzw. y-Richtung und ¢, sowie J, die

jeweiligen Phasen sind. Anstelle von {&;,&,,d,,0,}, die den Polarisationszustand des
Lichtes vollstindig festlegen, konnen die durch eine Koordinatentransformation erhaltenen
Stokes-Parameter {I,Q, U, V'} verwendet werden:

I = (&+¢&) (3.6)
Q = (&-¢&) (3.7)
U = 2(&&ycos(dy — dy)) (3.8)
V= 2(&&ysin(d, — dy)). (3.9)

Die vier Stokes-Parameter werden in einem sogenannten Stokes-Vektor zusammengefasst
S = (1,Q,U, V). Im mathematischen Sinne ist diese Bezeichnung nicht ganz korrekt,
denn der Stokes-Vektor spannt keinen Vektorraum auf. Dennoch hat sich in der Physik
diese Bezeichnung etabliert. Die Darstellung (...) in (3.6)-(3.9) bezeichnet das zeitliche
Mittel. Hier wurde beriicksichtigt, dass natiirliches Licht aus vielen Wellenziigen besteht,
iiber die gemittelt wird. Fiir vollstdndig polarisiertes Licht gilt:

P=Q*+U*+ V2 (3.10)

Stokes-I entspricht der ganzen Intensitdt. Stokes-@) hingegen entspricht der Differenz
der Intensitéit des entlang der z- und y-Achse linear polarisierten Lichtes. Offensichtlich
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ist auch, dass Stokes-U und Stokes-V analoge Groflen sind, welche um 45° zueinander
verdreht sind. Stokes-V stellt die Intensititsdifferenz des links- und rechtszirkular
polarisierten Lichtanteils dar (siche Abb. 3.1)(Stix, 2004, 99 ff.). Diese Grofie wird im
Rahmen dieser Arbeit bei den einfach ionisierten Kalziumlinien Call K und H genau-
er untersucht. Daher wird im Folgenden nun nur noch das Stokes-V Profil ndher erldutert.

1 = $ + _—

_ $ I
Abbildung 3.1: Graphische Darstellung der vier Stokesparameter (Rezaei, 2008, 19).

Aus Kapitel [2 ist bekannt, dass Absorptionslinien eine endliche Breite der Form einer
Voigt-Funktion besitzen. Das Stokes-I-Profil einer atomaren Spektrallinie entspricht
folglich einem Voigtprofil. Dies ist der Fall, wenn sich die Atome in keinem Magnetfeld
befinden und somit nicht in ihre Zeemann-Komponenten aufspalten. Anschaulich kann
man sich die Entstehung eines Stokes-V Profils wie folgt vorstellen. Wie oben erldutert
besteht solch ein Profil aus der Differenz der Intensititen des o+ und o~ Anteils. Beide
Terme sind Intensitdten und durch ein Voigt-Profil darstellbar. Aus Abschnitt 3.1 ist
bekannt, dass diese Komponenten um 2vy + uB bzw. 2AAp zueinander verschoben
sind. Subtrahiert man nun die beiden Voigt-Profile voneinander ab, so erhilt man das
charakteristische Stokes-V-Profil (siehe Abb. 3.2):

V(A) = Vo(Ao — AAp) — Vo(Ao + AAp). (3.11)

Angenommen das Magnetfeld ist B = 0, so wére die Verschiebung zwischen den bei-
den Profilen gleich Null. Sie wiirden sich gegenseitig aufheben und das resultierende
Stokes-V-Profil wire Null. Je starker das Magnetfeld ist, umso weiter wandern die beiden
Voigtprofile auseinander. Folglich wéchst die Intensitit des Stokes Profils an und die
beiden Maxima laufen auseinander. Ist die Magnetfeldstirke so grof}, dass sich die beiden
Voigtprofile nicht mehr iiberlappen, so wandern beim weiteren Anstieg der Feldstérke
nur noch die Maxima des Stokesprofils auseinander. Die Amplitude der beiden Peaks
dndert sich aber nicht mehr.

Tatsédchlich ist die Entstehung der Stokes-I, @), U, V Profile um einiges komplizierter.
Hierzu muss die Strahlentransportgleichung fiir polarisiertes Licht in Anwesenheit von
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Abbildung 3.2: Stokes-V Profile der Eisenlinie Fe 630.25 nm, die durch das numerische Losen
der Strahlentransportgleichung fiir verschiedene Magnetfeldstarken B = 200 — 2300 Gauss (links)
und B = 100 — 1000 Gauss (rechts) ermittelt wurden (Rezaei, [2008] 24).

Magnetfeldern gelost werden. Dabei miissen Effekte wie der magneto-optische Effekt
beriicksichtigt werden. Zusétzlich kann man nicht mehr von einem thermodynamischen
Gleichgewicht ausgehen. Dies macht die Bestimmung der Stokes-Profile beliebig kom-
pliziert (Rezaei, 2008, 16 ff.). Die Strahlentransportgleichung muss durch numerische

Integration gelost werden. Dafiir ist der Einsatz von rechenstarken Computern unabding-
bar.






Kapitel 4

Die Spektrallinien Call K und Call H

Kalzium ist ein metallisches Element, das sehr selten auf der Sonne vorkommt. Das
Héaufigkeitsverhéltnis zwischen Wasserstoff, dem héufigsten Element der Sonne, und dem
Kalziumatom betragt 11000000 : 1 (Mattig, 2001, 81 ff.).

Kalzium hat eine Kernladungszahl von Z = 20 und eine Massenzahl von A = 40 und
gehort somit zur zweiten Hauptgruppe der Elemente. Das Termschema des einfach
ionisierten Kalziums mit den beiden Energieiibergéngen 393, 3 nm und 396, 8 nm ist in
Abbildung 4.1 dargestellt (Linsky and Avrett, 1970, 173). Hierbei handelt es sich um die
Linieniibergidnge der zwei starksten und breitesten Resonanzlinien im sichtbaren Bereich
des Sonnenspektrums Call K und Call H (siehe Abb. 4.2)). Sie wurden erstmals von
Joseph von Fraunhofer 1814 entdeckt und von ihm auch als H und K Linien benannt.

VIO

Kontinuum=0
-8.7 <+
-10.2 4+
Abbildung 4.1: Term-
schema von einfach ionisier-
tem Kalzium. Die rot einge-
zeichneten Uberginge sind
die von Call K (393, 3nm)
und H (396,8nm). Die
a5+ anderen Ubergéinge sind
' Spektrallinien aus dem
EleV) Infrarotbereich des Spek-

trums.

Die beiden Linien werden in einem grofien Bereich der Atmosphére, in der oberen
Photosphére und in der unteren Chromosphére gebildet. Daher sind die Linien im
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| oo CallH bei396.8 nm

CallK bei393.3 nm

Abbildung 4.2: Sichtbares Spektrum der Sonne mit seinen Frauenhoferlinien. Im violetten
Bereich befinden sich die beiden Kalziumlinein.

Zentrum sehr blickdicht. Der Ubergang vom optisch diinnen 7 < 1 in das optisch dickere
Medium 7 > 1 tritt bei den beiden Linien in einem hohen Bereich der Atmosphére auf.
Die optische Tiefe in den Linienkernen betréigt in der Photosphére ca. 107 und beim
Temperaturminimum, d.h. beim Ubergang von der Photosphiire in die Chromosphire,
10%. In den sehr dunklen Linienkernen der beiden Linien entstehen durch Emission in der
Chromosphiére helle Peaks. Dieses sogenannte ,,emission reversal“ kann wie folgt erklart
werden: Betrachtet man die Linienprofile der beiden Kalziumlinien vom Kontinuum aus,
so nimmt die Absorption zum Linienzentrum hin monoton zu. Dabei ist von den vielen
Absorptionslinien in den Fliigeln der beiden Linien abzusehen, die von anderen Atomen
wie beispielsweise Eisen herrithren. Daher kann man in immer héher werdende Schichten
der Atmosphére blicken. Solange wie die Temperatur mit der Héhe abnimmt, so lange
steigt die Absorption und die Linien werden dunkler, was die breiten Linienfliigel erklért.
In einem Bereich von 0,025 nm um den Linienkern herum wird die Absorption so grof3,
dass man in Schichten oberhalb des Temperaturminimums sehen kann. Obwohl die
Absorption immer noch ansteigt, wird die Quellfunktion der beiden Linien mit steigender
Temperatur grofler. Daher kénnen wir im Linienkern der beiden Kalziumlinien helle

Emissionen beobachten (Siehe Abb/4.4 und 4.5) 2004, 117 ).

Die Tatsache, dass die Kalziumlinien eine der wenigen Linien im sichtbaren Bereich des
solaren Spektrums sind, welche in einem sehr groien Bereich der Atmosphére gebildet
werden und von der Erde aus gut beobachtbar sind, macht sie zu einer der wichtigsten
Forschungsobjekte der Astrophysik. Mit den beiden Kalziumlinien C'alI kann die Struktur
und die physikalischen Verhéltnisse in der Chromosphére untersucht werden. Da man im
Bereich der Chromosphére allerdings kein thermodynamisches Gleichgewicht annehmen
kann (siehe Abb. 4.3), ist das Losen der Strahlentransportgleichung fiir diese beiden Linien
sehr schwer. Fiir die Untersuchung der beiden Kalziumlinien sind folglich aufwéndige und
komplizierte numerische Rechnungen notwendig. Dennoch ist es das Ziel der Astrophysiker,
mit Hilfe von Informationen aus der Form der zwei Kalziumlinien und ihren Emissionen im
Kernen den Aufheizungsprozess (chromospheric heating mechanism) in der Chromosphére
zu erforschen. Es gibt noch einige weitere Linien wie zum Beispiel die Magnesiumlinien
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MgIT hundk oder H «, die in der Chromosphére gebildet werden. Allerdings entstehen sie
nur oberhalb des Temperaturminimums und kénnen somit nicht so viele Informationen
iiber den Aufbau der Atmosphére liefern, wie die Kalziumlinien , 8 f.).
Aulerdem sind die Magnesiumlinien mit einer Wellenldnge von 280, 2 nm und 279, 6 nm
von der Erde aus nicht beobachtbar.
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Der wesentliche Unterschied zu anderen solaren Spektrallinien ist das helle Emissionsmerk-
mal in den Kernen der Kalziumlinien. Bereits 1892 bemerkte Hale erstmals Emissionen
in den Kernen von Call K und H (Hale and Ellerman, 1904 in magnetisch aktiven
Regionen. Allerdings begannen die quantitativen Messung der Kalziumlinien erst ab 1960
mit den Beobachtungen von [Smith| (1960)), Linsky| (1970), Engvold| (1967), Teplitskaya)
and Efendeva (1976). Sie erforschten unter anderem, dass im Zentrum der Sonnenscheibe
im Bereich um Sonnenflecken, den Plages (Siehe Abb.4.4 und 4.5) zwei Emissionspeaks
in den Kernen zu beobachten sind, das sogenannte ,double reversal“. In der Umbra
eines Sonnenflecks und am Sonnenrand erkennt man hingegen nur einen sehr hellen
Emissionpeak im Linienzentrum. Auf der ruhigen Sonne ist bis auf die Regionen zwi-
schen Supergranulationszellen in beiden Linien keine Emission festzustellen
169 ff.). Hale fiihrte fiir die unterschiedlichen Emissionsmerkmale folgende
Konventionen ein: Er bezeichnete die beiden Emissionslinien in den Kernen von Ca IT H
und K als Hy und K. Die Einkerbung zwischen den beiden Emissionen nannte er Hs
bzw. K3. Die Intensitadtsminimas neben der Emission wurden als H; und K7 bezeichnet.
Die beiden Emissionspeaks Ky (Hs), welche in Plages auftreten, sind asymmetrisch. In
der Regel ist der violette Emissionspeak immer stiarker als der rote, und die dunkle
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Einkerbung K3 (H3) zwischen den beiden Emissionspeaks ist etwas vom Linienzentrum
ins Rote verschoben. Allerdings kommt es in seltenen Féllen auch vor, dass die Emis-
sionspeaks gleich hell sind oder der rote Emissionpeak sogar etwas heller ist als der Blaue.
Mogliche Griinde fiir solch eine Asymmetrie konnten absinkendes, bzw. aufsteigendes
Material oder ein grofer Magnetfeldgradient entlang des Sichtwegs sein (Doppler-Effekt).
Es ist offensichtlich, dass die Emission in Call K und H mit der Position auf der Son-
nenoberfliche stark variiert. Dies beweist die starke Inhomogenitéit der Chromosphére.
Die eben genannten Beispiele deuten ebenfalls darauf hin, dass das solare Magnetfeld
eine grofle Rolle bei der Bildung der Emissionspeaks in den Kalziumlinien spielt.

1968 eindeckte Beckers und Tallant (Beckers and Tallant], |1969)) bei der Untersuchung von
chromosphérischen Oszillationen in Sonnenflecken umbrale Erhellungen (umbral flashs).
Dabei handelt es sich um kurzzeitige lokale Aufhellungen in den Kernen chromosphér-
ischer Linien, die in einer Sonnenfleckenumbra beobachtet werden. Die genaue Ursache
flir die periodischen Erhellungen der Linienkerne ist bis heute noch nicht verstanden.
Allerdings wurden die ,,umbral flashs* unter anderem durch Messungen von [Nagashima
et al. (2007) und [Turova et al.| (1983)) bestéatigt. Sie beobachteten in der Umbra verschie-
dener Sonnenflecken durchschnittlich alle 150 s lokale Erhellungen in den Kernen von
Call H und K.

Mattig und Kneer (Mattig and Kneer, [1978) untersuchten 1977 das Intensitédtsverhélnis
in den Kernen von Call K und H, um Informationen iiber die Blickdichte der Chromos-
phére zu erhalten. Das Verhéltnis der Emissionen von K und H wurden dariiber hinaus
von |Firstoval (1980) und [Yun and Beebe| (1982) bestimmt. Die uneinheitlichen Werte
innerhalb eines gleichen Sonnenflecks und zwischen verschieden Flecken beweist nochmals
die Inhomogenitét, sowohl innerhalb eines Fleckes als auch in der ganzen Chromosphére.
Da die beiden Kalziumlinien Call K und H stark thermisch empfindliche und druck-
unepfindliche Linien sind, wird das chromosphérische Aufheizen in Bereichen grofler
magnetischer Felder vermutlich verstirkt. Spektropolarimetrische Messungen bewiesen
auflerdem, dass sie stark magnetisch sensitiv sind.

In dieser Arbeit werden die auf das Kontinuum der ruhigen Sonne normierten Linien im
Sonnenfleck, sowie die magnetische Sensitivitdt genauer untersucht. In einem solchen
stark magnetischen Bereich der Sonne weisen die Linien im Kern helle Emissionen auf.
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Abbildung 4.4: Charakteristisches Linienprofil von Call K an drei verschiedenen Orten der Sonne.
Dabei wurde die Intensitit des Spektrums im Sonnenfleck an die Intensitdten der beiden anderen

Spektren angepasst und diese entsprechen daher nicht der tatsidchlich gemessenen Intensitét.
Aufgenommen am 16.07.2010 auf dem Schauninslandobservatorium.
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Abbildung 4.5: Charakteristisches Linienprofil von Call H an drei verschiedenen Orten der Sonne.
Dabei wurde die Intensitit des Spektrums im Sonnenfleck an die Intensitdten der beiden anderen

Spektren angepasst und diese entsprechen daher nicht der tatsédchlich gemessenen Intensitét.
Aufgenommen am 16.07.2010 auf dem Schauninslandobservatorium.






Kapitel 5

Spektroskopische Messungen der
Kalziumlinien Call K und H

Im Rahmen dieser Zulassungsarbeit wurden spektroskopische Aufnahmen der beiden
Resonanzlinien Call K und H in Sonnenflecken, welche anschlieffend auf des Kontinuum
der ruhigen Sonne normiert wurden, gemacht. Zusédtzliche Polarimeteraufnahmen der
beiden Linien dienten zur Untersuchung der magnetischen Sensitivitdt der Linien. Die
Messungen wurden mit dem Turmteleskop des Kiepenheuer-Instituts fiir Sonnenphysik
auf dem Schauinsland bei Freiburg durchgefiihrt.

5.1 Teleskop und Messinstrumente

Das Schauinslandobservatorium wurde 1943 unter der Leitung von Karl Otto Kiepenheuer
errichtet. Es steht in 1284 m Hohe auf dem Schauinsland bei Freiburg und befindet sich
auf dem Breitengrad 47,9°. Das Teleskop befindet sich in einem 8 m hohen Turm und ist
ein Refraktor mit einer Coelostaten-Anordnung. Das von der Sonne kommende und damit
nédherungsweise parallele Licht wird iiber die zwei Celostatenspiegel in das Turminnere
auf die 40 cm breite Teleskoplinse mit einer Brennweite von 13,5 m gelenkt. Am Fufl des
Turms befindet sich ein Umlenkspiegel, der das Licht in das Labor umlenkt. Dort trifft
die Sonnenstrahlung auf ein Zwischenabbildungssystem bestehend aus zwei Sammellinsen
und einem Spektrographenspalt. Die erste Sammellinse L; ist so positioniert, dass deren
Fokus mit dem Fokus der Teleskoplinse zusammenfallt. Damit wird erreicht, dass das Licht
zwischen den beiden Zwischenabbildungslinsen parallel verlduft.Durch die zweite Linse
Lo wird das Licht auf den 200 um breiten Eingangsspalt des Spektrographens fokussiert.
Im anschlieenden Spektrographen wird das Licht durch einen Kolliminator geleitet,
der so positioniert ist, dass das Gitter in dessen Fokus steht. Somit wird sichergestellt,
dass paralleles Licht auf das Gitter trifft. Das drehbar gelagerte Blazegitter zerlegt das
Licht in seine spektralen Bestandteile. Das gebeugte Licht wird leicht schrig zuriick
durch die Spektrographenlinse geleitet und dadurch auf den Spektrographenausgang
fokussiert. Er befindet sich kurz hinter dem Eingangsspalt. Dort wird das Licht iiber
einen Umlenkspiegel auf den CCD-Chip der Kamera gelenkt, welcher das Licht detektiert.
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Die Linse dient folglich nicht nur als Kolliminator, sondern auch als Okular fiir die
Scharfstellung des Kamerabilds. Sie ist iiber eine elektrische Fernbedienung, parallel zum
Strahlengang, verschiebbar. Die Kameraposition parallel zur optischen Achse ist per
Hand verstellbar und dient ebenfalls zur Fokussierung (siehe Abb. 5.2). Die Teleskoplinse
im Turm ist auch iiber eine elektrische Fernsteuerung nach oben bzw. unten verstellbar.
Die Brechung von Licht mit verschiedenen Wellenléingen ist unterschiedlich stark. Folg-
lich verschiebt sich, je nachdem in welchem Wellenléngenbereich beobachtet wird, der
Fokus der Linse um einige Zentimeter. Da der fest montierte Spalt im Brennpunkt der
Teleskoplinse stehen muss damit man ein scharfes Bild des Beobachtungsobjektes erhélt,
muss, je nachdem in welcher Wellenldnge gemessen wird, die Teleskoplinse parallel zum
Strahlengang verschoben werden. Das Teleskop sollte am Ende so justiert sein, dass die
Eintrittspupille (Fokus der Teleskoplinse auf der sonnenzugewandten Seite) scharf auf
das Gitter abgebildet wird (Beck, |2003)), (Arnold, 2009, 37 ff.).

Um Spektropolarimetrie betreiben zu koénnen, besteht die Méglichkeit, hinter dem Ein-
gangsspalt des Spektrographen ein Polarimeter einzubauen. Die genaue Funktionsweise
und dessen Aufbau werden in Abschnitt [5.1.1] genauer erklart. In der Teleskopanordnung
ist eine Nachfithrung eingebaut, welche durch Drehen der Spiegelachsen die Erdrotation
kompensiert. Somit erhélt man ein beinahe ortsfestes Bild des Beobachtungsobjektes.
Lediglich die Eigenrotation und das Aufsteigen bzw. Absinken der Sonne wahrend eines
Tagesverlaufs fithrt zu einer geringen Bewegung des Beobachtungsobjektes, in diesem
Fall des Sonnenflecks. Dies ist daran zu erkennen, dass der Sonnenfleck immer wieder
aus dem Kamerabild heraus wandert und erneut tiber die elektrische Fernsteuerung der
Coelostatenspiegel richtig positioniert werden muss.
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Abbildung 5.1: Bauplan des Schauinsland-Teleskops (Beck, 2003)).
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Abbildung 5.2: Strahlengang des Schauinslandteleskops.

5.1.1 Spektrograph

Im Teleskop auf dem Schauinsland ist ein Littrowspektrograph (Autokolliminations-
spektrograph) eingebaut (sieche Abb 5.3). Das Beugungsgitter kann vertikal {iber eine
elektrische Fernbedienung gedreht werden. Dies ermoglicht die Beobachtung aller Wellen-
langen im sichtbaren Bereich in mehreren Ordnungen. Das Autokolliminationsobjektiv
ist in seiner Position parallel zur optischen Achse verdnderbar. Die Linse dient zum einen
zur Kollimination des einfallenden Lichtes und zum anderen wirkt sie als Objektiv zur
Fokussierung des reflektierten Lichtes auf den Kamerachip. Bei dem Reflektionsgitter
handelt es sich um ein in der Astrophysik iibliches Blaze-Gitter, das sich durch eine
hohe Reflektivitdt und eine Vorzugsrichtung auszeichnet. Die auf das Gitter parallel
einfallenden Lichtwellen werden an den einzelnen Gitterfurchen gebeugt. Tritt ein Gang-
unterschied von einem ganzzahligen Vielfachen der Wellenlédnge auf, so kommt es zur
konstruktiven Interferenz. Bei einem Autokolliminationsspektrograph ist der Einfallswin-
kel des Lichtstrahls derselbe wie der Ausfallswinkel. Somit gilt fiir den Einfallswinkel ¢
und die Wellenlénge A folgender Zusammenhang:

2-d - sin(¢p) =m - A\ (5.1)

dabei ist d = 1582 - 1079 m der Abstand zwischen zwei Gitterfurchen (Beck, [2003).

Steht der Spektrograph folglich senkrecht zur optischen Achse und féllt das Sonnenlicht auf
das Gitter, so ist im Ausgangsspalt die nullte Ordnung zu betrachten. Diese ist durch einen
sehr hellen, weiflen und breiten Balken zu erkennen, da es sich um das Licht des ganzen
sichtbaren Sonnenspektrums handelt. Dreht man nun das Spektrographengitter um einige
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Grad im Uhrzeigersinn weiter, kann man das in seine einzelnen Wellenldngenbereiche
aufgespaltene Licht in erster Ordnung betrachten. Es ist zunéchst blau-violettes Licht zu
beobachten, das bei weiterem Drehen des Gitters ins Griine bis ins Rote iibergeht. Bei
noch grofleren Drehwinkeln kann das Spektrum in zweiter Ordnung betrachtet werden.
Hier tritt bereits das Problem auf, dass sich die Spektren der verschiedenen Ordnungen
auf Grund der hohen Dispersion iiberlappen. Um spektrales Licht aus hoheren Ordnungen
einer bestimmten Wellenldnge genauer untersuchen zu koénnen, miissen Schmalbandfilter
vor den Eintrittsspalt in den Strahlengang eingebaut werden. Diese filtern bereits vor dem
Eintritt in den Spektrographen das Licht mit den unerwiinschten Wellenldngen heraus
und lassen nur einen Bruchteil des Sonnenlichts in einem kleinen Wellenldngenbereich
hindurch. Dennoch ist es sinnvoll auch in héheren Ordnungen Messungen vorzunehmen.
Die Dispersion steigt mit der Ordnung. Daher liegen die einzelnen Spektrallinien in
héheren Ordnungen weiter auseinander. Das heifit, die Linien kénnen auf dem Detektor
besser aufgelost werden.

Abbildung 5.3: Spektrograhengitter des Schauninslandteleskops (Arnold, 2009, 62).

5.1.2 Polarimeter

Das Polarimeter kann zwischen Eingangsspalt und Spektrographen eingebaut werden. Mit
dem sehr einfach aufgebauten Polarimeter, welches sich auf dem Schauinsland befindet,
kann man lediglich das Stokes-V Profil einer magnetisch sensitiven Spektrallinie messen.
Das Polarimeter besteht aus einem A/4-Plattchen und zwei zueinander um 90° verdrehten
Calziten (siehe Abb. 5.4). Die Wirkung beider Bauteile beruht auf dem Prinzip der
Doppelbrechung in nichtisotropen Medien. Die Funktionsweise solch eines Polarimeters
soll im folgenden kurz erldutert werden.

Der links- und rechtspolarisierte Anteil des Lichts, das aus der Atmosphére in einem
Sonnenfleck stammt, kann durch das E-Feld E = E e, + Eye,, mathematisch beschrieben
werden. Sowohl das in einer senkrecht zur optischen Achse als auch das parallel zur
optischen Achse einfallende Licht trifft senkrecht auf das optisch einachsige Calzitplattchen
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Rad zum Drehen der Metallring zur Befestigund Sitz der Verzogerungsplatte
Verzdgerungsplatte des Polarimeters am Metallrohr

Tl -
A

Rad zum Drehen der Calcite Sitz der Calcite

Abbildung 5.4: Polarimeter des Schauinslandteleskops l 2009, 43).

mit der Dicke d. Das heifit, das A\/4-Pliattchen ist so geschliffen, dass seine optische
Achse senkrecht zur Ausbreitungsrichtung des Lichts steht. Dadurch erfahren die beiden
Teilstrahlen keine ortliche Aufspaltung, es ergibt sich jedoch eine Phasenverschiebung
® zwischen dem ordentlichem Strahl (Anteil von E, der senkrecht zur optischen Achse
steht) und dem auBerordentlichen Strahl (Anteil von E, der parallel zur optischen Achse
steht). Dies kann mathematisch wie folgt dargestellt werden:

E. = E,e?? (5.2)
E, = E, "2

Bei einem A/4-Plattchen ist die Dicke d des Kristalls gerade so gewahlt, dass sich eine
Phasenverschiebung von ® = 90° bzw. eine Wellenliangendifferenz von \/4 zwischen den
Teilstrahlen ergibt. Tatsédchlich wird in diesem Fall eine superchromatische Verzégerungs-
platte verwendet, die fiir einen ganzen Wellenléngenbereich dieselbe Phasenverschiebung
bewirkt. Anschaulich gesehen wird durch das A/4-Pliattchen zirkulares zu linearem Licht
und linear polarisiertes zu zirkularem Licht umgewandelt (siche Abb. 5.5). Da man
mit einem Spektrographen allerdings nur linear polarisiertes Licht messen kann, muss
das zirkulare Licht, welches untersucht werden soll, durch das A/4-Plattchen in lineares
Licht umgewandelt werden. Féllt folglich Sonnenlicht auf einen Polarisator, dann wird es
zundchst durch das A/4-Plattchen geleitet. Dieses verursacht wie oben beschrieben eine
Phasenverschiebung. Es lasst allerdings nur das Licht Fj in Richtung seiner um © gegen
die x-Achse geneigte Durchlassrichtung passieren.

Ej = E,cos0+ E,sin® (5.4)
= E.e®?cosO + Eye_icr’/2 sin ©.
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Das Polarimeter, welches um den Winkel © zum Koordinatensystem (e,, e,) verdreht ist,
definiert somit ein Koordinatensystem (e, e ).

Die Intensitdt des transmittierten Lichts ist nach einigen Umformungen von Gleichung
5.5/ und der Anwendung von einigen trigonometrischen Theoremen wie folgt gegeben
(Trujillo-Bueno et al., 2002, 100 ff.):

1
INT(©,®) = |E|* = 5|1+ @cos20 + Ucos ©sin20 + Vsin $sin 20 | (5.6)

Die Aufgabe des eigentlichen Polarimeters {ibernehmen zwei hintereinander geschaltete
Calzite. Sie verursachen eine 6rtliche Trennung des links- und rechtszirkularen Lichtan-
teils, sodass am Ende die Kameraaufnahme aus zwei Teilbildern besteht. Nun ist der erste
Kristall aber so geschliffen, dass die optische Achse nicht senkrecht zur Ausbreitungsrich-
tung des Lichts steht, da sonst die Aufspaltung des Lichtes unmdoglich wére. Fallt nun das
Licht senkrecht auf die Oberflache des Kristalls, so kommt es wieder zu einer Aufspaltung
in zueinander senkrechte Komponenten. Der ordentliche Strahl (linear polarisierter Licht-
anteil senkrecht zur Einfallsebene) wird nicht gebrochen. Der auerordentliche Strahl
(linear polarisierter Lichtanteil parallel zur Einfallsebene) wird hingegen gebrochen. Diese
beiden Komponenten entsprechen den Komponenten des Koordinatensystems (eH ,e1).
Der Winkel zwischen der ersten Kristallachse und dem \/4-Pléttchen entspricht dem
Winkel ®. Das bedeutet, dass das A/4-Plattchen so gedreht werden muss, dass der Winkel
zwischen seiner optischen Achse und dem Einfallswinkel des ersten Kristalls genau 45°
betragt. Dann entspricht der ordentliche Strahl im ersten Calcit der Messung & = 90°,
© = —45° und der ausserordentliche Strahl der Messung ® = 90°,0 = +45°. Werden
diese Werte in Gleichung 5.6| eingesetzt, erhilt man:

INT(£45°, 90°) — %(I + V). (5.7)

Dabei handelt es sich um die Intensitdten der beiden Teilbilder. Folglich kann man nun
Stokes-V durch Subtraktion der beiden Teilbilder erhalten:

V = INT(45°,90°) — INT(—45°,90°). (5.8)

Um die Wellenléngendifferenz des ordentlichen und des auflerordentlichen Strahls wieder
auszugleichen, die sich ergibt, da sie unterschiedlich lange Wege im Kristall zuriicklegen,
wird hinter den ersten Kristall ein baugleicher Kristall gleicher Lénge dahinter geschaltet.
Dieser ist allerdings um 90° zum anderen Kristall verdreht, sodass die optischen Achsen
der beiden Kristalle senkrecht aufeinander stehen. Dadurch wird erreicht, dass der
ordentliche und auBerordentlich Strahl beim Ubergang in den zweiten Kristall ihre
Rollen vertauschen (siehe Abb.5.6). Beim Verlassen der optischen Anordnung sollten die
Strahlen somit wieder phasengleich, aber lokal voneinander getrennt sein. Durch diese
Polarimeteranordnung ist eine zeitgleiche Messung von I + V und I — V moglich. Diese
ist auch noétig, da es auf Grund des zeitabhédngigen Seeing und der Sonnenrotation die
Subtraktion der beiden Teilbilder sonst verfialscht wére.

Die Einstellung des Winkels zwischen \/4-Plattchen und Calzit wurde experimentell mit



Teleskop und Messinstrumente 37

Hilfe der stark magnetisch sensitiven Eisenlinie 630, 1508 nm in der fiinften Ordnung
vorgenommen. Bei dieser Linie ist, im Gegensatz zu den Kalziumlinien, die Linienaufspal-
tung im Sonnenfleck sehr gut zu erkennen. Die Verbreiterung der Eisenlinie nach links im
oberen Bild bzw. die nach rechts im unteren Bild wurde maximiert. Folglich erhélt man im
oberen Teilbild 7 + V und im unteren Teilbild I — V. Mit diesen Polarimetereinstellungen
wurden anschlieflend die spektropolarimetrischen Messungen der Call K und H Linien in
erster Ordnung im Sonnenfleck vorgenommen (Trujillo-Bueno et al., 2002, 303 ff.).

optische Achse i

""fII — Plattchen

Abbildung 5.5: Funktionsweise des A/4-Plittchens im Polarimeter.

optische Achse

optische Achse des zweiten
Kristalls

Lichtstrahl

Abbildung 5.6: Funktionsweise der zwei Calcite im Polarimeter.
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5.2 Messungen

Es wurden sowohl spektrographische als auch spektro-polarimetrische Aufnahmen der
Call K und H Linien vorgenommen. Die beiden Linien befinden sich mit (393.3 nm und
396.8nm) im violetten Bereich des sichtbaren Sonnenspektrums nahe dem ultravioletten
Bereich. Um einen moglichst grofen Wellenldngenbereich in einem Bild aufnehmen zu
kénnen, wurde aufgrund der geringen Dispersion ausschliellich in der ersten Ordnung
gemessen. Eines der Hauptziele der Messungen war es, das Spektrum von Call K und H im
Sonnenfleck aufzunehmen und dieses anschliefend auf das Kontinuum der ruhigen Sonne
zu normieren. Da es sich bei Call K und H um zwei sehr starke und breite Linien handelt,
war es nicht moglich, eine Aufnahme der jeweiligen Linien mit Kontinuum vorzunehmen.
Um spater die Messdaten korrekt normieren zu kénnen, musste ein ganzer Bereich des
Spektrums von ca. 321 nm bis 399 nm aufgenommen werden. Dafiir benotigte man ca. 12
Bilder, die durch schrittweises Drehen des Spektrographengitters erzielt wurden. Die Ein-
zelbilder wurden in der anschlieenden Auswertung zu einem Spektrum zusammengesetzt.

Bevor die eigentlichen Messungen mit dem Teleskop vorgenommen werden konnten, war
zunéchst eine Justierung der einzelnen optischen Elemente des Teleskops notwendig. Die
Teleskoplinse musste so positioniert werden, dass man in einem Wellenlangenbereich um
393, 3nm ein scharfes Kamerabild erhélt. Fiir das Auffinden der richtigen Einstellung
kann man sich den Sonnenrand zur Hilfe nehmen. Die Linsenposition, bei der der
Sonnenrand auf dem Kamerabild am schérfsten erschien, betrug hierbei 26,5 cm. Die
Verschiebung der Teleskoplinse hat zur Folge, dass das Sonnenbild auf dem Eingangsspalt
des Spektrographen unscharf zu sehen war. Dort, im Bereich vor dem Spektrographen,
betrachtet man Licht aller Wellenlangen. Das Licht im Bereich 393, 3 nm, wird weniger
stark gebrochen und hat somit eine lingere Brennweite als das weile Licht (chromatische
Aberration). Folglich befindet sich der Fokus des weilen Lichtes nun einige Zentimeter
vor dem Eingangsspalt.

Quer iiber den 200 um breiten Spalt wurde ein Haar gespannt. Dieses diente zur
Scharfstellung des Kamerabilds. Die Fokussierung wurde durch die Verschiebung der
Autokolliminationslinse entlang der optischen Achse vorgenommen. Zusétzlich war
es moglich, die Kameraposition parallel zur optischen Achse zu variieren. Uber eine
elektrische Fernsteuerung wurde, durch drehen des zweiten Celostatenspiegel, der
Sonnenfleck auf dem Spalt richtig positioniert. Die beiden Linien Call K und H waren
bei der Gittereinstellung von ca. 7° zu finden. Bei den Messungen musste darauf geachtet
werden, dass das Haar exakt parallel zur Bildkante stand. Dies gewahrleistet bei der
Auswertung einen sauberen Schnitt durch das Linienprofil. Eigentlich sollte auch darauf
geachtet werden, dass die Spektrallinien ebenfalls exakt parallel zum Bildrand stehen
und somit senkrecht zum Haar. Dies war leider, trotz mehrmaliger Justierung des
Spektrograpenspaltes nicht moglich. Diese kleine Ungenauigkeit wurde allerdings in den
Auswertungen beriicksichtigt und fithrte somit zu keiner Verschlechterung der Messdaten.
Um bei der Datenreduktion aus den Kamerabildern die Vignettierug und dunkle Schat-
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ten, die von Dreckpartikel und Staub auf dem Kamerachip und den Linsen herriihren,
eliminieren zu koénnen, sind zusétzliche Flatfieldaufnahmen notwendig. Dazu wurden
fiir jedes aufgenommene Bild im Sonnenfleck bei der gleichen Beleuchtungszeit und
Spektrographeneinstellung je 10 Bilder an fiinf verschiedenen Orten auf der ruhigen
Sonne aufgezeichnet. Zusétzlich wurde ein Dunkelstrombild bei geschlossenem Spalt
und somit abgedunkeltem Kamerachip aufgenommen, um bei der spiteren Reduktion
der Messdaten den Dunkelstrom von den Messdaten subtrahieren zu kénnen. Dariiber
hinaus sind einige zusédtliche Aufnahmen der beiden Kalziumlinien Call K und H am
Sonnenrand erforderlich, um bei der folgenden Auswertung den Fehler durch Streulicht
beriicksichtigen zu kénnen.

Um bei der spateren Auswertung sicher gehen zu kénnen, Aufnahmen der tiefsten Umbra
des Sonnenflecks zu haben, wurden zusétzlich sogenannte , Fleckenscans® aufgenommen.
Fiir diese Messungen konnte man sich die vom Teleskop nicht kompensierte Eigenrotation
der Sonne zu nutzen machen. Die Sonne hat eine mittlere, siderische Rotationsdauer
von ca. 26,54 Tagen. Somit bewegt sich der Sonnenfleck mit einer Geschwindigkeit von
ca. v = 2,76 - 10”3 arcsec/s iiber den Spalt. Daher konnte man in einem Zeitraum von
circa einer Stunde den Fleck in Ost-West Richtung tiber den Spalt hinweg laufen lassen.
Dabei wurden die Kamerasoftwareeinstellungen so gewéhlt, dass die Kamera alle 15s
ein Bild aufnahm. In der anschlieenden Auswertung (siehe Kapitel |6) konnten nun
die Einzelbilder zu einem Bild, das den ganzen Sonnenfleck darstellt, zusammengesetzt
werden. Hieraus wurde nun das Bild mit der tieftsten Umbra ausgewéhlt. Fiir diese
Messungen war fiir mindestens eine Stunde ein wolkenloser Himmel notwendig. Waren
diese Bedingungen gegeben, so konnten , Fleckenscans®* mit der Wellenldnge von Call K
und H vorgenommen werden. Im Anschluss erfolgte fiir diese Messungen die zusétzliche
Aufnahme von ebenfalls jeweils 10 Flatfieldbildern an fiinf verschiedenen Orten der.

Fiir die Polarimetermessungen wurde zunéchst, wie in Abschnitt |5.1.2| beschrieben,
das Polarimeter justiert und im Anschluss Messungen fiir beide Linien Call K und
H vorgenommen. Dabei war darauf zu achten, dass in beiden Teilbildern das iiber
den Spalt gespannte Haar zu erkennen war. Dies war fiir die korrekte Auswertung der
Daten wichtig (siche Kapitel 6). Um ausreichend helle Bilder zu erhalten, mussten
Aufnahmen mit relativ hohen Beleuchtungszeiten gemacht werden. Dies fiihrte aufgrund
der zeitabhidngigen Richtungscintillation teilweise zu unscharfen Bildern. Wie bei allen
anderen Messungen auch wurden hier ebenfalls Flatfielddaten aufgenommen.

Insgesamt konnte im Rahmen dieser Zulassungsarbeit wihrend des Sommers 2010 Daten-
sétze von sechs verschiedenen Sonnenflecken an zehn Tagen aufgenommen werden. Die
ausgewerteten Daten sind in Kapitel 7| einzusehen. Wéahrend der Messreihe wurden alle
Teleskopeinstellungen 5.1 beibehalten. Lediglich die Beleuchtungszeiten wurden je nach
Tageszeit und Wetter der Situation entsprechend variiert.
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Tabelle 5.1: relevante Teleskop- und Spektrographendaten

Brennweite der Teleskoplinse 13,5m
Aperatur der Teleskoplinse 0,45m
Brennweite der Spektrographenlinse 8m
optisches Auflésungsvermogen 1,20475 - 107
Spaltbreite 0,2mm
Gitterkonstante 1,5817 - 10~ °m
Position Teleskoplinse 26,5 cm
Position Spektrographenlinse 31 —32cm
Position Kamera 83 cm
Kamerafokus 2,677 cm
Winkeleinstellung des Gitters o =T7°100 ¢y =T7°20
Kamerachip 15,6 x 15,3 mm
Dispersion 1,9623 A/mm
rdumliches Auflésungsvermogen 13 arcsec/mm




Kapitel 6
Kalibration und Auswertung der Messdaten

Die Messdaten wurden mit der in der Astrophysik verbreiteten Analysesoftware Interactive
Data Language (IDL) bearbeitet. In diesem Kapitel werden die einzelnen Schritte der
Reduktion und Kalibration der Rohdaten beschrieben. Im Anhang befinden sich die
selbst geschriebenen IDL Quellcodes der Auswertungsroutinen, welche wiederum die im
folgenden beschriebenen Schritte durchfiihren.

6.1 Auswertung der Kalziumspektren auf der ruhigen Sonne
und in der Umbra

Ziel dieser Auswertung war es, das in der Umbra eines Sonnenflecks gemessene Spektrum
der beiden Kalziumlinien K und H (siehe Abb.6.1) auf das Kontinuum der ruhigen Sonne
zu normieren. Dazu waren mehrere Arbeitsschritte notig, die im Folgenden néher erldutert
werden.

6.1.1 Flatfielden der Rohdaten

Bevor die Daten normiert werden konnten, war zunéchst eine Kalibration der Rohdaten
erforderlich. Diese beinhaltet zum einen eine pixelweise Korrektur des Dunkelstroms
und zum anderen eine Korrektur der, nicht vom Beobachtungsobjekt herriithrenden,
Intensitétsvariationen.

Auf der Oberfliche des Kamerachips und der Linse des Teleskops befinden sich Staub
und kleine Dreckpartikel. Diese sind auf den Kamerabildern als dunkle Schatten zu sehen
und unerwiinscht, da sie die eigentliche Messung verfialschen. Ein weiterer Schmutzeffekt
sind Staubteilchen im Spalt, welche dunkle horizontal verlaufende Streifen in den Bildern
verursachen. Zusétzlich kann das Bild, zum Beispiel aufgrund einer leicht schief stehenden
Linse oder nicht perfekt parallel zueinander verlaufenden Spaltbegrenzungen (d.h die
Spaltoffnung ist keilférmig), ungleichméaBig ausgeleuchtet sein. Diese Intensitatsvariatio-
nen und Schmutzeffekte kénnen durch ein sogenanntes Flatfield korrigiert werden.

41
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Abbildung 6.1: Kameraaufnahme der Spektrallinien Call K (links) und H (rechts). Im unteren
Bildbereich als dunkler, horizontaler Streifen der Sonnenfleck zu erkennen. Die Emission ist durch
die hellen Bereiche im jeweiligen Linienkern zu erkennen. Die Bilder wurden am 16.10.2010 auf
dem Schauinslandobservatorium aufgenommen.

Dabei erstellt man mit Hilfe der aufgenommenen Flatfielddaten F; ;) eine Art ,Dreckscha-
blone*, das sogenannte Gain-Bild G; ;). Dieses Bild enthélt lediglich die unerwiinschten
Intenstitétsvariationen und Schmutzeffekte, die das eigentliche Linienprofil verfalschen.
Das Rohdaten-Bild CN’(M) wird nach dem Abzug des Dunkelstroms Dy; ;) durch das
Gain-Bild G; j) geteilt und dadurch geséubert (geflatfieldet)( sieche Abb. 6.2):

Cig) — D)

(6.1)
Gig)

Clig) =
Es ist wichtig, dass die Bilder fiir das Flatfield im gleichen Wellenldngenbereich wie die zu
siubernden Rohdaten aufgenommen werden, da die Pixel der CCD Kamera bei verschie-
dene Wellenldngen unterschiedlich empfindlich sind. Dies fiihrt in Dispersionsrichtung
zu wellenartigen Helligkeitsunterschieden, die durch ein Flatfield, das bei einer anderen
Wellenlénge aufgenommen wurde, nicht korrigiert werden kénnen.
Um das Gain-Bild G; j) zu erstellen, wurde tiber insgesamt 50 Bilder an fiinf verschiede-
nen Orten der ruhigen Sonne gemittelt und deren Dunkelstrom subtrahiert. Es ist sinnvoll
iiber moglichst viele Bilder raumlich zu mitteln um eine geglattete Intensitatsverteilung
der Spektrallinien zu erhalten und beispielsweise eine starke Emission im Linienkern
ausgleichen zu kénnen. Da im Anschluss entlang der y—Achse integriert wird, ist es
wichtig, dass die Spektrallinien parallel zu dieser Achse verlaufen. Um dies gewéhrleisten
zu konnen, musste zunédchst eine Scherung der Bilder um 1° gegen den Uhrzeigersinn vor-
genommen werden. Anschlieflend wurde das Bild entlang der Dispersionsachse (z—Achse)
in gleich breite Streifen zerschnitten, die sich jeweils um die Hélfte iiberlappen. Eine
Integration iiber die Streifen entlang der y-Achse, fithrte zu einem gemittelten und somit
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gegldtteten Linienprofil. Im Anschluss wurde fiir jede x—Position eine lineare Interpo-
lation entlang der y—Achse der jeweiligen Streifen durchgefithrt. Das dadurch erhalte-
ne Bild beinhaltet somit nur spektrale Information. Dividiert man nun die anfdnglich
rdumlich gemittelten Rohdaten durch dieses wie oben beschrieben bearbeitete Bild, so
erhilt man das Gain-Bild, welches nur die kleinskaligen Staubpartikel und unerwiinschte
Intensitétsvariationen beinhaltet (siche Abb.6.2). Dieses wurde, wie oben beschrieben,
fiir die Sduberung der Messdaten verwendet.

Abbildung 6.2: Links: das ungesduberte Rohbild der Spektrallinien Ca H mit Sonnenfleck;
Mitte: Gain-Bild mit dem das Rohbild gesdubert wird ; Rechts: geflatfieldetes Bild. Aufnahmen
vom 16.10.2010.

Wie oben ebenso bereits erwahnt, wurde von jedem Bild eine Dunkelaufnahme abgezo-
gen. Die Pixel des Kamerachips sammeln nicht nur das Sonnenlicht, sondern auch den
sogenannten Dunkelstrom. Er riithrt von thermischen Bewegungen der Elektronen her
und fiihrt zu einem Bildrauschen. Diese Dunkelstromrate nimmt exponentiell mit der
Temperatur zu. Aus diesem Grund werden CCD Kameras auch mit einem Peltierelement
gekiihlt. Zusétzlich kann es zu Bildfehlern durch defekte Pixel kommen, die eine hohere
Rate an Dunkelstromelektronen produzieren. Sie sind im Dunkelstrombild als hell leuch-
tende Punkte (hot pixel) zu erkennen. Das Bildrauschen und die ,hotpixel* wurden durch
den Abzug der Dunkelaufnahme von den Messdaten korrigiert. Da die Dunkelstromrate
stark von der Beleuchtungszeit abhéngt, war es von Bedeutung, dass diese bei beiden
Bildern iibereinstimmten.

6.1.2 Zusammensetzen der einzelnen Bilder zu einem Spektrum

Call K und H sind sehr starke und breite Absorptionslinien. Daher war es nicht mog-
lich, trotz moglichst geringer Dispersion in der ersten Ordnung, das Linienprofil mit
Kontinuum auf einem Bild aufzunehmen. Infolgedessen war es notig, wie in Kapitel |5
beschrieben, mehrere Bilder des Spektrums aufzunehmen, die nach der Datenreduktion
zusammengesetzt werden mussten (siehe Abb. 6.3). Dafiir wurde zunéchst iiber einen
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ausgewahlten y-Bereich entlang der Spektrallinien gemittelt, um fiir jedes Einzelbild
ein geglittetes Linienprofil zu erhalten. Anschlieflend teilt das Programm die 1000 Pixel
langen Linienprofile entlang der z-Achse (Dispersionsrichtung) in zehn gleich breite
Streifen. Im Anschluss lduft ein Algorithmus ab, der alle zehn Streifen eines Bildes in
Dispersionsrichtung iiber das darauf folgende Bilde laufen ldsst. Dabei wird fiir jede
Position die Korrelation zwischen den beiden Streifen des linken und rechten Linienprofils
berechnet. Bei demjenigen Streifenpaar, bei welchem die Korrelation maximal ist, werden
die beiden Profile zusammengesetzt. Dabei wihlt man eine Uberlappung der Profile von
100 Pixel, was genau einer Streifenbreite entspricht. In diesem Uberlappungsbereich wird
iiber das rechte und linke Linienprofil gemittelt. Dieses Verfahren fithrt das Programm
so lange in einer Schleife fort, bis alle Einzelbilder zu einem Spektrum zusammengesetzt
sind. Es wurde jeweils ein Spektrum aus der ruhigen Sonne und eines im Sonnenfleck
zusammen gesetzt.

|

e 4L |

Abbildung 6.3: Einzelaufnahmen des Sonnenspektrums im Bereich 3920 — 3980 A. Diese wurden
im Anschluss in ihrem Uberlappungsbereich zu einem Spektrum zusammengesetzt. Aufnahmen
vom 16.10.2010.

Um zu iberpriifen, ob die Spektren korrekt zusammengesetzt sind, wurde das Spek-
trum aus dem FTS-Atlas des Kitt-Peak Observatoriums als Vergleich herangezogen.
Dieses Spektrum wurde zundchst mit einer Gausskurve, deren Halbwertsbreite dem
Auflésungsvermogen des Schauinslandspektrographens % = 0,026 % (siehe Abschnitt
6.3) entsprach, gefaltet. Dadurch erhielt man ein Vergleichsspektum mit der selben
Auflosung wie das zusammengesetzte Spektrum. Betrachtet man Abbildung [6.4, so ist zu
erkennen, dass das FTS-Spektrum dennoch ein besseres Auflésungsvermégen aufweist.
Dies ist unter anderem an den Absorptionslinien zu erkennen, welche in einen tieferen
Intensitétsbereich hineinragen.
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Spektrum m\t Call K und H
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Abbildung 6.4: Vergleich des gefalteten FTS-Spektrums (schwarz) mit dem Spektrum des
Schauinslandteleskops (rot). Aufnahme vom 10.08.2010.

6.1.3 Normierung

Betrachtet man das zusammengesetzte Spektrum der ruhigen Sonne in Abbildung 6.5, so
ist eindeutig ein starker Intensitdtsabfall in Richtung kleinerer Wellenldngen zu erkennen.
Dies ist moglicherweise auf die Linsen des Teleskops zuriickzufiihren, welche bei dem
gemessenen Wellenldngenbereich am Rande des sichtbaren Bereichs des Lichts vermutlich
weniger durchléssig sind. Ein weiterer Grund fiir das Auftreten dieses unerwiinschten
Effekts konnten die nicht perfekt zueinander parallel verlaufenden Kanten der Spaltéffnung
sein: Die Spaltoffnung weitet sich nach unten auf und entspricht daher eher der Form
eines Keils. Aufgrund der wellenléingenabhingigen chromatischen Aberration wird das
Gitter bei unterschiedlichen Wellenldngen ungleich ausgeleuchtet. Dies konnte zu einem
Intensitatsverlust im Bereich kleinerer Wellenldngen gefithrt haben.

Der lineare Abfall des Spektrums in Richtung kleinerer Wellenldngen wurde durch das
Anpassen einer Geraden an die oberen Spitzen, das Kontinuum des Spektrums, korrigiert.
Im Anschluss daran erfolgte die Normierung auf den Wert 1 durch Division der gemessenen
Intensitat durch den entsprechenden Funktionswert der Normierungsgeraden (siehe Abb.
6.6). Das Spektrum aus der Sonnenfleckenumbra wurde ebenfalls durch diesen linearen
Fit geteilt und somit auf die ruhige Sonne normiert.
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Abbildung 6.5: Das Bild zeigt das unnormierte Spektrum mit der Normierungsgeraden. Auf-
nahmen vom 10.08.2010.
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Abbildung 6.6: Im Bild ist das Spektrum auf den Wert 1 normiert. Aufnahmen vom 10.08.2010.

6.1.4 Streulichtkorrektur

Die Intensitéatsverteilung der Messungen wird durch atmosphérisches und instrumentelles
Streulicht verféalscht. Das Sonnenlicht wird an Teilchen in der Erdatmosphére teilweise
gestreut. Dies darf allerdings nicht mit der Richtungsscintillation verwechselt werden.
AuBerdem kommt es beispielsweise durch kleine Kratzer oder Staubpartikel auf den Linsen
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des Teleskops zu Streueffekten. Daher entspricht die auf der Erde mit dem Teleskop
gemessene Intensitit nicht der wahren Intensitét der Sonnenstrahlung. Betrachtet man
einen Punkt @) auf der Sonnenoberfléiche mit einem radialen Abstand p von der Mitte
der Sonnenscheibe so kann die gemessene Intensitat I'(p) am Ort @ der Sonne wie folgt
beschrieben werden:

o) =10 =< 1)+ [ [ et@o(s)ar, (6.2)

dabei ist I(p) die ,wahre“ Intensitdt in Punkt @, € - I(p) der Anteil der Intensitit aus
dem Punkt @, der in dessen Umgebung gestreut wird und [ [ el(r)o(s)df der Anteil
der Intensitit, welcher von der gesamten Sonnenscheibe in den Punkt @ einstrahlt. Wobei
s der Abstand von Punkt @ und r der Abstand zum Sonnenmittelpunkt ist (David and
Elste, 1962, 12 ff.). Das Intensititsverhéltnis zwischen Sonnenfeck und ruhiger Sonne
steigt im sichtbaren Bereich des Spektrums mit kiirzerer Wellenldnge, wiahrend die Streu-
ung zunimmt. Daher ist eine Streulichtkorrektur sowohl der gemessenen Intensitdten im
Fleck als auch auf der ruhigen Sonne im Wellenldngenbereich der Kalziumlinien H und K
unabdingbar.

Fiir die Bestimmung dieses Streulichts wurden die Aufnahmen des Spektrums am Son-
nenrand herangezogen. Die Aufnahmen zeigen zu ca. 90 % den beinahe schwarzen inter-
planetaren Raum und zu 10 % den Sonnenrand (siehe Abb. |6.7). Durch diese Aufnahmen
wurde ein Profil entlang der y—Achse (Spalthohe) durch das Kontinuum herausgeschnit-
ten. Hierdurch erhielt man eine Streulichtverteilung. In Abbildung |6.7| ist deutlich der
”Offset” a der Streulichtverteilung zu erkennen, der sich moglichst weit auflerhalb des
Sonnenrandes (linker Bildrand) befindet. Dabei handelt es sich um das ,,wahre* Streulicht.
Der Verlauf der Streulichtverteilung zeigt, dass die Sonne keinen scharfen Rand aufweist.
Die Korona, Spikulen und Protuberanzen verursachen einen weichen Abfall der Intensitét
am Rand. Dabei handelt es sich allerdings nicht um Streulicht. Deswegen ist es wichtig,
den Wert a etwas weiter entfernt vom Sonnenrand zu bestimmen.

Nachdem die Streulichtfunktion auf den Wert 1 normiert wurde, konnte man den ,,Off-
setwert“, der a = 8,6 % betrug (dabei handelt es sich um einen gemittelten Wert tiber
ca. 20 Streulichtverteilungen), bestimmen. Bei dieser Ermittlung wurde die Mitte-Rand-
Variation nicht berticksichtigt, da der Wert a infolgedessen ca. um 40 % kleiner gewesen
wére. Dies hétte zu einer kleineren Korrektur und somit zu einer Unterschatzung des
Streulichts gefiihrt. Der konsante Wert a wurde im Anschluss von den normierten Spek-
tren auf der ruhigen Sonne und in der Fleckenumbra abgezogen. Fiir die Spektren auf
der ruhigen Sonne mussten damit keine weiteren Streulichtkorrekturen vorgenommen
werden.

Da die Intensitdt im Spektrum der Umbra viel geringer ist als auf der ruhigen Sonne,
wird an dieser Stelle kaum Intensitdt aus dem Fleck in die Umgebung gestreut. Dafiir
ist aber der Intensitétsanteil, welcher aus der Umgebung des Sonnenflecks in die dunkle
Umbra gestreut wird umso héher und muss durch einen zusétzlichen Abzug von Streulicht
korrigiert werden. Um dieses Streulicht zu bestimmen, setzt man, wie in Abschnitt 6.1.2
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Abbildung 6.7: Das linke Bild zeigt die Kameraaufnahme am oberen Sonnenrand. Das rechte
Bild zeigt einen Querschnitt entlang der y-Achse des linken Bilds. Dabei handelt es sich um
eine Streulichtfunktion, welche auf das Kontinuum normiert wurde. Der ,Offset* betragt hier ca.
a = 6 %. Aufnahmen vom 09.08.2010.

beschrieben, aus einzelnen Randaufnahmen ein Spektrum ca. 10 arcsec aulerhalb des
Sonnenrands zusammen (siehe Abb. 6.8)). Die Intensitét des Streuspektrums betrégt
ca. 9% der ruhigen Sonne. Dieses wurde im Anschluss vom Spektrum im Sonnenfleck
subtrahiert.
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Abbildung 6.8: Das Bild zeigt das Streulichtspektrum (rot) im Vergleich zum Spektrum auf der
ruhigen Sonne (schwarz). Die Intensitit des Streuspektrums betrigt ca. 9 % der ruhigen Sonne.
Aufnahme vom 10.08.2010.
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6.2 Auswertung der Fleckenscans

Uber einen Zeitraum von ca. einer Stunde, in der der Fleck iiber den Spektrographenspalt
wanderte, wurde alle 15 ein Bild aufgenommen. Diese so erhaltenen Einzelbilder konnten
anschlieffend zu einem Bild des Sonnenflecks zusammengesetzt werden, um daraus das
Bild mit der tieftsten Umbra zu ermitteln (siche Abb. 6.9). Nachdem jedes einzelne Bild
geflatfieldet und der Dunkelstrom abgezogen wurde, schneidet man aus jedem Bild entlang
der y—Achse einen 5 Pixel breiten Streifen im Bereich des Kontinuums heraus. Diese
Streifen wurden nun zu einem Fleckenbild zusammengesetzt. In einem weiteren Schritt
konnte man nun den Streifen mit der dunkelsten und somit tiefsten Umbra auswéhlen,
und das dazugehorige Spektrum fiir die weitere Auswertung verwenden.

Waren aufgrund der Wetterbedingungen keine Aufnahmen der Fleckenscans moglich, so

Abbildung 6.9: Zusammengesetzte Bilder eines Sonnenflecks. Das linke (rechte) Bild wurde bei
der Wellenldnge von Ca H (Ca K) aufgenommen. Aufnahme vom 10.08.2010.

wurden Einzelaufnahmen mit gut fokussierter Umbra fiir die Auswertung herangezogen.
Dabei konnte man sich folgendes Verfahren zur Hilfe nehmen: Um das Bild mit der
tiefsten Umbra aufzufinden, war die Betrachtung des Intensitatsprofils quer durch den
Sonnenfleck moglich. In Abbildung 6.10 ist deutlich das Intensitdtsminimum der Umbra
zu erkennen. Bei den beiden Plateaus rechts und links des Intensitdtsminimums handelt
es sich um die Penumbra des Sonnenflecks. Verglich man nun die Intensitdtsminima
unterschiedlicher Bilder eines Sonnenflecks, so konnte das Bild mit der tiefsten Umbra
(geringste Intensitit) ermittelt werden.

Aus den ausgewéhlten Bildern konnte nun ein gemitteltes Linienprofil auf der ruhigen Son-
ne und in der Fleckenumbra erstellt werden. Dieses wurde mit Hilfe des Kontinuumswerts,
der aus den zusammengesetzten Spektren abgeleitet ist, normiert. Im Anschluss erfolgte
die Berechnung des prozentualen Anteil des Spektrums der ruhigen Sonne hinsichtlich
des Spektrums in der Umbra und dessen graphische Darstellung (siehe Kapitel 7).
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Abbildung 6.10: Das linke Bild zeigt eine Aufnahme der Kalziumlinie K mit einem Sonnenfleck .
Der linke Graph zeigt das Intensitatsprofil quer durch den im linken Bild dargestellten Sonnenfleck.
Aufnahme vom 31.07.2010.

6.3 Skalierung der Messdaten

Fiir die Aufnahme der Messungen wurde die CCD-Kamera pco 2000 verwendet, deren
CCD-Chip eine Kantenlédnge von 15,6 x 15,3 mm besitzt. Die Kamera lieferte ein Kame-
rabild von 2048 x 2048 Pixel. Beobachtet wurde allerdings bei einer zweifach , gebinnten*
Einstellung (2 x 2). Folglich ergaben sich 1024 x 1024 Pixel grofie Aufnahmen. Diese
Bilder wurden bei der Auswertung auf eine Gréfie von 1000 x 1000 Pixel verkleinert. Dies
entspricht dann einer Chipgréfie von 15,2 x 14, 9 mm.

Mit einer linearen Dispersion von % =1,9623 %, die sich aus den Spektrographendaten
berechnen lasst, ergibt sich ein spektrales Auflésungvermogen von

dx A

— =0,026 —. 6.3

dx ’ pix (6:3)
Das rdumliche Aufldsungsvermogen ldsst sich iiber den Abbildungsmafistab 13 #==¢
bestimmen. Mit einer Kantenldnge von 14,9 mm ergibt sich ein rdumliches Auflésungs-
vermogen von:

d
dw _ 0,194 2EEC (6.4)
dy pix

Demzufolge entspricht die Bildkante entlang der Spalthohe einer Sonnenlénge von
140626 km.
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6.4 Auswertung der Polarimeteraufnahmen

Das Polarimeterbild besteht wie in Kapitel |5 beschrieben aus zwei Teilbildern, die durch
einen dunklen, horizontalen Balken voneinander getrennt sind (siehe Abb. 6.11). Das

Abbildung 6.11: Polarimeteraufnahme von Call K. Im obere Bildbereich ist (I + V) und im
unteren Bildbereich(I — V) zu sehen. Aufnahme vom 10.08.2010.

obere Bild stellt die Stokesvektoren 1/2 (I + V) = INT(45°,90°) dar und das untere Bild
die Stokesvektoren 1/2 (I — V) = INT(—45°,90°). Subtrahiert man die beiden Bilder
von einander, so erhélt man ausschliefllich den gewiinschten Intensitdtsanteil des Stokes-
vektors V = INT(45°,90°) — INT(—45°,90°). In Abbildung 6.11 ist zu erkennen, dass
die beiden Teilbilder in Dispersionsrichtung ein wenig zueinander verschoben sind. Diese
Verschiebung wurde korrigiert, indem man aus beiden Teilbildern ein Intensitatsprofil
ausgewédhlte. Nun wurde an die sich im Linienkern von Ca II befindende Eisenlinie eine
Gaussfunktion angepasst, um deren Position zu bestimmen. Mit Hilfe des Differenzwertes
der Positionen der Eisenlinien aus den beiden Intensitdtsprofilen kann man nun die beiden
Bilder exakt iibereinander legen und im Anschluss voneinander subtrahieren (siche Abb.
6.12).

Zuvor wurde jedoch ein Flatfield der Bildausschnitte und eine Subtraktion des passenden
Dunkelstrombilds vorgenommen (siehe Abschnitt|6.1.1). Aus dem erhaltenen Bild, welches
nun nur die Intensitdt des zirkularen Anteils des Lichtes beinhaltete, erstellt man nun im
Bereich der Sonnenfleckenumbra ein gemitteltes Stokes-V-Profil (siehe z.B. Abb. 7.35).
Um die Asymmetrie der Stokes-V-Profils untersuchen zu kénnen, wurde das géngige
Verfahren der Berechnung der relativen Flachenasymmetrie herangezogen. Zunéchst be-
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I+V

Abbildung 6.12: oberes Bild: Intensitatsverteilung (I 4+ V); mittlerers Bild: Intensitétsverteilung
(I —V); unteres Bild: Intensitétsverteilung V. Aufnahme vom 10.08.2010.

stimmte man eine Symmetrieachse aus dem Mittelwert des Minimums und des Maximums
des Profils. Um dA zu erhalten, wurde anschlieflend iiber das Stokes-V-Profil integriert:

_ Ao — Ay _ fcl: |Aldz — [ |Aldw
Aa+Ar o [V]Alde + [ |A|da

A (6.5)

Dabei wéahlt man die Schnittpunkte des Profils mit der Symmetrieachsen a,b,c als
Integralgrenzen (siche Abb. 6.13)).

0024

0.014

Abbildung 6.13:  Graphische
Darstellung der Fléchenasymmetrie
L eines Stokes-V-Profils. Da in diesem
Fall die blaue Flache grofler ist als

-0.014

-0.02

-0.03 1 - die Rote ergibt sich ein negativer
Wert fir A 2008)).
'D':'4 T T T T T
002  -002 00l 000 001 002 0032

AN nm]



Auswertung der Polarimeteraufnahmen 53

In einem lokalen thermodynamischen Gleichgewicht (LTE) ist das V-Profil streng
antisymmetrisch (§A = 0). Dies ist in einem Sonnenfleck nicht der Fall. Aufgrund von
Geschwindigkeitsgradienten, bedingst durch aufsteigendes und absteigendes Plasma
und durch Feldstédrkegradienten entlang der Sichtlinien ist eine positive bzw. negative
Flachenasymmetrie zu beobachten (Sigwarth, 2000} 11 ff.).

Die jeweiligen kalibrierten Daten sowie deren Analyse und Diskussion sind im Kapitel 7 zu
finden. Detailliertere Informationen zur Auswertung der Daten sind den IDL Quellcodes
im Anhang zu entnehmen.






Kapitel 7

Messergebnisse und deren Diskussion

7.1 Normierte Kalziumspektren

Im Folgenden werden nun die kalibrierten und normierten Spektren, welche in verschie-
denen Sonnenflecken aufgenommen wurden (siehe Abb. dargestellt. Die Daten sind
nach ihrem Aufnahmedatum sortiert. Das erste Bild (siehe z.B. Abb , stellt jeweils das
zusammengesetzte Spektrum in der Umbra und auf der ruhigen Sonne dar. Die folgenden
zwei Abbildungen ( z.B. Abb. und zeigen jeweils die Spektren von Call K und H,
welche aus den ,Fleckenscans,, gewonnen wurden.

In Tabelle [7.1 sind die Informationsdaten zu den Sonnenflecken und die individuell fiir
jedes Spektrum angepassten Messeinstellungen einzusehen. Dariiber hinaus werden in
der Tabelle sowohl die Intensitdten in der Umbra in Prozent der ruhigen Sonne (Spalte
9) und die Kontinuumsintensitit der ruhigen Sonne (Spalte 10) dargestellt.

Abbildung 7.1: Kontinuumsaufnahme der Sonne mit Sonnenflecken an den zehn Messtagen
(NASA (2)).

55
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7.1.1 Daten vom 12.07.2010

Spektrum mit Call K und H
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Abbildung 7.3: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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Abbildung 7.4: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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7.1.2 Daten vom 16.07.2010
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Abbildung 7.5: Spektrum der ruhigen
Sonne(schwarz) und Spektrum aus der Flecke-
numbra (rot). Die Intensitiat des Spektrums in
der Umbra, entspricht ca. 60 % der Intenitét
auf der ruhigen Sonne.

Abbildung 7.6: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.

Abbildung 7.7: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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7.1.3 Daten vom 21.07.2010

Spektrum mit Call K und H
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Abbildung 7.8: Spektrum der ruhigen
Sonne(schwarz) und Spektrum aus der Flecke-
numbra (rot). Die Intensitat des Spektrums in
der Umbra, entspricht ca. 45 % der Intenitét
auf der ruhigen Sonne.

Abbildung 7.9: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.

Abbildung 7.10: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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7.1.4 Daten vom 25.07.2010

Spektrum mit Call K und H
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Abbildung 7.11: Spektrum der ruhigen
\4 Sonne (schwarz) und Spektrum aus der Flecke-
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7.1.5 Daten vom 31.07.2010

Spektrum mit Call K und H
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7.1.6 Daten vom 09.08.2010

Spektrum mit Call K und H
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Abbildung 7.18: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
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Abbildung 7.19: Darstellung des Spektrums
1 von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
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7.1.7 Daten vom 10.08.2010

Spektrum mit Call K und H
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Abbildung 7.20: Spektrum der ruhigen Son-
ne (rot) und Spektrum aus der Fleckenumbra
(schwarz). Die Intensitdt des Spektrum in der
Umbra, entspricht ca. 18 % der Intenitit auf
der ruhigen Sonne.

Abbildung 7.21: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.

Abbildung 7.22: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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7.1.8 Daten vom 26.08.2010
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Abbildung 7.23: Spektrum der ruhigen
Sonne (schwarz) und Spektrum aus der Flecke-
numbra (rot). Die Intensitdt des Spektrum in
der Umbra, entspricht ca. 29 % der Intenitit
auf der ruhigen Sonne.

Abbildung 7.24: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.

Abbildung 7.25: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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7.1.9 Daten vom 20.09.2010
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Abbildung 7.28: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
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7.1.10 Daten vom 22.09.2010

Spektrum mit Call K und H
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Abbildung 7.29: Spektrum der ruhigen
Sonne (schwarz) und Spektrum aus der Flecke-
numbra (rot). Die Intensitéit des Spektrum in
der Umbra, entspricht ca. 9% der Intenitat auf
der ruhigen Sonne.

Abbildung 7.30: Darstellung des Spektrums
von Call K in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.

Abbildung 7.31: Darstellung des Spektrums
von Call H in der Umbra und auf der ruhigen
Sonne.
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Tabelle 7.1: In Spalte 2 — 5 sind Informationen iiber die jeweiligen Sonnenflecken aufgelistet
(Informationsquelle: NASA(2)). Aus den weiteren Spalten kénnen Informationen zu den Messdaten
und -ergebnissen entnommen werden (ZK=Ziiricher Klassifikation; BZ=Beleuchtungszeit).

Datum  Flecken- Position ZK Grofle Spektrum  BZ Kontinuums- Umbraint.
nr. [°] [1013m?] [ms]  int. [counts] [%]

12.07.10 1087 N19FE44 E 3,65 K&H 120 3720 45
K 120 3720 50

H 120 3720 42

16.07.10 1087 N19WO05 C 1,83 K&H 40 1609 60
K 40 1609 33

H 40 1609 36

21.07.10 1089 S24E58 D 4,57 K&H 50 7811 45
K 50 5000 63

H 50 5992 63

25.07.10 1089 S23E06 A 4,86 K&H 50 7646 43
K 50 7646 42

H 50 7646 42

31.07.10 1092 N15FE49 C 5,17 K&H 50 9922 23
K 50 14950 13

H 50 9922 18

09.08.10 1093 N11FE15 C 4,26 K&H 70 9877 15
K 70 9877 15

H 70 9877 15

10.09.10 1093 N10FEO2 H 4,57 K&H 80 8488 18
K 80 12180 18

H 80 12000 25

26.08.10 1101 N12FE16 H 2,74 K&H 50 11850 29
K 50 9995 26

H 50 11851 24

20.09.10 1108 S30FE36 F 12,8 K&H 80 9204 18
K 80 8300 20

H 80 8300 20

22.09.10 1108 S30F14 F 8,22 K&H 80 8487 9
K 80 12000 13

H 80 12200 11
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7.2 Analyse und Diskussion der Kalziumspektren

Die Kalziumspektren, welche in verschieden grofien Sonnenflecken aufgenommen wurden,
weisen unterschiedlich starke Intensitdten auf. Um eine genauere Untersuchung des
Zusammenhangs zwischen Fleckentyp und Intensitdt vornehmen zu kénnen, wurde
die relative Helligkeit in der Umbra bzw. der H(K)-Index (gemittelte Intensitét im
Bereich K3 4+ 0,05 A in der tieftsten Umbra) als Funktion der Fleckengrofie dargestellt.
In Abbildung [7.32, 7.33 und [7.34 ist ein ndherungsweise linearer Abfall der Intensitét
mit wachsender Fleckengrofle zu erkennen. Da die Magnetfeldstdrke mit der Grofle
eines Flecks anwéchst, kann man daraus folgende GesetzméBigkeit ableiten: Je grofler
der Fleck und je hoher die Magnetfeldstéirke ist, umso dunkler ist das Spektrum in
der Umbra. Die Abweichungen des linearen Verlaufs in Abbildung |7.32, [7.33 und [7.34
lassen sich durch verschiedene verfilschende Effekte erklaren, z. B.: Die Sonnenflecken
wurden an verschiedenen Orten auf der Sonnenscheibe beobachtet. Das heift, einige
Spektren wurden im Zentrum der Scheibe aufgenommen, andere wiederum am Sonnen-
rand. Folglich beobachtete man die Spektren in verschiedenen Héhen der Atmosphére
(Mitte-Rand-Variation). Dies fithrt zu unerwiinschten Helligkeitsunterschieden, die nicht
durch Sonnenflecken hervorgerufen wurden und daher das Ergebnis verfilschen.

In allen in der Umbra aufgenommen Spektren konnten in den Kernen von Call K und H
je ein heller Emissionspeak beobachtet werden. Um ein Maf fiir die Emissionsstréirke
zu erhalten wurde der Wert Eyy = Hs/H; bzw.Ex = K3/K; aus den Spektren mit der
tiefsten Umbra ermittelt (siehe Tabelle |7.2). Diese unterschiedlich hohen Werte zeigen,
dass die Emissionen unabhéngig von der Fleckengrofle unterschiedlich stark ausgeprigt
sind. Die unterschiedlich hellen Emissionen in den verschieden Flecken sind vermutlich
auf die Inhomogenitét (umbral flashes) der Umbra in der Chromosphére zurtickzufithren
(siehe Kapitel 4). Die Spektren, die auf der ruhigen Sonnen aufgenommen wurden,
weisen bis auf eine Ausnahme (Aufnahme vom 12.07.2010) keine Emissionen auf. Um
die Helligkeit der Emissionspeaks in Ca H und K miteinander zu vergleichen wurde
ihr Verhéltnis r = :Eg;; berechnet. Dabei ergab sich ein durchschnittlicher Wert von
1,362 (siehe Tabelle [7.2)). Dies bedeutet, dass der Emissionspeak im Kern von Call K
durchschnittlich heller ist als der von Call H. Dieses Verhéltnis ist vergleichbar mit
den Ergebnissen von Teplitskaya and Efendeval (1976) und [Yun and Beebe, (1982), die
einen Durchschnittswert 1,25+ 0,03 bzw. 1,26 + 0,03 ermittelten. Allerdings handelt es
sich bei diesen Werten um gemittelte Daten aus einem Sonnenfleck. Da die Aufnahmen
von K und H aus technischen Griinden mit den Beobachtungsinstrumenten auf dem
Schauinsland nicht gleichzeitig vorgenommen werden koénnen, ist es allerdings moglich,
dass die Ergebnisse aufgrund von zeitabhédngigen Inhomogenititen in der Chromosphére
von Sonnenflecken verfilscht sind.
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Abbildung 7.32: Intensitiat der Umbra, in Prozent der ruhigen Sonne, als Funktion der Flecken-
grofe.

Tabelle 7.2: Darstellung des H(K)-Indexes (gemittelte Intensitéit im Bereich K5 4 0,05 A in
der tiefsten Umbra), und der Emissionsstarke Ey = Hs/H; (Ex = K3/K7). Auierdem wird
das Verhéltnis r = :Egzg der Emissionspeaks von Call K (K3) und H (Hs) aus verschiedenen

Sonnenflecken aufgelistet.

Messdatum Ey = H3/H; H-Index FEx = K3/K; K-Index r =r(K3)/r(Hs)

12.07.2010 3,830 0,111 4,141 0,102 0,930
16.07.2010 2,577 0,105 2,111 0,084 0, 764
21.07.2010 2,486 0,213 3,132 0,261 1,400
25.07.2010 1,691 0,061 0,300 0,100 1,815
31.07.2010 1,763 0,049 1,478 0,059 1,145
09.08.2010 2,524 0,047 2,000 0,056 1,345
10.08.2010 2,065 0,073 2,477 0,085 1,345
26.08.2010 1,369 0,042 1,660 0,070 1,865
20.09.2010 1,919 0,040 1,680 0,056 1,412

22.09.2010 1,513 0,034 1,407 0,055 1,600
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Abbildung 7.33: H-Index als Funktion Abbildung 7.34: K-Index als Funktion
der Fleckengrofe. der Fleckengrofe.

7.3 Analyse und Diskussion der Stokes-1-Profile

Die Ausdehnung der Magnetfeldlinien in der Atmosphére steigt mit der der Hohe. Folglich
nimmt die Magnetfeldstiarke in der Chromosphére ab. Man vermutet daher, dass das
polarisierte Licht, welches aus der Chromosphére stammt, sehr schwach ist. Die durch-
schnittliche Intensitdt im Linienkern der Kalziumlinien K und H in einem Sonnenfleck
betragt ca. 10 —20% (siehe 7.1.1 bis|7.1.10). Eine Daumenregel besagt, dass die Intensitét
eines Stokes-V-Profils einer Spektrallinie ca. 10% der Kontinuumsintensitit betragt.
Daraus lasst sich folgern, dass die Intensitéiten eines Stokesprofils der Emissionslinien
H und K nur ca. 1% der Kontinuumsintensitat betriagt. Diese Tatsache erschwert die
polarimetrischen Messungen der beiden Kalziumlinien, da die zu messenden Intensitéts-
werte am Rand des messbaren Signals liegen und meist von Streulicht iiberlagert werden.
Dennoch war es moglich mit Hilfe des Polarimeters auf dem Schauinslandobservatorium
polarimetrische Messungen in den Kalziumlinien vorzunehmen. In den Abbildungen [7.35
und [7.36 ist ein deutliches Stokes-V-Profil der beiden Emissionslinien Ca K und H zu
erkennen. Der starke Offset (Abweichung des zero-crossings vom Nulldurchgang), der in
beiden Aufnahmen zu beobachten ist (siehe Tab. 7.4), zeigt allerdings, dass die Messdaten
durch Streulicht stark verunreinigt sind. Dies kann sowohl von den Messinstrumenten als
auch von der Erdatmosphére herriithren. Fiir eine exaktere Analyse und eine Korrektur
des Streulichtes bedarf es weiterer Messungen.

Die Intensitatserhohung neben dem blauen Peak und die Intensitédtseinsenkung neben dem
roten Peak des Stokesprofils wird vermutlich durch Doppler-Effekte hervorgerufen. Die
Untersuchung der relativen Flichenasymmetrie der Profile ergab zumeist einen negativen
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Wert(siehe Tab. 7.3). Diese negative Asymmetrie kénnte nach [Sigwarth (2000) durch
eine mit der Héhe zunehmende Aufstromung von Gas mit einer gleichzeitigen Abnahme
der Magnetfeldstéirke hervorgerufen werden. Allerdings sollte hier beachtet werden, dass
die Flachenasymmetrie ebenfalls durch ein ungleichméfiges instrumentelles Streulicht
hervorgerufen worden sein kann.

Die ermittelten Intensitdten der Stokes-V Profile sind zum Teil unrealistisch klein. Dies
ist womoglich auf die unkorrekte Normierung der Profile auf die Kontinuumsintensitit des
gesamten Lichtes (Stokes-I) zuriickzufithren. Um die Kontinuumsintensitét bei einer Be-
leuchtungszeit von 1000 ms zu bestimmen, wurden die Kontiuumsintensitéten, die bei der
Aufnahme der ,normalen* Kalziumspektren mit kiirzeren Beleuchtungszeit aufgenommen
wurden, herangezogen und auf die richtige Beleuchtungszeit hoch gerechnet. Da man nicht
davon ausgehen kann, dass die Intensitaten in diesem Bereich linear zur Beleuchtungszeit
verlaufen, sind die berechneten Werte héchstwahrscheinlich zu hoch. Dariiber hinaus
wurde nicht berticksichtigt, dass das Polarimeter, welches bei den Kontinuumsmessungen
nicht im Strahlengang eingebaut war, nochmals zu Intensitasverlusten (ca. 20%) fiithrte.
Dennoch ist in Abb. [7.35 und |7.36, das Stokes-V-Profil der Emissionslinien deutlich
zu erkennen. Vergleicht man diese mit dem Stokes-V-Profil der im Linienkern von Ca
K liegenden Absorbtionslinie Fe (blau)(sieche Abb. 7.35), so wird die Antisymmetrie
zwischen den beiden Profilen deutlich.
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Abbildung 7.35: Stokes-V Profil der der Spektrallinie Call K (griin), welches auf das Kontinuum
der ruhigen Sonne normiert wurde. Dieses ist antisymmetrisch zum Stokes-V-Profil der Eisenlinie
FE (blau). Aufgenommen am 21.07.2010.
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Abbildung 7.36: Stokes-V Profil der der Spektrallinie Call H, welches auf das Kontinuum der
ruhigen Sonne normiert wurde. Aufgenommen am 21.07.2010.

Tabelle 7.3: Flichenasymmetrie dA der Stokes-V-Profile, welche in verschiedenen Sonnenflecken
beobachtet wurden.

Messdatum ~ Fleckennummer Call H [%] Call K [%]

16.07.2010 1087 —01,45 ~09, 84
21.07.2010 1089 —05, 70 —13,47
25.07.2010 1089 —07,02 ~06, 20
31.07.2010 1092 —14,21 —03,22
09.08.2010 1093 ~16,52 ~11,15
10.08.2010 1093 —07,32 —05,58
26.08.2010 1101 —08, 36 —07,45
20.09.2010 1108 —04,18 —11,24

22.09.2010 1108 03,47 06, 12
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Tabelle 7.4: Der durch das Streulicht verursachte Offset der einzelnen Messungen und der
prozentuale Anteil von I. im Linienzentrum.

Messdatum Offset [%] prozentualer Anteil von I.. [%]
Call K CallH Call K Call H
16.07.2010  —0,020 0,010 0,540 0,580
21.07.2010 —-0,300 —0,200 1,700 1,820
25.07.2010 —0,050 0,020 0,550 0,520
31.07.2010 0,118 0,062 0,082 0,062
09.08.2010 0,050 0,062 0,130 0,088
10.08.2010 0,220 0,090 0,160 0,290
26.08.2010 —0,022 0,198 0,182 0,082
20.09.2010 —0,060 0,080 0,260 0,220

22.09.2010 —0,182 0,022 0,072 0,080
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Anhang A

Quellcodes fiir IDL-Prozeduren

Prozedur fiir die Kalziumspektren

1| ; Kalibration .pro

20

3| ; Prozedur dient zur Kalibration , Zusammensetzung, Normierung,
4| ; Skalierung und Abspeicherung der

5| ;Call K und H Spektren , die im Sommer 2010 auf dem

6| ; Schauinslandobservatorium aufgenommen wurden.

7

81

9| ; Einlesen der Daten

10| ; Dunkelstrombild :

11| path="./DS40_20100716 —092551—109.fits’ ;!!! beachte Beleuchtungszeit!!!
12 Flat__field Bilder: (Anzahl:5xblist) t

13| clist=file_search(’./Scan8_ Flat_ 40 /x.fits ’)

14| ; Bilder des Call—Spektrums mit Sonnenfleck :

15| blist=file search (’./Scan8 40 /x*.fits ’)

16| ; Streupektrum :

17| streuspec=readfits (’./Streuspec. fits’

18| ; Eingelesene Bilder werden in der Prozedur wvon (1024 x1024) auf (1000 *1000) Pizel
verkleinert .

19| ;

21| ; Streuspektrum auferhalb der Sonne wird auf richtige

22| ; Beleuchtungszeit geeicht (Verwendung fir Streulichtkorrektur)
23| ; KKK KK KK KK KK KK KK KK

24| ; !VERAENDERN !

25 Int=40.

26 K K KK K K K K K K K K K K K

27| kon=Int /200.
29| print , kon
31| streuspec=kon*streuspec

32| streuspec=smooth(streuspec, 20) ;glditten des Streuspektrums
33| ;

35| ; Einlesen der Dunkelstromaufnahme

36| dark=readfits (path, headerd)

37| dark=dark [0:999 ,0:999] ; Verkleinern des Bildes
38| ;

40| ; Einlesen der Flatfielddaten wund erstellen der Gainbilder.
41| ; Einlesen wund Flatfielden der Spektrenbilder mit Sonnenfleck.

43| ab=n__elements (blist) ; Anzahl Spektrenbilder
44| ac=n__elements (clist) ; Anzahl Faltfieldbilder

46| print , ’Anzahl Spektrenbilder’, ab
47| print , ’Anzahl Faltfiedbilder’, ac

49| clean=fltarr (ab,1000,1000) ; Feld fir geflatfieldete Spektrenbilder
51| for k=0, ab—1 do begin

53 cclist=clist [k*5:(k+1)*5—1] ; Bilder fuer das Flat_field werden in Fuenferbloecke
eingeteilt

55 data=fltarr (1000, 1000, 5)

75
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57 ; Mittlung dber 10 Bilder an einem Ort

58 for i=0, 4 do begin

59 bild=readfits (cclist [i], header)

60 bildx=(total (bild ,3) /10) t

61 bildy=rebin (bildx ,1024, 1024)

62 bildz=bildy [0:999 ,0:999]

63 data[0:999,0:999, i]=bildz

64 endfor

66 ; Mitteln won Bildern an 5 wverschiedenen Orten einer Linienposition
67 ;und Abzug des Dunkelstrombilds

68 mbild=(total (data ,3) /5)—dark

69 ;Scheren des Bildes (Dient zur Begradigung der Spektrallinien)

70 mbild=shear_img(mbild, 1) ; (Siehe Prozedur: shear_img.pro aus der Kis—Lib)
72 ; Erstellung des Gain—Bildes

73 gain=flatl (mbild) ; (Siehe Prozedur: Flatl.pro aus der Kis—Lib)
74 gain=shear_img(gain, —1)

76 ; Einlesen und sdubern der Spektrenbilder mit Sonnenfleck

ks bl=readfits (blist [k], headerl)

78 b2=bl [ ,* ,0]

79 b3=rebin (b2,1024,1024)

80 b4=b3[0:999,0:999]

82 cleanl=(b4—dark) /(gain >0.2<4)

83 clean [k,*,*]=cleanl

85| endfor

86| ;

87 K K K A K K KKK K K KK K KK

88 ; !'VERAENDERN!

89 K K Kk K K KKK K K KK K K

90| ; falls die Spektrenbilder ,welche zusammengesetzt werden sollen , von links mnach rechts

laufen , muss ihre Reihenfolge
91| ; geaendert werden (Aktivierung bzw. Deaktivierung dieser Schleife):

93| clean2=fltarr (ab,1000,1000)

95| for i=0, ab—1 do begin
96 clean2 [(ab—1)—i ,*,*x]=clean [i,* ,x]
97| endfor

99| clean=fltarr (ab,1000,1000)
100| clean=clean2
101 ;

103| ; Markieren des y—Bereiches, woriber auferhalb des Flecks entlang der
104| ;y—Achse integriert wird (dient zur Mitteilung des Linienprofils auf
105| ; der ruhigen Sonne)

107 | print , ’Markiere y—Bereich aulerhalb des Flecks mit mit, cursor im_ Bild 30’
108 | print, ’erst_ untere Grenze, dann  obere Grenze markieren’

110| VB=clean [ab /2 ,x ,*]

112 | window, 30, xs=1000, ys=1000
113| tvscl , VB

115| cursor , x1,yl, /dat, /down, /dev
116 | cursor , x1, y2, /dat, /down, /dev

118| x=findgen (1000)
119| np=n__elements ( blist)

121| linie=fltarr (1000, np)
122| bildl=fltarr (1000,1000)

124 | for i=0,np—1 do begin

125 bildl=reform (clean [i ,* ,x])
126 bild2=avy_ x(bildl ,yl, y2)
127 linie [%,i]=bild2

128 | endfor

129] ;

131| ; Zusammensetzen der einzelnen Profile auf der ruhigen Sonne zu einem Spektrum

133| ;A: Berechnung der Korrelation zwischen den einzelnen benachbarten Bildern :

"

135| ; Streifen fir Korrelationsprifung (Streifenbreite kann dber "teiler variiert werden)

137| teiler = 10 ; Streifenbreite = 1000 / teiler




138

140
141
142
143
144
145
146

148
149
150
151
152
153

155
156
157
158
159
160
161
162
163
164
165
166
167
168
169
170

172

174

176

178
179

181
182

184
185

187
188

190
191
192
193

199
200
201
202
203
204
205

207
208

210
211
212
213
214
215

217
218
219

sb

x=
y=

;

)

)
xmax=fltarr (sb, np)
ymax=fltarr (sb
cmax=fltarr (np)
ixmax=fltarr (np)
jymax=fltarr (np)

= 1000 / teiler

fltarr (sb
fltarr (sb

variabler Streifen Bild bt

variabler Streifen Bild bi+1

best fit Streifen Bild bi

best fit Streifen Bild bi+1

best fit Korrelationswert zwischen Bild bi und bi+1
Anfangsindex von zmaz (Bild bi)

Anfangsindexr wvon ymaz (Bild bi+1)

, np)

Initialisierung

for i=0, np—1 do begin

cmax[i] = —1

ixmax[i] = —1

jymax[i] = —1
endfor

]

Schleife iiber Bilder (Bildindex bi)

for bi=0, np—2 do begin

; Schleife tdber Streifen mit jeweils 100 Pizeln
for i=0, 1000/sb—1 do begin
x = linie[i*sb:ixsb4+(sb—1), bi]
for j=0, 1000—sb—1 do begin
y = linie[j:j+sb—1, bi+1]
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c = correlate(x, y
if ¢ gt cmax[bi] then begin
cmax[bi] = ¢
ixmax [bi] = i*sb
jymax[bi] = j
xmax [*, bi] = x
ymax[*, bi] =y
endif
endfor
print, ’bi’, bi, ’gcmax’ , cmax[bi], ’.Liixmax’, ixmax[bi], 'L jymax’, jymax|
bi]
endfor
print, ’bi’, bi, ’Lcmax’ , cmax[bi], ’Luixmax’, ixmax[bi], ’Lujymax’, jymax|[bi]

window, 1
plot, linie [*,bi]

window , 2
plot, linie [*,bi+41]

window, 3
plot, xmax[*, bi]

window , 4
plot, ymax[*, bi]

print, ’weiter mit Enter’
tmpstr=""
read, tmpstr
endfor
;B: Spektrenbilder auf der ruhigen Sonne werden zusammensetzen :
b=fltarr (1000*np) ; Feld fir zusammengesetztes Ergebnis
; erstes Bild bis wvor Uberlappung
k=0 ;Index fir Feld b

for j=0, ixmax[0]—1 do begin

;

b[k]=linie [j,0]
print , ’'1°, b[k], k
k =k + 1

endfor

;

mittlere Bilder bearbeiten

for bi=0, np—3 do begin

; Uberlappung (Breite sb Pizel)
for j=0, sb—1 do begin

b[k] = (linie [ixmax[bi]+j, bi]+linie [jymax[bi]+j, bi+1])/2
print , ’2°, b[k], k
k =k + 1

endfor

; Zwischenraum bis zur ndchsten Uberlappung
; beachte Index beginnt erst nach dem Streifen
for j= jymax|[bi]+sb, ixmax[bi+1]—1 do begin
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220 b[k] = linie[j, bi+1]
221 ; print , 87, b[k], k
222 k =k + 1

223 endfor

225| endfor

227| ; letzte Uberlappung (Breite sb Pizel)
228| for j=0, sb—1 do begin

229 b[k] = (linie [ixmax[np—2]+j, np—2]+linie [jymax[np—2]+j, np—1])/2
230 ; print , 4, b[k], k
231 k =k + 1

232 | endfor

234| ; Rest
235| for j=jymax[np—2]+sb, 999 do begin

236 b[k]=1linie[j, np—1]
237 ; print ,’5°, b[k], k
238 k =5k 4+ 1

239| endfor

241 | window, /free , xs=2000, ys=500
242 | plot, b

243 ;
245| ; Markieren des Spektrenendes entlang der geeigneten z—Achse
247 | print , ’Markiere das Ende des, Spektrums, mit dem Cursor’

249 | cursor , xe, ye, /dat,/down
251 | print, ’x—Achsen_ Ende’, xe

253| bb=b [0: xe ]
254 ;

256| ; Normierung des zusammengesetzten Spektrums (mit Geradenfit)

258 | window, /free, xs=2000, ys=500
259 | plot, bb, /xstyle

261 | px=fltarr (10)
262| py=fltarr (10)

264 | print, ’Setze 10 ,Cursorpunkte entlang des Kontinuums,  fuer den Geradenfit’

266| for i= 0, 9 do begin

267 cursor , x1, yl, /data, /down
268 px[i]=x1
269 py[i]=yl

270 | endfor

272 | wt=0.140%px

274| linfit , px, py, wt, a, b, sig
276 | x=findgen (n__elements (bb))

277 | gerade=fltarr (n_elements(bb))
278 | gerade=a+bx*x

280| oplot , gerade

282| ; Normieren auf Kontinuum und Abzug des konstanten Streulichts

284| bild2=bb/gerade
285| bild2=(bild2 —0.086) /0.914

287 | linie=fltarr (n_elements(bild2))+1

289 | ; Colortafel laden
290| device ,decomposed=0
291 | loadct ,2

293 | window, 3, xs=2000, ys=500 ; Darstellung des mnormierten Spektrums
294 | plot, bild2, /xstyle , yrange=[0,1.1]
295| oplot , linie , color=90

297| ; Berechnung des Kontinuumwerts
298| conl=mean (gerade)

299 | print , ’'Kontinuumwert’, Conl
300 ;

302| ; Anpassen des Streuspektrums an das zusammengesetzte Spektrum (Ermdglicht
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330
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335
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340
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343
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379
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;spiter einen korrekten Abzug des Streulichts im Sonnenfleck).
; Spektren werden zweimal korrekt twubereinander geschoben.

print, ’'markiere ersten Punkt in_ Kontinuumspektrum , dann_im Streulichtspektrum in_ Bild 20"’
x=findgen (n__elements(bild2))

window , 20, xs=2000, ys=500
plot, x, bild2
oplot , x+4+3000, streuspec

cursor, sx1, syl, /data, /down
cursor , sx2, sy2, /data, /down

print, sx1
print, sx2

diff=sx1—sx2
streu=shift (streuspec , diff)
print, ’'markiere End— und Anfangspunkt im, Bild 21"’

window , 21, xs=2000, ys=500
plot ,x, bild2
oplot ,x+3000,streu

cursor , kxl1, kyl, /data, /down
cursor , kx2, ky2, /data, /down

bild2=bild2 [kx1:kx2]

print, ’'markiere ersten Punkt in  Kontinuumspektrum, dann im  Streulichtspektrum in Bild 20’
window, 22, xs=2000, ys=500

plot, bild2

oplot ,streu

cursor , sx3, sy3, /data, /down
cursor , sx4, sy4, /data, /down

print , sx3

print , sx4

diff=sx3—sx4
streu=shift (streu , diff)

window, 5, xs=2000, ys=500
plot, bild2
oplot ,streu

bildnorm=bild2

;

; Markieren des y—Bereichs, worueber innerhalb der Umbra entlang der
;y—Achse integriert wird (dient zur Mitteilung des Linienprofils auf
;der ruhigen Sonne)

; Markieren des y—Bereiches in der Umbra, worueber gemittelt wird

print, ’'Markiere y—Bereich, mit cursor im,,Bild 30,im Flecks’

print, ’erst, untere Grenze, dann_ obere Grenze markieren’

VB=clean [ab /2 % ,x]

loadct ,0
window, 30, xs=1000, ys=1000
tvscl, VB

cursor , uxl,uyl, /dat, /down, /dev
cursor , uxl, uy2, /dat, /down, /dev

x=findgen (1000)
np=n_ elements(blist)

linie=fltarr (1000, np)
bildl=fltarr (1000,1000)

for i=0,np—1 do begin
bildl=reform (clean [i ,* ,*])
bild2=avy_ x(bildl ,uyl, uy2)
linie [*,i]=bild2

endfor

;
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427

429
431

433
434
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; Zusammensetzen der einzelnen aus der Umbra zu einem Spektrum

Profile

;A: Berechnung der Korrelation zwischen den

einzelnen benachbarten Bildern

; Streifen fir Korrelationsprifung (Streifenbreite kann dber "teiler ' wvarriiert werden)
teiler = 10 ; Streifenbreite = 1000 / teiler
sb = 1000 / teiler
x=fltarr (sb) ; wvariabler Streifen Bild bi
y=fltarr (sb) ; wvariabler Streifen Bild bi+1
xmax=fltarr (sb, np) ; best fit Streifen Bild bi
ymax=fltarr (sb, np) ; best fit Streifen Bild bi+1
cmax=fltarr (np) ; best fit Korrelationswert zwischen Bild bi und bi+1
ixmax=fltarr (np) ; Anfangsindexz wvon xmax (Bild bi)
jymax=fltarr (np) Anfangsindexr wvon ymaz (Bild bi+1)
; Initialisierung
for i=0, np—1 do begin
cmax[i] = —1
ixmax[i] = —1
jymax[i] = —1
endfor
; Schleife diber Bilder (Bildindez bi)
for bi=0, np—2 do begin
; Schleife diber Streifen mit jeweils 100 Pizeln
for i=0, 1000/sb—1 do begin
x = linie [i*sb:ixsb+(sb—1), bi]
for j=0, 1000—sb—1 do begin
y = linie [j:j+sb—1, bi+1]
c = correlate(x, y)
if ¢ gt cmax[bi] then begin
cmax[bi] = ¢
ixmax[bi] = ixsb
jymax [bi] = j
xmax [*, bi] = x
ymax[*, bi] =y
endif
endfor
print, ’bi’, bi, ’Lcmax’ , cmax|[bi], ’Liixmax’, ixmax[bi], ’uojymax’, jymax|
bi]
endfor
print, ’bi’, bi, ’Lecmax’ , cmax[bi], ’Luixmax’, ixmax[bi], ’Lijymax’, jymax|[bi]
window, 1
plot, linie [*,bi]
window , 2
plot, linie [*,bi+1]
window , 3
plot, xmax[*, bi]
window , 4
plot, ymax[*x, bi]
print, ’'weiter mit Enter’
tmpstr=""
read, tmpstr
endfor
;B: Spektrenbilder aus Umbra werden zu einem Spektrum zusammengesetzt
s=fltarr (1000%np) Feld fiur zusammengesetztes Ergebnis
; erstes Bild bis wvor Uberlappung
k=0 ;Index fir Feld s
for j=0, ixmax[0]—1 do begin
s[k]=1linie [j,0]
g print, ’'1°, b[k], k
k =k + 1
endfor
; mittlere Bilder bearbeiten
for bi=0, np—3 do begin
; Uberlappung (Breite sb Pizel)
for j=0, sb—1 do begin
s[k] = (linie [ixmax[bi]4+j, bi]+linie [jymax[bi]+j, bi+1])/2
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g print , 27, b[k], k
k=k + 1
endfor

; Zwischenraum bis zur ndchsten Uberlappung
; beachte Index beginnt erst mach dem Streifen
for j= jymax|[bi]+sb, ixmax[bi+1]—1 do begin

s[k] = linie[j, bi+1]
; print , ’8°, b[k], k
k=i 4 i

endfor
endfor

; letzte Uberlappung (Breite sb Pixzel)
for j=0, sb—1 do begin

s[k] = (linie [ixmax[np—2]+j, np—2]+linie [jymax[np—2]+j, np—1])/2
; print, 47, b[k], k

k =k + 1
endfor
; Rest

for j=jymax[np—2]+sb, 999 do begin
s[k]=1linie [j, np—1]
print ,’5°, b[k], k
k=k + 1

endfor

5

; Normierung des Spektrums in der Umbra auf das Kontinuum der ruhigen
; Sonne
; Ausgabe des mormierten Spektrums (ohne Streulichtabzug)

window, 0, xs=2000, ys=500
plot, s

s=s [0: xe]
window, 1, xs=2000, ys=500
plot, s

; Abzug des konstanten Streulichts
ss=s/gerade

ss=(ss —0.086) /0.914

window, 4 ,xs=2000, ys=500
plot, ss

;

; Uebereinanderlegen der Spektren wvon Kontinuum und Umbra und
; herausschneiden des gewtnschten Spektrenbereichs

; Colortafel laden
device ,decomposed=0
loadct ,2

x=findgen (n__elements (bildnorm))

window ,5, xs=2000, ys=500
plot ,x,bildnorm, /xstyle, yrange=[0,1.2]
oplot ,x,ss [kxl:kx2]

ss=ss [kx1:kx2]

print, ’'markiere Anfangs, und Endpunkt im,Bild 5’
cursor , xtl, ytl, /down, /data
cursor , xt2, yt2, /down, /data

window ,6 , xs=2000, ys=500
plot ,x[xtl:xt2], bildnorm [xtl:xt2], /xstyle, yrange=[0,1.2]
oplot ,x[xtl:xt2], ss[xtl:xt2]

print, ’Markiere ,Gaussfit fuer Kontinuumsprofil in Bild 6’
cursor ,x2,y2,/DATA, /DOWN

print , x2

fit=gaussfit (x[x1:x2],bildnorm [x1:x2],cfl ,n=4)

oplot ,x[x1:x2], fit ,color=90

print, ’Markiere Gaussfit, fuer Umbraprofil in_ Bild_ 6’

cursor ,x4,y4,/DATA, /DOWN
print , x4
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551| fit=gaussfit (x[x3:x4],ss[x3:x4],cf2 ,n=4)
552| oplot ,x[x3:x4], fit ,color=90

554| diff=cfl[1] — cf2 [1]
555| ss=shift (ss, diff)

557 | window ,2 , xs=2000, ys=500
558 | plot ,x[xtl:xt2], bildnorm [xtl:xt2], /xstyle, yrange=[0,1.2]
559 | oplot ,x[xtl:xt2], ss[xtl:xt2]

561 | ss=ss [xtl:xt2]
562 | ;

564| ; Streulichtkorrektur bei Spektrum aus der Umbra
566 | uss=ss—streu [xtl:xt2] ;Abzug des Streulichtsepktrums

568 | window, 24, xs=2000, ys=500

569 | plot ,x[xtl:xt2], bildnorm [xtl:xt2], /xstyle, yrange=[0,1.2]
570| oplot ,x[xtl:xt2], uss

571 ;

573| ; Herausschneiden des gewitinschten Bereiches des Spektrums
575| print, ’markire End— und, Anfangspunkt,des Spektrums in, Bild 24"’

577| cursor ,1lx ,ly, /DATA,/DOWN
578| cursor ,rx ,ry, /DATA,/DOWN

580 | print, ’lx=’, lx, ’Louurx=’, rx

582 | x= x[xtl:xt2]
583 | z=n__elements (x)—1
584 | bildnorm2=bildnorm [xt1:xt2]

586 | window, 25, xs=2000, ys=>500

587 | plot ,x[lx:z], bildnorm2[lx:z], /xstyle, yrange=[0,1.2]
588 | oplot ,x[lx:z], uss[lx:z]

589 ;

591| ; Wellenlaengenskalierung

593| ; Auswaehlen des Fitbereichs der beiden Peaks fuer die Skalierung der z—Achse
594 | print , ’Waehle vorgesehene  Peaks, (Punkt)fuer den Gausfit_ aus_ in_ Bild. 7’

595| print, ’Peak. l: erster Peak im linken_ Fluegel von, CaK’

596 | print, ’'Peak, 2: . fuenfter, ,Peak im, linken Fluegel von CaH’

598| ; liniel =3930,3 linie2=38971,3
600 | xx=x[xt1l:xt2]
601 | bb=bildnorm [xtl:xt2]

602| sss=uss

604 | window ,7, xs=2000, ys=500
605| plot ,xx, bb, /xstyle, yrange=[0,1.2]

607 | cursor ,x9 ,y9 ,/DATA,/DOWN

608 | cursor ,x10,y10, /DATA,/DOWN

609| print , x9, x10

611| gaussl=gaussfit (x[x9:x10],bildnorm [x9:x10],cf3 ,n=4)
613| oplot ,x[x9:x10] , gaussl, color=90

615| cursor ,x11 ,yl1l, /DATA,/DOWN

616| cursor ,x12, yl12, /DATA, /DOWN

617| print, x11, x12

619 | gauss2=gaussfit (x[x11:x12],bildnorm [x11:x12],cf4 ,n=4)
621| oplot ,x[x11:x12] , gauss2, color=90

623| ; Berechnung der Skalierung der z—Achse

625| scal=41/(cf4[1] —cf3 [1])

626 | print , ’'scal=’, scal

627| xscal=findgen (n__elements(bildnorm) )*scal+3930.3—cf3 [1]*scal
628 ;

630| ; Ausgabe des normierten und skalierten Bildes

632| xscal=xscal [xtl:xt2]




634 | window ,8 , xs=2000, ys=500
635| plot, xscal[lx:z], bb, /xstyle, yrange=[0,1.2],
636| xtitle=’Wellenlaenge  [A]’, ytitle=’I(lambda)/I(cont)’

638 | window ,9 , xs=2000, ys=500
639| plot, xscal[lx:z], sss, /xstyle, yrange=[0,0.5],
640| xtitle="Wellenlaenge  [A]’, ytitle=’I(lambda)/I(cont)’

642| ; Colortafel laden
643 | device ,decomposed=0
644 | loadct ,2

646 | window ,10, xs=2000, ys=500

647| plot , xscal[lx:z] , bb, /xstyle, yrange=[0,1.2],

648| xtitle=’Wellenlaenge  [A]’, ytitle=’I(lambda)/I(cont)’
649 | oplot , xscal [lx:z],sss, color=90

650 ;

652| ; Berechnung des Intensitaetsunterschieds zwischen Umbra und ruhiger Sonne

654 | p=sss /bb

655 | pd=mean (p)
656 | ;
657| ; Ausgabe aller relevanter Daten:

659 | print, ’Die Umbraintensitaet ist’, pd, ’LProzent,der Kontinuumsintensitaet’
660| print , ’'Continuumswert=’, Conl

661 | print, ’scal=’, scal

662 | ;

664| ; Abspeichern aller relevanter Daten

666| ;A: Abspeichern der fertigen Bilder als ps

)

668 | set__plot , ’ps
669 | device , filename=’Spektruml_ 8.ps’, /color
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670| plot , xscal[lx:z], bb, title=’Spektrum mit Call K und H’,xtitle=’Wellenl’ '+string ("344B)+ nge.

[’+string ("305B)+’]’, ytitle="I!DKon!N/I!DLamda’,charsize=1.5, /xstyle, /ystyle
671| oplot , xscal[lx:z], sss, color=90
672| legend , [’ruhige Sonne’,’Umbra’],lines=[0,0], color=[0,90]
673| set__plot, ’ps’
675| set_plot , ’ps’device,

676| filename="Spektrum2_ 8.ps’, /color

677| plot , xscal[lx:z], bb, title=’Spektrum, mit Call K . und H’,xtitle=’Wellenl +string ("344B)+ nge.

[+string ("305B)+’] ", ytitle=’I1!DKon!N/I!DLamda’,charsize=1.5, /xstyle, /ystyle

678| oplot , xscal[lx:z], sss, color=90

679| oplot , xscal[lx:z], bbx0.18, color=30

680| legend , [’ruhige Sonne’,’Umbra’, ’18, ’+string ("45B)+’ . ruhige Sonne’],lines=[0,0,0], color
=[0,90,30]

681| device , /close
683 | set__plot, ’ps’

684| device , filename=’Spektrum3_8.ps’, /color

685| plot, xscal[lx:z], sss, title=’Spektrum mit Call K und H’,xtitle=’Wellenl +string ("344B)+"

nge, [ +string ("305B)+’]’, ytitle="I!DKon!N/I!DLamda’,charsize=1.2, /xstyle, yrange
=[0,1.

686| oplot , xscal[lx:z], bbx0.18, color=30

687| legend , [’Umbra’, ’18, ’+string ("45B)+’,ruhige Sonne’],lines=[0,0], color=[90,30]

688| device , /close
689 | set__plot , X’

691| ;B: Abspeichern der normierten Spektren ausserhalb des Flecks als fits
693| fits_write , ’'Spektrum__Scan8 Con. fits’, bb

695| ;C: Abspeichern des normierten Spekrums im Fleck als Fits

697 | fits_write , ’'Spektrum_ Scan8 fleck.fits’, sss
698/ ;
699 | end

Prozedur fiir die Fleckenscans

; Fleckenscan . pro

;‘P'razedu'r dient zur Kalibrierung und Zusammensetzung, der Einzelaufnahmen (alle 15s
;wurde ein Bild aufgenommen) zu einem Bild des Somnnenflecks. Dariber
;hinaus wir das Bild mit der tiefsten Umbra ausgewdhlt und ein

Tk W=
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;gemitteltes Profil auf der ruhigen Sonne und im Fleck erstellt.

; Einlesen der Daten

path="./DS50_ 20100716 —092046 —203.fits ’ ; Dunkelstromaufnahme

clist=file _search(’./Fleckenscan/CaH/Fleckxscan4d. fits’) ; Flatfielddaten

blist=file search(’./Fleckenscan/CaH/Fleck«Flat_Field 50.fits’) ; Fleckenbilder

dark=readfits (path, headerd)

streuspec=readfits (’./Auswertung Normal/Streuspec. fits’) ; Streulichtspektrum

;Eingelesene Bilder werden in der Prozedur wvon (1024 %1024) auf (1000 x1000) pizel
verkleinert .

Streuspekrtum auferhalb der Sonne wird auf richtige
Beleuchtungszeit geeicht (Verwendung fir Streulichtkorrektur)
Kok KKK KKK Kk KKK KK
!'VERAENDERN !
Int=50.
g KKK KKK KKK KKK KKK
kon=Int /200.
print , kon

3
3
3
;

streuspec=konx*streuspec

streuspec=smooth (streuspec, 20) ;gldtten des Steuspektrums
5

; Einlesen der Flatfielddaten wund Erstellen des Gainbilds.
; Einlesen und Flatfielden der Fleckenbilder.

; Einlesen des Dunkelstrombildes

dark=dark [0:999 ,0:999]

data=dblarr (1000, 1000, 5)

; Mitteln der 10 Bilder an einem Ort von einer Linienposition
for i=0, 4 do begin

bild=readfits (blist [i], header)
bildx=(total (bild ,3) /10)
bildz=bildx [0:999 ,0:999]
data[0:999,0:999, i]=bildz
endfor
; Mittelung twber Bilder einer Linienposition an 5 wverschiedenen Orten
;und Abzug des Dunkelstrom
mbild=(total (data ,3) /5)—dark

;Scheren des Bildes

mrbild=shear__img (mbild, 1) ;(Siehe Prozedur: shear_ img.pro aus der Kis—Lib)
; Erstellen des Gainbildes

gain=flatl (mrbild) ;(Siehe Prozedur: Flatl.pro aus der Kis—Lib)
gain=shear_img(gain, —1) ;zurick scheren

; Einlesen und saeubern der Bilder mit Sonnenfleck

s=n__elements(clist)
Img=fltarr (1000, 1000, s); Datenfeld fir geflatfieldete Bilder

for i=0,s —1 do begin

bl=readfits (clist [i])
b2=b1[0:999 ,0:999]
b3=(b2—dark) /(gain >0.2<4)
Img[0:999,0:999,i]=b3
endfor
;heraussuchen eines Kontinuumsbereichs (An dieser Stelle werden
;Streifen herausgeschnitten )
window, 3 ,xs=1000, ys=1000

tvscl, Img[x*,x,20]

print, ’Markieren des Ausschnitts mit Cursor in Bild 3’
cursor , x1, yl, /data,/down, /dev
print, x1, yl

linie=fltarr (5, 1000, s)

;herausschneiden wvon 5

for j=0, s—1 do begin

pizel Breiten Streifen aus jedem Fleckenbild

linie [*,x*,j]=Img [yl —2:y1+4+2,%,j]
endfor
;
; Zusammensetzen der Streifen zu ganzen Bild des Sonnenflecks
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L=fltarr (s*5, 1000) ; S Streifen mit 5%¥1000 Pizeln aneinandergereiht

for k=0, s—1 do begin
for i=0,4 do begin
for j=0, 999 do begin
L[5*k+i,j]l=1linie [i,]j, k]
endfor
endfor
endfor

window, 5, xs=1000, ys=1000
tvscl, L ; Bild des Sonnenflecken

;

; Markieren der tiefsten Umbra

print, ’Markiere tiefste Umbra in Bild 5’
cursor , xu, yu, /dev, /dat, /down

print , xu

u=xu/5

ur=floor (u) ; Abrunden von U
ubild=Img[* ,* ,u]

window, 6, xs=1000, ys=1000
tvscl, ubild

; Erstellen des mormierten Linienprofils + Streulichtkorrektur

; Markieren des Bereichs entlang der y—Achse auferhalb des Flecks,
print, ’Markiere Bereich_aulerhalb, des_ Flecks in_ Bild_ 6’

cursor , x11, yll1, /dev, /dat, /dow

cursor , x22, y22, /dev, /dat, /dow

print, yll, y22

clinie=avy_x(ubild ,yl1l,y22)

window, 9, xs=1000, ys=500
plot, clinie, /xstyle, /ystyle

C=10681.762

; Normieren des Spektrum wund Abzug des konstanten Streulichts
clinienorm=clinie /C
clinienorm=(clinienorm —0.086) /0.914

window, 10, xs=1000, ys=500
plot, clinienorm , /xstyle, yrange=[0,1.0]

; Markieren des Bereichs entlang der y—Achse in der Umbra, woridber

print, ’Markiere ,Umbrabereich in Bild 6’

wset , 6
cursor, x1, yl, /dev, /dat, /dow
cursor , x2, y2, /dev, /dat, /dow

ulinie=avy_x(ubild ,yl,y2)

window, 12, xs=1000, ys=500
plot, ulinie, /xstyle, /ystyle

; Normieren des Spektrums wund Abzug des konstanten Streulichts
ulinienorm=ulinie /C

ulinienorm=(ulinienorm —0.068) /0.914

window, 13, xs=1000, ys=500

plot, ulinienorm , /xstyle, yrange=[0,0.3]

; Uebereinanderlegen des Streuspektrums wund des Fleckenspektrums
I'!! Verindern!!!, je mnach Linie (Ca K oder H)
; zwei Korrekturen werden vorgenommen

streuH=streuspec [1000:2500]
;streuK=streuspec [2300:8500]

xh=findgen (n_elements(streuh))
;zk=findgen (n__elements (streuk))

window , 25 ,xs=1500, ys=500
plot, xh, streuH, /xstyle,yrange=[0,0.5]
oplot ,xh, ulinienorm

wortber gemittelt

gemittelt

wird

wird

85




86 Kapitel A: Quellcodes fiir IDL-Prozeduren

172| ;window, 25 ,xs=1500, ys=500
173| ; plot , zk, streuK, /wzstyle, yrange=[0,0.5]
174| ; oplot ,zk, wulinienorm

176 | print , 'markiere erts Spektrum , dann Kontinuum, in Bild 25’
177| cursor , kx1, kyl, /data, /down
178| cursor , kx2, ky2, /data, /down

180 | print , kx1
181 | print , kx2

183 | diff=kx1—kx2

185| streun=shift (streuh , diff)
186| ; streun=shift (streuk , diff)

188| window, 26 ,xs=1500, ys=500
189| plot, xh, ulinienorm , /xstyle, yrange=[0,0.5]
190| oplot ,xh, streun

192| ; window, 26 ,xs=1500, ys=500
193| ; plot , zk, wulinienorm , /zstyle, yrange=[0,0.5]
194| ; oplot ,xzk, streun

196 | print, ’'markiere Anfangs und_ Endpunkt_ in_ Bild 26’

198| cursor , xl, yl, /data, /down
199| cursor , xr, xr, /data, /down

201| ulinienorm=ulinienorm [x1:999]
202| streun=streun [x1:999]
203| clinienorm=clinienorm [x1:999]

205| window , 27 ,xs=1500, ys=500
206 | plot, xh, ulinienorm , /xstyle, yrange=[0,0.3]
207 | oplot ,xh, streun

209| ;window, 27 ,xzs=1500, ys=500
210| ; plot , zk, wulinienorm , /zstyle, yrange=[0,0.3]
211| ; oplot ,zk, streun

213 | ulinienorm=ulinienorm —streun ; Abzug des Streulichts

215| ; Colortafel laden
216 | device ,decomposed=0
217| loadct ,2

218 ;

220| ; Darstellung des kalibrierten Spektrums im Fleck und auf der ruhigen Sonne
221 | window, 14, xs=1000, ys=500

222| plot, clinienorm , /xstyle, yrange=[0,1]

223| oplot , ulinienorm , color=90

224 ;

226 | ; Berechnung des Intensitaetsunterschieds zwischen Umbra und ruhiger Sonne
227 | p=ulinienorm /clinienorm

229 | pd=mean(p)

231| print, ’Umbraintensitaet ist’, pd, ’.Prozent der Kontinuumsintensitaet’
232 ;
234| ; Wellenlaengenskalierung

235| ; Bei CaK markieren des linken Fluegels
236| ; Bei CaH markieren des rechten Fluegels

238| scal=0.0268
240| print , ’markiere, Gaussfit, (Punkt) in Bild 15"

242 | window, 15, xs=1000, ys=500
243| plot , clinienorm , /xstyle, /ystyle

245| x=findgen (n__elements(clinienorm))

247| cursor ,x9 ,y9 ,/DATA, /DOWN

248| cursor ,x10,y10, /DATA,/DOWN

249 | print , x9, x10

251| gaussl=gaussfit (x[x9:x10],clinienorm [x9:x10],cf ,n=4)

253| oplot ,x[x9:x10] , gaussl, color=90
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255| ;zscal=findgen (n_elements (clinienorm))x*scal+38930.3—z9*scal ; bei CaK

256 | xscal=findgen (n__elements(clinienorm))xscal+4+3971.3—x9x*scal ; bei CaH

258 | window, 16, xs=1000, ys=500

259| plot , xscal , clinienorm , /xstyle ,yrange=[0,1], xtitle=’Wellenlaenge [A]’, ytitle=’I(lambda)/
I(cont)’

261 | window, 17, xs=1000, ys=500

262| plot , xscal , ulinienorm , /xstyle,yrange=[0,0.3] ,xtitle=’Wellenlaenge [A]’, ytitle="I(lambda)
/1I(cont)”’

264| ; Colortafel laden
265| device ,decomposed=0
266 | loadct ,2

268| window, 18, xs=1000, ys=500

269| plot , xscal , clinienorm , /xstyle,yrange=[0,1.1] ,xtitle=’Wellenlaenge [A]’, ytitle='I(lambda)
/I(cont)’

270| oplot , xscal, ulinienorm , color=90

271 ;

273| ; Abspeichern der Daten

275| ;A: Abspeichern des mnormierten Spektrums auferhalb des Flecks als fits

277| fits_write , ’Spektrum_ CaH_Con. fits ', clinienorm
279| ; B: Abspeichern des normierten Spekrums im Fleck als Fits
280| fits_write , ’'Spektrum__CaH_ fleck. fits’, ulinienorm

282| ;C: Abspeichern der fertigen Bilder als ps
284 | set__plot, ’ps’

285| device , filename=’Fleckenbild CaH.ps’, bits_ per_pixel=20
286| tvscl , L

287| device , /close

288| set__plot , ’X’

color

290 | set__plot, ’ps’

291| device , filename=’CaH_Fleck.ps’, /color

292| plot ,xscal , clinienorm , xtitle=’Wellenl +string ("344B)+’nge. [ +string("305B)+’]’, ytitle=’1!
DKon!N/I!DLamda’, title=’Call K’, charsize=1.1, /xstyle

293| oplot , xscal, ulinienorm , color=90

294 | oplot , xscal, clinienormx*pd , color=30

295| legend , [’ruhige. Sonne’, ’Umbra’, ’18, ’+string ("45B)+’ ruhige, Sonne’],lines=[0,0,0],
=[0,90,30]

296 | device , /close
297| set__plot , ’X’
298| ;

299 | end

Prozedur fiir die Stokes-V -Profile

1| ; StokesV .pro

2|

3| ; Dient zur Kalibration und Erstellung der normierten Stokes—V—Profile

4| ;der CAII H und K Linien im Sonnenfleck

5| ;

6| ;

7| ; Einlesen der Daten

9| path="./DS1000_20100716 —092440—296. fits ’ ; Dunkelstrom

10| clist=file search(’./Polarimeter/Fleck*CaK. fits ’) ; Polarimeterbilder

11| blist=file search( ’./Polarimeter/xFlat_FieldCaK . fits’) ; Flatfieldaten
12| ;

14| ; Erstellen des Gainbilds aus Flatfielddaten

16| dark=readfits (path, headerd) ; Einlesen des Dunkelstrom
17| dark=dark [0:999 ,0:999]

19| data=dblarr (1000, 1000, 5)

21| for i=0, 4 do begin ; Mittelung dber 10 Bilder an einem Ort
22 bild=readfits (blist[i], header)
23 bildx=(total (bild ,3) /10)

24 bildz=bildx [0:999 ,0:999]
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25 data [*,*, i]=bildz
26 | endfor

28| ; Mittelung wvon Bildern an 5
29| ;und Abzug wvon Dunkelstrom

30| mbild=(total (data ,3) /5)—dark

verschiedenen Orten von einer Linienpostion

32| ; Scheren des Bildes
33| mrbild=shear img(mbild, 1)

35| ; Erstellen des Gainbildes

36| gain=flatl (mrbild) ; (Prozedur flat.pro wurde aus der Kis—Lib entnommen)
37| gain=shear_img(gain, —1) ;zuriick scheren

39| ;

40| ; FEinlesen des Bildes mit Sonnenfleck (VERAENDERN)

41 k=3

42| bl=readfits (clist [k], headerl)
43| stokes=b1[0:999,0:999 ,0]
44| ;

46| ; Uebereinanderlegen des unteren und oberen Bilds (I+V)—(I-V)

48| window, 2 ,xs=1000, ys=1000
49| tvscl , stokes)

51| ; Linienschnitt in beiden Bildern markieren

52| print, ’Linienschnitt_ in, beiden,  Bildern, , markieren’
54| cursor , x1, yl, /dev,/down

55| print , 'x1=",x1, ’y1=",y1

56| cursor , x2, y2, /dev,/down

57| print , 'x2=",x2, 'y2=",y2

59| print, ’oberes Profil rot, unteres gruen’
60| stokesl=stokes [*,yl] ; oberes Profil (wird rot dargestellt werden, s.u.)
61| stokes2=stokes [*,y2] ; unteres Profil (wird gruen dargestellt werden, s.u.)

63| ; Colortafel laden

64| device ,decomposed=0

65| loadct ,2

66| ; Ausgabe beider Profile in einem Bild
67| window , 3

68| plot ,stokesl

69| oplot ,stokesl , color=90

70| oplot ,stokes2, color=50

72| ; Gaussfit bei erstem wund zweitem Profil

74| window ,4
75| plot, stokesl

77| x=findgen (1000)
78| print, ’Markiere  Gaussfit (Punkt) fuer einen peak in_ Bild 4’

80| cursor ,x1,yl,/DATA, /DOWN

81| cursor ,x2,y2,/DATA, /DOWN

82| fit=gaussfit (x[x1:x2],stokesl [x1:x2],cfl ,n=4)
83| oplot ,x[x1:x2], fit ,color=90

85| window , 5
86| plot ,stokes2
87| x=findgen (1000)

89| print , ’Markiere Gaussfit (Punkt), fuer einen Peak in  Bilfd 5"’

91| cursor ,x3,y3,/DATA, /DOWN

92| cursor ,x4,y4,/DATA, /DOWN

93| fit=gaussfit (x[x3:x4],stokes2 [x3:x4],cf2 ,n=4)
94| oplot ,x[x3:x3], fit , color=90

96| diff=cf1[1] —cf2 [1]
98| stokes2=shift (stokes2 , diff)

100| ; Ausgabe der aufeinander geschobenen Profile
101 | window , 6

102 | plot ,stokes1

103| oplot ,stokesl , color=90

104| oplot ,stokes2, color=50

106| loadct ,0
107 | window, 0, xs=500, ys=500




108

110

112

114
115
116
117

119
120

122
123
124

126
127
128

130
131

133
134
135

137

141
142
143

145
146

148
149

151
152

154
155

157
159
160
161
163
164
165

167
168

170
171

173

175
176

178

180

182
183

185
187

188
189

tvscl, rebin(stokes ,500,500)
; Aufsuchen der Kreuzpunkte Haar Linie , erst oben , dann wunten
print, ’'markiere Kreuzpunkte Haar Linie oben und unten in, Bild 0"’

cursor , x1, yl, /dev,/down
print , 'x1=",x1, ’y1=",y1
cursor , x2, y2, /dev,/down
print , 'x2=",x2, 'y2=",y2

2z1=250 ; 21 wund z2 geben Breite der zu wuebereinander legenden Streifen
z2=20

;Definieren der Streifen
imgl=stokes [*,(yl*2—2z1):(yl*24+22)]
img2=stokes [*,(y2*2—2z1) : (y2%2+22)]

; Flatfilden der Sreifen
imgll=(imgl—dark [*, ylx2—zl:yl1%242z2]) /(gain[*, yl*2—zl:yl*2+22]>0.2<4)
img22=(img2—dark [*, y2x2—z1:y2%24+2z2]) /(gain[*, y2+2—zl:y2%2+22]>0.2<4)

window, 24, xs=1000, ys=500
tvscl, imgll

window, 25, xs=1000, ys=500
tvscl, img22

an

;Subtrahieren der Streifen V=(I+V)—(I-V)
stokesV=imgll—shift (img22, diff)
;Ausgabe des Stokes—V—Bildes

window, 26, xs=1000, ys=500

tvscl, stokesV

;Integrationsbereich in der Umbra heraussuchen um gemitteltes Profil
;zu erstellen

window, 7, xs=1000, ys=500
tvscl, imgll

; Markieren des Bereichs im Fleck, weber den gemittelt wird
print, ’'markiere End—_und_ Anfangspunkt. von_ Umbra’

cursor ,uxl, uyl, /dev, /down, /data
cursor , ux2, uy2, /dev, /down, /data

linieV=avy_ x(stokesV ,uyl, uy2)

; Colortafel laden

device ,decomposed=0

loadct ,2

; Ausgabe des StokesV—Profils in Window 8
window, 8, xs=1000, ys=500

plot, linieV , /xstyle, /ystyle ; V=Profil

; Ausschneiden des gewuenschten Bildes
print, ’'Markiere Bidlausschnitt, mit, Curserl(links)_ und Curser2(rechts)

cursor , pxl, pyl, /dat, /dow
cursor , px2, py2, /dat, /down

linieV=linieV [px1:px2]

; Normieren des Bildes auf Kontinuum;
C=60000

linieV=linieV [pxl:px2]/C

; Bestimmung der Symmetriecachse (zero—crossing)
y2=fltarr (n_elements(linieV))
; Colortafel laden

device ,decomposed=0
loadct ,2

B
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90 Kapitel A: Quellcodes fiir IDL-Prozeduren

191 | window, 2, xs=1000, ys=500
192| plot, linieV , /xstyle , /ystyle
193| oplot , y2

195| cursor , pxl, pyl, /down
196| cursor , px2, py2, /down

198 | M=(pyl+py2) /2

200| linie=fltarr (n_elements(linieV ) )M
201 | n=fltarr (n_elements(linieV)

202| oplot , linie , color=90

203 ;

205| ; Integration weber das Stoksprofil zur Bestimmung der relativen
206| ; Flichensymmetrie deltaA=(A1-A2)/(A1+A2)

208 | V2=LinieV —linie

210| print, ’markiere, Interagtionsbereiche, (Anfang, Mitte, Ende)’
212| cursor , sx1, syl, /dat, /down

213| cursor , sx2, sy2, /dat, /down

214| cursor , sx3, sy3, /dat, /down

216 | print , ’Anfang’, sx1, 'L, Mitte’ ,sx2, ', Ende’, sx3

219| A=(total (abs(V2[sx1:sx2]))—total (abs(V2[sx2:sx3])))/total (abs(V2[sx1:sx2])+abs(V2[sx2:sx3]))

221 | print, ’Flaeche.des Stokesprofils, deltaA’, A

224| window ,2, xs=1000, ys=500

225| plot , linieV , /xstyle , /ystyle, title=’Stokes V', xtitle=’Wellenlaenge in pix’, ytitle=’
Intensitaet (V) /Intensitaet (I_c)’

226 | oplot , linie

227| oplot , n

228/ :

230| ; Abspeichern der Daten;

232| ; Abspeichern des Stokes_V Bilds als ps

234| set__plot, ’'ps’
235| device , filename=’1008CaH_StokesV.ps’, /color
236| plot, linieV , xtitle=’Wellenl +string ("344B)+’nge. [pix]’, ytitle="I1!DKon!N/I!DV’, title="

Call H’, charsize=1.2, /xstyle

237| oplot , linie , color=90

238 | oplot , n, linestyle=2

239| legend , [’Stokes V’, ’Symmetrieachse’],lines=[0,0], color=[0,90]
240| device , /close

241 | set__plot , ’X’

243| ; Abspeichern der normierten Spektrums als fits
245| fits__write , ’StokesV_CaK_ 3. fits ’,linieV

246 | ;
247| end
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