
Comprehensive 3D radiative
magnetohydrodynamic simulations of

solar prominences

Dissertation
zur Erlangung des mathematisch-naturwissenschaftlichen Doktorgrades

“Doctor rerum naturalium”

der Georg-August-Universität Göttingen

im Promotionsstudiengang Physik

der Georg-August University School of Science (GAUSS)

vorgelegt von

Lisa-Marie Zeßner
aus Filderstadt

Göttingen, 2025



Betreuungsausschuss

Prof. Dr. Laura Covi
Institut für Theoretische Physik, Georg-August-Universität Göttingen, Germany

Prof. Dr. Sami K. Solanki
Max-Planck-Institut für Sonnensystemforschung, Göttingen, Germany

Dr. Robert Cameron
Max-Planck-Institut für Sonnensystemforschung, Göttingen, Germany

Mitglieder der Prüfungskommision

Referent: Prof. Dr. Sami K. Solanki
Max-Planck-Institut für Sonnensystemforschung, Göttingen, Germany

Korreferent: Prof. Dr. Laurent Gizon
Institut für Astrophysik und Geophysik, Georg-August-Universität Göttingen, Germany
Max-Planck-Institut für Sonnensystemforschung, Göttingen, Germany

Weitere Mitglieder der Prüfungskommission:

Prof. Dr. Laura Covi
Institut für Theoretische Physik, Georg-August-Universität Göttingen, Germany

Prof. Dr. Fabian Heidrich-Meisner
Institut für Theoretische Physik, Georg-August-Universität Göttingen, Germany

Prof. Dr. Hardi Peter
Max-Planck-Institut für Sonnensystemforschung, Göttingen, Germany

Prof. Dr. Stefan Dreizler
Institut für Astrophysik und Geophysik, Georg-August-Universität Göttingen, Germany

Tag der mündlichen Prüfung: 10.03.2025



' Lisa-Marie Zeßner

This work is distributed under a
Creative Commons Attribution 4.0 License

Printed in Germany



Cover figures
The front and back cover show 3D renderings of the prominence density from di�erent
simulations presented in this work, created with the visualisation software VAPOR (Li
et al. 2019, Sgpearse et al. 2023). The front cover shows a snapshot from the simulation
called ’Case 2’, which is presented in Chapter 7. The back cover shows a snapshot from
the simulation called ’Run II’, which is presented in Chapter 5. The opacity of the figures
is adjusted such that the coronal environment surrounding the prominences is not visible.
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Abbreviations

CL Carlsson & Leenaarts catalogue for optically thin losses (Carlsson and Leenaarts
2012).

CME Coronal mass ejection.

EoS Equation of State.

Hinode/SOT The Solar Optical Telescope onboard the Hinode satellite.

KR Kuperus and Raadu (1974) model for the magnetic �eld structure in solar promi-
nences.

KS Kippenhahn and Schlüter (1957) model for the magnetic �eld structure in solar promi-
nences.

LTE Local thermodynamic equilibrium.

MFR Magnetic �ux rope.

MHD Magnetohydrodynamics.

MURaM TheMax-Planck-Institute for Aeronomy/University of ChicagoRadiationMagneto-
hydrodynamics code.

NE Non-equilibrium.

NLTE Non-local thermodynamic equilibrium.

PCTR Prominence-corona-transition region.

PIL Polarity inversion line.

RTE Radiative transfer equation.

SA Sheared arcade.

SE Statistical equilibrium.

TI Thermal instability.

TNE Thermal non-equilibrium.
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Summary

Solar prominences are fascinating structures in the solar atmosphere. As cold and dense
gas clouds in the solar corona, they appear as bright prominences when observed on the
solar limb and as dark �laments when observed on the solar disk. Prominences are ubiqui-
tous in the solar atmosphere and can have di� erent sizes, lifetimes, structures, and dynam-
ics. The cool and heavy prominence material is supported against gravity by the magnetic
�eld, whereby di� erent types of �eld con�gurations can be observed and modeled. Solar
prominences are very dynamic and can live from hours to months. At the end of their
lives, they can disappear quietly, or become unstable and erupt. In the latter case, they are
often associated with coronal mass ejections.

Though solar prominences have been observed for hundreds of years, there are many
aspects we do not understand about them. This includes their formation mechanism, the
origin of their di� erent �ne structures and mass �ows, their complex plasma properties,
and the triggers and evolution of prominence eruptions. The study of solar prominences
not only helps us to understand these aspects of their physics, but also contributes to
our understanding of the solar atmosphere in a more general sense. The properties of
the prominence plasma and magnetic �eld are related to understanding scattering radia-
tive transfer in partly ionized and optically thick media, measuring the coronal magnetic
�eld and its evolution, and understanding waves and oscillations in the solar atmosphere.
Understanding the origins of prominence eruptions should also contribute to improved
long-term space weather forecasts.

In this thesis, we perform simulations with the radiative magnetohydrodynamic code
MURaM to simulate prominences in the solar atmosphere. Our setup is based on a 3D
cartesian box that includes the upper convection zone, photosphere, chromosphere and
corona. We prescribe a dipped magnetic arcade as the initial magnetic �eld con�guration
and line-tie the magnetic footpoints of this con�guration to the bottom boundary of the
simulation domain. The resulting dipped arcade structure is initially straight, i.e. not
sheared. To create a sheared arcade, we include footpoint motions at the bottom boundary.
We present simulation setups with di� erent overall magnetic �eld strengths, as well as
straight and sheared setups.

Our �rst study shows how solar prominences are formed in two straight setups of our
magnetic �eld con�guration. Prominence formation is started by an injection event in
both cases. We �nd that cool chromospheric plasma blobs are randomly ejected from
the chromosphere into the corona over the course of the simulation. When one of these
injections reaches the magnetic dips of the con�guration and stays there long enough,
a prominence starts to build up. The cool and dense plasma accumulating in the dips
drives siphon in�ows of hot plasma from the surrounding corona that condense onto the
existing structure. Condensations of hot in�owing plasma and continued cool injections
supply the prominence with mass. This mass supply is compensated by regularly occur-
ring discrete draining events. During these drainings, the prominence sheet tilts towards
one side, which allows a part of the prominence mass to drain back towards the surface.
For one setup, the mass of the formed prominence grows continuously, while the promi-
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Summary

nence in the second setup disappears and reappears multiple times during the simulated
time frame. The resulting prominences have widths of 1–5 Mm and heights of 6–20 Mm.
This size is comparable to the size of active region prominences. The prominence length
in the simulations is in�nite due to the periodic boundary conditions in the horizontal di-
rections. We furthermore include a sheared con�guration of one of the simulation setups
to compare the prominence �ne structure as it appears in integrated density. We �nd that
the �ne structure di� ers when using a sheared arcade con�guration compared to a straight
magnetic arcade without shear. For the straight arcade case, the �ne structure in inte-
grated density looks turbulent with some vertical features. For the sheared case, this �ne
structure starts to appear more horizontal and thus more similar to the structure typically
observed in active region prominences.

The second study compares the e� ect of di� erent radiative treatments on the promi-
nence properties. We run one simulation setup from the �rst study with the MURaM-CE
code, which treats the atmosphere in local thermodynamic equilibrium (LTE), and the
MURaM-ChE code, which considers non-LTE (NLTE) e� ects in the chromosphere, such
as scattering radiative transfer and non-equilibrium hydrogen ionization. For the LTE
simulations, we vary the optically thin loss catalog and the optical depth cuto� between
optically thin losses and the multigroup radiative transfer scheme. For the NLTE simu-
lations, we vary the treatment for the hydrogen population levels and the chromospheric
backheating. We �nd that the prominence temperature depends on how the hydrogen
population levels are calculated. When hydrogen populations are calculated in LTE using
the Saha equation, we �nd a relatively smooth temperature structure and temperatures of
6000–7000 K in the prominence core. When the hydrogen populations are calculated in
non-equilibrium (NE) by solving the hydrogen rate equations, we �nd a more inhomo-
geneous temperature structure in the prominence and temperatures of� 10:000 K in the
prominence core. Similarly, the hydrogen ionization fraction in the prominence is higher
for the NE treatment. We �nd that chromospheric backheating in�uences the tempera-
ture distribution in the prominence when the hydrogen populations are calculated in LTE,
but not when they are calculated in NE. For the LTE simulations, we do not see strong
changes in the basic prominence properties with the varied parameters.

The third and last study in this work analyses how the magnetic �eld con�guration
and the prominence structure react to horizontal shear �ows. We impose the shear �ows
at the bottom boundary of two magnetic footpoints that are connected to the dipped region
where the prominence sits. When we choose high horizontal velocities of 2–4 km s� 1, the
prominence-carrying �eld lines are signi�cantly sheared within a few hours of solar time.
During the shearing process, plasma surges can be driven that disturb the prominence.
The in�uence of these surges varies depending on the strength and location of the shear
�ows.

Our simulation is the �rst of a solar prominence that includes a realistic treatment of
turbulent convective motions at and below the surface. Although the imposed magnetic
�eld con�guration is simple, we �nd dynamics and structures similar to observed promi-
nences. In the future, we plan to extend the imposed magnetic �eld con�guration to larger
sheared arcades and a magnetic �ux rope con�guration. We also plan to calculate synthe-
sized emission and to perform further analyses on prominence formation and the dynamic
�ne structure they harbour.
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Zusammenfassung

Solare Protuberanzen sind faszinierende Strukturen in der Sonnenatmosphäre. Als ver-
gleichsweise kalte und dichte Gaswolken in der heißen Sonnenkorona erscheinen sie als
helle Protuberanzen, wenn sie am Sonnenrand beobachtet werden, und als dunkle Fil-
amente, wenn sie auf der Sonnenscheibe beobachtet werden. Protuberanzen sind häu-
�g in der Sonnenatmosphäre zu �nden und können unterschiedliche Größen, Lebens-
dauern, Strukturen und Dynamiken aufweisen. Das schwere Plasma der Protuberanzen
wird durch das Magnetfeld in der heißen und weniger dichten Sonnenkorona gehalten,
wobei verschiedene Arten von Feldkon�gurationen beobachtet und modelliert werden
können. Obwohl das Plasma in Sonnenprotuberanzen sehr dynamisch ist, bilden Protu-
beranzen stabile Strukturen, die über Stunden bis Monate existieren können. Am Ende
ihrer Lebenszeit können sie sich entweder au�ösen, oder instabil werden und ausbrechen,
was oft mit koronalen Massenauswürfen verbunden ist.

Obwohl Sonnenprotuberanzen schon seit Hunderten von Jahren beobachtet werden,
gibt es viele Aspekte, die noch nicht verstanden sind. Dazu gehören ihre Entstehungsmech-
anismen, die Bildung der dynamischen Feinstruktur, ihre komplexen Plasmaeigenschaften
sowie die Auslöser und die Entwicklung von Eruptionen. Die Untersuchung von Sonnen-
protuberanzen hilft uns nicht nur, diese Aspekte ihrer Physik zu verstehen, sondern trägt
auch zu unserem Verständnis der Sonnenatmosphäre im weiteren Sinne bei. Die Eigen-
schaften des Plasmas und des Magnetfelds von Protuberanzen stehen im Zusammenhang
mit dem Verständnis des Strahlungstransports in teilweise ionisierten und optisch dichten
Medien, der Messung des koronalen Magnetfelds und dessen Entwicklung, sowie dem
Verständnis von Wellen und Schwingungen in der Sonnenatmosphäre. Das Verständnis
der Entwicklung und Eruption von Protuberanzen kann auch zu einer langfristigen Wel-
traumwettervorhersage beitragen.

In dieser Arbeit führen wir Simulationen mit dem radiativen magnetohydrodynamis-
chen Code MURaM durch, um Protuberanzen in der Sonnenatmosphäre zu simulieren.
Unser Aufbau basiert auf einer dreidimensionalen kartesischen Box, welche die obere
Konvektionszone, die Photosphäre, die Chromosphäre und die Korona der Sonne bein-
haltet. Als anfängliche Magnetfeldkon�guration geben wir eine quadrupolare magnetis-
che Arkade vor, die Bereiche konkaver Feldlinien enthält, die wir auch Dips nennen. Wir
�xieren die magnetischen Fußpunkte dieser Kon�guration am unteren Rand der Simula-
tionsbox. Die sich daraus ergebende Arkadenstruktur ist anfänglich gerade, d. h. nicht
geschert. Um eine gescherte Arkade zu erzeugen, fügen wir eine untere Randbedingung
für die Geschwindigkeiten an den Magnetfeldfußpunkten hinzu. Wir stellen Kon�gura-
tionen mit unterschiedlichen Magnetfeldstärken vor, sowie gerade und gescherte Kon�g-
urationen.

Unsere erste Studie zeigt, wie sich Sonnenprotuberanzen in zwei geraden Anordnun-
gen unserer Magnetfeldkon�guration bilden. Die Bildung von Protuberanzen wird in
beiden Fällen durch Injektion von chromosphärischem Plasma gestartet. Im Verlauf der
Simulation werden immer wieder kleine Mengen an kühlem Plasma von der Chromo-
sphäre in die Korona geschleudert. Wenn eine dieser Injektionen die magnetischen Dips
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der Kon�guration erreicht und lange genug dort verbleibt, beginnt sich eine Protuberanz
zu bilden. Das kühle und dichte Plasma, das sich in den Dips ansammelt, wird stärker
gekühlt als die Umgebung, was zu einem Druckabfall führt. Dadurch wird umgebendes
Plasma angesaugt und kondensiert. Die Kondensation des einströmenden heißen Plasmas
und die Injektionen von kühlem Plasma aus der Chromosphäre führen zu einem Massen-
zuwachs der Protuberanz. Diese Massenzufuhr wird teilweise ausgeglichen, da regelmäs-
sig Teile der Protuberanz entlang der Feldlinien auf die Ober�äche zurückregnen. In einer
unserer Kon�gurationen wächst die Masse der gebildeten Protuberanz kontinuierlich an,
während die Protuberanz der zweiten Kon�guration im Verlauf der Simulation mehrmals
verschwindet und sich erneut bildet. Die entstehenden Protuberanzen haben eine Breite
von 1–5 Mm und eine Höhe von 6–20 Mm. Diese Größe ist vergleichbar mit der Größe
von Protuberanzen in aktiven Regionen. Die Länge der Protuberanzen ist in den Simu-
lationen aufgrund der periodischen horizontalen Randbedingungen unendlich. Darüber
hinaus beziehen wir eine gescherte Magnetfeldfon�guration ein, um die Feinstruktur der
Protuberanzen in integrierter Dichte zu vergleichen. Wir stellen fest, dass sich die Fein-
struktur der gescherten Arkadenkon�guration von jener der geraden magnetischen Arkade
unterscheidet. Im Fall der geraden Arkade erscheint die Feinstruktur turbulent und weist
einige vertikale Strukturen auf. Im gescherten Fall erscheint diese Feinstruktur horizon-
taler und ähnelt damit mehr der Struktur, die typischerweise in Protuberanzen aktiver
Regionen beobachtet wird.

In der zweiten Studie vergleichen wir die Auswirkungen verschiedener Beschreibun-
gen des Strahlungstransports und der Wassersto� onisation auf die Eigenschaften der
Protuberanz. Wir verwenden eine Kon�guration aus der ersten Studie und vergleichen
die Ergebnisse, die wir mit den zwei existierenden Versionen der MURaM-Simulation
erhalten. Die MURaM-CE Version behandelt die Atmosphäre im lokalen thermody-
namischen Gleichgewicht (LTE), während die MURaM-ChE Version nicht-LTE E� ekte
(NLTE) in der Chromosphäre berücksichtigt, wie z. B. die Streuung von Strahlung und
Nicht-Gleichgewichts-Wassersto� onisation. Wir stellen fest, dass die Temperatur der
simulierten Protuberanz davon abhängt, wie die Besetzungszahlen des Wassersto� atoms
berechnet werden. Wenn die Besetzungszahlen in LTE unter Verwendung der Saha-
Gleichung berechnet werden, weist die Protuberanz eine relativ homogene Temperatur-
verteilung auf, mit Temperaturen von 6000–7000 K im Kern der Protuberanz. Wenn
die Wassersto� besetzungszahlen im Nicht-Gleichgewicht (NE) durch Lösen der Über-
gangsgleichungen berechnet werden, weist die Protuberanz eine inhomogenere Temper-
aturstruktur auf, mit Temperaturen von� 10:000 K im Kern der Protuberanz. Genauso
ist der Anteil an ionisiertem Wassersto� in der Protuberanz bei der NE-Beschreibung
höher als bei der LTE-Beschreibung. Wenn man die Heizung der Chromosphäre durch
zurückgeworfene koronale Strahlung berücksichtigt, hat das Ein�uss auf die Temper-
aturverteilung in der Protuberanz, wenn die Wassersto� besetzungszahlen in LTE berech-
net werden, aber nicht für die NE-Beschreibung. Bei den LTE-Simulationen sehen wir
keine starken Veränderungen in den grundlegenden Eigenschaften der Protuberanz durch
die variierten Parameter.

In der dritten und letzten Studie dieser Arbeit untersuchen wir, wie die Magnet-
feldkon�guration und die Struktur der Protuberanz auf horizontale Scherbewegungen
reagieren. An den zwei magnetischen Fußpunkten, die mit den magnetischen Dips der
Kon�guration verbunden sind, geben wir horizontale Scherströmungen als untere Randbe-
dingung vor. Wenn wir hohe horizontale Geschwindigkeiten von 2–4 km s� 1 wählen, wer-
den die Feldlinien, welche die Protuberanz tragen, innerhalb weniger Stunden solarer Zeit
stark geschert. Während des Scherungsprozesses kommt es vor, dass chromosphärisches
Plasma in die Korona geschleudert wird, was Auswirkungen auf die Dynamik der Pro-
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Zusammenfassung

tuberanz haben kann. Wie stark die Protuberanz beein�usst wird, variiert je nach Stärke
und Ort der Scherungsströme.

Unsere Simulation ist die erste Simulation einer Sonnenprotuberanz, die eine real-
istische Beschreibung der turbulenten Konvektionensbewegungen an und unter der Son-
nenober�äche beinhaltet. Obwohl die vorgegebene Magnetfeldkon�guration im Vergle-
ich zu Beobachtungen vereinfacht ist, ähnelt die Struktur und Dynamik der simulierten
Protuberanz den beobachteten Eigenschaften von Protuberanzen. Für die Zukunft planen
wir eine Ausweitung der vorgegebenen Magnetfeldkon�guration auf größere gescherte
Arkaden und die Bildung einer magnetischen Flussröhre. Außerdem planen wir, syn-
thetische Beobachtungsbilder der Simulation zu berechnen und weitere Analysen zur Bil-
dung der simulierten Protuberanz und ihrer dynamischen Feinstruktur durchzuführen.
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1 Motivation of this work

Les protubérances se présentent sous
des aspects si bizarres et si capricieux
qu'il est absolument impossible de les
décrire avec quelque exactitude.

Angelo Secchi (Le Soleil, 1877)

1.1 Why should we study solar prominences?

Solar prominences are extremely frequent phenomena in the solar atmosphere. They form
all over the sun, with possible lifetimes from hours to months, and lengths along the solar
surface from several Megameters up to the diameter of the sun. The appearance of their
large- and small-scale structures can vary a lot, as demonstrated in Figure 1.1. Promi-
nences are very dynamic objects, with continuous mass �ows through the global structure
and smaller-scale motions in the �ne-structure on a timescale of minutes. Despite this dy-
namics, prominences can form stable structures that last for up to several solar rotations.
At the end of their lifetime, they can disappear quietly, or become unstable and erupt. In
case of eruption, prominences often form the cores of Coronal Mass Ejections (CMEs)
that can lead to severe space weather events.

Without going into the details just yet, all these properties show that the underlying
physics of solar prominences is very complex. Due to this complexity, there are two main
reasons why they are nowadays studied: the rich physics they are associated with, and
the connection of eruptive prominences to space weather. I will take a closer look at
both points in the following two subsections, including why it is important to understand
the formation process of prominences, which is an essential part of this work. The third
subsection of this chapter discusses why there is a need to perform simulations for a better
understanding of prominence physics, and why the MURaM code speci�cally is a good
choice for this task. In this context, the last subsection in this chapter gives an overview
over the content of this thesis.

1.1.1 Interesting Physics

Solar prominences are connected to all layers of the solar atmosphere and cover a wide
range of physical conditions that we do not yet fully understand. As they are common
features on the sun, it is reasonable to assume that the physics governing their formation
and evolution represents common physical conditions in the solar atmosphere. This makes
the study of solar prominences important for understanding the solar atmosphere as a
whole.

One key aspect is the formation and structure within di� erent environments in the
solar atmosphere. Prominences are plasma clouds that are hanging in the solar corona,
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