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1 Einleitung

1.1 Die Ubergangsregion zwischen Chromosphire und Korona

Die Sonne ist ein Hauptreihenstern vom Spektraltyp G2. In ihrem zentralen Bereich liuft eine Kern-
fusion von Wasserstoff bei einer Temperatur von etwa 15.5 - 10 K ab. Die dabei erzeugte Energie
gelangt im kernnahen Bereich zunéchst durch Strahlung, ab etwa 2/3 des Sonnenradius durch Kon-
vektion zur Oberfliche (Abb. 1-1). Die Grofie der Konvektionszellen sinkt zu den oberflichennahen
Schichten auf typische Abmessungen von einigen 100 km. Die effektive Temperatur erreicht an der
Oberfliche, der etwa 300 km dicken Photosphére, 5780 K. In dieser diinnen Schicht wird praktisch
das gesamte sichtbare Licht der Sonne emittiert. Bis zu dieser Schicht ist die Intensitit der aus der
Sonne kommenden Strahlung ist auf e~ abgesunken; dies wird als optische Tiefe 7 = 1 bezeichnet.
Dieses Niveau in der ,ruhigen Sonne” (d.h. auerhalb von Sonnenflecken und anderen magnetischen
Gebieten) wird als Nullpunkt fiir Hohenangaben verwendet: Die optische Tiefe 7 = 1 wird mit der
geometrischen Hohe z = 0 gleichgesetzt. Die effektive Temperatur von 5780 K hat ein Maximum
der Strahlung bei 555 nm zur Folge. Die optische Tiefe wird fiir eine Wellenléinge von A = 500 nm
angegeben, oft mit 7599 symbolisiert.

Abb. 1-1: Schematischer Aufbau der Sonne

Oberhalb der Photosphére schliefit sich die Chromosphére an. Von der Photosphére zur Chromo-
sphiire sinkt die Temperatur auf ein Minimum von 4 - 10 K in etwa 500 km Héhe (Abb. 1-2);
das entspricht einer optischen Tiefe von 7509 = 107%°. Im weiteren Verlauf steigt die Temperatur
wieder auf die photosphérischen Werte an, um etwa 2000 km oberhalb der Photosphére mit einem
extrem steilen Gradienten innerhalb von nur rund 200 km rund 6 - 10° K zu erreichen. Diese diinne
Schicht mit dem extremen Temperaturgradienten wird als Chromosphiren-Korona-Ubergangsregi-
on — im weiteren Text kurz als Ubergangsregion — bezeichnet. Das kleine Zwischenplateau bei
2.3 - 10* K ist ein Ergebnis von Modellrechnungen (z.B. Vernazza et al., 1981; Obridko & Staude,
1988). Modelle, die Strahlungsverluste und einen Fluss heifiler Materie aus der Korona (Fontenla
et al., 1991) einbeziehen, zeigen diese ,,Stufe” nicht. Die Temperaturzunahme setzt sich in der Ko-
rona weiter fort. Im Zusammenhang mit deren starker Aufheizung sind alle Prozesse im Bereich
der Ubergangsregion von Interesse. Lie-Svenden et al. (1999) haben gezeigt, dass die klassische
Transporttheorie geeignet ist, den Wirmetransport in der Ubergangsregion zu beschreiben. Im-



merhin stellt die Ubergangsregion durch den Energietransport aus der Korona nach unten eine
Verlustregion fiir die Korona dar.

Im Vergleich zum auffallenden Verlauf der Temperatur zwischen Photosphéire und Korona zeigt der
(Gas-)Druck eine relativ gleichméflige radiale Abnahme iiber den gesamten betrachteten Hohenbe-
reich; die Dichte sinkt im Bereich der Ubergangsregion stirker als der (Gas-)Druck pg, der als fast
konstant betrachtet werden kann (Abb. 1-3).
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Abb. 1-2: Temperaturverlauf in der Ubergangsregion zwischen Chromosphire und
unterer Korona (Vernazza et al., 1981) abgeleitet aus Messungen in verschiedenen
Emissionslinien. Das Modell wird iiblicherweise kurz als VAL-C bezeichnet.
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Abb. 1-3: Verlauf von Dichte und Temperatur zwischen Chromosphire und unte-
rer Korona und zugeordnete optische bzw. geometrische Tiefe. (Aus: Zimmermann

& Weigert, 1995.)




1.2 Sonnenflecken und aktive Regionen

Sonnenflecken gehéren zu den am lingsten bekannten Erscheinungen auf der Sonnenoberfliche
und zeigen sich am deutlichsten in der Photosphire. Besonders grofle Flecke sind unter giinstigen
Bedingungen bereits mit bloBem Auge von der Erde erkennbar. Ein durchschnittlicher Fleck besteht
aus einer Umbra und einem umgebenden Hof, der Penumbra (Abb. 1-4).
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Abb. 1-4: Aufnahme eines Sonnenflecks in der Photosphére mit hoher
rdumlicher Auflosung vom Vacuum Tower Telescope des National Solar Ob-
servatory am Sacramento Peak Observatory (New Mexico, USA). Hier sind
Details bis in die Gréflenordnung von 100 km erkennbar. Bild: T. Rimmele,
M. Hanna/AURA/NOAO/NSF. Copyright Association of Universities for
Research in Astronomy Inc. (AURA), all rights reserved.

Das globale Magnetfeld der Sonne wird durch ihre differentielle Rotation — mit kiirzerer Rotations-
periode in dquatornahen Breiten — von einer poloidalen Ausrichtung stetig in ein toroidales Feld
umstrukturiert bis es zu einer Neuausbildung eines poloidalen Feldes mit entgegengesetzer Polaritét
zum vorherigen kommt und ein neuer Aktivitdtszyklus der Sonne beginnt. Zunehmend dquator-
parallele Magnetfelder konnen merklichen magnetischen Auftrieb erfahren und als Schleifen (Loops)
in Hohen von einigen 1000 km iiber die Photosphiire angehoben werden. (Als magnetischer Druck
wird die GréBe B?/(87) bezeichnet; er wirkt nur senkrecht zur Feldrichtung als abstoende Wir-
kung zweier Feldlinien und ist somit stark anisotrop.) Eine Folge der Anhebung ist eine Expansion,
verbunden mit einer Abkithlung des Materials. Der sichtbare Fleck markiert das DurchstoBgebiet
der magnetischen Flussréhren durch die Photosphire. Im Kern eines Sonnenflecks (Umbra) liegt die
effektive Temperatur bei 4000. ..4500 K. Die Intensitit im ,,WeiBlicht” (Kontinuum) einer Umbra
betrigt etwa 10 Prozent der Intensitit der umgebenden ,,ruhigen Sonne”. Eine Umbra ist im Regel-
fall von einer Penumbra umgeben. Dieser Bereich ist stark strukturiert. Unterschiedliche Modelle
werden zur Erkldrung der Struktur und der dort ablaufenden Prozesse herangezogen. Atmosphiri-
sche Strukturen der Penumbra kénnen im einfachsten Fall durch ein ,Mischungsmodell” von Umbra,



und umgebender Photosphére angenihert werden. Eine Zusammenfassung gibt u.a. Muller (1992).
Die Modelle miissen sowohl die atmosphérische Struktur der Penumbra wie auch die beobachteten
Bewegungen erkliren. Bislang gibt es kein Modell, das alle Belange erfiillt. Einige der beobachte-
ten Phénomene in der Penumbra werden von Schlichenmaier (1999) als Folge von aufsteigenden
magnetischen Flussrohren innerhalb der Penumbra modelliert.
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Abb. 1-5: Struktur eines Sonnenflecks und wichtige Vorgéinge vom oberen Rand
der Konvektionszone bis zur Ubergangsregion. Die Temperaturangabe der Uber-
gangsregion gilt fiir die ,kalte” Komponente, wie wir sie im Bereich von abwirts-
strémendem Material vorfinden. (Nach Moore & Rabin, 1985)

Im Bereich der Umbra erreichen lokale Magnetfelder Stirken von einigen 10° Gaufl (1G = 10~T).
Die Vorzugsrichtung der Magnetfeldlinien ist hier etwa senkrecht zur Oberfliche der Sonne. Weiter
zum Rand der Umbra verlaufen die Feldlinien zunehmend flach und schlieBlich in der Penumbra
weitgehend parallel zur Sonnenoberfliche. Die generelle Struktur eines Sonnenflecks ist in Abb. 1-5
skizziert.

Da das Magnetfeld quellenfrei ist, ist der Gesamt-Magnetfluss durch die Sonnenoberfliche Null.
Fluss wird sich in aktiven Regionen in der Regel in Form von Bégen und Schlaufen (Loops) aus-
bilden, wihrend andere Gebiete sich durch offene Magnetfeldstrukturen auszeichnen (z.B. coronal
holes). Die bevorzugte Ausbildung von Loops spiegelt sich auch in den bipolaren Fleckengruppen
wider. Der Verlauf von Feldlinien lidsst sich durch eine Extrapolation eines kraftfreien Feldes aus
den Magnetfelddaten in der Photosphére modellieren. Die dadurch erhaltene Struktur miisste sich
in den dariiber liegenden Schichten abzeichnen, also etwa in der Chromosphére (H a-Bilder) oder
in den Bereichen bis zur unteren Korona. Solche Bilder aus der oberen Ubergangsregion bzw. der
Korona stehen z.B. in Form von Aufnahmen mit dem Extreme-Ultraviolet Imaging Telescope (EIT)
auf dem Solar Heliospheric Observatory (SoHO) zur Verfiigung.

Magnetische Flussrohren sollten sich aus dem Niveau der Photosphire bis in die Ubergangsregi-
on und die Korona erstrecken, so dass Prozesse in diesen Schichten miteinander gekoppelt sind.
Eine Extrapolation des in der Photosphéire gemessenen Magnetfeldes (Abb. 1-6) sollte, trotz aller
Einschrankungen hinsichtlich der notwendigen Annahmen fiir die Extrapolation, Aufschliisse iiber
Strukturen in der Chromosphire und der Ubergangsregion liefern. Vergleiche mit Ha-Aufnahmen
und EUV-Bildern der héheren Sonnenatmosphéire werden fiir die Auswertung der Beobachtungen
herangezogen.
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Abb. 1-6: Extrapolation eines in der Photosphire gemessenen Ma-
gnetfeldes (kraftfreies Feld angenommen). Die berechnete Feldstruk-
tur miisste sich in den entsprechenden Hohen in Form von solaren
Strukturen anndhernd widerspiegeln.

In den Schichten oberhalb der Photosphiire, also in der Chromosphire, der Ubergangsregion und
der Korona, erscheinen die Bereiche von Flecken(-gruppen) heller als ihre Umgebung. In der Uber-
gangsregion treten die hellsten Phinomene oft gerade oberhalb von Sonnenflecken auf und werden
u.a. als ,Plume” bezeichnet. Allerdings weisen nicht alle Flecken auch eine derartige Aufhellung
auf. Brynildsen et al. (2001) finden iiber 20 von 21 untersuchten aktiven bipolaren Regionen eine
Plume.

Das Wroclaw-Ondiejov-Modell fiir die Chromosphiire und die Ubergangsregion oberhalb eines Son-
nenflecks (Staude et al., 1983; Obridko & Staude, 1988) zeigt einen mit dem VAL-C praktisch iden-
tischen Temperaturgradienten, dessen Anstieg aus dem Temperaturminimum etwa 300 km tiefer
als in der ruhigen Sonne beginnt. Das Modell geht von zwei Komponenten in der Ubergangsregion
aus.

In der Chromosphire und der Ubergangsregion spielen sich zahlreiche Prozesse ab, die ganz un-
terschiedliche Plasmaparameter verlangen. Insbesondere sind die meisten Prozesse sehr dynamisch
mit typischen Zeitskalen im Bereich von Minuten. Wenn in den Messungen nach Variationen ge-
sucht wird, muss immer beachtet werden, dass sich sowohl die Bedingungen fiir die Existenz einer
bestimmten Erscheinung verdndern koénnen als auch die beobachtete Erscheinung selbst variabel
ist.

1.3 Oszillationen auf der Sonne

Der Existenz von globalen stellaren/solaren Oszillationen (p-Moden-Oszillation, d.h. Druckwel-
len) wurde bereits von Eddington (1926) erwartet. Umfassende theoretische Darstellungen gibt
es w.a. von Unno et al. (1989) sowie Christensen-Dalsgaard (1998). Auf der Sonne wurden Os-
zillationen der ruhigen Sonne aufierhalb von Flecken zuerst von Leighton et al. (1962) als Dopp-
lerverschiebungen mit Amplituden von 100...500 m/s beobachtet. Erst spéter konnte Deubner
(1975) nachweisen, dass es sich dabei um akustische Eigenschwingungen handelt, d.h. Reflexion
von Schallwellen unterhalb der Photosphére mit einem breiten Spektrum nicht-radialer Obertone.
Die stehenden Wellen im Innern verursachen an der Oberfliche ein geometrisches Muster von Kno-
ten und Schwingungsbiuchen. Jede Eigenschwingung ist mit ihrem Muster vertreten und fithrt zu
einer Uberlagerung im komplexen Gesamtbild.



Beobachtung von lokalen Oszillationen in Bereichen, die durch starke Magnetfelder bestimmt sind,
also in der Nihe von Sonnenflecken, gelangen erst im Zeitraum 1969-1972 (Beckers & Tallant, 1969;
Beckers & Schultz, 1972; Bhatnagar et al., 1972; Giovanelli, 1972; Zirin & Stein, 1972). Als lokale
Helioseismologie kénnen Sonnenflecken-Oszillationen Aufschluss iiber Parameter in tieferen Schich-
ten geben sowie das Transmissions- und Filterverhalten fiir magneto-atmosphérische Wellen in der
Photosphiire, Chromosphiire und Ubergangsregion charakterisieren. Desweiteren bestehen in der
unmittelbaren Ndhe von Sonnenflecken Konfigurationen, die zur Aufheizung der héheren Schichten
der Sonnenatmosphére, z.B. durch aufsteigende magnetohydrodynamische Wellen, geeignet sind.
Die Zeitspanne zwischen der Entdeckung von Oszillationen und deren umfassender Behandlung
und Interpretation weist auf Probleme der Beobachtung hin. Bodengebundene Messungen unter-
liegen den atmosphérischen Stérungen, insbesondere wenn eine Messung auf Intensitidtsvariationen
basiert. Andererseits sind viele Daten von Satelliten im Erdorbit wegen der Geometrie der Um-
laufbahnen zeitlich begrenzt. Diese Messungen unterliegen nicht den atmosphérischen Bildstérun-
gen, sind aber dennoch problematisch: Es gibt zwar eine Vielzahl von Linien, die jeweils in einem
ausgedehnten Hohenbereich in der Sonnenatmosphire entstehen kénnen. Dadurch ist eine echte
Hohensondierung nur bedingt méglich.

Historisch gesehen werden Sonnenflecken-Oszillationen in drei Gruppen unterteilt: Photosphérische
Umbra-Oszillationen, chromosphérische Umbra-Oszillationen und laufende penumbrale Wellen.
Diese Unterteilung ist nicht zwingend, da die photosphérischen Umbra-Oszillationen mit einer
Periode von 5 min, die chromosphérischen Umbra-Oszillationen mit einer Periode von 3 min und
die laufenden penumbralen Wellen mit hoher Wahrscheinlichkeit eine kohérente Oszillation des
gesamten Sonnenflecks darstellen (Bogdan, 2000). Thre Verschiedenartigkeit riithrt von der vertikalen
Schichtung und der Divergenz des Magnetfeldes in den optisch diinnen Bereichen des Sonnenflecks
her.

Die 5 min-Oszillation ist {iber einen groflen Teil der Umbra eines Sonnenflecks kohérent und er-
streckt sich bis in die umgebende Penumbra. Als Ursache kommen entweder innere Anregungs-
mechanismen in Verbindung mit der Magnetokonvektion im Sonnenfleck selbst oder eine Auswir-
kung der akustischen 5 min-Oszillationen im gesamten Umfeld der ruhigen Sonne in Frage.

In der oberen Photosphire und insbesondere in den dariiber liegenden Schichten (Chromosphire,
Ubergangsregion zur Korona) werden zunehmend Oszillationen mit Perioden um 3 min beobach-
tet. Korrelationen zwischen Zeitserien in unterschiedlichen Héhen weisen darauf hin, dass sich die
Oszillationen vertikal mit Geschwindigkeiten in der Groflenordnung der Schallgeschwindigkeit aus-
breiten.

Innerhalb von Zeitserien wurde beobachtet, dass sich die Frequenzpeaks merklich verschieben (Li-
tes, 1992). Ferner traten die Oszillationen im 3 min-Bereich nicht in allen Messreihen auf oder nicht
wihrend der gesamten jeweiligen Beobachtung (Rendtel et al., 1999, 2001; Staude et al., 1999, 2001).
Es ist aber moglich, dass aufgrund begrenzter rdumlicher Auflésung in einem Bildpunkt mehrere
Schwingungsmoden zum abgeleiteten Power-Spektrum beitrugen. In gréfieren Hohen zur Uber-
gangsregion hin werden die rdumlich kohirent schwingenden Bereiche wieder grofier (Brynildsen et
al., 1999), da das Magnetfeld zunehmend divergiert.

Die laufenden Penumbrawellen sind radial verlaufende Wellen, die an der Grenze zwischen Umbra
und Penumbra sichtbar werden und sich nach auflen bewegen.

In Richtung Ubergangsregion und Korona sind Oszillationen oberhalb von Sonnenflecken wieder-
holt beobachtet worden (vgl. u.a. Kneer, 1990; Staude, 1999). Diese stellen auch das Hauptziel der
hier vorgelegten Arbeit dar. Dazu gibt es verschiedene Beobachtungsbefunde, wie periodische Ver-
lagerungen von koronalen Plumes (Aschwanden et al., 1999), Fluktuationen der Polarisation von
Radiowellen (Gelfreikh et al., 1999) und Intensititsfluktationen in UV /EUV-Emissionslinien. Diese
Oszillationen kénnen sowohl vertikal als auch horizontal in merklichen Entfernungen von der Um-
bra beobachtet werden, was sicher auf die Magnetfeldstruktur in der Umgebung eines Sonnenflecks
zuriickzufiihren ist.



1.4 Jiingere Arbeiten zu lokalen Oszillationen

Die Untersuchung lokaler Oszillationen in Sonnenflecken geht zuriick bis zur Entdeckung von Blit-
zen in der CallK-Linie in Umbren zuriick (Beckers & Tallant, 1969; Wittmann, 1969), die von
Havnes (1970) als Wellenerscheinung gedeutet wurden. Beobachtungen von Oszillationen in der
Chromosphire von Fleckenumbren (Beckers & Shultz, 1972; Giovanelli, 1972) deuteten an, dass
aus diesen Daten wichtige Informationen iiber die Struktur und die Prozesse in Sonnenflecken zu
erlangen sind.
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Abb. 1-7: Die fiir verschiedene Untersuchungen verwendeten Modelle der Son-
nenatmosphére unterscheiden sich nicht wesentlich. Die durchgezogene Linie gilt
fiir die ruhige Sonne (vgl. Abb. 1-2), die Kreuze stehen fiir ein modifiziertes
Sonnenflecken-Modell, die Rhomben fiir das Ondfejov-Sonnenfleckenmodell. Al-
le Hohen beziehen sich auf h = 0 bei 7599 = 1. Die Wilson-Einsenkung ist nicht
beriicksichtigt und alle Modelle weisen die gleiche Konvektionszone auf. (Aus: Gur-
man & Leibacher, 1984.)

Die beobachteten scharfen Resonanzpeaks von Oszillationen der Intensitit und der Doppler-
Geschwindigkeit oberhalb von Sonnenflecken, insbesondere iiber Umbren, zeigen eine deutliche
Hohenabhéngigkeit. Dieses Verhalten wird durch Resonanztransmission von magneto-atmosphéri-
schen Wellen in der Atmosphire des Sonnenflecks erklirt. Modelle von gekoppelten Resonatoren
wurden u.a. von Zugzda et al. (1984, 1987) sowie von Staude et al. (1987) detailliert diskutiert
und in jiingsten Arbeiten erweitert (Settele, 1999; Staude et al., 1999, 2001). Die Modelle erfordern
Regionen starker Reflexion von Wellen. Dafiir kommt zum Beispiel der steile Temperaturgradient
der Chromosphiren-Korona-Ubergangsregion in Frage. Wenn die Reflexion in derartigen Hohen
erfolgt, sollten Oszillationen in EUV-Linien dieses Bereiches beobachtbar sein.

Die Modellierung der gesamten Region stellt ein komplexes Problem dar und bezieht sich auf optisch
diinne EUV-Linien. Es gilt, das Verhalten von magneto-atmosphérischen Wellen oder magneto-
akustischen Schwerewellen in einer geschichteten inhomogenen Atmosphére mit zusétzlichem, struk-
turiertem Magnetfeld zu untersuchen. Darin eingeschlossen sind Strahlungstransportprozesse sowie
Abweichungen vom lokalen thermischen Gleichgewicht in gréfleren Hohen ab der Chromosphire.
Daher miissen vereinfachende Annahmen getroffen werden. Meist wird die Ubergangsregion unter
der Annahme eines konstanten Warmeleitungsflusses modelliert.
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Zugida et al. (1984) und Staude et al. (1985) haben gezeigt, dass Intensitits-Fluktuationen infolge
von Wellen in optisch diinnen EUV-Linien in einem engen Temperaturbereich gebildet werden. In
diesem Bereich muss die Relation

|[I'/Io| = |P'/ Po| (5 — 37)/(2)

gelten. Hier ist |I'/Iy| die relative Intensitits-Fluktuation, |P'/Py| die relative Variation des Gas-
druckes und 7 der Adiabaten-Exponent (d.h. das Verhiltnis der spezifischen Warmen). Dabei sollte
v — 5/3 fiir adiabatische Oszillationen gelten, wihrend v — 1 fiir annidhernd isotherme Oszillatio-
nen sein muss. Danach wiren reine Geschwindigkeits-Oszillationen ohne Intensitdtsfluktuationen
im adiabatischen Fall zu erwarten, wihrend gleichzeitig zusdtzliche Oszillationen der Intensitdt auf
nahezu isotherme Wellen hinweisen. Infolge von Dissipationsvorgéngen (Strahlungs-Dissipation ?)
konnten die Oszillationen fast isotherm sein.

Der Wirmetransport erfolgt in der Ubergangsregion fast vollstéindig durch Wirmeleitung. Wegen
des steilen Temperaturgradienten konnen bestimmte Ionen jeweils nur in engen Héhenbereichen mit
einer bestimmten Temperatur existieren. Sind sie Bestandteil einer Stérung (Oszillation), miissen
sie sich im wesentlichen mit dieser mit bewegen. Andernfalls konnen sich die Bedingungen derart
dndern, dass die beobachtete Ionisationsstufe eines Elements nicht mehr auftritt und an deren Stelle
eine andere Ionisationsstufe tritt. Die Verfolgung von Oszillationen, die sich in der Ubergangsregion
in ihrer H6he verdndern, wird auch dadurch eingeschrinkt, dass ein bestimmtes Ion in anderer
Hohe nicht mehr vorkommt und somit auch die Beobachtbarkeit einer Erscheinung in gerade der
ausgewdhlten Linie nicht mehr gegeben ist.

coronda : ’
: ’ ‘—Tﬁ’—’ chromospheric
. ; : -r@sonator
chromosphere sunspot
; umbfa A |
photosphere ' ~ltunneling)
S
| 78l
upper boundary
" convective of the acoustic
zone resonator

' 4 t it

lower boundary of the acoustic tesonator

Abb. 1-8: Schematische Darstellung der Ausbreitung
und Filterung von longitudinalen akustischen Wellen
vom sub-photosphérischen Niveau bis zur unteren Koro-
na. Die einzelnen Schichten sind durch Linien konstan-
ter Temperatur getrennt und praktisch ohne horizontale
Begrenzung weit ausgedehnt (Zugzda et al. 1987).

Die Schwingung mit der cut-off Frequenz ist die akustische Grundschwingung einer geschichte-
ten Atmosphére. Fiir eine isotherme Atmosphéire mit der Schwerebeschleunigung der Sonne im
Bereich des Temperaturminimums (nach VAL-C etwa 4200 K in der ruhigen Sonne; Abb. 1-2)
entspricht dies etwa einer Periode von 3 min (P =3 min=180s, v =>5.5mHz, w=0.035s"1). Die
Schallgeschwindigkeit ¢, ist proportional zur Temperatur mit 7'*/2. Sie nimmt somit in beiden Rich-
tungen vom Temperaturminimum aus zu — sowohl Richtung Ubergangsregion als auch zu tieferen
Schichten. Die Alfvén-Geschwindigkeit v4 ist proportional zur Dichte o~ '/2. Sie wichst also zu
hoheren Schichten hin stark an.

Knapp unterhalb der Photosphire ist das Verhiltnis 8 = ¢5/va = 1. Dort gibt es eine starke lineare
Umwandlung von Schwingungsmoden. Noch tiefer ist > 1 und mit zunehmender Hohe ist 8 < 1.
In beiden Fillen sind die Moden entkoppelt und kénnen separat behandelt werden.
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Generell wurden zwei Modelle fiir diese Oszillationen vorgeschlagen. Thomas & Scheurer (1982)
schlugen in und unter der Photosphére resonant eingefangene schnelle magneto-atmosphérische
Wellen vor. Demgegeniiber diskutierten Zugzda et al. (1983) sowie Gurman & Leibacher (1984)
resonant eingefangene langsame magneto-atmosphirische Wellen in der Chromosphire der Um-
bra. Ubereinstimmung herrscht, dass beide Resonatoren innerhalb eines komplexeren Systems von
resonant gekoppelten Schichten angeregt werden sollten.

Wenn die horizontale Wellenlidnge A\ = 27/k, klein gegeniiber dem Umbra-Durchmesser d ist, wir
also eine weit ausgedehnte Struktur haben, in der der Rand eine untergeordnete Rolle spielt, wird
das von Zugzda et al. (1987) diskutierte Modell iiber einen relativ grofen Héhenbereich auch au-
Berhalb der Chromosphére anwendbar (Abb. 1-8). Die gesamte Atmosphéirenregion kann dann als
Resonator fiir longitudinale langsame magneto-atmosphirische Wellen betrachtet werden, wihrend
die schnellen Wellen nur als verschwindende (evaneszente) Mode existieren. Die Storungen in Form
von Plasma-Verlagerungen werden als longitudinale Oszillationen angenommen; d.h. akustische
Wellen bewegen sich parallel zum starken Magnetfeld, so lange die Alfvén-Geschwindigkeit grof§
gegen die Schallgeschwindigkeit ist, v% >> c2. Obwohl nur die ,,chromosphérische Resonanz” behan-
delt wird, enthélt das Modell auch die gesamte Photosphire. Gurman & Leibacher (1984), Staude
et al. (1987) und Zugzda et al. (1987) fiigten mit einigen subphotosphirischen Héhen noch den
oberen Rand der Konvektionszone hinzu.

[~

region of
resonance
frequencies

L<hL<T

ky

Abb. 1-9: Jede Temperaturkurve beschreibt die
Grenze der Schallausbreitung fiir eine Temperatur
T;, wobei die Ausbreitung nur oberhalb der jewei-
ligen Kurve moglich ist, so dass ein Einfangssche-
ma fiir akustische Wellen entsteht. Die durchgezo-
gene Kurve fiir T; gilt fiir ein verschwindendes Ma-
gnetfeld, die gestrichelte fiir ein starkes Magnetfeld
(Zugzda et al. 1987).

Die von Zugzda et al. (1987) verwendete Bezeichnung fiir longitudinal weicht von der iiblichen
Terminologie ab, wonach die Verlagerungen des Plasmas parallel zur Wellenausbreitung derart be-
zeichnet werden. Eine Schallwelle, die sich in einem schwachen vertikalen Magnetfeld nach oben
bewegt wird vollstindig in eine langsame Welle in einem starken Magnetfeld , umgewandelt”, da
beide Wellen sich nicht unterscheiden. Wenn sich die selbe Welle nahezu parallel zum Magnetfeld B
ausbreitet, wird die Umwandlung praktisch vollsténdig erfolgen. Hiermit wird auch die Ausdehung
der 0.g. Modellrechnungen bis in subphotosphérische Schichten begriindet. Die Bedingung fiir nahe-
zu parallele Ausbreitung einer Schallwelle in einem Magnetfeld ist durch die Beziehungen & /k, < 1
und k, = w/cs gegeben Hier ist w = 27/ P die Frequenz, P die Periode der Oszillationen und k&
bzw. k, die horizontalen / vertikalen Wellenzahlen). In der Photosphére der Umbra findet man fiir
P ~ 3min einen Wert von k, =~ 7-107%m™?!, so dass die Niherung fiir horizontale Wellenlingen
von A; > 103 km der magneto-akustischen Schwerewellen gilt.

Das Verhalten von longitudinalen Wellen in diesem Modell wird durch Bestimmung des Koeffi-
zienten D der Transmission eines breitbandigen Flusses von Wellenenergie aus tiefen Schichten
(Konvektionszone) bis zur Korona oberhalb der Umbra untersucht (Staude et al., 1999; Settele et
al., 1999). Die jiingeren Modelle von Settele (Settele et al., 1999; Staude et al., 1999) gehen nicht
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mehr von extrem grofien (,,unbegrenzten”) Fleckenumbren aus und beziehen auch transversale Os-
zillationen ein. Das Ergebnis ist ebenfalls eine Resonanz-Transmission von magneto-akustischen
Schwerewellen (Abb. 1-10) mit Resonanzpeaks im Bereich zwischen 1.5 und 4 Minuten. Thre La-
ge unterscheidet sich entsprechend der Wahl der Modellparameter. Es zeigt sich, dass bei grofler
horizontaler Ausdehnung die fritheren Modelle reproduziert werden, wihrend Umbren ,,normaler
Ausdehnung” und insbesondere kleine Flecken sowie Poren ein anderes Schwingungsverhalten zei-
gen, in dem die Rénder eine wichtige Rolle spielen.

4. 1min 3.5min  3min 2.7min 2min 1,7min
1.0 T T T T

0.8~ |

0.6 -

0.4 —

transmission coefficient
T

0.2~

0.0

frequency [mHz]

Abb. 1-10: Resonanz-Transmission von magneto-akustischen Schwerewellen
durch ein Umbramodell (Staude et al. 2000). Glatte Kurve — fiir realistische
Werte von Adiabatenkoeffizient v und turbulentem Druck py,; gestrichelte Kur-
ve — <y konstant; punktiert — v und p¢, konstant.

Im Sonnenfleck ist die Atmosphire kompressibel und stabil geschichtet. Wichtiger Unterschied
gegeniiber der Umgebung ist die Existenz starker Magnetfelder. Alle drei Tatsachen sprechen fiir
das Auftreten von Oszillationen in Intensitit und Geschwindigkeit. Das Auftreten der 5-Minuten-
Oszillation (p-Mode) ist sicher durch die globale p-Mode in der gesamten Sonne verursacht und
keine Besonderheit im Bereich eines Sonnenflecks. Oszillationen mit kiirzeren Perioden diirften
durch ein Resonanzverhalten im Sonnenfleck verursacht sein. Resonanzen sind Folge von reflektie-
renden Grenzschichten. Solche Grenzen werden durch steile Gradienten verschiedener Parameter
vorgegeben, die fiir die Ausbreitung von Wellen wichtig sind.

Die 3 min-Oszillationen sollten sich auch in der Intensitit von Spektrallinien widerspiegeln, sofern
die Bedingungen nicht adiabatisch sind oder die Linien optisch dick sind. Ein Wirmeaustausch
mit der Umgebung ermoglicht das Auftreten von Intensitits-Oszillationen. Dagegen sollten Os-
zillationen in der Doppler-Geschwindigkeit nicht nur bei adiabatischen Bedingungen auffindbar
sein. Die schon erwéhnten Blitze in der Ca11K-Linie (Beckers & Tallant, 1969; Wittmann, 1969)
wurden bereits vor der Entdeckung von Geschwindigkeits-Ozillationen gefunden. Die ,,umbralen
Blitze” tauchen im zentralen Bereich der Umbra auf und verlagern sich nach aufien (Moore & Ra-
bin, 1985), und zwar wenn die Geschwindigkeit der Oszillation eine Amplitude von etwa 5 km/s
erreicht.

Eine Anregung von resonanten Oszillationen in der Umbra ist méglich durch kiirzerpe-
riodische Wellen (,,hochfrequenter Schweif” im Spektrum der 5 min-Oszillationen) in den globalen
Oszillationen (p-Moden), d.h. von Bereichen auerhalb eines Sonnenflecks. Die zu erwartende Am-
plitude ist aber recht gering. Ferner zeigen Beobachtungen der ,umbralen Blitze” eine auswiirts
gerichtete Bewegung. Andere Beobachtungen zeigen die grofite Intensitidt im Bereich des Umbra-
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Zentrums. Eine Anregung in der Umbra ist also weit wahrscheinlicher. Unterhalb der Photosphére
diirfte die Konvektion ein breites Spektrum von Stérungen bereitstellen. Moglicherweise stellt der
Sonnenfleck mit seinen besonderen Parametern — insbesondere dem Magnetfeld — lediglich den
Resonator dar, der bestimmte Frequenzen auswihlt und verstarkt (Zhugzhda et al., 2000).

Theoretische Modellrechnungen (Theurer et al., 1997) zeigen, dass in der Konvektionszone der
ruhigen Sonne keine starken Schwingungen im Bereich von 3 min entstehen. Theurer et al. interpre-
tieren das Auftreten von Oszillationen mit dieser Periode als Wirkung der Sonnenatmosphére auf
akustische Wellen, die Wellenenergie aus tiefen Frequenzen zu hohen Frequenzen verschiebt (vgl.
auch Leibacher et al., 1982). Die Rechnungen beziehen sich auf den Bereich von der Konvektions-
zone (h &~ —160 km) bis in die Photosphére (h = 500 km). Bis in diese Hohe wird der akustische
Fluss weitgehend erhalten. Mit den EUV-Messungen kann nunmehr verfolgt werden, wie weit sich
diese Wellen nach oben in Richtung Ubergangsregion und untere Korona ausbreiten.

Beobachtungen der Ha-Intensitit (Zirin & Stein, 1972) und der Doppler-Geschwindigkeit (Giovanel-
li, 1972) in stabilen kreisrunden (radialsymmetrischen) Sonnenflecken zeigten laufende penumbrale
Wellen. In einem Filtergramm im Linienfliigel von Ha verursacht eine periodische Dopplerverschie-
bung abwechselnd dunkle und helle Béinder (Streifen). Diese Streifen gehen von der Grenze zwischen
Umbra und Penumbra aus und bewegen sich radial auswérts durch die Penumbra. Thre Periode liegt
im Bereich von 3 bis 5 Minuten, die horizontale Phasengeschwindigkeit typischerweise im Bereich
von 10 bis 20 km/s.

Laufende Penumbra-Wellen kénnten durch Umbra-Oszillationen angeregt werden. Lites et al.
(1982) fanden Hinweise fiir derartige Verbindungen, jedoch ist der Zusammenhang nicht ausreichend
bestéitigt. Die Ausbreitungsgeschwindigkeit ist in der Gréflenordnung der Alfvén-Geschwindigkeit
in der Photosphére der Penumbra. Ein photosphérischer Wellenleiter, wie er zuvor fiir umbrale
Ostzillationen diskutiert wurde, konnte fiir die penumbralen Wellen ebenfalls als Kanal verfiigbar
sein. Nye & Thomas (1974) erklirten die laufenden Penumbra-Wellen als durch Schwerkraft modifi-
zierte magneto-akustische Wellen. Sie sind eigentlich eine photosphérische Erscheinung, auch wenn
sie bis in die Chromosphére beobachtet werden. Dass diese Wellen photosphérischen Bedingungen
entsprechen, ist erkennbar, da die Alfvén-Geschwindigkeit in der Ha-H6he der Penumbra weit iiber
der Phasengeschwindigkeit der umbralen Wellen liegt. Die Wellen sind dort, wo sie beobachtet wer-
den, evaneszent (verschwindend); die beobachteten Vertikalbewegungen sind eine passive Reaktion
auf die in tieferen Niveaus aktiven Wellen.

Neben der Intensitdt und der Geschwindigkeit kann sich auch die Magnetfeldstéirke periodisch
dndern. Theoretische Arbeiten unter recht strengen Annahmen lassen solche Oszillationen im Be-
reich von nur einigen Gaufl erwarten, die der Messung gegenwirtig nur schwer zuginglich sind
(Lites et al. 1998). Dabei wurde von Eigenmoden von magneto-atmopshirischen Wellen in einem
homogenen vertikalen Magnetfeld ausgegangen. Einige Messungen in eng begrenzten Bereichen von
Umbra/Penumbra weisen hingegen auf stirkere Oszillationen des Magnetfeldes hin (Horn et al.,
1997; Balthasar, 1999; Riiedi et al., 1998, Riiedi & Solanki, 1999; Norton et al., 1998, 1999). Die
Existenz dieser Oszillationen scheint auf viel kleinere rdumliche Bereiche beschrénkt zu sein als die
Geschwindigkeits- und Intensitéits-Oszillationen, die grofle Teile oder den gesamten Bereich eines
Sonnenflecks umfassen kénnen.

Ein Modell zur Erkldrung der Magnetfeld-Oszillationen in kleinrdumigen Bereichen eines Sonnen-
flecks wurde von Zhugzhda et al. (2000) publiziert. Es beruht auf den Eigenschaften von langsamen
Moden in magnetischen Flussrohren, wobei die Umbra als monolithische Flussréhre modelliert wird.
Aus dem Modell ergibt sich, dass die magnetischen Oszillationen in sehr diinnen Strukturen an der
Grenze zwischen Umbra und Penumbra konzentriert sind. Sie kénnten analog zu einer , Fliusterga-
lerie” am Rand der Umbra-Flussrohre kleinrdumig fiir verstirkte Magnetfeld-Oszillationen ¢ B sor-
gen. Oszillationen der Geschwindigkeit dv wiirden dagegen den gesamten Durchmesser der Umbra-
Flussrohre betreffen. Innerhalb einer Flussrohre und an deren innerem Rand kénnten sich Oszil-
lationen in weit hohere Bereiche oberhalb des Flecks ausbreiten, wo sie in der Chromosphére und
der Ubergangsregion beobachtet werden.
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2 Zielstellungen

Sonnenflecken stellen neben der ,,ruhigen Sonne” einen ,,zweiten Gleichgewichtszustand” im Sonnen-
mantel dar. Sie sind daher ideale Laboratorien, um den Einfluss eines starken Magnetfeldes auf die
Struktur und Dynamik einer Sternatmosphére zu untersuchen. Insbesondere kénnen auch verschie-
dene Wellen- und Schwingungsmoden mit hoher Bildauflésung untersucht werden. Solche Prozesse
sind sowohl wegen der helioseismischen Diagnostik-Mdoglichkeiten als auch wegen der moglichen
Rolle hydromagnetischer Wellen bei der Heizung der héheren Atmosphéirenschichten von groflem
Interesse.

Im Bereich von Sonnenflecken existieren starke Magnetfelder, und das Schwingungsverhalten un-
terscheidet sich signifikant von dem der Umgebung. In Bereichen starker Magnetfelder ist z.B.
die 5-Minuten p-Moden-Oszillation weit schwécher als in der Umgebung. Das Magnetfeld oder die
rdumliche Struktur kénnten die solare Atmosphére derart beeinflussen, dass manche Moden nur
im Fleckenbereich existieren oder die 5-Minuten-Moden merklich verdndern (Zugida et al., 1983;
Gurman & Leibacher, 1984; Zugzda et al., 1984; Staude et al., 1985; Lites, 1992). Beobachtungen
zeigen, dass in Flecken-Umbren resonante Oszillationen in drei Bereichen auftreten. Deren Perioden
liegen bei 2...3 min, bei 5 min und 20 min (vgl. Review von Staude (1999)). Die unterschiedli-
chen Oszillationen werden wahrscheinlich durch verschiedene physikalische Prozesse verursacht. In
Frage kommen zum Beispiel Eigenschwingungen im Bereich des Sonnenflecks und Reaktionen auf
die konvektive p-Moden-Oszillation in der Umgebung eines Sonnenflecks.

Die Transmission von Oszillationen im Bereich von aktiven Regionen und insbesondere von Sonnen-
flecken ist nicht nur unter plasmaphysikalischen Gesichtspunkten interessant. Solche Oszillationen
werden auch im Zusammenhang mit der Auftheizung der Korona als mogliche Energiequellen
diskutiert. Grundsétzlich kann man zwei Gruppen von Heizungsmechanismen annehmen. Die einen
sind mit schnell ablaufenden Vorgéingen verbunden. Dazu gehort die Amplitudenerh6hung von
(ausgewéhlten) magneto-akustischen Schwerewellen in eng begrenzten Bereichen, Phasenmischung
und Resonanzabsorption. Allerdings scheinen andere Quellen potentiell groBere Beitrige liefern
zu koénnen (z.B. magnetische Reconnexion, Nanoflares und magnetohydrodynamische Turbulenz).
Maoglicherweise tragen jedoch mehrere Prozesse zum gesamten Betrag der starken Aufheizung in
der Korona bei. Reine Schallwellen aus der Photosphire wiirden sich bei Aufwirtsbewegung auf-
steilen und in der Ubergangsregion zu StoBwellen werden, die sich nicht weiter ausbreiten (Ireland
et al., 1999). Dies konnte erkliren, warum die Oszillationen im Bereich der Ubergangsregion noch
beobachtet werden, aber zur unteren Korona hin ausbleiben.

Die Bearbeitung der vorliegenden Beobachtungsdaten soll zur Kliarung folgender Fragen beitragen:
Existieren Oszillationen in der Ubergangsregion von Sonnenflecken?
Sind Oszillationen an EUV-Plumes gebunden?
Welche Moden kénnen nachgewiesen werden?
Welche Phasenbeziehungen bestehen zwischen den Oszillationen?
Erfolgen die Oszillationen adiabatisch oder nicht-adiabatisch?

Welche Modelle beschreiben die gefundenen Ergebnisse?
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3 Messungen mit Instrumenten auf SOHO

3.1 Messzeitriume und Kampagnen

Kampagnen zur Beobachtung von Sonnenflecken-Oszillationen wurden im August 1996 sowie im
Oktober 1999 durchgefiihrt. Daten wurden mit Instrumenten an Bord der Sonnensonde SoHO
(Solar Heliospheric Observatory) sowie bodengebunden gewonnen. Von den zahlreichen Instru-
menten auf SOHO waren besonders der Spektrograf ,SUMER” (Solar Ultraviolet Measurements
of Emitted Radiation; siche Wilhelm et al. 1997; Lemaire et al. 1997) und das Teleskop ,,EIT”
(Extreme-Ultraviolet Imaging Telescope; Delaboudiniére et al. 1995) fiir den Nachweis von lokalen
Oszillationen in der Ndhe von Sonnenflecken geeignet.

Die hier zur Verfiigung stehenden Messungen aus dem Bereich zwischen Chromosphire (SUMER:
Lyman-Linien) iiber die Ubergangsregion (SUMER: mehrere EUV-Linien) bis zur unteren Korona
(EIT: EUV-Filtergramme) erlauben die Verfolgung von Oszillationen iiber diesen Bereich zwischen
bekanntem Schwingungsverhalten (Photosphére) bis zur Korona, wo diese Oszillationen moglicher-
weise einen Beitrag zur Heizung liefern. Diese Ergebnisse miissen im Zusammenhang betrachtet
werden mit Versuchen, die Ubergangsregion zu modellieren und daraus Informationen iiber de-
ren Transmissionsverhalten zu erlangen. Insbesondere eine Filterwirkung sowie eine Verstirkung
durch Resonanz sind hier von Interesse. Die globale 5-Minuten-Oszillation im Photosphérenniveau
sowie weitere Frequenzen konnten durch Filter unterschiedlich stark durchgelassen werden. Die
Durchlissigkeit konnte dabei in Abhéngigkeit von der Temperatur und der Dichte sowie vom
Adiabatenkoeffizienten zeitlich und rdumlich stark variieren. Solche kurzzeitigen Schwankungen
von physikalischen Parametern in der Ubergangsregion zeichnen sich in den Messungen ab, die in
den néchsten Kapiteln ausfiihrlich besprochen werden.

Fiir die ersten Messungen im August 1996 (SUMER Study 631; Abb. 3-1) wurde gemeinsam mit
Experten vom Max-Planck-Institut fiir Aeronomie in Katlenburg-Lindau ein spezielles Steuerpro-
gramm fiir den SUMER-Spektrografen (Wilhelm et al. 1997; Lemaire et al. 1997) entwickelt. Die
zweite Serie (SS.2153_0) wurde mit einem Standardprogramm gewonnen. Einzelheiten sind im
Kapitel 3.2 zusammengestellt.

Local Time)

29-Aug (Thu)  06:00 12:00 18:00
Telemetry | | | |
Support MUEOWOH} Vest U'%O}WOH = Conarios
MDI
TRACE
I I I I I | I I | I I | I I I I I
00:00 06:00 12:00 18:00 30—Aug (Fri)

29-Aug—1996 00:00:00 UT

Abb. 3-1: Beobachtungsprogramm fiir die erste Messkampagne am 29. Au-
gust 1996. Messungen der Instrumente SUMER und EIT erfolgten fiir etwa
eine Stunde parallel.
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Durch Scannen eines ausgewéhlten Sonnenflecks mit dem Spektrografenspalt wurden im ersten
Beobachtungsprogramm Zeitreihen zweidimensionaler EUV-Spektren in zwei getrennten, durch
die 1. und 2. Ordnung des Spektrografen bestimmten EUV-Bereichen gleichzeitig erfasst (Abb.
3-2). Fiir die Messungen im August 1996 mit dem SUMER-Spektrografen wurden die in Tabel-
le 3-1 aufgefiihrten Linienkombinationen ausgewéhlt. Messungen mit anderen SOHO-Instrumenten
(EIT, CDS) sollten die SUMER-Daten erginzen. Der Plan sah fiir die erste Beobachtungsserie
ferner simultane bodengebundene Beobachtungen aus dem Niveau der Sonnenflecken-Photosphére
am Gregory-Coudé-Teleskop auf Teneriffa sowie Messungen des Magnetfeldvektors in der zugrun-
de liegenden aktiven Region am Sonnenobservatorium Einsteinturm in Potsdam vor (Abb. 3-1).
Die bodengebundenen Daten konnten jedoch wetterbedingt nicht gewonnen werden. Lediglich ein
Magnetogramm des bestimmenden Flecks der aktiven Region NOAA 7986 konnte am Tag nach
der Beobachtung durch den Satelliten aus Beobachtungen am Sonnenobservatorium Einsteinturm
erstellt werden (zu den ergéinzenden Beobachtungen vgl. Kapitel 6).

Tabelle 3-1: Linienkombinationen fiir Messungen mit dem
SUMER-Spektrografen sowie die dazu gehérigen Wellenléngen A
und Temperaturbereiche 7'.

Linie A T Linie A T

(a) Nevin 7704A  6-10°K
(b) Sim 1533.4A 1.7-10*°K
(c) Swvi 933.4A  2.10°K
(d) S1v 1062.5 A 1.2-10°K

Civ 15482A 1-10°K
Civ 15482A 1-10°K
Cu 904.1A 2.3-10*K
N 1086.0A 1.9-10*K
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Abb. 3-2: Fir den SUMER-Spektrografen erreichbare EUV-Emissionslinien und ihre
Entstehungstemperatur bzw. -region (Wilhelm et al., 1995).
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Bereits vom 20. bis 24. August 1996 wurden jeweils iiber mehrere Stunden Beobachtungsprogramme
der beschriebenen Art durchgefiihrt. An diesen Tagen war jedoch nur eine kleinere aktive Region
mit Poren beobachtbar.

Wesentlich interessantere Daten konnten am 29. August 1996 erfasst werden: Ein grofler Son-
nenfleck der aktiven Region NOAA 7986 stand nahe dem Zentrum der Sonnenscheibe (12°S, 3°E;
l1 = —6°33, by = —10°94). Infolge dieser Position unweit des scheinbaren Sonnenzentrums ergeben
die Daten einen fast vertikalen Blick auf die aktive Region. In der Sonnenatmosphére {ibereinander
liegende Bereiche befinden sich auch in den Bildern aus unterschiedlichen Héhen an nahezu der sel-
ben Position und geometrische Entzerrungen oder Projektionseffekte brauchen nicht beriicksichtigt
zu werden. Das gilt insbesondere in Hinblick auf die mit der Hohe divergierenden Flussréhren und
die rdumlich ausgedehnten EUV-Aufhellungen (Brynildsen et al., 1999).
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L]

| F ‘ L]

"P‘

He | 522.20 A O v 554.52 A Me ¥l S56Z.83 A He | 584.33 A

\. .

r } .‘ ' .
; 4 r

O 1 599,59 A OV B28.70 A

- -_—

SDHD/CDS NIS Raster, 29-Aug-19596 09:12:50
0_5P0OT2 —— Sunspat Obs. —— =s4463r00 . fits
Center = (—EO",—JDE"), Siza = 122"x240"

Abb. 3-3: Bilder der Region NOAA 7986 in verschiedenen EUV-Linien zu Beginn der
SUMER-Zeitreihe. Die Aufhellung iiber der Region ist deutlich zu sehen. (Fiir die Wie-
dergabe wurde die Schwirzungsskala invertiert!)

Eine Zeitreihe von iiber vier Stunden Dauer (Kapitel 3.2.1) wurde an diesem Tag in der Linien-
kombination (a) aus Tabelle 3-1 mit dem SUMER-Spektrografen synchron oder teilweise zeitlich
iiberlappend mit Beobachtungen anderer SOHO-Experimente (EIT, CDS) sowie bodengebunde-
nen Experimenten (Observatorium Einsteinturm Potsdam) durchgefiihrt; leider erlaubte schlech-
tes Wetter keine Teneriffa-Beobachtungen. Fiir die Interpretation wichtige Informationen wurden
schliefllich noch aus dem Kitt-Peak-Magnetogramm vom 29. August 1996 gewonnen (Einzelheiten
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im Kapitel 6. Dariiber hinaus sind die erginzenden SOHO-Beobachtungen von besonderem Interes-
se (Tabelle 3-3): Mit EIT wurde eine zweistiindige Zeitreihe von Bildern der gleichen aktiven Region
in der Linienkombination Fe1x /Fex A = 171 A (1.3 - 106 K) gewonnen (Zeitauflssung At = 36s;
Kapitel 3.3). Dariiber hinaus liegen Einzel-Aufnahmen in weiteren Emissionslinien vor, die bei noch
hoheren Temperaturen in der Korona entstehen und von den mit SUMER untersuchten Regionen
noch weiter entfernt sind. Sie bestitigen lediglich die Fortsetzung der EUV-Aufhellung in Héhen
oberhalb der Ubergangsregion.

CDS-Filtergramme von 09:13 UT, also am Beginn der Zeitserien von EIT und SUMER, in zehn
verschiedenen EUV-Linien (Abb. 3-3) im Temperaturbereich von 2.0 - 10* K bis 2.5 - 106 K zeigten
deutlich eine helle EUV-Plume-Struktur iiber dem Fleck.

Die SUMER-Beobachtungen erfolgten mit einem Spektrografenspalt von 1” x 120”. Die 120" werden
auf 120 Pixel abgebildet, dazu kommen 50 Pixel (px) fiir die spektrale Auflésung. Das entspricht
20.9 mA /px in der ersten Ordnung und 41.8 mA /px in der zweiten Ordnung (Wilhelm et al., 1995).
Bedingt durch den Scan-Modus, auf den im Kapitel 3.2.1 noch genauer einzugehen sein wird, betrug
der mittlere zeitliche Abstand der SUMER-Spektren des Fleckenzentrums, d.h. der Plume-Region
65s. Diese Zeitfolge begrenzt die Suche nach kurzen Perioden auf eine Periodendauer von 130 s,
ein Limit, das bei der Auswertung besonders beachtet werden musste.

Messungen mit dem MDI (Michelson Doppler Imager) auf SOHO am 29. August 1996 erfassten die

mit dem SUMER-Spektrografen beobachtete aktive Region nicht mehr, so dass keine Synchrondaten
vorliegen (Abb. 3-4).

Z29-AUG—-98 1&:00:00

Abb. 3-4: Magnetogramm der gesamten Sonne am
29. August 1996 vom MDI-Experiment. Der mit ho-
her Auflésung erfasste Bereich (weiler Rahmen) lag
auflerhalb der mit SUMER, beobachteten Region.

Eine weitere Beobachtungsserie mit dem SUMER-Spektrografen wurde am 29. Oktober 1999
durchgefiihrt (Kapitel 3.2.2). Die Region NOAA 8742 bei 9°N, 7°E (d.h. nur 5° vom scheinbaren
Sonnenzentrum entfernt) wurde im Bereich der Lyman-Linien fiir insgesamt 3.4 Stunden beobachtet
(Tabelle 3-3).

Der SUMER-Spektrografenspalt von 1” Breite blieb iiber der hier ebenfalls beobachteten hellen
EUV-Plume-Struktur rdumlich konstant (lediglich die Sonnenrotation wurde kompensiert, aber
kein scanning). Die Kompensation erfolgt als (Voll-)Schritt im Abstand von 290...300 s. Dies
konnte sich als Frequenz in der Auswertung zeigen. Untersuchungen von Curdt zeigen, dass der
Kompensationspeak nur schwer zu erkennen ist. Wenn man die Sonne beliebig verschmiert, ist er
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sehr scharf und deutlich (Curdt, 2001). Die Belichtung der Einzelspektren im Bereich der Lyman-
Linien betrug jeweils 27.5 s, so dass die zeitliche Folge der Spektren dichter ist als bei den Daten
vom August 1996 und kiirzere Perioden zuginglich werden — der mittlere Abstand zwischen den
Einzelbildern betrigt 28.1s.

Die Lyman-Linien und das Lyman-Kontinuum entstehen in der oberen Chromosphére bis hin zur
unteren Ubergangsregion (vgl. Abb. 1-2 zur Temperaturstruktur) — also tiefer als die Linien C1v
und Ne v1II aus der ersten Beobachtungsserie vom August 1996 (Abb. 3-2). Nach den bisher darge-
stellten Beobachtungsbefunden und den theoretischen Vorstellungen sollten in dieser Hohe sowohl
die Strukturen als auch die aus dem Photosphirenniveau ausgehenden Oszillationen noch nahe
an den photosphirischen Ausgangswerten liegen. Die Unterschiede der Entstehungshéhen von Ly-
man 3 bis Lyman 15 und des Lyman-Kontinuums um 907 A sind verglichen mit den Linien der
Ubergangsregion selbst nur gering (siehe Tabelle 3-2). Die Entstehungshéhen wurden von Heinzel
fiir die ruhige Sonne modelliert (Curdt und Heinzel, 1998) und fiir den Fleck grob abgeschétzt. Da
hier Absolutangaben nicht verwendet werden sollen, reichen die Differenzen in den Héhenangaben
aus. Da die Differenzen auch nur sehr gering sind, wurden fiir die Suche nach Oszillationen nur
die Linien Ly 3 (1026.0 A), Ly5 (937.803 A), Ly 9 (920.963 A) und Ly 15 (915.329 A) sowie das
Lyman-Kontinuum (um 907 A) ausgewéhlt. Dies entspricht weitgehend dem Vorgehen von Curdt
und Heinzel (1998) und erlaubt direkte Vergleiche der aus allerdings leicht unterschiedlichen Hohen
stammenden Daten.

Tabelle 3-2: Ausgewéihlte Linien der Lyman-Serie.
Entstehungshohen fiir die ruhige Sonne aus Curdt & Heinzel (1998),
fiir die Umbra abgeschétzt.

Linie Test A h (ruhige ®) h (Umbra)
H1 Lyman § 28000 K 1026.0 A 2300 km 2000 km
H1 Lyman 5 24000 K 937.8 A 2200 km 1800 km
H1 Lyman 9 12300 K 920.9 A 2110 km 1750 km
H1 Lyman 15 8970 K 9153 A 2100 km 1700 km
Hi1Lyman Kont. 7660 K 907 A 2050 km 1650 km

Abb. 3-5: Magnetogramm der gesamten Sonne am 29. Oktober 1999 vom MDI-Experiment. Der mit
hoher Auflosung erfasste Bereich (Rahmen im linken Bild) umfasste diesmal auch die mit SUMER
beobachtete Region, jedoch rund 12 Stunden vor der SUMER-Messung und ohne Informationen {iber
die zeitliche Entwicklung.
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Die Beobachtungen von Curdt und Heinzel (1998) — ohne Ly — stammen aus dem Netzwerk
aulerhalb von Sonnenflecken, wihrend die hier ausgewerteten Daten oberhalb eines Sonnenflecks
gewonnen wurden. Zusétzlich enthilt das Spektrum im Bereich der Ly 8-Linie die Linie N 111 bei
992.3 A, die bei etwa 8 - 10* K in der Ubergangsregion weit oberhalb der Lyman-Serie entsteht.
Dariiber hinaus ist zu beachten, dass es sich bei den Lyman-Linien um optisch dicke Linien handelt,
wihrend die N111-Linie optisch diinn ist. Die optimalen Bedingungen fiir die Emission sind also
fiir die N11r-Linie relativ eng, wihrend die Lyman-Linien Beitrige aus einem breiteren Bereich
enthalten. Die Hohensondierung in der Chromosphére umfasst daher weder einen grofien Bereich
noch existieren scharfe Trennungen zwischen den einzelnen Linien. Daher ist es aber auch méglich,
die relativen Variationen in einer der Lyman-Linien (z.B. Lyman5 im ersten Intervall) mit den
Variationen in Lyman-# aus dem zweiten Teil des Messzeitraumes zu einer Serie zu verbinden.

Am 29. Oktober 1999 lag die beobachtete Region niher am scheinbaren Sonnenzentrum als wihrend
der ersten langen Zeitserie. Diesmal gab es jedoch keine simultanen EIT-Daten; erst nach 20 UT
wurden Filtergramme in verschiedenen EUV-Linien aufgenommen. Von MDI gibt es ein Magneto-
gramm, das in héherer Auflésung die hier mit SUMER in Lyman-Linien beobachtete Region erfasst
(Abb. 3-5): Der Fleck erscheint unipolar ohne sichtbare komplexe Magnetfeldstruktur. Zwischen
den SUMER-Messungen und dem Magnetogramm lagen jedoch fast 12 Stunden. Desweiteren gab es
keine zeitlich und/oder rdumlich nahe liegenden CDS-Beobachtungen, da ausschlielich Regionen
am Sonnenrand auf dem Programm standen.

Tabelle 3-3: Zeiten der SUMER-Beobachtungsprogramme
und ausgewihlte Spektrallinien sowie erginzende
Messungen von anderen SOHO-Instrumenten.

1996 August 29: NOAA 7986

SUMER:

Civ 1548.1 A (= 10° K) 0908-1331 UT

Ne v 770.4 A (6-10° K) 0908-1331 UT

zeitliche Auflosung 65.2 s

EIT:

Feix /x 171 A (106 K) 0900-1059 UT

zeitliche Auflésung 36 s

CDS:

EUV-Raster (10 Linien) 0913 UT
1999 Oktober 29: NOAA 8742

SUMER:

Lyman-Linien um 926 A 1320-1504 UT

darunter:

Hi1Ly5 937.803 A (2.4-10* K) 1320-1504 UT

Lyman Kontinuum 907 A (7.66 - 10° K) 1320-1504 UT

Linien um 1020 A 1505-1648 UT

darunter:

Hr1 Ly 1026.0 A (2.5-10* K) 1505-1648 UT

N 992.3 A (8-10* K) 1505-1648 UT

zeitliche Auflésung 28.1 s

MDI:
Magnetogramm 0131 UT
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3.2 EUV-Spektren von SUMER
3.2.1 Messreihe vom 29. August 1996

Bei der ersten Zeitreihe am 29. August 1996 wurde ein Scanning mit sechs Schritten pro Scan
verwendet. Damit war beabsichtigt, neben der spektralen Information auch eine flichenhafte Bild-
information zu erhalten. Der Spalt von 120" x 1” mit der langen riumlichen Ausdehnung in N-S-
Richtung wurde dabei pro Aufnahme um dtdi ililementarschritte versetzt. Das entspricht 1.

lgenden Scan wurden die sechs Spektren in rdumlich umgekehr-

 Startkoordinate in  um einen halben Scan-Schritt versetzt. Ziel

ition. Das heisst aber zugleich, dass nur jeweils ein Spektrum je-

imten Punkt auf der Sonne stammt. Desweiteren muss bei jedem

wei Spektren verwendet werden, um sich tatsédchlich auf dieselbe

3elichtung der einzelnen Spektren jeweils 10 s betrug, ergibt sich

eine zeitliche Folge von 65 s (6 x 10 s zuziiglich der Zeit fiir die

en auf der Sonne, in denen die Verdnderungen auftreten, rdum-

er 1” ausgedehnt sind, spielen Probleme der Interpolation iiber

lnete Rolle. Problematischer ist die Zeitfolge, da es um die Suche

1 Bereich von zwei und drei Minuten geht. Die Bildfolge von 65 s

1e Nyquist-Frequenz bei 7.7 mHz (entsprechend 130 s = 2.2 min

er Darstellung der Ergebnisse ausfiihrlich diskutiert.
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Abb. 3-6: Scan aus sechs EUV-Spektren in der Linie Ne viII 770.4 A iiber die aktive
Region NOAA 7986. Die 120 Pixel in y entsprechen 120" rdumlicher Ausdehnung, d.h.

etwa 80000 km auf der Sonnenoberfliche. Spektral stehen 50 Pixel zur Verfiigung,
die in der ersten Ordnung 1.05 A entsprechen.
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Eine Serie von sechs Spektren iiber die aktive Region NOAA 7986 ist in den Abbildungen 3-6 und
3-7 gezeigt. Das Zusammenfiigen von mehreren Scans erlaubt auch eine Rekonstruktion der EUV-
Helligkeit der beobachteten Region (Abb. 3-8, links und Mitte) und den Vergleich mit dem Bild
des EIT-Experiments (Abb. 3-8, rechts).

Die Verwendung des Standard-Flatfields ergab keine sichtbare Verdnderung der Daten. Auflerhalb
der Linie und auflerhalb der hellen EUV-Plume lagen die Intensitéiten in der GréBlenordnung von
1...3 counts pro Belichtung — im Gegensatz zu 40...60 counts in den Emissionsbereichen. Ver-
suchsweise wurden Areale auBerhalb der Emissionsbereiche als Referenzbereich zur Normierung
verwendet, allerdings auch ohne sichtbare Verinderung des Ergebnisses. Wie an anderen Stellen
(Curdt & Heinzel, 1998) berichtet, bleiben auch nach Anwendung der Standardprozedur Restef-
fekte iibrig. Ferner ist zu bemerken, dass Flatfields nur in grofieren Zeitabstéinden (typischerweise
Tage) aufgenommen werden, so dass deren Nutzen fiir die Normierung begrenzt erscheint. Es wird
jedoch betont (Curdt, 2001), dass die Verdnderungen des Empfingers nur sehr geringfiigig sind,
und daher eine dichtere Folge von Flatfield-Aufnahmen nicht notwendig ist. Die hier angestellten
Versuche legen nahe, dass man auf das Flatfielding weitgehend verzichten kann, solange es um die
Untersuchung relativer Verdnderungen geht und die betrachteten Bereiche durch starke Emissionen
gekennzeichnet sind.
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Abb. 3-7: Scan aus sechs EUV-Spektren in der Linie C1v 1548.1 A iiber die aktive
Region NOAA 7986. Die 50 Pixel der spektralen Auflsung entsprechen in der zweiten
Ordnung 2.10A.
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Die Bilder in Abb. 3-8 zeigen die helle EUV-,Plume” oberhalb des Hauptflecks der aktiven Regi-
on NOAA 7986. In der Linie C1v (tiefstes Niveau der drei Abbildungen) ist die Verteilung eher
breit. Die nordlich und siidlich sichtbare Aufhellung kénnte insgesamt etwa ringférmig sein. In der
grofleren Hohe der Neviil-Emission zeigt der Bereich der Aufhellung eine Fliche ohne Ring. Die
Struktur bleibt zur unteren Korona hin in der Hinsicht gleich, dass eine zentrale Aufhellung exi-
stiert. Die Abbildung suggeriert eine groflere Ausdehnung, doch sind die Intensitétsstufen in den
drei Bildern nicht direkt vergleichbar. Noch weniger trifft dies auf die Angabe einer Ausdehnung
des emittierenden Bereiches zu (vgl. auch Kapitel 3.3).
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Abb. 3-8: Rekonstruierte Bilder der EUV-Intensitit aus den SUMER-Scans in den
Linien C1v 1548.1 A (ganz links; Ubergangsregion) und Nevir 770.4 A (Mitte; obe-
re Ubergangsregion) iiber der aktiven Region NOAA 7986. (8 Scans zwischen 10:50
und 11:00 UT.) Die helle EUV-Struktur liegt etwa iiber dem Zentrum und zeigt eine
Ausdehnung von mehr als sechs Bildpunkten in der y-Richtung. Rechts ist der entspre-
chende Streifen aus dem EIT-Filtergramm der Linie Fe1x/x 171 A von 10:55 UT dargestellt.

3.2.2 Messreihe vom 29. Oktober 1999

Ein Scannen war zu diesem Zeitpunkt mit dem SUMER-Spektrografen nicht mehr moglich. Die
Spektren wurden diesmal mit rdumlich festem Spalt von ebenfalls 120” x 1” Gréfie gewonnen. Le-
diglich die Sonnenrotation wurde instrumentell kompensiert. Dazu wurden im zeitlichen Abstand
von 290-300 s Kompensationsschritte durchgefiithrt. Die Beobachtungen dieser Messreihe betrafen
Linien im Bereich zwischen Lyman-3 bei 1026 A und dem Lyman-Kontinuum bei 907 A (siehe
Tabelle 3-3). Die zeitliche Folge der Einzelspektren lag bei 28.1 s, so dass diese Serie Untersu-
chungen bis in Perioden von 1 min Periodendauer (entsprechend 17 mHz) erlaubt. Die Messreihe
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ist zwar in zwei Teilabschnitte getrennt, wobei fiir jeweils 1"43™ dieselbe Region in etwas unter-
schiedlichen spektralen Bereichen beobachtet wurde (siehe Tabelle 3-3). Die Unterschiede in den
Entstehungshohen der Linien der Lyman-Serie sind aber recht gering (Vernazza et al., 1981; Curdt
& Heinzel, 1998; Tabelle 3-2), so dass es zur Untersuchung von relativen Variationen sogar moglich
ist, die Zeitreihen beider Teilserien zu kombinieren. Das wird sichergestellt durch den Vergleich
der Ergebnisse aus unterschiedlichen Linien von Lyman 5, Lyman 9, Lyman 15 und dem Lyman-
Kontinuum im ersten Zeitabschnitt von 13120™ bis 15"04™ UT.
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Abb. 3-9: Gesamtspektrum von Ly 5 bis zum Lyman-Kontinuum (erste 1.7 Stunden der
Zeitreihe von 13:20 bis 15:04 UT).
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Abb. 3-10: Gemittelte Intensitit iiber das ganze Spektrum aus Abb.
3-9 entlang des Spektrografenspaltes. Zeitreihen wurden von den beiden
Pixel-Positionen 81 und 93 untersucht.
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Die Gesamtspektren (Abb. 3-9 und 3-11) zeigen die ausgewéhlten Linien aus dem Lyman-3-Bereich.
Wenigstens an zwei Orten entlang des Spektrografenspaltes treten erhéhte Intensitéiten in beiden
Spektren auf (Abb. 3-10 und 3-12). Von den Pixel-Positionen y = 81 und y = 93 (Abb. 3-10)
bzw. y = 84 und y = 98 (Abb. 3-12) werden Zeitreihen analysiert. Die Intensitdten an den Pixel-
Positionen y £+ 2 werden gemittelt, um eventuelle Pointierungsprobleme auszuschlieBen und die
Statistik zu verbessern (mittlere Counts konnen z.B. Einfliisse von Storungen wie etwa Cosmics
besser ausgleichen). Wegen der rdumlichen Mittelung iiber fiinf Bildpunkte in y-Richtung kann
davon ausgegangen werden, dass die Datensétze zwei Positionen — im weiteren als y = 83 und
y = 95 bezeichnet — zuzuordnen sind.
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Abb. 3-11: Gesamtspektrum um Lyman-£ (letzte 1.7 Stunden der Zeitreihe von 15:05 bis
16:48 UT). Die Intensitéit der Lyman-8-Linie erreicht 400 counts. Die Skala wurde bei 100
abgeschnitten, um die anderen Linien sichtbar zu machen.
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Abb. 3-12: Gemittelte Intensitit iiber das ganze Spektrum aus Abb.
3-11 entlang des Spektrografenspaltes. An den Positionen y = 84 und
y = 98 wurden Daten zur Zeitreihenanalyse gewonnen.
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3.3 EIT-Filtergramme

Von den ersten zwei Stunden der Beobachtungsserie vom 29. August 1996 liegen simultane Bildda-
ten des EIT-Experiments auf SOHO in der Linie Fe1x / X bei 171 A vor. Diese Emission entsteht
bei 10°K in der unteren Korona. Aufnahmen in weiteren Linien, die von EIT gewonnen wer-
den, entstehen bei noch héheren Temperaturen und somit in Schichten, die weiter von der mit
SUMER beobachteten Region entfernt sind. In diesen Emissionen gibt es Einzelaufnahmen, aber
keine Zeitreihe.

Die Belichtungszeit der Einzelbilder in Fe1X/X betrug 5 s, der zeitliche Abstand der Aufnahmen
36 s. Damit lassen sich Oszillationen bis in den Bereich von 13.9 mHz (Periode iiber 72 s) herausar-
beiten. In jedem Fall sind die vermuteten Oszillationen im Bereich von 2...3 min der Auswertung
zuganglich.

SOHO - EIT Fe IX/X 171A
1996 AUG 29 09:00 UT

Abb. 3-13: Aufnahme der aktiven Region NOAA 7986 mit dem EIT-
Instrument in der Linie Fe1x / X bei 171 A in der unteren Korona am Beginn
der Zeitreihe. Der hellste Bereich der EUV-Plume ist durch einen Kreis mar-
kiert. Die Auswertung der Intensitéitsvariationen bezieht sich auf einen Bereich
von 9 Pixeln (z =77+ 1und y=95+1).

Die Ausdehnung der hellen Strukturen im EUV oberhalb von aktiven Gebieten (Sonnenflecken) ist
in der Ubergangsregion und der unteren Korona grofier als in der Chromosphire (Brynildsen et al.,
2001). Grund diirften die divergierenden Magnetfelder sein. Die Ausdehnung und grofiskalige Struk-
tur kann auch aus den rekonstruierten Bildern aus den Scans mit dem SUMER-Spektrografen (Abb.
3-8, links und Mitte) und dem in gleicher Weise dargestellten Ausschnitt aus dem EIT-Filtergramm
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(Abb. 3-8, rechts) abgeleitet werden. Obgleich die Intensitédtsniveaus in den drei Bildern nicht direkt
vergleichbar sind und zu Aussagen iiber die Ausdehnung des Emissionsgebietes fithren, kann insbe-
sondere aus der Abb. 3-13 auf eine im Vergleich zur aktiven Region selbst sehr groe Ausdehnung
des Emissionsgebietes in der unteren Korona bei 171 A geschlossen werden.

Die engen Flussrohren, die im Photosphérenniveau fiir kleinskalige Effekte sorgen (Grofienordnung

Ydnedtsprechend etwa 70 km) und auch fiir die Transmissionseigenschaften (Filterung, Reso-
nanz) verantwortlich sind, erweitern sich in den héheren Schichten zu ausgedehnten Strukturen. Es
gibt Hinweise, dass Oszillationen iiber entsprechend ausgedehnte Bereiche homogen und kohérent
sind. Brynildsen et al. (1999) beschreiben Beobachtungen mit SUMER von Ende 1996, die ohne
Kompensation der Sonnenrotation durchgefithrt und zur Suche nach Oszillationen genutzt wur-
den. Statt der Kompensation wurde nach 40-miniitiger Messzeit das Pointing erneuert, d.h. die
Zielregion driftete wihrend der Messperiode langsam iiber den Spektrografenspalt. Die Messung
spiegelt somit nicht die Parameter an einem Ort der Sonnenoberfliche wider. Lokal eng begrenzte
Effekte werden vielmehr durch den Beobachtungsmodus verschmiert. Wahrend der rund 40 min
Beobachtungszeit verlagerte sich somit ein Streifen der aktiven Region um rund 20” iiber den
Spalt, ohne dass Variationen in den Oszillationen gemessen wurden. Die Autoren argumentieren,
dass die Ubergangsregion iiber Bereiche groferer Ausdehnung als die hier messtechnisch begrenzte
rdumliche Auflésung kohédrent schwingt.
Die Intensitdtsdaten aus den EIT-Filtergrammen erlauben ausschliellich die Suche nach Intensitéts-
oszillationen. Nach den Eingangsbetrachtungen (Kapitel 1.4) sind Oszillationen in Intensitdt nur
zu erwarten, wenn die Bedingungen im untersuchten Volumen vom adiabatischen Zustand merklich
abweichen. Sonst wére nur mit Oszillationen der Doppler-Geschwindigkeit zu rechnen, die mit EIT-
Daten aber nicht zugénglich sind.
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4 Analyse der SOHO-Daten

4.1 Generelle Aspekte

Die Erarbeitung der benéttigten Auswerteprogramme unter Verwendung von IDL schloss folgende
Untersuchungs-Schritte ein:

— Intensitéiten und mittlere Profile der Spektrallinien C1v (1548.1 A) und Ne v (770.41 A)
sowie der ausgewihlten Linien der H1 Lyman-Serie

— Auswertung des Hintergrundes zur Kalibrierung der Intensititsdaten aus den Einzelbildern
in der Serie vom August 1996

— Auffinden der Maximalintensitit in jedem Einzelbild, Extraktion des Messwertes und Nor-
mierung

— Extraktion der Intensititen I und Generieren der Zeitreihen 61(¢) — Abb. 4-1

— Bestimmung der Doppler-Geschwindigkeit v in allen Linien im Bereich des Helligkeitsmaxi-
mums (dem Ort der hellen EUV-Plume) durch Gau$-Fit des Linienprofils in jedem Spektrum
und Generieren der Zeitreihen in dv(¢) — Abb. 4-2

— Berechnung der oszillatorischen Power in allen ausgewéhlten Linien fiir die Variation der In-
tensitdt und der Geschwindigkeit durch Anwendung der Fourier-Analyse sowie einer Wavelet-
Analyse

— Untersuchung der Verdnderung der Intensitdt der Oszillationen in den Linien von C1v und
Ne vii1 fiir Intensitédt und Doppler-Geschwindigkeit innerhalb der 4.4 Stunden langen Zeitreihe
am 29. August 1996, Phasenbeziehungen und Korrelation in den Niveaus bzw. zwischen den
Messgrofien

— Untersuchung der Verdnderung der Intensitéit der Oszillationen in den ausgewéihlten Linien
der H1 Lyman-Serie fiir Intensitdt und Doppler-Geschwindigkeit innerhalb der 3.4 Stunden
langen zweiteiligen Zeitreihe am 29. Oktober 1999, Phasenbeziehungen und Korrelation in
den Niveaus bzw. zwischen den Messgrofien

— Anwendung der Wavelet-Analyse auf die Intensitdtsdaten in der hellen EUV-Plume iiber der
aktiven Region aus den EIT-Aufnahmen vom 29. August 1996

In den Abbildungen 4-1 (links) und 4-2 werden die Ausgangsdaten der Messungen vom 29. August
1996 gezeigt. Dies sind die Intensitéiten in den mit der hellen EUV-Plume identifizierten Pixeln,
wobei hier iiber eine Fliche von 9 Bildpunkten gemittelt wird. Als Anhaltspunkt fiir die Lage der
Plume diente die Festellung, dass die grofite Intensitéit in den CDS-Messungen Abb. 3-3) wie auch
im EIT-Bild (Abb. 3-13) iiber der Position des Flecks der aktiven Region zu finden war. Dies wird
auch von Brynildsen et al. (1998) bestatigt. Die in Abb. 3-6 und 3-7 gezeigten Scans belegen auch,
dass der SUMER-Spektrografenspalt die EUV-Plume genau erfasste.

Die Daten der Intensitdt und der Doppler-Geschwindigkeit erscheinen sehr starken statistischen
Schwankungen unterworfen. Eine Mittelung iiber eine gréfiere Anzahl von Bildpunkten ergab keinen
signifikant besseren Datensatz. Ferner muss dann angenommen werden, dass zunehmend mehr
Bildpunkte auBerhalb der interessierenden Region einbezogen werden. Uber die Streuung der Daten
hinaus ist in der Linie C1v eine rapide Verdnderung der Intensitét zu sehen. Zur selben Zeit ist in
Ne vl keine auffillige Anderung sichtbar.

Die Doppler-Geschwindigkeiten wurden aus jedem Spektrum der Plume durch einen Gau8-Fit des
Linienprofils gewonnen. Die Emissionslinien sind duflerst intensiv, so dass sich die erhaltene Ko-
ordinate von denen durch andere Fits nicht unterscheidet. Da keine absolute Kalibrierung der
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Geschwindigkeitsskala vorliegt, handelt es sich bei den Werten um relative Angaben zur mittle-
ren Position. Eine systematische Nullpunktverschiebung sollte jedoch die Suche nach periodischen
Ostzillationen nicht beeinflussen. Neben den auch hier deutlichen statistischen Fluktuationen ist in
Ne vi1il eine merkliche Verdnderung der Geschwindigkeit zu verzeichnen, wihrend zu dieser Zeit die
Daten in C1v kein vergleichbares Ereignis zeigen.

Fiir die Anwendung der einzelnen Auswertungsverfahren wurden die Daten unterschiedlich vorbe-
reitet. Dies wird in den zugehorigen Kapiteln beschrieben.
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Abb. 4-1: Zeitlicher Verlauf der Intensitét I(¢) (in counts pro Belichtung) in
den Pixeln der Plume in C1v und Neviir oberhalb der Region NOAA 7986.
Die Werte in C1v sind um 4 counts nach oben verschoben.
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Abb. 4-2: Zeitlicher Verlauf der Doppler-Geschwindigkeit v(¢) in den Pixeln
der Plume in C1v und Ne VIiI oberhalb der Region NOAA 7986. Die Werte in
C1v sind um 10 km/s nach oben verschoben.
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4.2 Messregimes bei den beiden Zeitreihen

Bereits bei der Darstellung der Messreihen wurden die grundsétzlichen Parameter und Grenzen
fiir die Suche nach zeitlichen Verdnderungen von Intensitit und Doppler-Geschwindigkeit erwahnt.
Bevor nun die Ergebnisse der Suche nach Oszillationen dargestellt werden, wird hier eine tabella-
rische Ubersicht iiber die Zeitserien gegeben.

Tabelle 4-1: Vorliegende Messreihen und ihre wesentlichen Parameter fiir die
Auswertung der Zeitreihen

Region Datum Instrum Messzeitraum zeitl. Anzahl Nyquist- kiirzeste
NOAA ’ (UT) Abstand Messp. frequenz Periode
7986 1996 Aug 29 SUMER  0908-1331 65 s 236 7.2 mHz 2.3 min
EIT 0900-1059 36 s 197 14 mHz 1.2 min

8742 1999 Okt 29 SUMER 1320-1504 28 s 220 18 mHz 1.0 min
SUMER  1505-1648 28 s 220 18 mHz 1.0 min

4.3 Fourier-Analyse — Ergebnisse

Die meisten Verfahren zur Analyse von Datenreihen gehen von der Annahme aus, dass ein stati-
ondrer Prozess zugrunde liegt und dass der Zustand zu einem Zeitpunkt ¢; den Zustand zu einem
spéteren Zeitpunkt ¢9 bestimmt. Dies trifft auf zahlreiche Messdaten sicher nicht zu, insbesondere,
wenn es sich um Daten aus zeitlich sehr variablen Bereichen wie der héheren Sonnenatmosphire
handelt. Beobachtete Variationen der Intensitdt konnen durch Veridnderungen der Temperatur wie
auch der Dichte verursacht werden. Dariiber hinaus steht jeweils nur eine Messung des Vorgangs zur
Verfiigung. Daten aus benachbarten Pixeln stellen nur bedingt eine Aussage iiber ein gleichartiges
Volumenelement in der Sonnenatmosphére dar. Ferner ist stets zu entscheiden, ob nicht erst eine
Mittelung von einigen benachbarten Messpunkten zu einem statistisch ,,verniinftigen” Messwert
fithrt. Verkiirzungen der zeitlichen Folge und Verldngerungen der Messung sind oft nicht moglich.
Letztere erfassen dariiber hinaus die sich weiter entwickelnden Parameter und tragen nicht zu einer
Verbesserung der Signifikanz der Messwerte bei. Dennoch werden die ,,iiblichen” Verfahren auf die
erhaltenen Messdaten angewendet.
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I MESSG. (+2)

| M
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Abb. 4-3: Entfernung des Trends aus den in Abb. 4-1 bzw. 4-2 gezeigten Intensititsdaten unter Verwen-
dung der Koeffizienten ¢ aus der diskreten Wavelet-Analyse.

So wurden die Intensitdts-Daten vom 29. August 1996 (Abb. 4-1) zuerst einer Fourier-Analyse
unterworfen. Bevor diese zur Anwendung kam, sollten starke systematische Trends aus den Daten
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gefiltert werden. Hiufig bedient man sich eines Polynoms (z.B. Schlittgen & Streiberg, 1997). Ein im
weiteren Verlauf der Auswertung noch angewandtes Verfahren, die diskrete Wavelet-Analyse (Ka-
pitel 4.4), produziert als ,Nebenprodukt” eine um die hohen Frequenze bereinigte Datenserie aus
der Original-Messreihe. Diese mit ¢* bezeichnete Folge repriisentiert ein geeignet tiefpassgefiltertes
Signal (Abb. 4-3), das zur Entfernung von systematischen Trends herangezogen wurde.

POWER-SPEKTRUM: C IV, 1996 AUG 29, 1030-1110 UT POWER-SPEKTRUM: C 1V, 1996 AUG 29, 1050-1130 UT
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Abb. 4-4: Powerspektrum der Intensititsdaten in der Linie C1v bei 1548.1 A aus dem Zeitraum 10:30
bis 11:10 UT (links) und 10:50 bis 11:30 UT (rechts). Eine Oszillation am oberen Ende des auswertbaren
Frequenzbereiches ist in beiden Intervallen nur schwach.
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Abb. 4-5: Zeitlicher Verlauf der maximalen Power im Bereich von 6 bis 7.3 mHz in
den 40 min-Datensitzen der Intensititen in der Linie C1v 1548.1 A und der Linie
Nevin 770.4 A. Der angegebene Zeitpunkt bezieht sich jeweils auf die Mitte des
Intervalls.

Da sich auch in den so vorbehandelten Serien von I keine vorherrschenden Perioden in der gesamten
Messreihe finden lieBen, waren auch die ohnehin nur schwachen Power-Peaks nicht aussagekriftig.
Wie sich in der weiteren Analyse erst herausstellte, waren unterschiedliche Frequenzen jeweils fiir
kurze Abschnitte existent. In diesem Fall macht sich der Nachteil der Fourier-Transformation, das
Fehlen einer zeitlichen Lokalisierungseigenschaft, bemerkbar. Eine Veranderung des Signals in einem
Teil der Datenreihe fiihrt zur Verdnderung der Transformierten insgesamt, ohne dass die Position
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der Anderung gefunden werden kann. Auch eine Fourier-Analyse von Teilen der Messreihen erlaubte
nur eingeschrinkte Folgerungen, da dann die Anzahl der Messpunkte pro Teil-Datensatz zu gering
ausfiel. Beispielsweise wurden 40 min-Intervalle analysiert, die dann jeweils nur auf 40 Messpunkten
basierten (Abb. 4-4). Dazu kommt noch das Problem, die Intervalle begrenzter Lange genau so zu
begrenzen, dass sie gerade die Zeit einer bestimmten Verdnderung bzw. des Auftretens einer Periode
enthalten. Das wiirde voraussetzen, dass bereits vorab in den Daten das Erscheinen bestimmter
Periodizititen erraten oder vermutet werden miisste.

Ein Ergebnis aus den Fourier-Spektren der Teil-Serien ist, dass die maximale Power im Bereich
von 2...3 min sich systematisch im Verlauf der gesamten Beobachtung verdndert hat (Abb. 4-5).
Auffallend ist vor allem der generell gegenldufige Trend im Auftreten der Intensitéits-Oszillationen,
d.h. die Oszillation ist in der Linie C1v dann am stéirksten, wenn sie in der Linie NevIil kaum
nachweisbar ist. Wahrend die Power-Maxima in der Ndhe von 6 bis 7.3 mHz um einen Faktor 3
(C1v) bzw. sogar 10 (Ne vIiI) variieren, sind die Unterschiede in der mittleren Intensitit selbst zwar
in der gleichen Richtung, aber mit einem Faktor von 1.4 wesentlich geringer. Dies wird an spéterer
Stelle noch diskutiert.

Als Alternative fiir die Untersuchung zeitlich nicht bestdndiger Oszillationen bot sich eine Wavelet-
Analyse an. Einige Grundlagen, vorgenommene Tests mit synthetischen Daten und Ergebnisse
werden in den folgenden Abschnitten dargestellt. Insbesondere konnten zeitliche Verdnderungen
innerhalb der Datenreihen mit diesem Verfahren detailliert verfolgt werden.

4.4 'Wavelet-Analyse

Jegliche Verdnderung des Signals innerhalb einer Messreihe fithrt zu einer Verdnderung der Fourier-
Transformierten insgesamt — ohne dass die Stelle der Anderung zuverlissig gefunden werden kann.
In den SUMER-Beobachtungen mussten aber kurzzeitige Verdnderungen aller Grélen angenommen
werden. Die Verwendung raumlich begrenzter ,, Wavelets” (auch als , kleine Wellen” oder ,, Wellchen”
ins Deutsche iibertragen) erlaubt durch ihre Verschiebung eine Lokalisierung und durch Stauchung
eine Frequenzauflosung an der entsprechenden Stelle (Louis et al., 1994).

4.4.1 Diskrete Wavelet-Analyse

Ein gemessenes Signal besteht im allgemeinen aus Anteilen mit unterschiedlichen Frequenzen. Das
Konzept der Multi-Skalen-Analyse, das auf Mallat und Meyer zuriickgeht, erlaubt die schnelle und
stabile Wavelet-Analyse. Ein von Mallat (1989) eingefiihrter Algorithmus fithrt zu dem in Abb.
4-6 gezeigten und kurz beschriebenen Schema: Aus einer Datenreihe c® wird zunichst die hochste
mogliche Frequenz herausgefiltert, danach die jeweils um den Faktor 2 tiefere Frequenz.

Schnelle Wavelet-Transformation

Eingabe: ¢* = {¢; || k € Z}
M Zerlegungstiefe (Anzahl der Skalen)

berechne firm =1,...,M
dm = Gem!
¢ = Hcm 1
Ausgabe: ¢V
dm, m=1,...,.M
& i{) o 2 M-1
N\

H H
— ¢ ... ¢ — ¢ zunehmend tiefpassgefiltertes Signal
h pY

d* a2 aM hochfrequenter Rest

Abb. 4-6: Zerlegungsschema fiir eine diskrete Wavelet-Transformation. Aus
der Folge ® werden sukzessive die Folgen ¢™ abgeleitet, die jeweils um den
Faktor 2 tiefere Frequenzen nicht mehr enthalten (nach Louis et al., 1994).
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Abb. 4-7: Die in Abb. 4-2 gezeigten Daten der Doppler-Geschwindigkeit in Ne vii1
werden als c? in die diskrete Wavelet-Transformation gegeben. Daraus erhélt man die
geglitteten Serien c!, ¢2, ¢® und c¢*. Die Differenz c® — ¢ oder ¢ — ¢* enthilt nur den
hochfrequenten Anteil und keine Trends mehr.

Als Ergebnis dieser Zerlegung (,,Filterung”) bekommt man eine Aussage, mit welcher Intensitét
(Power) die einzelnen Frequenzen in der Messreihe enthalten sind und an welcher Position der
Messreihe dies der Fall ist. Ein Nachteil: Frequenzen, die gerade zwischen den um Faktor 2 ver-
schiedenen Werten liegen, konnen praktisch nicht festgestellt werden.

Die tiefpassgefilterten Datensitze liefern logischerweise nach drei bis vier Schritten einen von kurzen
Fluktuationen d™ befreiten ,glatten” Verlauf ¢, der als Trend vom Start-Datensatz subtrahiert
werden kann. Diese so gefilterten Messreihen konnen fiir andere Untersuchungen (z.B. Fourier-
Analyse, Korrelation) gut verwendet werden. Fiir die im weiteren angewendete Wavelet-Analyse
werden jedoch die Original-Datenséitze verwendet, die alle Frequenzen enthalten.

4.4.2 Kontinuierliche Wavelet-Analyse

Wavelets (1) sind zeitlich begrenzte Funktionen, deren Totalintegral Null ist. (Streng genommen
miisste man von der ,, Wavelet-Transformation zum Wavelet 1" sprechen, da die Transformierte
von der Wahl des Wavelet abhéingt.) Einige Beispiele sind in Abb. 4-8 gezeigt.
Fourier-Basisfunktionen sind in ihrer Frequenz festgelegt, jedoch nicht in zeitlicher Hinsicht. Kleine
Frequenzénderungen in der Fouriertransformierten verursachen Verédnderungen im gesamten Zeit-
raum. Wavelets sind lokal sowohl in der Frequenz (durch Streckung / Stauchung) als auch in der Zeit
(Verschiebung). Die Wavelet-Analyse wird bei der Suche nach dem Auftreten von Mustern (Kan-
ten, Spriinge, periodische Anteile) einen Beitrag liefern, wenn die gesuchten Erscheinungen eine
Multi-Skalen-Struktur aufweisen. Solche Unstetigkeitsstellen sind mit der Fourier-Transformation
praktisch nicht lokalisierbar.

Viele Funktionsklassen konnen durch Wavelets in kompakter Form dargestellt werden. Beispielswei-
se lassen sich Funktionen mit Sprungstellen und Spitzen durch weniger Waveletfunktionen darstellen
als durch Sinus und Kosinus.

Ein Wavelet-Filter kann im Fourier-Raum unterschiedlich grof§ sein (Abb. 4-10). Wahlt man eine ho-
he Zeitauflésung, ist das Wavelet recht kurz, aber breit in der Frequenz. Peaks in der Frequenz-Skala,
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(entsprechend den Peaks eines Fourier-Spektrums) werden dann verschmiert. Umgekehrt kann man
bei hoher Frequenzauflosung (Wavelet eng in der Frequenz und schirfere Frequenz-Peaks) das Vor-
handensein der auftretenden Frequenzen weniger eingrenzen. Ein Verzicht auf zeitliche Auflésung
wiirde dann der ,normalen” Fourier-Analyse entsprechen. Beim Aufspiiren von zeitlich begrenztem
Auftreten von unterschiedlichen Frequenzen in einer Messreihe miissen daher zeitliche Auflésung
und Frequenzauflésung optimiert werden.

i 1 19l
1
— 1 /\ 1
a 41 ar
Abbildung 1.1: Das Haar-Wavelet und seine Fourier-Transformierte
v 9l

Abbildung 1.2: Der Mexikanische Hut und seine Fourier-Transformierte

Abb. 4-8: Zwei Beispiele fiir Wavelets: Das einfache Haar-Wavelet
und der ,Mexican hat” und die jeweiligen Fourier-Transformierten
(aus: Louis et al., 1994).

100 0 100 200 300
Time
Abb. 4-9: Ein Wavelet wird relativ zum Signal ver-
schoben und ,passt” an einer Position am besten
(entspricht hoher Power).

—100 0 100 200 300
Tirne

Abb. 4-10: Wayvelets verschiedener Linge passen
sich den einzelnen Frequenzen unterschiedlich an.
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Fiir die hier vorgestellten Wavelet-Analysen der SUMER-Daten wurden zwei Programme genutzt.
Die im weiteren durchweg verwendeten Diagramme beruhen auf Analysen mit einfachen Dreiecks-
Funktionen als Wavelets. Der maximale Wert der Power im untersuchten Bereich wurde dann
=100 gesetzt. Dies ist insbesondere dann wichtig zu wissen, wenn viele schwache Oszillationen
auftreten. Darauf wird im Text gesondert hingewiesen bzw. die Ergebnisse werden durch anderen
Befunde belegt. Dazu wurden zahlreiche Datenséitze parallel auch mit dem Programm von Torrence
& Compo (1998) analysiert. Hier stehen das Morlet-Wavelet, das Paul- und das DOG-Wavelet zur
Verfiigung. Das Programm wurde auch bereits Untersuchungen solarer Daten angewendet (z.B.
Vigouroux & Delache, 1993; Ireland et al., 1999; De Moortel & Hood, 2000; O’Shea et al., 2001).
Von einigen SUMER-Datensétzen werden Ergebnisse beider Programme vorgestellt. Die Darstel-
lung von Torrence & Compo enthélt zusitzlich die Angabe eines Signifikanz-Niveaus, das fiir die
Beurteilung gefundener Frequenzen interessant ist. Dariiber hinaus wird an den Rindern der ,,cone
of influence” markiert. An den Enden der Datenserien tritt ein Fehler auf, da von den Verfahren
zyklische Daten angenommen werden. Eine Methode ist das Hinzufiigen von Nullen, bis die Anzahl
der Messwerte in einer Serie eine Potenz von 2 ist. Dies wird fiir beide hier gezeigten Verfahren
getan und begrenzt die Kanten-Effekte. Der genannte ,,cone of influence” bezeichnet die Region
im Wavelet-Spektrum, in der Kanten-Effekte (,Einschalt-” bzw. ,Ausschalt-Effekte”) bedeutsam
werden. Sie ist definiert als Zeitdauer bis die Wavelet-Power um einen Faktor e~2 absinkt und
dann die Einfliisse vom Rand vernachlissigbar werden. In den hier untersuchten Serien betrifft dies
die kurzen Frequenzen (langen Perioden) in etwa 10...20 Minuten nach dem Start bzw. vor dem
Ende. Im Fall der Morlet-Wavelets mit der Skalenléinge s ist dies die Zeit v/2 - s. Kiirzere Wavelets,
wie etwa ein schmaler ,Mexican hat”, unterliegt weit weniger Rand-Einfliissen. Die zusétzlichen
Informationen der Diagramme des Programms von Torrence & Compo werden in einigen Fillen zur
Absicherung der gefundenen Ergebnisse herangezogen. Die Darstellung der zeitlichen Variationen
der oszillatorischen Power in ausgewéhlten Frequenzen ist fiir die Untersuchungen besonders wich-
tig. Daher wurde die Darstellung mit zeitlichem Verlauf in ein bzw. zwei Frequenzen durchgingig
verwendet.

Im Auswertungsprogramm sind mehrere Parameter in gewissem Umfang wéihlbar. Das betrifft au-
Ber der Form des Wavelets vor allem dessen zeitliche Lange. Entsprechend konnen viele kurze
Teil-Intervalle nach periodischen Signalen untersucht werden (hohe Zeitauflosung At, aber gerin-
ge Frequenzauflosung Av). Alternativ kann die Frequenzauflosung auf Kosten der Zeitauflosung
erh6ht werden. Eine Verringerung der Zeitauflosung hat auch eine Verbreiterung des ,,cone of influ-
ence” zur Folge. Fast durchweg sind Randbereiche von etwa 15 Minuten als unsicher zu betrachten.
Bei Abweichungen wird ausdriicklich darauf hingewiesen. Die Groflen At und Av sind fiir jede
Wavelet-Analyse im Diagramm angegeben. Um Vergleiche zwischen den einzelnen Gréflen zu er-
lauben, die aus einer Datenserie abgeleitet werden, sind At und Av fiir einen Datensatz jeweils
gleich gewihlt.

4.5 Tests mit synthetischen Daten

Vor der Analyse der Messdaten wurden eine Reihe von Tests unter Verwendung von ,,synthetischen
Daten” durchgefiihrt. Sie sollten zeigen,

— ob die Wavelet-Analyse in der hier benutzen Form zeitweilig vorhandene Perioden erkennen lésst,
— welchen Einfluss ein iiberlagertes Rauschen hat,

— ob in einem als begrenzte Zeitserie realisierten Rauschen eine Periodizitét ,,gefunden” wird und
— wie sich eine lange Periode oder abrupte Anderungen auf das gefundene Ergebnis auswirken.

Dazu wurden mehrere Sitze von Testdaten generiert. Die Serien bestehen jeweils aus 256 simulierten
Messpunkten mit 28,1 s Abstand (Gesamtdauer 2.0 h) und entsprechen damit den tatséchlichen
Verhéltnissen der Messreihen vom 29. Oktober 1999.

Jeweils mehrere Datensétze der beschriebenen Art wurden der gleichen Auswertungsprozedur un-
terzogen wie die Messdaten. Hier wird von jeder Serie ein Beispiel gezeigt. Es wird deutlich, dass
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die Methode sehr gut in der Lage ist, schwache periodische Signale in Teilen der Serie zu finden
und dass die untersuchten ,Storungen” sich nicht auf die Nachweisbarkeit periodischer Signale
auswirken.

Diese Tests sollten sicherstellen, dass die dargestellten Ergebnisse nicht auf zufillige Effekte in den
Daten zuriickzufiihren sind oder lediglich durch Rauschen zustande kommen.

Die Abbildungen zu den Tests zeigen immer links den Datensatz und rechts das Ergebnis der
Wavelet-Analyse. Diese Ergebnis-Grafiken bestehen aus einer Darstellung des Auftretens von
Power in Zeit und Frequenz. Dabei ist in jedem Bild der maximalen Power der Wert 100 zugeord-
net. Eine Skala fiir die Intensitit der Oszillationen ist in Form des Farbkeiles jeweils ganz unten
rechts hinzugefiigt. Oben angegeben sind die numerischen Werte fiir die Auflésung in Zeit und Fre-
quenz. Rechts ist die zeitlich integrierte Power (,mittleres Signal”) iiber die Frequenz aufgetragen.
Bei Verzicht auf zeitliche Auflésung ergibt sich ein Aquivalent zum Fourier-Spektrum. Das untere
Diagramm gibt den zeitlichen Verlauf der Power fiir die Frequenz an, die im gesamten Zeitraum
die héchsten Power-Werte zeigte. In einigen Fillen wird zusétzlich der zeitliche Verlauf der Power
fiir eine zweite Frequenz aufgetragen.
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Abb. 4-11a (links oben): Alleiniger Bestandteil dieser Test-Zeitreihe ist ein Sinus mit 4.7 min Periode.
Abb. 4-11b (rechts): Die Wavelet-Analyse zeigt ein Peak bei 3.5 mHz entsprechend der Periode von
4.7 min. An den Rindern entstehen Bereiche, die von einer Interpretation ausgenommen werden sollen,
wie von Torrence & Compo beschrieben.

Abb. 4-11c (links unten): Darstellung des Ergebnisses nach Anwendung des Programms von Torrence
& Compo (1998). Das Hinzufiigen des ,cone of influence” und des Signifikanzniveaus zeigt den Bereich,
in dem Oszillationen interpretiert werden kénnen.
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Abb. 4-12a (links): Diese Test-Zeitreihe besteht lediglich aus einem Rauschen im gesamten Messzeit-
raum. Mit zahlreichen Tests dieser Art wurde gepriift, inwieweit im Rauschen zufillige , RegelméBigkei-
ten” auftreten, die durch die Analyse als regulire Oszillationen interpretiert werden kénnten.
Abb. 4-12b (rechts): Die Wavelet-Analyse zeigt tatsichlich viele Frequenzen im ausgewihlten Bereich.
Dabei wechseln kurzzeitig hohe Power-Werte rasch mit Abschnitten, in denen dieselbe Frequenz nicht
vorkommt. Randbereiche miissen bei Interpretationen ausgeklammert werden.
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Abb. 4-13a (links): Bestandteile der Test-Zeitreihe sind ein Sinus mit 4,7 min Periode und ein Rauschen

gleicher Amplitude im gesamten Messzeitraum.

Abb. 4-13b (rechts): Die Wavelet-Analyse weist das Sinus-Signal deutlich in Frequenz und Dauer aus.
Die Frequenz von 3,5 mHz (Periode 4,7 min) ist in den gesamten Daten dominierend und bereits an den
Riandern gut erkennbar, ohne dass andere Frequenzen hier hinzukommen.
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Abb. 4-14a (links oben): Test-Zeitreihe aus einem Rauschen im gesamten Zeitraum, iiberlagert mit
einem 4,4 mHz-Sinus (3,8 min Periode; 10 Perioden vom Beginn bis Minute 38; 1.1-fache Amplitude des
Rauschens).

Abb. 4-14b (rechts): Die Wavelet-Analyse zeigt das Sinus-Signal deutlich in der Frequenz und in der
zeitlichen Dauer bereits ab dem Rand.

Abb. 4-14c (links unten): Ergebnis nach Torrence & Compo (1998). Das Signal ist auch innerhalb des
»cone of influence” schon eindeutig zu finden.
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Abb. 4-15a (links): Test-Zeitreihe aus einem Rauschen (gesamter Zeitraum) iiberlagert von einem
4 4mHz-Sinus (Dauer 38 min in der Mitte der Zeitreihe; 1.1-fache Amplitude des Rauschens).

Abb. 4-15b (rechts): Das Sinus-Signal ist deutlich in der Frequenz und in der zeitlichen Dauer sichtbar.
Der Anstieg der Power bei 4,4 mHz setzt nach 17 min ein und ab 55 min ist der Abfall sichtbar.
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Abb. 4-16a (links): Test-Zeitreihe aus einem Sinus mit 4,7 min Periode und Rauschen gleicher Amplitu-
de im gesamten Messzeitraum, iiberlagert von einem Sinus mit 3,3 min Periode und gleicher Amplitude

in den ersten 36 min (11 Perioden).

Abb. 4-16b (rechts): Die Wavelet-Analyse zeigt das Auftreten beider Sinus deutlich. Die anfangs auf-
tretende Periode von 3,3 min (entsprechend 5,0 mHz) ist auch zeitlich gut einzugrenzen.
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Abb. 4-17a (links): Gleiche Test-Daten wie in Abb. 4-9a: 4,7 min-Sinus und Rauschen gleicher Amplitude
im gesamten Zeitraum, iiberlagert von einem 3,3 min-Sinus gleicher Amplitude in den ersten 36 min (11

Perioden).

Abb. 4-17b (rechts): Wavelet-Analyse mit dreifacher Frequenzauflsung gegeniiber den Abb. 4-4 bis
4-9. Die Zeitauflosung ist merklich verringert (36 min gegeniiber 11 min in den anderen Abbildungen)

und der nicht-signifikante Randbereich wachst an.
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Die hier aufgefithrten Tests sind ein Teil der durchgefiithrten Versuche, die Anwendbarkeit der
Wavelet-Analyse fiir die vorliegenden Daten zu sichern. Dabei wurden als wichtige Ergebnisse ge-
funden, dass sowohl kurzzeitig auftretende Oszillationen aus einem verrauschten Signal herausge-
filtert werden als auch benachbarte Perioden in ihrer Frequenz und ihrem zeitlichen Erscheinen
getrennt werden kénnen. Da die Fourier-Analyse der Teil-Datenséitze schon darauf hinwies, dass
kurzzeitige Verdnderungen in der vorherrschenden Frequenz sowie im Auftreten von Oszillationen
iiberhaupt auftreten, sollte die Wavelet-Analyse in der getesteten Version in der Lage sein, die
Frequenz kurzzeitig vorhandener Oszillationen auch zeitlich zu bestimmen.

An beiden zeitlichen Rdndern muss ein Zeitraum von etwa 15 min aus der Interpretation herausge-
nommen werden. In diesem, von Torrence & Compo als ,,cone of influence” bezeichneten, Bereich
treten durch die Linge der Wavelets bedingte Vorgéinge auf, die das Vorhandensein von periodischen
Signalen vortduschen kénnen.

4.6 Wavelet-Analyse der SUMER-Zeitserien
4.6.1 Oszillationen in NOAA 7986 am 29. August 1996

Die vier Abbildungen 4-18 bis 4-21 zeigen die Ergebnisse der Wavelet- Analyse fiir die Zeitserien vom
29. August 1996 zwischen 09:08 und 13:20 UT. Das zeitlich sehr variable Verhalten der Oszillationen
in Intensitdt 61 und Geschwindigkeit dv ist offensichtlich. Der zeitliche Verlauf ist jeweils fiir die
Frequenz mit der maximalen Power (durchgezogene Linie) sowie fiir eine weitere Frequenz mit
ebenfalls hoher Power im interessierenden Bereich (Strich-Punkt-Linie) dargestellt.

Oszillationen in Intensitédt §1 und Geschwindigkeit dv im Bereich von 5 min (3,3 mHz) sind zwar in
allen Datensiitzen zeitweise erkennbar, aber in keiner Linie durchgingig zu finden. Frequenzen um
6 mHz sind ebenfalls in allen vier Serien merklich, meist sogar dominierend, aber ebenfalls mit star-
ken Schwankungen. Auffallend ist auch eine Trennung des Auftretens von starken Oszillationen in
Intensitit und Geschwindigkeit. Power-Maxima in I und dv treten jeweils in unterschiedlichen In-
tervallen auf: In der Linie Ne V111 ist praktisch bis gegen 12:30 UT eine starke Intensitéits-Oszillation
nachweisbar (Abb. 4-18). Erst nach deren Abklingen nimmt die Geschwindigkeits-Oszillation schnell
zu (Abb. 4-19 und 4-20). Dazu kommt, dass die Oszillation in dv anscheinend zuerst (um 12:30 UT)
bei tieferen Frequenzen auftritt und dann innerhalb von nur etwa 40 min als starke dv-Oszillation
bei 6 mHz zu sehen ist. Zu beachten ist, dass die normierten Power-Werte in Abb. 4-19 die Os-
zillation aus einem Feld von vielen schwachen Oszillationen als relativ starkes Signal hervorheben.
Die Darstellung 4-20 mit Angabe des Signifikanzniveaus zeigt, dass die Oszillation eigentlich eher
schwach ist, sich aber signifikant heraushebt.

Ein dhnliches Verhalten ist in der Linie C1v (1548 A) zu finden, deren Entstehungsbereich tiefer
in der Ubergangsregion liegt (Abb. 4-21 und 4-22). Allerdings ist die beschriebene Frequenzdrift
in den Daten nicht zu erkennen. Es ist lediglich sichtbar, dass merkliche Oszillationen in dv wie in
der Ne vii-Emission erst nach 12:30 UT erscheinen und ebenfalls zuerst bei tieferen Frequenzen
(2,9 mHz) zu sehen sind (Abb. 4-22).

Bei der Beschreibung der Datensitze wurde auf die Bildfolge von 65 s in der Serie vom 29. Au-
gust 1996 hingewiesen. Das limitiert die Suche nach héheren Frequenzen / kiirzeren Perioden. Die
Nyquist-Frequenz liegt bei 7,7 mHz (entsprechend 2,2 min Periode). Lésst man die Wavelet-Analyse
bis an diese Frequenz heran suchen, treten zur Grenze hin merkliche Power-Werte fiir die Inten-
sitdts-Oszillationen auf (Abb. 4-23 und 4-24). Zeitliche Verinderungen in dhnlichen Zeitrdumen,
wie sie in den vier vorherigen Abbildungen dargestellt wurden (Abb. 4-23 und 4-24, jeweils im un-
teren Diagramm), lassen darauf schlielen, dass die Oszillation nicht durch die reine Wiederholrate
infolge der Abtastung verursacht ist. Vielmehr ist ein solarer Ursprung dieser Frequenz mdoglich.
Das wird auch dadurch unterstrichen, dass die Geschwindigkeits-Oszillationen keinen Anstieg der
Power-Werte zu diesem Rand hin zeigen (Abb. 4-19 und 4-22).
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Abb. 4-18: Osrzillationen in Intensitit §I in der
Linie Nevin (770 A). Die vorherrschende Frequenz
liegt bei 6,1 mHz (Periode 2,7 min), unterliegt aber
starken Schwankungen. Phasen des intensiven Auf-
tretens dauern etwa 20...30 min an. Nur zeitweise
lasst sich eine Oszillation bei 3 mHz (5,5 min) finden
(Strich-Punkt-Linie).
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Abb. 4-19: Oszillationen in Geschwindigkeit dv
in der Linie Ne v (770 A). Als vorherrschende Fre-
quenz wird hier fast der gleiche Wert wie fiir 61 ge-
funden: 6,0 mHz (2,8 min), doch ist die Oszillati-
on nur im letzten Abschnitt der Zeitserie stark. Be-
merkenswert ist die Drift der grofiten Oszillations-
Amplitude innerhalb von etwa 30 min von 4,0 mHz
(4,2 min; Strich-Punkt-Linie) zu 6,0 mHz (2,8 min).
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Abb. 4-20: Zur Einschitzung der Signifikanz der
Frequenz-Drift der Geschwindigkeits-Oszillationen in
Neviir aus Abb. 4-19 ist diese Darstellung des Ergeb-
nisses unter Verwendung von Morlet-Wavelets hin-
zugefiigt. Paul- und DOG-Wavelets fiihren zu prak-
tisch identischen Konturen. Der ,,cone of influence”
ist auf schmale Randbereiche auerhalb der gefunde-
nen Frequenzdrift beschrinkt.
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Abb. 4-21: Oszillationen in Intensitit 61 in der
Linie C1v (1548 A). Die vorherrschende Frequenz
liegt bei 6,3 mHz (2,6 min), unterliegt ebenfalls star-
ken Schwankungen. Der Zeitraum des intensivsten
Auftretens dauert etwa 30 min. Nur zeitweise ldsst
sich eine starke Oszillation bei 3,3 mHz (5 min)
finden, deren zeitliche Variation durch die Strich-
Punkt-Linie wiedergegeben wird.
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Abb. 4-23: Oszillationen in Intensitdt 61 in der
Linie Nevir (770 A) in hoheren Frequenzen bis an
die Nyquist-Frequenz (durchgezogene Kurve). Die
Strich-Punkt-Linie gibt den Verlauf der vorher dis-
kutierten Oszillation im Bereich von 6 mHz wieder.
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Abb. 4-22: Oszillationen in Geschwindigkeit dv in
der Linie C1v (1548 A). Als vorherrschende Frequenz
tritt hier im letzten Abschnitt der Zeitreihe 2,9 mHz
(5,8 min) auf. Bemerkenswert ist, dass dieses Ma-
ximum zeitlich {ibereinstimmt mit der in hoheren
Schichten (in Ne viil, Abb. 4-19) beobachteten Drift
der grofiten Oszillations-Amplitude innerhalb von et-
wa 30 min. Oszillationen bei 4,6 mHz (3,6 min) treten
nur mit geringer Intensitit auf (Strich-Punkt-Linie).
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Abb. 4-24: Oszillationen in Intensitdt 6/ in der
Linie C1v (1548 A) in hoheren Frequenzen bis an
die Nyquist-Frequenz (durchgezogene Kurve). Die
Strich-Punkt-Linie zeigt den Verlauf der vorher dis-
kutierten Oszillation im Bereich von 6 mHz.
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Die Abbildungen 4-23 und 4-24 erfassen den Frequenzbereich, der auch in den Fourier-Spektren
(Abb. 4-4) wiedergegeben ist. Die aus den 40 min langen Teilserien abgeleiteten maximalen Power-
Werte (Abb. 4-5) sollten einen zeitlichen Verlauf zeigen, der den durchgezogenen Kurven in den
Abbildungen 4-23 und 4-24 entspricht. Natiirlich gelten die im Abschnitt 4.3 gemachten Ausfiithrun-
gen hinsichtlich der immer kiirzer werdenden Datenserien bei dieser Unterteilung und die Ergebnisse
sind nicht mit denen der Wavelet-Analyse identisch. Ferner ist die Unterteilung in Teil-Datenséitze
willkiirlich und kann Intervalle mit tatsichlich auftretenden Periodizitéiten zerteilen, so dass die-
se nicht erkennbar werden. Angesichts der rapiden Fluktuationen innerhalb von 20 min, wie sie
die Wavelet-Analyse in jedem Datensatz zeigt, ist es leicht denkbar, dass eine Phase mit merkli-
chen Oszillationen in zwei willkiirlich fiir eine Fourier-Analyse von Teil-Datensétzen ausgewéhlten
Intervallen enthalten ist und sich dort nicht signifikant nachweisen lasst. Merkliche Intensitits-
Oszillationen mit Frequenzen bei 7 mHz treten in C1v erst gegen Ende der Beobachtung auf,
wihrend sie in Ne viIiI vor 10:30 UT und gegen 12:00 UT sichtbar werden. Die nur als generelle Ten-
denzen aus 40-min-Intervallen (Abb. 4-5) erkennbaren Trends werden durch die Wavelet-Analyse
(Abb. 4-23 und 4-24) lokalisierbar.

Weitere Messungen mit entsprechend kurzer Aufnahmefolge konnten diesen Befund untermauern.
Desweiteren wurden auch in anderen Daten Oszillationen im Bereich der Chromosphéire und der
Ubergangsregion gefunden, die Frequenzen oberhalb von 6 mHz (Perioden unter 3 min) aufweisen.
Dazu gehoren die Ergebnisse spiterer Messungen sowie z.B. Resultate von O’Shea et al. (2001).

Auffallend ist, dass die Power-Maxima von 61 und év in den Frequenzen um 5...7 mHz nicht
zeitgleich auftreten. In der C 1v-Linie (1548 A) ist der Unterschied am deutlichsten (Abb. 4-21 und 4-
22). Merkliche Oszillationen nahe 6 mHz in Intensitdt und Geschwindigkeit sind in unterschiedlichen
Zeitabschnitten nachweisbar. Das kann man als Hinweis auf die Existenz nahezu adiabatischer
Bedingungen besonders am Ende des Messzeitraumes interpretieren, wenn die Geschwindigkeits-
Oszillation am deutlichsten hervortritt, wihrend in der Periode von 11:00 bis 11:20 UT das starke
Auftreten von Intensitits-Oszillationen auf eine merkliche Abweichung vom adiabatischen Zustand
deutet. Dies ist nur ansatzweise aus den Fourier-Spektren der 40 min-Teilserien herauszulesen (Abb.
4-4).

Ein dhnlicher Wechsel ist in der Nevir-Linie (770 A) feststellbar: Die Intensititsoszillation be-
herrscht den gesamten Zeitraum von 09:40 bis 12:20 UT (Abb. 4-18; nicht-adiabatischer Zustand);
anschliefiend ist eine starke Geschwindigkeitsoszillation zu finden (Abb. 4-19).

4.6.2 Oszillationen in NOAA 8742 am 29. Oktober 1999

Die Beobachtungen in der Nihe der Lyman-(-Linie betreffen weit tiefere Schichten der Sonnenat-
mosphére als die zuvor ausgewerteten Daten. Die Unterschiede der Entstehungshéhen der einzelnen
Lyman-Linien sind nur sehr gering. So sind auch kaum Differenzen der beobachtbaren Oszillationen
in den einzelnen Linien zu erwarten. Das Gesamtspektrum in beiden Teilen der Zeitserie zeigt, dass
keine besonders helle Position (in Spaltrichtung y) zu finden ist, die man mit einer EUV-Plume in
Verbindung bringen kann (vgl. Abb. 3-9 und 3-11 im Kapitel 3.2.2). Brynildsen et al. (2001) listen
jedoch die Region NOAA 8742 am Beobachtungstag als Region mit Plume. Die grofite Helligkeit
ist um das Pixel y = 95 zu finden. Eine weitere Aufhellung tritt um y = 83 auf (Abb. 3-10 und
3-12). Von beiden Positionen wurden Zeitreihen von Intensitdt und Geschwindigkeit gewonnen und
analysiert.

Da die Hohen selbst zwischen den Linien Lyman-8 und Lyman-5 nicht so unterschiedlich sind, um
ein verschiedenes Oszillationsverhalten zu erwarten, konnen die zeitlich nacheinander gewonnenen
Serien auch als eine Zeitserie doppelter Linge betrachtet werden. Dass die Unterschiede tatséchlich
nicht beobachtbar sind, wird aus der Wavelet-Analyse der Daten von Lyman 5, 9, 15 und dem
Lyman-Kontinuum deutlich, die zuvor in den Abb. 4-26 und 4-27 gezeigt werden. Zum Zusam-
menfiigen werden schliefilich die Serien in Lyman-8 und Lyman-5 herangezogen (Abb. 4-28 und
4-29 fiir die Intensitidt bzw. 4-30 und 4-31 fiir die Doppler-Geschwindigkeit).
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Abb. 4-25: Oszillationen in Intensitit §/ an unterschiedlichen Positionen in der Linie H1 Lyman 5:
Position y = 95 (links) bzw. Position y = 83 (rechts) entlang des Spaltes. Riumlich um 8 Pixel getrennte
Bereiche (entsprechend etwa 5000 km Entfernung auf der Sonne) zeigen merklich verschiedene Oszillationen
sowohl hinsichtlich ihrer Starke als auch ihres zeitlichen Auftretens. Gezeigt sind die zeitliche Variation der
Oszillationen bei 5 min (durchgezogene Linie) und bei 2 min (Strich-Punkt-Linie). Power-Werte am Rand

sind nicht signifikant.
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Abb. 4-26: Oszillationen in Intensitit 6] in verschiedenen Linien: H1 Lyman 9 (links) und Lyman 15
(rechts), beide an der Position y = 83 auf dem Spalt. Das ist der Ort, der offenbar die intensiveren Oszilla-
tionen zeigt (vgl. vorige Abbildung). Der Unterschied der Entstehungshéhen beider Emissionen betriigt nach
den theoretischen Rechnungen nur wenige Kilometer, und es handelt sich um optisch dicke Linien. Praktisch
diirfte dasselbe Volumen fiir beide Emissionen verantwortlich sein. Entsprechend wenig unterscheiden sich

die Ergebnisse.
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Abb. 4-27: Oszillationen in Intensitit 61 in der Linie H1 Lyman 5 (links) und dem Lyman-Kontinuum
(rechts) an der Position y = 83 auf dem Spalt. Zwischen diesen beiden Wellenléingen sollte der maximale
Unterschied in den Entstehungshéhen der Lyman-Serie auftreten. Die Oszillationen unterscheiden
sich nicht signifikant.

Die Untersuchungen der Daten von verschiedenen Positionen auf der Sonne (Abb. 4-25) sowie
aus ,benachbarten Linien” (Abb. 4-26, 4-27) sollten sicherstellen, dass hinsichtlich der Suche nach
Oszillationen die Datensétze gleichwertig sind. Tatséchlich finden wir praktisch eine stéindig nach-
weisbare Oszillation bei 3.3 mHz (Periode 5 min; Abb. 4-25 bis 4-27). Die Intensitéits-Oszillation
bei 7 mHz ist lediglich an der Position y = 83 iiber weite Teile der Messung zu finden (Abb. 4-26
und 4-27), nicht aber an der anderen Position auf der Sonne (y = 95; Abb. 4-25, links).

Fiir die weitere Analyse werden nun die Daten von Lyman 5 (intensivste Emission der ersten
Teilserie und geringster Abstand in der Entstehungshéhe zu Lyman-/) mit den Daten aus Lyman-
B im zweiten Teil der Datenserie zu einer Gesamtserie aneinandergestellt. FKine direkte Zusam-
menfiigung in einer Datenserie erforderte wegen der groflen Intensitdtsunterschiede in beiden Li-
nien die Einfithrung von zusétzlichen Normierungen. Da die Zeitrdume, in denen Probleme mit
der Signifikanz einer gefundenen Frequenz aus der Wavelet-Analyse auftreten (,,cone of influence”),
nur kurz sind, wurde eine solche Zusammenfiigung nicht vorgenommen. Stattdessen werden die
Ergebnisse beider Teilserien in den Abb. 4-28 und 4-29 fiir die Intensitits-Oszillationen gezeigt.
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Abb. 4-28: Oszillationen in Intensitéit 0 in den Linien H1 Lyman 5 (links) und Lyman-48 (rechts an der
Position y = 95 auf dem Spalt, d.h. an der Position, die im Linienkern die gréfite Intensitit zeigt. Da der
Unterschied in der Entstehungshohe der beiden Linen unbedeutend fiir das Schwingungsverhalten sein sollte,
sind beiden zeitlich aufeinanderfolgenden Serien hier nebeneinander gestellt, so dass der zeitliche
Verlauf der Oszillationen als Gesamtverlauf erkennbar ist.
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Abb. 4-29: Oszillationen in Intensitéit 61 in den Linien H1 Lyman 5 (links) und Lyman-3 (rechts) an der
Position y = 83 auf dem Spalt. Wiederum sind beide zeitlich nacheinander gewonnenen Serien als
eine zeitliche Gesamtserie zusammengefiigt.
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Abb. 4-30: Oszillationen in Geschwindigkeit dv in den Linien H1 Lyman 5 (links) und Lyman-g (rechts) an
der Position y = 95 auf dem Spalt (wiederum die Position mit der héchsten Intensitdt im Linienkern).
Wie im vorigen Bild, sind die beiden zeitlich nacheinander gewonnenen Serien hier auch nebeneinander
gestellt. Die durchgezogene Kurve bezieht sich auf den Verlauf direkt am unteren Rand bei 3,1 mHz.
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Abb. 4-31: Oszillationen in Geschwindigkeit dv in den Linien H1 Lyman 5 (links) und Lyman-4 (rechts) an
der Position y = 83 auf dem Spalt. Wie im vorigen Bild, sind die beiden zeitlich nacheinander gewonnenen
Serien hier auch nebeneinander gestellt.
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Die Doppler-Geschwindigkeiten in den Linien Lyman 5 und Lyman-8 wurden wiederum durch einen
GauB-Fit der Linienprofile bestimmt. Wie bei den starken Emissionslinien der Ubergangsregion in
der ersten Messreihe, lieflen sich die Positionen eindeutig ermitteln; Lyman-3 ist sogar iiberaus
intensiv (Abb. 3-11). Einfliisse benachbarter Linien oder der Hintergrundes sind nicht zu erwarten.
Geschwindigkeits-Oszillationen im Bereich zwischen 3 und 7 mHz sind an beiden ausgewé&hlten
rdumlichen Positionen y = 95 und y = 83 iiber den gesamten Messzeitraum nachweisbar (Abb.
4-30 und 4-31). Die dominierende Frequenz liegt im Mittel bei 3.3 mHz (5 min). Nur zeitweise sind
Oszillationen in §v zwischen 5 mHz und 7 mHz nachweisbar. Im Zeitraum ab 16 UT bis 16:40 UT
gibt es Hinweise, dass auch hier eine Verlagerung der maximalen Power der Oszillation in Jv von
tieferen zu einer hoheren Frequenz erfolgt. In Lyman-£ ist eine Verschiebung von 3.3 mHz auf
5 mHz (Abb. 4-30, rechts) bzw. auf 4.5 mHz (Abb. 4-31, rechts) erkennbar. Die , Geschwindigkeit”
der Verlagerung von etwa Av/At ~ 2 mHz/h ist mit der vergleichbar, die in der Ubergangsregion
in der Linie Ne viil gefunden wurde.

AufBler den chromosphérischen Linien des Wasserstoffs H 1 enthalten die Spektren der zweiten Zeitse-
rie von 15:05 bis 16:48 UT die Stickstoff-Linie N 111 bei 992.3 A (vgl. Abb. 3-11). Ein GauB-Fit der
Linienposition fiir die Bestimmung der Doppler-Geschwindigkeit war unproblematisch, da das Lini-
enprofil keinen Storungen unterlag. Diese Linie entsteht weit oberhalb der Chromosphére (Abb. 3-2
sowie Tab. 3-3). Das Auftreten von Oszillationen der Intensitdt 61 und Geschwindigkeit dv sollte
sich durchaus merklich von den chromosphérischen Verhiltnissen unterscheiden. Die Ergebnisse der
Analyse sind in den folgenden Abbildungen gezeigt, und zwar zuerst fiir die Intensitdt und anschlie-
Bend fiir die Doppler-Geschwindigkeit. Als Vergleich der Parameter zwischen den unterschiedlichen
Hohen bietet sich die synchron gemessene Linie des Wasserstoffs H1 Lyman-3 an.

N I (INT.), AT=548 s, Av=402.5 puHz MITTL. SIGNAL

of

FREQUENZ [mHz]

100

100)

8o}

0L

a0}

RELAT. POWER (MAX

20 L

;/'
N 7 ST RN B TR

15.5 16.0 16.5
ZEIT [1999 OKTOBER 29, UT]

100)

RELAT. POWER (MAX

FREQUENZ [mHz]

8of

60|

100 f

40F

20f

15.5 16.0 16.5
ZEIT [1999 OKTOBER 29, UT]

50
INTENSITAT

Abb. 4-32: Oszillationen in Intensitit 6/ in der Linie N111 an den beiden auch in der Chromosphire
unterschiedenen raumlichen Positionen. Links ist der Verlauf fiir die Pixel-Position 95 gegeben (Position mit
der hochsten Intensitdt im Linienkern auch in N 111), rechts fiir die Position y = 83 auf dem Spalt.
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Abb. 4-33: Oszillationen in Geschwindigkeit dv in der Linie N1II an den beiden bisher unterschiedenen
rdumlichen Positionen. Links ist der Verlauf fiir die Pixel-Position y = 95 gegeben, rechts fiir die Position
y = 83. Links bzieht sich die durchgezogene Linie wieder auf den zeitlichen Verlauf der Power fiir die Frequenz

am unteren Rand des Diagramms.
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Abb. 4-34: Um die Signifikanz der Frequenz-Drift
der Osrzillationen aus Abb. 4-33 abzusichern, ist die
Darstellung des Ergebnisses unter Verwendung von
Morlet-Wavelets hinzugefiigt. Die anderen im Pro-
gramm von Torrence & Compo verfiigbaren Wavelets

zeigen praktisch identische Konturen.

Die Geschwindigkeitsoszillationen in der Linie N 111 bei 992.3 A zeigen eine vergleichbare Frequenz-
drift, wie sie auch in der Beobachtung vom 29. August 1996 zu finden ist Abb. 4-19 und 4-20).
Die Signifikanz ist sogar deutlich hoher als bei der ersten Beobachtung. Die Drift erfolgt in beiden
Féllen mit etwa Av/At ~ 0.1 mHz/min. Eine Interpretation wird im Kapitel 7 vorgenommen.
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4.7 Wavelet-Analyse der EIT-Intensitétsdaten

Synchron zu den ersten zwei Stunden der SUMER-Messungen am 26. August 1996 wurden auch
Bilder mit dem EIT-Instrument in Form einer Messreihe gewonnen (siche Tabelle 3-3 und die
Abb. 3-13 im Kapitel 3.3). Die Bilder in der Linie Fe1x / X bei 171A (10 K) entstehen oberhalb
der mit SUMER erfassten Ne viii-Linie bei 770.4A (6 - 10° K). Wihrend der SUMER-Messungen
wurden in anderen EUV-Linien nur Einzelbilder aufgenommen. Bildserien wéren dann von grofiem
Interesse, wenn in der Ubergangsregion sowie in der ,ersten” Koronalinie Oszillationen nachweisbar
sind.

Fiir die Bearbeitung von EIT-Aufnahmeserien wird ein IDL-Programmpaket ,,Solar Soft” (sswidl)
zur Verfiigung gestellt. Im Programm eit_prep wird von den Bildern ein Hintergrund abgezo-
gen, eine Entzerrung sowie ein Flatfielding vorgenommen. Als Ergebnis entstanden so 197 EIT-
Intensitits-Bilder von 150 Pixeln (entspricht etwa 180”) Kantenlinge in der Linie Fe1x / X.

150

100

50

0 50 100 150

Abb. 4-35: Isolinien der Intensitdt im Bild Nr. 91 der EIT-
Serie um 09:55 UT am 29. August 1996. Das Maximum der
Intensitdt tritt stets in einem engen Bereich auf, der sich in-
nerhalb des Beobachtungszeitraumes nicht aus einem Feld von
3 x 3 Pixeln mit x =77+ 1, y = 95+ 1 verlagert. Zum Ver-
gleich und zum Auffinden eventueller genereller Anderungen
der EUV-Helligkeit wurde ein 50 x 20 Pixel grofles Areal von
Pixel (101,131) bis (150,150) ausgewéhlt, in dem keine Akti-
vitdtsvorginge (Helligkeitsvariationen) gefunden wurden.

Die helle EUV-Plume ist nicht nur in den von SUMER beobachteten EUV-Linien deutlich aus-
geprigt, sondern auch in in der unteren Korona sichtbar. Die Intensitéit in dem Bereich um die
Umbra-Position ist in den Fe1x / x-Bildern nur wenig variabel, so dass die Zuordnung von genauen
Positionen in den aus den Scans rekonstruierten SUMER-Bildern und den EIT-Intensitdtsdaten
kaum eine Bedeutung hat. Die EIT-Daten wurden mit den Standard-Routinen bearbeitet, d.h. mit
dem IDL-SSW-Paket reduziert (Flatfielding, Normalisierung).
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Abb. 4-37: Differenz von aufeinanderfolgenden EIT-Bildern. Links: Nur wenige Bildelemente zei-
gen merkliche Differenzen (09:39 UT). Rechts: Fast die gesamten Bereiche der Plume und anderer
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Abb. 4-36: Zeitlicher Verlauf der Intensitit aus den EIT-Aufnahmen am 29. Au-
gust 1996 zwischen 09:00 und 10:59 UT nach der beschriebenen Datenbehandlung.
Die Intensitét in der EUV-Plume zeigt auffillige Helligkeitsvariationen wihrend der
gesamten Beobachtung. Zahlreiche Peaks zeichnen sich auch in den Intensitétsda-
ten im Referenzfeld (1000 Bildelemente auBerhalb der aktiven Bereiche) ab. (Zur
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Darstellung wurden die Intensitéiten aus dem Referenzfeld um 220 verschoben.)
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Um nach Oszillationen der Intensitidt 61 zu suchen, die sich moéglicherweise bis in diese Schichten

oberhalb der Ubergangsregion fortgepflanzt haben, wurde ein 3 x 3 pz? umfassendes Areal um die
Position der Umbra als Zeitserie analysiert (z = 77 + 1, y = 95 £+ 1). Diese Daten wurden genauso

behandelt wie die SUMER-Intensitiatsdaten.

Bemerkenswert waren die zahlreichen Spitzen der Intensitit (Abb. 4-36). Diese traten gleicher-
maflen im Areal der Plume auf wie auch in dem grofien Vergleichsbereich von 1000 Bildpunkten.
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Die meisten dieser Spitzen betreffen einzelne oder maximal zwei benachbarte Aufnahmen, und
zwar in beiden Arealen. Wéhrend in der Serie aufeinanderfolgende Bilder meist nur geringe In-
tensitdtsunterschiede zeigen oder diese auf kleine Areale beschrinkt sind (Abb. 4-37, links), waren
die Differenzen zu den durch Spitzen gekennzeichneten Zeitpunkten um mehr als eine Gréflenord-
nung héher und betrafen zahlreiche Regionen, die generell merkliche EUV-Emission zeigten (Abb.
4-37, rechts). Die Normierung auf das Vergleichsfeld wiirde sofort alle Spitzen eliminieren. Doch
zeigen die Differenzbilder, dass offenbar reale Intensitdtsfluktuationen in bestimmten Arealen fiir
die Spitzen verantwortlich sind. Zur Suche nach Oszillationen muss somit die Intensitdtskurve aus
Abb. 4-36 verwendet werden. Da die Spitzen einen mittleren Abstand von 6 min haben, wiirde man
bei einem Herausfiltern nur lange Perioden in den Daten erhalten. Zum Vergleich ist die auf das
Referenzbild reduzierte Datenserie in Abb. 4-38 gezeigt. Eine Wavelet-Analyse dieser Datenreihe
liasst keine Frequenzen im interessierenden Bereich erkennen.
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Abb. 4-38: Auf das Referenzfeld normierte Intensitéit aus den EIT-Aufnahmen.
Samtliche Spitzen, die aber offenbar reale Intensititsvariationen u.a. im Areal der
Plume darstellen, sind dadurch aus der Serie entfernt.

Der genannte mittlere Abstand der Spitzen von etwa 6 min kann in der Wavelet-Analyse (Abb.
4-39) als Frequenz von 3 mHz vage erkannt werden. Wie die Abb. 4-40 zeigt, ist dies aber kein
signifikantes Signal, denn die Abstédnde der Spitzen in der Datenserie sind offenbar nicht regelmifBig.
Fiir die Fragestellung der Arbeit ist festzuhalten, dass die Wavelet-Analyse der Daten aus Abb.
4-36 keinerlei Anzeichen fiir Oszillationen im Bereich zwischen 2 und 5 min Periodenlinge ergab.
Die auffilligen Intensitétspeaks erfolgen offenbar nicht in periodischer Weise. Oszillationen, wie sie
in den Emissionslinien der Ubergangsregion zu finden sind, treten in der mit EIT beobachteten
Hohe nicht in messbarer Weise auf.

Die Wavelet-Analyse der Intensititsvariationen in den EIT-Bildern der Feix / x-Linie bei 171 A
zeigt keine Anzeichen fiir Intensitéits-Oszillationen im Bereich zwischen 3 und 7 mHz.

Wiihrend die in der Ubergangsregion entstehenden Linien C1v und Ne VIl zur gleichen Zeit beob-
achtbare Oszillationen in Intensitdt und Geschwindigkeit zeigen, sind weder in der hellen EUV-
Plume noch in einem anderen Bereich des EIT-Bildes Oszillationen im entsprechenden Frequenz-
bereich nachweisbar. Unabhéngig von den moglichen Artefakten ist aus den Beobachtungen zu
schlieBen, dass sich Oszillationen in Intensitit und Geschwindigkeit nicht in die untere Korona
fortsetzen.
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Abb. 4-39: Die Suche nach Oszillationen zeigt keine signi-
fikanten Oszillationen. Die scheinbar héheren Powerwerte zu
den hohen Frequenzen sind lediglich eine Folge der Normie-
rung, wonach der hochste Wert =100 gesetzt wird (vgl. Abb.
4-40).
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Abb. 4-40: Ergebnis der Wavelet-Analyse nach Torrence & Compo.
Im gesamten Bereich der interessierenden Frequenzen ist keinerlei si-
gnifikante Power nachweisbar. Zur Suche wurde das Signifikanzniveau
bereits auf 20% zuriickgesetzt.

Als Ursache fiir das ,Fehlen” der Oszillationen kommt z.B. eine starke Ddmpfung in Frage. Ebenso
kénnen in der Ubergangsregion anfangs noch auftretende Intensitéits-Oszillationen (die auf nicht-
adiabatische Bedingungen hinweisen) durch zunehmend adiabatische Verhiltnisse in den gréBeren
Ho6hen verschwinden. Auflerdem kann eine dominierende Abwirts-Reflektion der Wellen unterhalb
des 108 K-Niveaus fiir diese Beobachtung verantwortlich sein.

Da bereits in den Schichten der Ubergangsregion eine rapide zeitliche Variation in der Stirke
der Oszillationen zu verzeichnen ist — bis zum voélligen Verschwinden in typischen Zeitrdumen
von 20...30 min —, sind rasch verdnderliche Bedingungen offenbar typisch und somit die Nicht-
Nachweisbarkeit insbesondere von Intensitéts-Oszillationen im Bild der eingangs gemachten Be-
merkungen kaum iiberraschend.
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4.8 Korrelation von Datenserien und Phasenverschiebung

Untersuchungen der Korrelation von gleichzeitig gemessenen Daten lassen Schliisse auf die Phasen-
lage der betreffenden Parameter zu. Natiirlich spielen bei den Betrachtungen die zufilligen Fehler
der Einzelwerte eine nicht zu vernachlissigende Rolle. Die Verwendung von Mitteln iiber mehrere
Bildelemente sollte bereits zu einer Reduktion des Rauschens beitragen. Grofle Fehler sind bei-
spielsweise durch Cosmics und andere Stérungen méglich, obgleich diese in der Regel nur eine der
Emissionslinien betreffen werden.

Einige zufillig zeitlich zusammenfallende hohe Werte in zwei Zeitreihen koénnen einen hohen
Korrelationskoeffizienten zur Folge haben, ohne dass die Serien insgesamt tatséchlich stark kor-
reliert sind. In solchen Féllen wiirde die Betrachtung der Position von iibereinstimmenden Ab-
schnitten der ersten Ableitungen der Messdaten, d.h. die Suche nach simultanen gleichgerichteten
Anderungen, weniger Stéreinfliissen unterliegen. Ferner ist eine GauBtransformation der Messdaten
und die Anwendung eines rangnormierten Korrelationskoeffizienten angeraten. Beispielsweise hat
sich der Spearman-Korrelationskoeffizient bei verschiedenen astrophysikalischen Untersuchungen
als zweckmifBig erwiesen (z.B. Macklin, 1982; Walther, 1999).

Fiir die Vergleiche der SUMER-Zeitreihen wurde der Spearman-Korrelationskoeffizient ¢ herange-
zogen, der neben der rangnormierten Korrelation eine Signifikanz fiir seine Abweichung von Null
angibt. Diese Signifikanz liegt im Intervall [0, 1], wobei ein kleiner Wert eine hohe Signifikanz be-
deutet.

Von den zahlreichen Messreihen sollte auf Grund der fast identischen Entstehungshéhen und Tem-
peraturen zwischen den einzelnen Linien der H1 Lyman-Serie eine hohe Korrelation auftreten. Als

Beispiel sind hier die Serien in Lyman 5 und Lyman 15 aus dem Zeitraum 13:20-15:04 UT aufgefiihrt
(Abb. 4-41).
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Abb. 4-41: Verlauf der Intensitit (Counts) in den Linien Lyman 5 und Ly-
man 15 am 29. Oktober 1999.

Fiir diese beiden Datensitze ist ¢ = 0.81 und der Wert fiir die Signifikanz betrigt 1.8 - 1077,
Eine Verschiebung der beiden Messreihen gegeneinander zeigt in beiden Richtungen eine Abnahme
der Korrelation, was auf eine Phasenverschiebung von praktisch Null hinauslduft. Die Messwerte
haben einen zeitlichen Abstand von At = 28,1 s. Eine Verschiebung um 2 - At entspricht einer
halben 2 min-Periode (wie sie in den Abb. 4-18 bis 4-22 erscheint); 5 - At entspricht einer halben
5 min-Periode, die ebenfalls in den genannten Abb. sichtbar ist. Da beide Periodizitiaten in den
Daten auftreten, ist kein eindeutiges Minimum der Korrelation zu erwarten. Tatséchlich ist der
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Spearman-Korrelationskoeffizient ¢ = 0.81, wenn die Phase der Lyman 15-Emission um 1- At nach
der in Lyman 5 liegt, und o = 0.78 fiir 2 - A¢. In umgekehrter Richtung ergibt sich o = 0.78 und
o = 0.72 fiir dieselben Verschiebungen.

Curdt & Heinzel (1998) finden in der ruhigen Sonne eine mittlere Phasenverzogerung zwischen
Lyman 5 und Lyman 15 von etwa 36 s. Angenommen, die Verinderung des Korrelationskoeffizi-
enten lisst die Ableitung einer Phasendifferenz zu, so wére sie im Bereich von weniger als 1 - At,
wahrscheinlich zwischen Null und 1 - At. Bei Annahme einer um etwa 100 km unterschiedlichen
Entstehungshdhe ergibt sich eine Phasengeschwindigkeit von rund 7 km/s. Da die Lyman-Linien je-
doch optisch dick sind, diirfte der Héhenbereich, aus dem Beitrige zu jeweiligen Emission stammen,
in der gleichen Grolenordnung liegen und damit der abgeleitete Wert unsicher sein.

Wichtiger fiir die Aussagen dieser Arbeit ist jedoch die Feststellung, dass die Datenséitze derart
benachbarter Emissionslinien eine deutliche Korrelation aufweisen. Damit ist auch begriindbar,
dass die in Lyman 5 und Lyman-g zeitlich nacheinander gewonnenen Messungen als Fortsetzung
einer Datenserie (Abb. 4-21 bis 4-24) betrachtet werden koénnen.

Die Korrelation zwischen den Intensitidts- und Geschwindigkeitsdaten in Lyman-# ist mit o0 = 0.30
eher gering. Eine Phasenverschiebung, die sich iiber lingere Abschnitte der Zeitreihe erstreckt, ist
nicht nachweisbar — die Korrelation sinkt auf o = 0.20 und tiefer bei Verschiebungen um 1 - At bis
5 - At. Das unterstreicht die Befunde aus den Abb. 4-21 bis 4-24, die kein gleichzeitiges Auftreten
von QOszillationen gleicher Frequenz in Intensitdt und Doppler-Geschwindigkeit erkennen lassen.
Die Doppler-Geschwindigkeiten in Lyman-( sind ebenso wenig mit den Oszillationen der Linie N 111
der Ubergangsregion korreliert (Abb. 4-23 und 4-24, jeweils rechts; Abb. 4-26 und 4-27 fiir N 111).
Der Korrelationskoeffizient wird ebenfalls im Bereich zwischen ¢ = 0.33 (Phasenverschiebung Null)
und um 0.20 (Phasenverschiebung bis zu 5 - At gefunden.
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5 Intensitits- und Geschwindigkeits-Oszillationen — Ubersicht

In der Tabelle 5-1 sind die Befunde zu allen untersuchten Oszillationen in den Datensétzen, die im
Kapitel 4 dargestellt worden sind, zusammengefasst.

Tabelle 5-1: Power-Maxima der Oszillationen in den untersuchten Linien der Chromosphire (C),

der Ubergangsregion (U) und der unteren Korona (K).
In Klammern ist jeweils die Abbildung mit der zugehorigen Wavelet-Analyse angegeben.

Linie Intensitéit Doppler-Geschwindigkeit

29. August 1996, 09:08-13:30

Ne vim (1) 6 mHz, zeitw. 3 mHz (4-18) 6 mHz, Drift 4 — 6 mHz (4-19)
zeitw. auch 7.3 mHz (4-23)

Cw (U) 6 mHz, auch 3 mHz (4-21) am Ende 3 mHz, auch 6 mHz (4-22)
auch 7.3 mHz am Ende (4-24)

Fe 1x/x (K) keine nachweisbar (4-39, 4-40) keine spektrale Information

29. Oktober 1999, 13:20-15:04

Lyman 5 (C) 3.5 mHz an mehreren Pos. (4-25) | 3.3 mHz (4-31); 7 u. 5 mHz zeitw. (4-30)
7.2 mHz zeitw./einz. Pos. (4-25)

Lyman 9 (C) 7 mHz und 3.5 mHz (4-26)
Lyman 15 (C) 7 mHz und 3.5 mHz (4-26)
LymanKont. (C) | 7 mHz und 3.5 mHz (4-27)

29. Oktober 1999, 15:05-16:48

Lyman g (C) 7 mHz und 3.5 mHz (4-28, 4-29) | meist 3.2 mHz (4-30, 4-31)
Drift 3.3 — 4.5... 5mHz (4-30,4-31)

N 111 (U) 3.5 mHz und 5 mHz zeitw. (4-32) | Drift 3 — 7 mHz (4-33 1i., 4-34)
bis 7 mHz (ortsabhingig) (4-32) | 3 und 3.5 mHz (andere Pos.; 4-33 re.)

Die vorliegenden Ergebnisse zeigen, dass Oszillationen der Intensitit iiber dem beobachteten Son-
nenfleck im Periodenbereich von 2 bis 3 min deutlich messbar sind und dass ihre zeitliche Variation
Aufschluss iiber die Struktur der Sonnenatmosphire geben kann. Die Oszillationen bei bzw. knapp
iber 7 mHz (P ~ 2 min), die in der SUMER-Messreihe in NOAA 7986 vom August 1996 gefunden
wurden, liegen sehr nahe an der Nyquist-Frequenz. Diese Spektren aus der hellen EUV-Plume direkt
itber der Umbra haben infolge des Scan-Programms einen zeitlichen Abstand von rund zwei Minu-
ten. Die zeitliche Variation, die in den beiden Linien fiir Geschwindigkeit und Intensitéit verschieden
verlduft, ldsst jedoch einen solaren Ursprung zu.

Oszillationen der Intensitdt wie auch der Geschwindigkeit im Bereich von 3 min Periodendauer
sind nicht in allen Datensitzen oder wihrend der gesamten Serien zu finden. Dieses zeitlich sehr
variable Verhalten sowie starke Verdnderungen im Erscheinungsbild kénnen mit unterschiedlichem
Verhalten der Wellen erkliart werden, die gelegentlich als adiabatisch, in anderen Fillen als fast
isotherm betrachtet werden miissen.

Die aus der Messreihe vom August 1996 in der aktiven Region NOAA 7986 abgeleitete Beobachtung,
dass die generelle Stirke der Intensitéits-Oszillation bei 6 mHz in der C1v-Linie der Ubergangsre-
gion zunimmt (Abb. 4-21), wihrend sie gleichzeitig in der (heifieren) Ne viir-Linie des obersten
Bereiches der Ubergangsregion absinkt (Abb. 4-18) — was sich auch im geringeren Umfang in den
Intensitdten der mittleren Linienprofile (Abb. 4-1) andeutet — kann als langsame Abkiihlung des
Emissionsgebietes interpretiert werden. Im Verlaufe dieser méglichen Abkiihlung nimmt die Inten-
sitdt von Intensitits-Oszillationen generell ab (Abb. 4-18 und 4-21) und die der Geschwindigkeits-
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Oszillationen dv zu (Abb. 4-19 und 4-22). Die Zunahme der Oszillationen in dv weist darauf hin,
dass die Bedingungen in diesem Intervall als nahezu adiabatisch betrachtet werden kénnen, wihrend

zuvor eher isotherme Bedingungen vorherrschten (im Sinne der diskutierten Modellvorstellungen,
vgl. Abschnitt 1.4).

Besonders drastisch sind die Verdnderungen der Geschwindigkeits-Oszillation in den Daten vom 29.
August 1996 zwischen 12:10 und 13:10 UT Abb. 4-19 und 4-22). Bis zu dieser Zeit sind in beiden
Linien (H6hen) keine vorherrschenden Perioden im Bereich zwischen 2 und 10 min zu finden. Um
12:10 UT wird im tieferen Niveau (C1v) fiir 40 min eine starke Oszillation mit 2,9 mHz (5,8 min
Periode) gefunden (Abb. 4-22). Zugleich wird im hoheren Niveau (Ne viil) 20 Minuten lang eine
Oszillation bei 4,0 mHz (P =~ 4 min) sichtbar. Das Maximum der nachweisbaren Amplitude in
der Ne vii-Emission der oberen Ubergangsregion verlagert sich in den darauffolgenden 30 Minuten
stetig zu kiirzeren Perioden (Abb. 4-19) und ist kurz vor Ende der Messung bei v = 6,0 mHz zu
finden. Das entspricht einer Drift von Av/At ~ 4mHz/h. Solche Frequenzverschiebungen wurden
mehrfach beobachtet und werden noch diskutiert.

Die Intensitéts-Oszillationen in C1v und Ne viil verdndern sich im selben Zeitraum weniger. Die
Stérke der Oszillationen um 6 mHz (bei 3 min Periode) nimmt besonders im unteren Bereich (C1v)
ab. Zum Zeitpunkt der oben beschriebenen , Drift” der Resonanzfrequenz lassen sich in der C1v-
Linie Intensitats-Oszillationen bei 5.5 min und nahe 2.3 min (Limit durch Nyquist-Frequenz) nach-
weisen, wihrend die stirkste Intensitédts-Oszillation im héheren Niveau (Ne viir) generell schwécher
wird und ihr Maximum statt bei 2.7 min nach 12:10 UT bei 4.5 min Periodenlidnge auftritt. Diese
Verschiebung kann nach unseren Vorstellungen dadurch erklirt werden, dass sich das Transmissions-
verhalten im beobachteten Volumen signifikant umstellt (Rendtel et al., 2001). Die Serie der EIT-
Aufnahmen endet bereits um 11 h UT, so dass eine Suche nach Relationen zu Vorgingen in der
unteren Korona nicht méglich ist. Die bemerkenswert starken Verdnderungen (nach 12:20 UT) er-
folgen nicht synchron zueinander und fallen auch nicht zeitlich mit in den Originaldaten (Abb.
4-1 und 4-2) sichtbaren Variationen der Intensitdt und Doppler-Geschwindigkeit (gegen 11:50 UT)
zusammen.

Die Bilddaten (Intensititen) der EIT-Beobachtungen, die am 29. August 1996 fiir zwei Stunden
simultan mit den SUMER-Messungen gewonnen wurden, umfassen einen gréofleren rdumlichen Be-
reich der aktiven Region NOAA 7986 um den grolen Sonnenfleck. Diese Daten enthalten Informa-
tionen iiber mogliche Variationen in der Linie (Fe1x /Fex A171 A bei 1.3 - 106 K), die in gréBerer
Hoéhe in der unteren Korona entsteht. Die Auswertung der Intensitdtsdaten aus dem Bereich der
hellen EUV-Plume ergab keinerlei Oszillationen der Intensitét im Bereich zwischen 2 und etwa 10
Minuten (Abb. 4-39 und 4-40). Entweder die Beobachtbarkeit der Intensitits-Oszillationen sinkt
mit der Hohe zur Korona hin merklich ab, oder die Parameter, die zur zeitweiligen Ausbildung der
beobachteten Intensitits-Oszillationen in der Ubergangsregion fithrten, indern sich mit der Hohe
soweit, dass keine messbaren Oszillationen in Intensitidt auftreten (zum Beispiel durch Abwirts-
Reflexion in tiefere Schichten). Natiirlich kommt auch eine Verinderung der annihernd isothermen
Bedingungen hin zu weitgehend adiabatischen Bedingungen als Funktion der Héhe in Betracht.
Auffillige Intensitéts, blitze”, die jeweils einzelne oder zwei aufeinander folgende Aufnahmen be-
trafen, haben offenbar nichts mit den hier gesuchten Oszillationen zu tun. Deren mittlerer zeitlicher
Abstand liegt bei 6 min, ohne aber wirklich periodisch zu sein (Abb. 4-36 bis 4-39 und Details im
Kapitel 4.7).

Korrelationen zwischen den Intensitits- und Geschwindigkeitsdaten der Lyman-Serie (Kapitel
4.8) sind eher gering. So ist es nicht {iberraschend, dass zwischen den Datenserien in den beiden
Linien C1v und Ne vl der Ubergangsregion (Intensitit wie auch Doppler-Geschwindigkeit) keine
Korrelation gefunden wurde, die zur Ableitung von Phasengeschwindigkeiten (aus den Messungen
in verschiedenen Hohen) und der Phasendifferenzen zwischen Intensitdt und Geschwindigkeit ge-
eignet wiren. Das zeitlich sehr variable Verhalten in der Ubergangsregion lisst womoglich nicht die
Ausbildung stabiler Phasenbeziehungen in einem rdumlich auflésbaren Volumen iiber wenigstens
einige 10 min zu. Das weist darauf hin, dass in der beobachteten Region adiabatische oder isotherme
Bedingungen nicht besténdig in Zeitskalen von 10 min oder dariiber hinaus bestehen.
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Die zweite Messreihe vom 29. Oktober 1999 betraf wesentlich tiefer in der Chromosphére liegende
Emissionsgebiete. Die Region NOAA 8742 wurde von Brynildsen et al. (2001) ebenfalls als Fleck
mit EUV Plume aufgelistet. Jedoch ist das Helligkeitsmaximum nicht identisch mit den Be-
reich besonders ausgepriigter Oszillationen. Eine um 8 Pixel (d.h. 8" oder rund 5300 km Abstand
auf der Sonne) verschiedenes Areal zeigt ginzlich andere Oszillationen (Abb. 4-25). Die Daten in
den verschiedenen Emissionen der H1 Lyman-Serie zeigen grundsitzlich gleichartige Oszillationen
(Abb. 4-26 und 4-27). Es sollte daher berechtigt sein, die zeitlich aufeinander folgenden Serien in
Lyman 5 (13:20-15:04 UT) und in Lyman 3 (15:05-16:48 UT) als direkte Fortsetzung zu betrach-
ten, wenngleich die absolute Intensitdt der Lyman (-Linie um etwa einen Faktor 10 grofler als die
aller anderen Lyman-Linien ist. Bereits bei der Beschreibung der Wavelet-Analysen der Doppler-
Geschwindigkeiten in Lyman-3 (Abb. 4-30 und 4-31) wurde auf einen Vorgang verwiesen, der in
dhnlicher Form zuvor in den Linien der Ubergangsregion bemerkt wurde. Das Power-Maximum
verschiebt sich von 3.3 mHz (gegen 16:00 UT, Abb. 4-30 rechts) zu fast 5 mHz gegen 16:40 UT.
Weniger ausgeprigt konnte das auch an der anderen solaren Position (Abb. 4-31 rechts) gedeutet
werden. Aus Abb. 4-30 ergibt sich Av/At ~ 2mHz/h.

An der schon anfangs erwidhnten Pixel-Position y = 95 erscheint keine signifikante und iiber lingere
Zeit andauernde Oszillation (Abb. 4-28 und 4-30 fiir Intensitit bzw. Geschwindigkeit). Dagegen fin-
den wir an der zweiten Position (y = 83) im wesentlichen eine 5 min-Oszillation (v = 3... 3,5 mHz;
Abb. 4-31) in der Geschwindgkeit und nur kurzzeitig Intensitits-Oszillationen bei 3,5 mHz und bei
7 mHz. In dem beobachteten Volumen der Chromosphéire sollten die Bedingungen demnach meist
adiabatisch sein.

Einen Aufschluss iiber den Bereich groflerer Hohe sollte durch die simultan beobachtete Linie N 111
bei 992 A im Zeitraum 15:05-16:48 UT moglich sein. Oszillationen der Intensitét 67 treten nur im
mittleren Teil der Beobachtung auf (Abb. 4-32). Einen Bezug zu Verdnderungen in den chromo-
sphérischen Emissionen (Abb. 4-28 bis 4-31, jeweils rechtes Bild) kann man nicht herstellen. Die
Oszillationen der Doppler-Geschwindigkeit (Abb. 4-33) zeigen keine permanent existierende Fre-
quenz. Doch lisst sich an der Pixel-Position y = 95, wie schon in Lyman-3 (Abb. 4-30), eine Drift
der Frequenz der maximalen Oszillation ablesen. Aus Abb. 4-33 (links) und Abb. 4-34 erhalten wir
Av/At =~ 4.5 mHz/h.

An dem etwa 5000 km entfernten Ort mit y = 83 ist eine derartige Verdnderung nicht zu sehen
(Abb. 4-33, rechts). Das ist insofern bermerkenswert, als meist die rdumliche Ausdehnung einer
hellen EUV-Plume recht grofl angegeben wird und daraus auch Messverfahren resultieren, die sehr
wohl Regionen mit verschiedenartigen physikalischen Parametern gleich behandeln (z.B. Brynildsen
et al., 1999). Die Beobachtungen in der N 111-Linie der Ubergangsregion weisen zumindest in diesem
Fall auf kleinere rdumliche Skalen fiir Oszillationen der Geschwindigkeit hin, die jedoch im Vergleich
zu Messungen von Oszillationen des Magnetfeldes (Horn et al. 1997, Balthasar 1999, Riiedi et al.
1999) bzw. zu theoretischen Betrachtungen (Zhughzhda et al., 1999) immer noch sehr groie Bereiche
umfassen.

Die vorliegenden Beobachtungsbefunde lassen sich mit dem im Sonnenobservatorium Einsteinturm
entwickelten Modell der Resonanztransmission magneto-atmosphérischer Wellen zur Erkldrung der
Fleckenoszillationen und der Wechselwirkung von Wellen mit Strahlung unter dem Einfluss starker
Magnetfelder in aktiven Regionen erkliren (Staude et al., 1987; Zugzda et al., 1987; Settele et al.,
1999; Rendtel et al., 2001; Staude et al., 2001). Im adiabatischen Fall — wieder fiir optisch diinne Li-
nien der Ubergangsregion — sollten Geschwindigkeits-Oszillationen ohne Intensitits-Fluktuationen
auftreten (das ist im extra beschriebenen Zeitraum am 29. August 1996 zwischen 12:10 bis 13:10 UT
weitgehend erfiillt). Beobachtbare Intensitéits-Oszillationen deuten dagegen auf eher isothermes Ver-
halten hin (im Zeitraum am 29. August 1996 vor 12:10 UT erkennbar). Die rasche Verdnderung der
Parameter in der Ubergangsregion spiegelt sich auch in explosiven Ereignissen und Phénomenen
wie etwa den sogenannten ,,Blinker” wieder (Harrison et al., 1999; Brkovié et al., 2000; Chae et al.,
2000), die auch iiber Sonnenflecken beobachtet wurden.
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6 Zusitzliche Beobachtungen: Magnetfeld in NOAA 7986

Mit dem Magnetografen am Sonnenobservatorium Einsteinturm konnte am 30. August 1996 —
einen Tag nach der SUMER-Messreihe — ein Magnetogramm gewonnen werden (Abb. 6-1). Das
erfasste Gebiet ist fiir eine Extrapolation des Magnetfeldes nicht ausreichend groff. Daher wurde
das Kitt Peak-Magnetogramm der Region vom 29. August (16:34-17:29 UT) verwendet. Die Be-
funde aus diesen zusétzlichen Beobachtungen tragen wichtige Argumente fiir die Interpretation der
gefundenen Oszillationen bei.
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Abb. 6-1: Magnetogramm eines Teils der aktiven Region NOAA 7986
vom 30. August 1996, gewonnen am Sonnenobservatorium Einsteinturm.
Das schattierte Gebiet markiert die Konturen des Sonnenflecks, iiber
dem die EUV-Messungen erhalten wurden. Norden ist oben, Osten links.

KITT PEAK MAGNETOGRAM  NOAA 7986  Aug. 29, 1996 1634-—1729 UT
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Abb. 6-2: Kitt Peak-Magnetogramm der aktiven Region NOAA 7986 vom 29. August 1996, 1634
1729 UT. Der Bereich des mit SUMER, beobachteten Flecks befindet sich um die Position (290,100).
Norden ist oben, Osten links.
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Zunichst wird deutlich erkennbar, dass es zwar nur einen grofien sichtbaren Fleck gibt, aber dass
die Region dennoch bipolar ist (Abb. 6-2). Die negative Polaritét ist gegeniiber der im Fleck kon-
zentrierten Nordpolaritédt iiber ein groBes Areal verteilt. In der unmittelbaren Umgebung ist eine
schwache negative Polaritit zu erkennen. Die verbindenden Feldlinien vom Fleck zur Region ent-
gegengesetzter Polaritit treffen entgegen der Erwartung ebenfalls in einem relativ engen Bereich
auf die Photosphéire, ohne dass diese Position durch einen Fleck oder andere auffallende Merkmale
gekennzeichnet ist. Die Bogen der Feldlinien reichen bis in die Korona (1”7 ~ 700 km).

Die Potentialfeld-Extrapolation des Magnetfeldes, die zwar in tiefen Schichten und in Fleckennéihe
nur bedingt ,korrekte” Ergebnisse liefert, diirfte im Bereich der Ubergangsregion und der Ko-
rona zunehmend zutreffen. Sie wurde mit Hilfe des von Seehafer & Staude (1979) entwickelten
Extrapolationsprogramms fiir kraftfreie Magnetfelder durchgefiihrt. Die in Abb. 6-3 erkennbaren
Bogen reichen bis weit iiber 100 000 km und somit in die Korona. Strukturen in EUV-Aufnahmen
des EIT-Experiments sollten sich also in Verbindung bringen lassen mit dem Feldlinienverlauf. Das
wird in einem vertikalen Projektionsbild am deutlichsten (Abb. 6-4). Hier fillt auch auf, dass die
Feldlinien vom Fleck aus zunéchst etwas in westlicher Richtung verlaufen, bevor sie in einiger Héhe
nach Osten umbiegen und dann zur Sidpolaritit verlaufen (Abb. 6-5).

Abb. 6-3: Extrapolation des Magnetfeldes (kraftfreie Niherung) oberhalb der aktiven Region
NOAA 7986 aus dem in Abb. 6-2 gezeigten Kitt-Peak-Magnetogramm. Es sind nur die Feldlinien
gezeichnet, die den Fleck mit der entgegengesetzten Polaritiit verbinden und Hohen iiber 10° km
erreichen.



61

arcsec

150 200 250 300
arcsec

isolines: [25,80,320,640,960,1280]

Abb. 6-4: Projektion des extrapolierten Magnetfeldes aus Abb. 6-3 im Bereich
um den Sonnenfleck auf das photosphérische Magnetogramm.
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Abb. 6-5: Seitliche Ansicht der Magnetfeldlinien aus
Abb. 6-4; Blick von Siiden.

Zunichst scheint es widerspriichlich, dass der Bereich der im EUV beobachteten maximalen Auf-
hellung tatséchlich genau oberhalb des Flecks liegt. Doch zeigen Vergleiche von Ha-Aufnahme,
weiteren EIT-Bildern und Extrapolationsbild, dass dies der Fall ist. Das in Ha sichtbare dunkle
Filament (Abb. 6-6) liegt in guter Niaherung iiber der Neutrallinie.
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Abb. 6-6: Detail aus der hochaufgelosten Ha-Aufnahme vom 29. August
1996, 15:55 UT (Big Bear Solar Observatory).

Abb. 6-7: Aufnahme der aktiven Region NOAA 7986 mit dem EIT-Instrument in
der unteren Korona am 29. August 1996 um 09:00 UT, iiberlagert mit dem Resultat
der Magnetfeld-Extrapolation.
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Die Kombination der Bilder vom EIT (Abb. 3-13) und der Magnetfeld-Extrapolation (Abb. 6-4)
verdeutlicht die Konfiguration der aktiven Region NOAA 7986 (Abb. 6-7). Die beschriebene Ver-
biegung der Feldlinien kénnte in der Tat fiir die Sichtbarkeitsbedingungen von Geschwindigkeits-
Oszillationen wichtig sein: Wenn sich MAG-Wellen parallel zum Magnetfeld ausbreiten, wiirde dies
zu unterschiedlichen Bewegungsrichtungen beziiglich der Sichtlinie fithren. Selbst wenn alle anderen
Parameter nahezu konstant bleiben, wird die Sichtlinien-Komponente stets unterschiedlich ausfal-
len. Pendel-Bewegungen von Feldlinien, also von Flussréhren, kénnen diesen Effekt noch verstéirken
und so auch zu der beobachteten zeitlichen Begrenzung von Geschwindigkeits-Oszillationen fiithren.
Leider lag der Spektrografenspalt des SUMER-Spektrografen in Nord-Siid-Richtung, also weitge-
hend senkrecht zum Verlauf der Magnetfeldlinien. Andernfalls enthielten die Daten Informationen
iiber Oszillationen an mehreren Positionen etwa entlang einer Flussrohre — ein Gesichtspunkt, der
bei zukiinftigen Beobachtungen und Experimenten beriicksichtigt werden sollte.
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7 Interpretation

7.1

7.2

Ergebnisse der Analysen

Wir beobachten Intensitéits- und Geschwindigkeits-Oszillationen mit Perioden im Bereich von
3 Minuten in hellen ,EUV-Plumes” oberhalb von Sonnenflecken in der Chromosphére und
der Ubergangsregion.

Oszillationen der Intensitdt und der Geschwindigkeit treten iiber lingere Abschnitte der Be-
obachtungsreihen auf, typischerweise fiir 20. . .30 Minuten.

Die Chromosphiiren-Korona-Ubergangsregion und die untere Korona oberhalb der beobach-
teten Sonnenflecken schwingen — wahrscheinlich infolge des Durchgangs von Wellen vom
Photosphérenniveau, gefiltert und resonant verstirkt

Die vorherrschende Periodendauer liegt bei 5 Minuten in der Photosphére und bei kiirzeren
Perioden in héheren Schichten;
Hinweise auf derartiges Verhalten der Sonnenatmosphére gibt es aus Modellrechnungen.

Alle Oszillationen sind zeitlich sehr variabel
— das heisst auch, dass kurze Zeitserien unterschiedliche Befunde liefern werden.

In mehreren Messreihen der Doppler-Geschwindigkeit wird eine Verschiebung der Frequenz v
mit der maximalen Power jeweils zu héheren Frequenzen gefunden (typischer Wert der Drift
Av =~ 3 mHz/h).

Die hier bearbeiteten Messungen betreffen helle , EUV-Plumes” oberhalb von Sonnenflecken
am 29. August 1996 und am 29. Oktober 1999. Das hiufige Auftreten von messbaren Oszil-
lationen in solchen Regionen mit Plume kann einerseits auf eine notwendige Bedingung fiir
Oszillationen in diesem Perioden-Bereich hinweisen oder deren Beobachtbarkeit wesentlich
verbessern.

In den Messreihen vom 29. August 1996 sind keine Korrelationen zwischen den verschiede-
nen Messgrofien oder feste Phasenbeziehungen auffindbar. Eine Entscheidung, ob es sich um
isotherme (unwahrscheinlich) oder adiabatische Oszillationen handelt, ist nicht méglich

(im adiabatischen Fall wire eine Phasenverschiebung von 0° ein Hinweis auf laufende Wellen,
eine Phasenverschiebung von 90° wiirde auf stehende Wellen verweisen)

Wahrscheinlich sind die Phasenbeziehungen rasch verdnderlich, wie das auch bei vielen ande-
ren Phinomenen in der Ubergangsregion der Fall ist (z.B. sogenannte ,, Blinker” mit typischer
Dauer von 400. .. 1600 s sowie die rapiden Helligkeitsfluktuationen und explosiven Ereignisse
iiberhaupt) — siehe zum Beispiel Harrison et al. (1999), Brkovi¢ et al. (2000).

Beobachtungen in den chromosphérischen Lyman-Linien weisen zeitweise auf eine Phasen-
geschwindigkeit in der GréBenordnung von 7 km/s hin, jedoch besteht selbst iiber geringen
Hohenunterschiede keine konstante Phasenbeziehung zwischen den Oszillationen in den Linien
der Lyman-Serie.

Einordnung in Modellvorstellungen

Eine Verschiebung von Geschwindigkeits-Oszillation zum Bereich von 3 min in der Chromosphére
oberhalb der Umbra kann als eine natiirliche Folge der drastischen Verédnderungen des Charakters
der Eigenmoden der Oszillationen im Bereich von etwa 4.5 bis 5.0 mHz durch zunehmende Tunne-
lung durch die Barriere der akustischen cutoff-Frequenz erkliart werden. Inwiefern diese Erklarung
auch auf die mit SUMER in drei Fillen beobachteten Drift der Frequenz von Geschwindigkeits-
Oszillationen anwendbar ist, ist bei den Grenzen der Modelle nicht leicht zu entscheiden. Die Be-
obachtung einer solchen Drift weist auf sehr stark instationdre Bedingungen hin, wihrend Modelle



65

stets von stationdren Zustdnden ausgehen. Bei einer parallelen Schichtung wére ein Anwachsen der
Frequenz durch eine Verkleinerung des Resonanzraumes zu modellieren. Eine Abwértsbewegung in
einer sich nach unten verjiingenden Flussrohre bietet sich als solche Verkleinerung an. Nimmt man
als einfache veranschaulichende Niherung stehende Wellen in einem Resonator an, und geht weiter
von einer parallel zur Flussrohre mit etwa konstantem Durchmesser erfolgenden Bewegung aus,
miisste sich die Lingsausdehung des oszillierenden Elements proportional zur Frequenzinderung
verkleinern. Bei einer Verschiebung von 3 mHz zu 6 mHz wére das eine Halbierung der Linge. In
allen drei Fillen deutet die Auswertung (Abb. 4-19 und 4-20 fiir Ne v, 4-30 und 4-31 fiir Ly-g
sowie 4-33 und 4-34 fiir N111) darauf hin, dass die Verschiebung nicht als wirklich kontinuierliche
Drift erfolgt, sondern jeweils um einen Teilbetrag Av verschobene Frequenzen ein neues Power-
Maximum zeigen. Das konnte als wiederholtes Auftreten von nahezu stehenden Wellen mit jeweils
um einen entsprechenden Faktor verkleinerten Wellenldnge in Verbindung gebracht werden.
Durch aufwérts gerichtete langsame atmosphérischen Wellen aus dem Bereich der Photosphére, die
die Barriere der akustischen cutoff-Frequenz des Temperatur-Minimums bei 6 mHz durchtunneln
konnen, erfahren Oszillationen zwischen 4.5 und 5.0 mHz in der Chromosphére eine rapide Zunahme
der vertikalen Geschwindigkeit. Power-Spektren aus der Chromosphire bzw. der Ubergangsregion
miissen sich demzufolge stark unterscheiden.
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Abb. 7-1: Konfiguration einer aktiven Region, in der eine helle EUV-Plume oberhalb eines
Flecks durch Abwirtstransport aus koronalen Bereichen an stark instationiire Prozesse an-
gekoppelt wird. Die Ausbreitung von Oszillationen unterschiedlicher Frequenz hingt stark
von den Temperaturschichtungen und dem Filterverhalten der als parallel angenommenen
Schichten ab.

In der Konvektionszone wird ein breites Spektrum von Schallwellen bereitgestellt. Mit dem Auf-
treten von (starken) Magnetfeldern ist mit einer Umwandlung in magneto-akustische Wellen zu
rechnen. Diese konnen in Resonatoren, die u.a. durch das Magnetfeld hinsichtlich ihrer Grofle
und Dichtestruktur bestimmt werden, unterschiedlich verstirkt oder geddmpft werden. Solange
die Beobachtungen in optisch diinnen Linien der Ubergangsregion erfolgen und die Prozesse weit-
gehend adiabatisch verlaufen, sollten sich Oszillationen in Geschwindigkeit erhalten und Oszilla-
tionen der Intensitéit verschwinden. Die zeitlich sehr instationdren Prozesse in der Chromosphire
und der Ubergangsregion lassen zumindest kurzzeitige Abweichungen (typische Zeiten von 10 bis
30 Minuten) von den adiabatischen Bedingungen erwarten. Solche Prozesse kénnen insbesondere
Energieeinspeisungen aus koronalen Schichten entlang von Loops, die sich in den bereits genann-
ten variablen Erscheinungen (explosive events, Blinker usw. mit typischen Zeitskalen von 400 bis
1600s (Harrison, 1999)) duflern. Das ist mit der Lange der Zeitabschnitte von rund 20 min mit
nachweisbaren Oszillationen in den hier untersuchten Daten gut vereinbar.
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Wenn von der Ubergangsregion zwischen Chromosphire und Korona gesprochen wird, handelt
es sich keineswegs um eine in der geometrischen Hohenskala festgelegte Schicht. Vielmehr ist in
einem , kithlen” Bereich, wie wir ihn in den Plumes vorfinden, die Ubergangsregion verhiltnisméiBig
ausgedehnt und eher hochreichend. In anderen Bereichen kann heifles Material geometrisch recht
tief gelangen und damit eine in der Hohe sehr gering ausgedehnte I"Jbergangsregion zur Folge haben.
Wihrend die Photosphire in guter Niherung als Ebene betrachtet werden kann, trifft dies fiir die
ﬂbergangsregion in keinem Fall zu.

Die im Kapitel 1.4 (Arbeiten zu lokalen Oszillationen) erlduterten Hinweise auf nicht-adiabatische
bzw. nahezu isotherme Oszillationen sind in den vorliegenden Messungen in verschiedener Weise
zu finden. In den Daten der aktiven Region NOAA 7986 vom August 1996, gemessen in den Emis-
sionslinien C1v und Ne V111 zeigen sich sowohl langfristige Variationen der mittleren Intensititen
im Verlauf der Messreihen in gegenliufiger Richtung wie auch schnelle, kurzzeitige Verdnderungen
der relativen Stidrke der Intensitéits-Oszillationen in den einzelnen Emissionen. Als Interpretati-
on kommt in Betracht, dass das emittierende und schwingende Volumen in der Ubergangsregion
generell einer Abkiithlung unterliegt und die Bedingungen vom adiabatischen Zustand merklich
abweichen.
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Abb. 7-2: Gebogene Magnetfeldlinien kénnen
bei Verlagerung von oszillierenden Volumi-
na unterschiedliche Sichtlinienkomponenten der
Doppler-Geschwindigkeit zur Folge haben. (Maf-
stab vertikal etwa um Faktor 10 gestaucht.)

Der aus der Magnetfeldextrapolation abgeleitete Verlauf der Feldlinien oberhalb des Flecks der Re-
gion NOAA 7986 (29. August 1996) gibt wichtige zusitzliche Argumente fiir die Erkldrung der in
den Messungen gefundenen raschen Variabilitit insbesondere der Geschwindigkeits-Oszillationen.
Beziiglich der Feldlinien longitudinale Oszillationen werden bei gebogenen Flussréhren bzw. bei
Veridnderung der Lage unterschiedlich grofle Sichtlinien-Komponenten der Doppler-Geschwindigkeit
zeigen (Abb. 7-2). Uberlagerte Variationen in Temperatur und Dichte durch stark instationire
Energiezufuhr und rasche Bewegungen aus hoéheren Schichten werden sowohl die Sichtbarkeits-
bedingungen wie auch die geometrischen Verhiltnisse stdndig in den gefundenen Zeitskalen
verdndern. Die mit der Hohe variable Ausdehnung der Flussr6hren kann auch die notwendige
Verdnderung der Resonator-Grofle und damit die Verschiebung der Resonanzfrequenz bewirken.
Die beobachtete Verschiebung zu hoheren Frequenzen wiirde von der Richtung mit einem sich ver-
kleinernden Volumen des Resonators erklirbar sein. Dies wiirde sich bei einer Abwértsbewegung in
einer sich verengenden Flussrohre ergeben. Je nach Geometrie kann dies noch von einer Variation
der Sichtlinien-Komponente der Doppler-Geschwindigkeit iiberlagert sein.
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7.3 Vergleich mit anderen Messreihen

Unsere Zeitserie vom 29. August 1996 gehort zu den lingsten, die fiir derartige Fragestellungen
durchgefiihrt wurden. Messungen von Brynildsen et al. (1999) wurden gewonnen, als Scan-Mode
und Kompensation der Sonnenrotation des SUMER-Spektrografen nicht verfiigbar waren. Statt-
dessen wurde nach einiger Messzeit das Pointing erneuert. Daher driftete die Zielregion wihrend
der 40 Minuten Messperiode langsam iiber den Spektrografenspalt. Es handelt sich daher nicht um
eine Messung von Parametern eines Ortes, so dass lokal eng begrenzte Effekte durch den Beob-
achtungsmodus verschmiert werden. Die Autoren argumentieren jedoch, dass die Ubergangsregion
iiber Bereiche grofierer Ausdehnung als die hier begrenzte raumliche Auflésung koh&dhrent schwingt.
Aus Phasenbeziehungen zwischen Intensitdtsmaximum und Geschwindigkeit in Blickrichtung wer-
den die Oszillationen als akustische Wellen in Aufwértsrichtung interpretiert. In einem Fall werden
auch rasch veréinderliche Phasenlagen beobachtet. Diese kénnten durch Uberlagerung von Wellen-
paketen entstehen, die sich nicht auflésbar in gleicher Richtung bewegen. Die von Fludra (1999)
aufgestellte These, dass Oszillationen in allen Plumes auftreten, wird von Brynildsen et al. (1999)
in Frage gestellt.

Fludra (1999) wertete Intensitdtsmessungen mit dem Coronal Diagnostic Spectrometer (CDS; Har-
rison et al., 1995) in der Linie OV bei 629.7A aus, die bei 2.2 - 10° K in der Ubergangsregion
entsteht. Als dominant werden Perioden von 167 s (2.8 min) und 182 s (3.0 min) beschrieben. Die
Amplitude der Oszillation erreicht zwar nur 5 bis 10 Prozent der Intensitéit. Da aber die Plume in
der O v-Linie extrem hell ist, erhilt man ein sehr starkes Signal.

Beobachtungen aktiver Regionen mit dem CDS-Instrument wurden auch von Ireland et al. (1999)
ausgewertet. Die vier ausgewihlten Linien decken den Temperaturbereich zwischen 2 - 10* K und
2.5-10% K ab. Messungen der O v-Linie bei 629.73A in der Ubergangsregion (T, = 2-10° K) zeigen
eine Oszillation bei 300 s (5 min) Periodendauer sowie eine Anzahl von weiteren Perioden um
160...200 s (2.7...3.3 min). Auch hier driftete die Region iiber das Bildfeld und wurde periodisch
wieder zuriickgesetzt. Fiir diese Auswertungen wurde eine Wavelet-Analyse verwendet.

Weitere CDS-Beobachtungen iiber aktiven Regionen wurden von O’Shea et al. (2001) untersucht
und ebenfalls einer Wavelet-Analyse unterzogen. Der Vorteil der CDS-Daten besteht darin, dass
simultan zahlreiche Linien aus unterschiedlichen Temperaturbereichen beobachtet werden. Da das
Geridt aber nur eine geringe spektrale Auflosung ermoglicht, sind keine oder nur ungenaue Da-
ten zu Geschwindigkeiten verfiigbar. In der genannten Arbeit wurden Messungen in Ov (629 A,
Ubergangsregion) sowie in den Koronalinien Mg1x (368 A) und Fe xv1 (335 A) ausgewertet. In den
Linien Fe xv1 und Mg X sind die Oszillationen in Geschwindigkeit signifikanter als die in Intensitét.
O’Shea et al. diskutieren, dass durch die Geschwindigkeitsmessungen zusétzliche nicht-kompressible
Wellenmoden erfasst werden, die nicht in den Intensitdtsmessungen sichtbar sind. Der Effekt ist in
der Linie O v der Ubergangsregion nicht sichtbar. Die vermuteten Wellenmoden kénnten sich daher
erst in der Korona bilden und nur dort existieren.

Die Beobachtungen von Curdt und Heinzel (1998) im Bereich der Lyman-Linien in der oberen
Chromosphire sind unserer Serie vom 29. Oktober 1999 sehr dhnlich. Als Zielregion war jedoch die
yruhige Sonne” mit Zellen des Intranetworks gewéhlt, wihrend sich unsere Daten auf die Umbra
eines Sonnenflecks beziehen. Im Inneren der Zellen des Netzwerks wurden periodische Intensitéts-
variationen mit 3,3 bis 3,5 Minuten Periode gefunden. In den hellen Regionen des Netzwerks traten
dagegen Oszillationen mit ldngeren Perioden von 6,9 bis 7,6 Minuten auf. Diese Wellen scheinen sich
aufwirts zu bewegen. Curdt und Heinzel leiteten aus der Phasenverschiebung der Intensitdtsmaxi-
ma zwischen den Lyman-Linien Ly5 (937.803 A) und Ly15 (915.329 A) eine Phasengeschwindigkeit
in der Groflenordnung von 3 km/s ab. Dabei gingen sie von einer Differenz der Entstehungshéhen
der Linien Ly5 und Ly15 von etwa 100 km aus. Die aus den Phasenbeziehungen der gleichen Linien
in der Messreihe vom 29. Oktober 1999 abgeleitete Phasengeschwindigkeit betrdgt rund 7 km/s.
Das entspricht etwa der Schallgeschwindigkeit im Gebiet der Linienentstehung.

Radiobeobachtungen auf 17 GHz mit dem Nobeyama-Radioheliografen (Gelfreikh et al. 1999;
Shibasaki 2001) zeigen iiber Zeitriume der Gréflenordnung von einer Stunde das Auftreten von
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Geschwindigkeits-Oszillationen mit Frequenzen bei v ~ 6 mHz. Shibasaki bringt die Oszillation
mit Schallwellen aus der unteren Atmosphire in Verbindung, die sich nach oben durch die Gy-
roresonanzschicht bewegen und als 3. Harmonische auf 17 GHz sichtbar werden. Eine zeitliche
Auflésung hinsichtlich des Auftretens der Oszillationen ist in beiden Arbeiten nicht gegeben, doch
ist die Frequenz offenbar in der ganzen Serie vorherrschend. In diesem Fall wird ein geometrisch
tief liegender Bereich einer heiBen und vertikal wenig ausgedehnten Ubergangsregion beobachtet.
Die Oszillationsbedingungen sind dort moéglicherweise bestédndiger als in den Plume-Bereichen, die
mit EUV-Beobachtungen zuginglich sind.

7.4 Schlussfolgerungen

Die rapiden Variationen aller Parameter, die fiir die Emission und die Ausbreitung von Wellen
in der Chromosphiire und der Ubergangsregion bestimmend sind, sowie die in zwei Fillen beob-
achtete Frequenzdrift der Doppler-Geschwindigkeit von 4. ..6 mHz/h stellen die zentralen Befunde
der Messdaten dar. Wiahrend das zeitweilige Auftreten von Intensitéts-Oszillationen auf eher iso-
therme Bedingungen schlieflen lisst, sollten die Bereiche, in denen nur Oszillationen der Doppler-
Geschwindigkeit beobachtet werden, als nahezu adiabatisch zu betrachten sein. Modelle mit an-
genommener paralleler Schichtung wiirden in diesen Fillen eine schnelle Verkleinerung des Reso-
nanzraumes verlangen. Dies ist ebenso ein deutlicher Hinweis auf stark instationire Zustinde in
der Chromosphire und der Ubergangsregion.

Anderungen der Intensitit von Geschwindigkeits-Oszillationen in Sichtlinien-Richtung kénnen
durch Variationen physikalischer Parameter verursacht werden, aber auch mit der Lage und Struk-
tur des Magnetfeldes, d.h. hier der Richtung der Flussrohren und deren Verédnderung verbunden
sein. Die beobachtete Frequenzverschiebung jeweils zu hoheren Frequenzen wire mit einer Abwérts-
bewegung eines oszillierenden Volumens in einer sich verengenden Flussréhre erkliarbar. Uberlage-
rungen mit der geometrischen Ausrichtung beziiglich der Sichtlinie modifizieren die beobachtbare
Oszillation.

Zur Kldrung von Fragen um Oszillationen von Magnetfeld, Intensitéit und Doppler-Geschwindigkeit
und deren Beziehungen untereinander im Bereich von Flecken-Umbren kénnen zukiinftige lange
Zeitreihen zweidimensionaler spektral-polarimetrischer Beobachtungen mit hoher Bildauflésung in
photosphérischen Linien am Vakuum-Turm-Teleskop (VTT) auf Teneriffa beitragen. Wegen der
zeitlichen Variationen der Beobachtungsbedingungen (seeing) sind solche Beobachtungen auf Ver-
fahren der Bildstabilisierung (adaptive Optik) angewiesen. Neu konzipierte Teleskope wie GREGOR
werden besonders durch die adaptive Optik sowie durch die groBe Offnung fiir die genannten Beob-
achtungen geeignet sein. Bei Satellitenexperimenten muss auch grofier Wert auf die Stabilitit der
Instrumente einschlieflich notwendiger Steuer- und Korrekturvorginge gelegt werden, bis hin zur
Vermeidung von periodischen Korrekturen.

Messdaten von Vorgingen auf der Sonne stellen einmalige Realisierungen von nicht-stationiren
Prozessen dar und sind typischerweise stark verrauscht. Ein Optimum von zeitlicher Folge der Da-
tenpunkte und sinnvollem Signal-Rausch-Verhéltnis muss durch instrumentelle Mafinahmen erlangt
werden. Alle Auswerteverfahren treffen auf Grenzen, die in den Messungen selbst begriindet sind.
Die Aussagen sind somit wie Wahrscheinlichkeitsangaben, auch wenn Signifikanztests und dhnliches
eine Sicherheit der Befunde nahelegen. Sicherere Aussagen wiirde man z.B. durch vielfache Mes-
sung des gleichen Prozesses mit identischer Messanordnung erhalten kénnen. Das entspréche der
mehrfachen Realisierung von Datensétzen — eine Forderung, die im Bereich der astrophysikalischen
Beobachtung kaum umsetzbar erscheint.
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