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1 Einleitung

Die ersten Messungen im Sonnenwind Anfang der 60er Jahre bestitigten Parkers Modell von
der kontinuierlichen Expansion der Korona mit Expansionsgeschwindigkeiten von einigen hun-
dert Kilometern pro Sekunde [Parker, 1958]. Das im Sonnenwind eingefrorene Magnetfeld
konvektiert mit dem Sonnenwind nach auBen. Die chemische Zusammensetzung des Son-
nenwindes wird durch die Bedingungen in der Sonnenkorona bestimmt, von wo der Sonnen-
wind ausstromt. Im Sonnenwind gibt es viele dynamische Prozesse, die zu verschiedenskali-

gen Strukturen und Stérungen fiihren, die beobachtet werden konnen.

In den letzten drei Jahrzehnten hat die Erforschung der Sonnenatmosphire, besonders der
Korona, und des interplanetaren Raumes mittels Weltraumsonden viele neue Erkenntnisse ge-
bracht und unser Versténdnis fiir den von der Sonne ausgehenden Sonnenwind vertieft. Kapitel
2 wird zuerst einige wichtige mit dieser Arbeit verwandten Grundbegriffe des Forschungsge-

bietes Sonnenwind erldutern.

Ein wichtiger und anschaulicher ProzeB im Sonnenwind ist die interplanetare StoBwel-
le. Bei der Ausbildung von StoBwellen im interplanetaren Raum dndern sich Sonnenwindpa-
rameter wie Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur sowie Magnetfeld sprunghaft. Solche
durch StoBwellen verursachten Spriinge sind in den MeBdaten meistens sehr offensichtlich

und bewirken eine Struktuierung des Sonnenwindes.

Eine Eigenschaft der StoBwelle ist, daB sic das Sonnenwindplasma erhitzt. Diese Tempe-
raturerh6hung hat zur Folge, daB die durch den elektrostatischen Analysator gemessenen a-
Teilchen nur sehr schwer von den Protonen getrennt werden konnen. In Kapitel 3 wird deshalb
eine Methode entwickelt und verbessert, um die gemessenen eindimensionalen £/¢-Spektren
genauer zu analysieren. Diese Methode erlaubt nicht nur eine bessere Bestimmung der Para-
meter der Protonen sondern auch die Bestimmung der Parameter der a-Teilchen. Anschlie-
Bend wird die Auswirkumg der a-Teilchen auf die StoBwelle an Hand der Helios-Daten un-
tersucht.

Die Untersuchung der StoBwellen-Ereignisse erfordert eine nihere Beschiftigung mit der
StoBwellen-Theorie. Ein wichtiger Aspekt der StoBwellen-Theorie ist die Evolutionsbedin-
gung. Nach der klassischen Evolutionstheorie konne eine nicht evolutionire StoBwelle im Son-
nenwind nicht vorkommen. Numerische Simulationen [ Wi, 1988] und theoretische Untersu-

chungen [Kennel et al., 1989] von StoBwellen zeigen jedoch, daB nicht evolutionire StoB-
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wellen (intermediare StoBwellen) physikalisch sinnvoll sind. In Kapitel 4 wird eine Methode
zur Klassifizierung der StoBwellen entwickelt und auf StoBwellen, insbesondere intermediire

StoBwellen, die in Helios-Daten gefunden werden, angewandt.

Die Helios-Sonden erkundeten die innere Heliosphire im Bereich zwischen 0.3 und 1 AE
(1 Astromische Einheit = mittlere Entfernung Erde-Sonne = 1.496-10% km). Eine andere Raum-
sonde, Ulysses, fliegt dagegen von der Erde aus zum Planeten Jupiter bei 5.4 AE. Wihrend die
Analyse in Kapitel 3 und 4 Helios-Daten verwendet, werden in Kapitel 5, 6 und 7 die Daten

der Ulysses-Raumsonde benutzt.

In Kapitel 5 werden Sonnenwindparameter wie Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur
fiir Protonen und a-Teilchen aus den Beobachtungen mit SWICS (Solar Wind Jon Composition
Spectrometer) auf Ulysses berechnet. Diese Berechnung stellt die Grundlage fiir die weiteren
Untersuchungen dar. AuBerdem wird noch die radiale Abhidngigkeit der Sonnenwindparame-

ter zwischen 1 AE und 5.4 AE hergeleitet und diskutiert.

Kapitel 6 zeigt Locher in der Verteilung von a-Teilchen und schweren Ionen im interpla-
netaren Raum. Was die Ursache sein konnte, und welcher Zusammenhang zwischen den ver-
schiedene Lochern besteht, wird mit Hilfe der gemessenen Sonnenwindparameter und der da-

zugehorenden Quellgebiete untersucht.

Da die lonisationszustinde im Sonnenwind eingefroren sind, werden die Verhiltnisse der
verschiedenen Ionisationszustinde eines Elementes auf die Temperatur in der Korona zuriick-
gefiihrt. Mit den SWICS/Ulysses-Beobachtungen werden die Ionisationstemperaturen von Koh-
lenstoff, Sauerstoff und Eisen bestimmt. Die beobachteten Ionisationszustinde werden in Ver-

bindung zur Koronatemperatur und zur Sonnenwindstruktur gebracht.

Das letzte Kapitel dieser Arbeit faBt die Ergebnisse zusammen.



2 Die Sonne und der Sonnenwind

Den interplanetaren Raum durchdringen Plasma und Magnetfeld. Es gibt verschicdenc lonen-
sorten im Plasma, z.B. Protonen, a-Teilchen, C**, O™t und Fe'°t [Geiss, 1985]. Das Plasma
der Korona expandiert radial und bewegt sich mit dem Magnetfeld zusammen in den interpla-
netaren Raum, und bildet so den Sonnenwind aus [Parker, 1958]. Im Sonnenwind kommen
viele Strukturen vor, wie z.B. der schnelle Sonnenwind, der langsame Sonnenwind [Schwenn,
1990] und verschiedene Diskontinuitéten sowie StoBwellen [Colburn and Sonett, 1966]. Sie
bewegen sich zusammen mit der Sonnenrotation und bilden so Korotationsstrukturen aus [Smith
and Wolfe, 1976). Im Sonnenwind sind zahlreiche Wellen, Fluktuationen und Turbulenzen be-
obachtet worden, die unterschiedliche Eigenschaften im langsamen und im schnellen Sonnen-
wind haben [Marsch, 1991a, 1991b]. Der Sonnenwind hat also verschiedenskalige raumliche
und zeitliche Variationen, deren Ursprung fast ausschlicBlich in der Sonnenatmosphire zu fin-
den ist. So wird in diesem Kapitel zuerst die Sonne selbst erldutert, dann der Sonnenwind und

seine Strukturen und Eigenschaften im interplanetaren Raum beschrieben.

2.1 Die Sonne

Die Sonne ist unser nichster Stern. Sie ist eine Gaskugel mit dem Radius R = 6.96- 10° km
und der Masse M = 1.99-10%kg. Den Sonnenaufbau kann man anhand von Abb. 2.1 [Dein-
zer, 1991] kurz skizzieren: Innerhalb einer Kugel vom Radius 0.3 R um das Sonnenzentrum
laufen Kernprozesse ab, die die Energie der Sonne erzeugen. Diese Energie wird zunichst
durch Strahlung nach auBen bis 0.74 R, transportiert. Dann iibernimmt die turbulente Kon-
vektion den Energietransport. Diese Konvektionszone reicht bis dicht unter die sichtbare Son-

nenoberfliche. AuBerdem ist sie der Sitz starker Magnetfelder.

Die iiber der Sonnenoberfliche liegende sichtbare Sonnenatmosphire wird aus drei Regio-
nen mit verschiedenen physikalischen Eigenschaften gebildet. Zuunterst ist eine etwa 500 km
dicke Schicht, die man Photosphire nennt. Dariiber liegt die etwas dinnere und durchsichtige-
re Chromosphire. Oberhalb der Chromosphare breitet sich dic Korona in den interplanetaren

Raum aus.

Vom Sonnenzentrum bis zur Obergrenze der Photosphare nimmt die Temperatur stetig ab,

von 1.5 - 107K auf ein Minimum von 4100K (siche Abb. 2.1). Uberraschenderweise nimmt



Abbildung 2.1:  Schema-
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nse10x fir das Sonneninnerc und
150100 kg m?

die AuBenschichten [nach
Deinzer, 1991].

die Temperatur von dort an wieder zu: Zuerst steigt die Temperatur in der unteren Chromo-
sphire langsam und dann in der Ubergangszone sehr steil auf Betrige von der GréBenordnung
10°K an und bleibt dann in der sich anschlieBenden Korona so hoch (siche Abb. 2.2). In der
duBeren Korona sinkt die Temperatur wieder und erreicht im Sonnenwind bei etwa 1 AE (1

Astronomische Einheit=1.496-10% km) Betridge von der GroBenordnung 10°K.

Aus Beobachtungen des Sonnenspektrums wei man, da es in der Sonnenatmosphire
verschiedene Elemente in neutralem und ionisiertem Zustand gibt. In der Photosphire und
unteren Chromosphire tiberwiegen neutrale Teilchen, wihrend in der oberen Chromosphiire
Wasserstoff zum groen Teil ionisiert ist und in der Korona, aufgrund der hohen Temperaturen
von einige Millionen Grad, Wasserstoff dann vollig ionisiert ist und schwere Elemente bis zu
15 Elektronen verlieren konnen. Durch EUV-Beobachtungen (extreme ultraviolet radiation)
und Vergleiche mit eindimensionalen Modellen kann abgeleitet werden, daB die Temperatur
in der Ubergangszone so hoch ist, daB viele schwere Ionen mehrfach ionisiert sind. Aus dem

Temperaturverlauf mit der Hohe kann auf die verschiedenen lonisationsstufen der Elemente
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Abbildung  2.2:

PHOTO- CHROMOSPHERE TRANSI- LOW CORONA
SPHERE TION . <
aeEcaN Ein anschauli-

s

ches Modell von

der Variation

15010% 2110

wBET s N 8600 28000 75000

der  Temperatur
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" oo 2000 o0 e 3000 ca00 Athay, 1976).

HEIGHT (km)

geschlossen werden (siche Abb. 2.3, aus Reeves et al. [1977)).

Aus der Beobachtung von Sonnenflecken weil man, daB sich die Sonne um eine feste Ach-
se dreht, daB die Rotationsperiode jedoch bei unterschiedlichen heliographischen Breiten ver-
schicdenen ist, am Aquator betragt sie 24.8 siderische Tage und bei 70° heliographischer Brei-

te ungefihr 31 siderische Tage. Dies nennt man differentielle Rotation.

Das Magnetfeld in der Sonnenatmosphire setzt sich aus kleinskaligen magnetischen Ele-
menten und groBskaligen magnetischen Strukturen zusammen. In den aktiven Regionen, ctwa
den kiihleren Sonnenflecken in der Photosphire, den iiberhitzten Fackeln und Plages in der
Chromosphire, den kilteren Protuberanzen und Filamenten in der unteren Korona, und den
groBen hellen Bogen bzw. strahlenformigen Gebieten (streamers) in der oberen Korona, sind
die Magnetfeldstirken sehr gro (100 GauB bis 4000 GauB), obwohl die Magnetfeldstruktu-
ren kleinskalig sind. Dagegen sind in den ruhigen Gebieten die Magnetfelder schwach (5-10
GauB in der Photosphire) und Feldlinien groBraumig geschlossen. AuBerdem ist das Magnet-
feld auBerhalb der aktiven Region fast ausschlieBlich (wahrscheinlich zu 90%) in den Super-
granulationsfeldern konzentriert [Priest, 1982], wo man dic Grenze der Supergranulation und

das Netzwerk finden kann. Hier erreichen die Magnetfelstarken 1000 - 2000 GauB.

Eine Art des groBskaligen Gebietes in der Photosphiire ist die unipolare Region, die mit der
Sonne rotiert, aber fast keine differentielle Rotation besitzt. Manche von diesen Gebieten in
der Korona kénnen mit Koronalochern identifiziert werden (siche Abb. 2.4), wo dic Magnet-
felder sich rach auBen 6ffnen, die Magnetfeldstérke in der unteren Korona nur 0.5-0.7 GauB3

[Bohlin and Sheeley Jr., 1978] betrigt, und das Plasma mit einer Temperatur von 1 —1.5- 10°K
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.
10 ol r 11l Lol

10} 10* 10° [km
HEIGHT ABOVE SOLAR SURFACE 1977].

kiihler als die Umgebung und scine Dichte niedriger ist [ Waldmeier, 1957; Withbroe and Noy-
es, 1977]. Wihrend in aktiven Regionen und ruhigen Gebieten die Uberganszone zwischen
Chromosphire und Korona nur einige 1000 km dick ist, erreicht sie in den Koronaléchern
Dicken von 12000 km [Eddy, 1979], daher sind die radialen Gradienten der Temperatur und
Dichte in der Ubergangszone in den Koronaldchern weniger steil als in ruhigen Gebicten [Hu-

ber et al., 1974], was Auswirkungen auf die Heizung der dariiberliegenden Korona hat.

Das Magnetfeld beeinflut die Plasmastrukturen, wenn das Plasma-/, das Verhiltnis von
Gasdruck des Plasmas und magnetischen Druck, # = nkgT/(B*/8), kleiner als oder un-
gefahr gleich eins ist (wobei n Teilchendichte, kg Boltzmann-Kanstante, 7' Plasmatempera-
tur und B das Magnetfeld sind). In der Photosphire ist dies nur in den inneren Sonnenflecken
und an der Grenze der Supergranulationen der Fall. In der Chromosphire und Korona ist dies

in den aktiven Regionen immer erfillt.
2.2 Der Sonnenwind

2.2.1 Die Expansion der Sonnenatmosphire

Aus Beobachtungen von Stérungen des Erdmagnetfeldes vermuteten Chapman [1929] und

Bartels [1932], da8 es gelegentlich cinen von der Sonne ausgehenden Strom geladener Par-
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Abbildung 2.4: Ein phinomenologisches Modell, um die groBraumige koronale Ma-
gnetfeldstruktur darzustellen. Zu erkennen sind die unipolaren Sektoren, die Koro-
naldcher, aus denen der schnelle Sonnenwind entweicht, und die aktiven Regionen
mit ihren geschlossenen Magnetfeldern, iber denen sich der langsame Sonnenwind

ablost [nach Hundhausen, 1977).

tikel durch das interplanctare Vakuum gibt. Beobachtungen von Kometenschweifen fihrten
Biermann [1951] zu der Annahme, daB solare Korpuskularstrahlung stindig von der Sonne
ausgeht. Parker [1958] 16ste das Problem einer statischen Korona [Chapman, 1957] aus der
stationiren Bewegungsgleichung, mit MassenfluB-Kontinuitit und sphérisch-symmetrischen

FluB eines isothermen Plasmas

47rinv = const. 2.1
dv dp GMg 22

J— = —— — 3
mnv—- o - 2.2)

wobei r der Abstand zur Sonne, n die Teilchen-Dichte, v dic Sonnenwind-Geschwindigkeit,
m dic Masse der Teilchen, p der Plasma-Druck, M., die Masse der Sonne und (7 die Gravita-

tionskonstante sind. Der Druck 148t sich schreiben als:



p = nkgT (2.3)

wobei T' die Plasmatemperatur ist.

Damit ist das ausstromende Plasma, das Druckgradienten und Gravitationskriften unter-
liegt, beschricben. Da T' als konstant angenommen ist, kann n aus den Gleichungen (2.1) und

(2.2) eliminiert werden. Dann bekommt man

2 922 A
(U 3 &) dv 2v; G Mg 2.4)

v/ dr r r?

wobei v, = (kgT'/m)'/? die isothermische Schallgeschwindigkeit ist, dic ctwas kleiner als
die adiabatische Schallgeschwindigkeit ist. Gleichung (2.4) hat cinen kritischen Punkt (A),
an dem dv/dr undefiniert ist, dort wov = v.,r = r. = GM./(2v?), sodall sowohl der
Koeffizient von dv/dr, als auch die rechte Seite der Gleichung verschwinden. Die Integration

der Gleichung (2.4) liefert

2 2 2GM,
(3) B (‘—’) iy 2O @2.5)

Ve Vs T rv?

wobei C eine Intergrationskonstante ist. Die Losungen haben die in Abb. 2.5 dargelegte sche-

matische Form [Priest, 1982]. Der kritische Punkt (A) ist ein Sattelpunkt.

Einige Typen der Losungen, die von dem Wert (" abhiingen, sind in Abb. 2.5 dargestellt.
Typ I und Typ II sind unannchmbar, weil sie nicht eindeutig sind und dic Sonnenoberfliche
(r < r.) mit Orten weit auBerhalb der Sonne (r >> r.) nicht kontinuicrlich verbinden kénnen.
Typ 111 liefert an der Sonne Uberschallgeschwindigkeit, die man nic beobachtet hat. Daher
sind nur die Typen IV und V als Losungen zuldssig. Von Bedeutung ist, daB mit (' = —3
(durchv = v.und r = r. in der Gleichung (2.5) gewonnen), die Losungen (Typ V) durch den
kritischen Punkt gehen; dies nennt Parker [1958] den , Sonnenwind*. Bei dieser Sonnenwind-
Losung verhilt sich, die Geschwindigkeit wic v ~ (In r)'/? und die Dichte wic n ~ r=%(In )/,
so daB der Druck bei r — oo verschwindet, wenn der Abstand r von der Sonne groB genug

und v > v, ist.

Die Losungen des Typ V ergeben Geschwindigkeiten, die iiberall kleiner als dic Schall-

geschwindigkeit sind, daher nennt man sie ,solar breeze*. In groBem Abstand von der Sonne

10



Abbildung 2.5: Eine
Skizze der Parker’schen
iosthermen  Losungen
mit verschiedenen
Klassen I, II, 111, IV, V.
Typ IV (Sonnenwind)
geht durch den kriti-
schen Punkt (A), wo
v = veundr = r..
Typ V gibt die ,solar
breeze“ Losungen mit
Geschwindigkeiten

unterhalb der Schall-

Ro e geschwindigkeit [nach
Priest, 1982].

fillt die Geschwindigkeit auf Null, da sich v ~ =2 verhilt, und Dichte und Temperatur niihern

sich einem konstanten Grenzwert.

Die hohe Plasmatemperatur in der Korona ist mit einer duBerst hohen elektrischen (bzw.
thermischen) Leitfahigkeit verkniipft, wodurch das solare Magnetfeld im Plasma eingefroren
ist und vom expandierenden Sonnenwind nach auBen gezogen wird. Die Feldlinien kann man
deshalb als Stromlinien betrachten [Parker, 1958], denn sic verbinden alle Teilchen mitein-
ander, die aus der gleichen Quelle auf der Sonne stammen. Zwar bewegen sich im Mittel alle
Teilchen geradlinig nach auBen, jedoch erhalten die Stromlinien wegen der Rotation der Sonne
die charakteristische Form von Archimedischen Spiralen (man nennt sie auch Parkerspiralen).
Deren Kriimmung wird bestimmt durch den Abstand von der Sonne sowie die Stromungsge-

schwindigkeit, genauer durch deren Komponente in der Aquatorebene der Sonne:

1dr U, v
=—=— (2.6)

rde U, —wrsinf

wobei U;, U, Uy die Sonnenwind-Geschwindigkeitskomponenten im rotierenden solaren Ku-

gelkoordinatensystem (7, ¢, #) sind, v die Sonnenwindgeschwindigkeit in einem stationiren
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Koordinatensystem und w =2.7-107° rad-s™' die Winkelgeschwindigkeit der Sonnenrotation
ist. Deshalb betrdgt in der Ebene der Ekliptik der Winkel der Feldlinien zur radialen Richtung

bei 1 AE rund 45°. Uber den Polen dagegen verlaufen sie unverformt radial.

Einige Jahre nach Parkers Theorie haben die russischen Raumsonden Luna 2 und 3 [Gringauz.
1961] und die amerikanische Raumsonde Explorer 10 [Bonetti et al., 1963 den Sonnenwind
in situ gemessen. Mit der amerikanischen Raumsonde Mariner 2 [Snyder and Neugebauer,
1964; Neugebauer and Snyder, 1966] konnte man villig bestitigen, daB Parkers Sonnenwind-
Losungen realistisch sind. Durch Magnetfeldmessungen mit den Raumsonden Mariner 2 und
IMP 1 [Ness et al., 1964] wurden die Parkerspiralen, die von Parkers Sonnenwindmodell vo-

hergesagt wurden, noch einmal bestatigt.

2.2.2 Mittlere Eigenschaften des Sonnenwindes

Da die Sonnenoberfliche viele verschiedene Gebiete mit unterschiedlichen Eigenschaften hat,
kann man sich auch vorstellen, daB der von den verschiedenen Gebieten ausgehende Son-
nenwind vollig unterschiedliche Eigenschaften hat. Tatsdchlich entdeckte man [Krieger et al.,
1973], daB die Koronaldcher die Quelle des schnellen Sonnenwindes sind [Zirker, 1977]. Da-
gegen stammt der langsame Sonnenwind von koronalen Gebieten tiber den aktiven Regionen,
z.B. den streamers, vor allem von dort wo die Magnetfeldlinien geschlossen sind. Jedoch sind
die Quellregionen des langsamen Sonnenwindes nicht nur die streamers. Dazu wird der lang-
same Sonnenwind zu hiufig beobachtet, besonders im Aktivititsmaximum, und meistens las-
sen sich fir ihn Quellregionen in koronalen Gebieten weit entfernt von der Stromschicht und

den koronalen streamers ableiten [Schwenn, 1990; Kojima and Kakinuma, 1987).

Tabelle 2.1 listet die mittleren Werte fiir die Sonnenwindparameter bei 1 AE auf, wie sie
sich aus typischen von den Helios-Sonden bei 1 AE gemessenen Daten ergeben [Schwenn,
1990]. Der langsame Sonnenwind ist durch Geschwindigkeiten kleiner als 400 km-s~! ge-
kennzeichnet, wobei die Geschwindigkeiten von Protonen und a-Teilchen, vy, und v, ungefihr
gleich sind. Die Temperatur der Protonen 7}, und die Temperatur der a-Teilchen 7, sind im
langsamen Sonnenwind niedriger als im schnellen Sonnenwind, wihrend die Elektronentem-
peratur T, hoher ist. Die Protonendichte n,, ist im langsamen Sonnenwind hoher als im schnel-
len Sonnenwind und ist zudem starken Schwankungen unterworfen. Jedoch ist der prozentuale

Anteil der a-Teilchen geringer. Die schnellen Sonnenwindstrome sind durch Geschwindigkei-
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[7Paramclcr langsamer Sonnenwind | schneller Sonnenwind
n, cm™3 10.7 3.0
~cm™3 0.27 0.18
o cm Tabelle 2.1: Von Helios
vp (km-s™1) 348 667 ;
gemessene mittlere Pa-
vy (km-s™!) 346 680
rameter des langsamen
el 1 4 5 5
Ty (K) LAl a0 bzw. schnellen Sonnen-
= (K -10* 73.-10* . .
T (K) 17 windes bei 1 AE [nach
IR 19.-10* 13.-10*
(&) el Schwenn, 1990].
na/ny (%) 2:5 3.6

ten groBer als 600 km-s~! gekennzeichnet. Sie sind zeitlich, raumlich und in ihrer chemischen
Zusammensetzung viel konstanter als der langsame Sonnenwind [Geiss, 1985]. Die typischen
schnellen Sonnenwindstrome vor dem Aktivitidtsminimum zeigen hohe Geschwindigkeit bis
800 km-s~!, wobei die a-Teilchen schneller sind als die Protonen. Mit ansteigendem Akti-

vititszyklus nimmt die mittlere Geschwindigkeit der schnellen Strome ab.

Mit anwachsender Aktivitit der Sonne und besonders im Aktivititsmaximum héufen sich
eruptive Vorginge in den aktiven Region. Mit chromosphirischen Flares und eruptiven Protu-
beranzen gehen Strahlungsausbriiche im Radio-, UV-, EUV- und harten Réntgenbereich ein-
her, sowie koronale Massenauswiirfe (coronal mass ejections, CMEs), die mit so hohen Ge-
schwindigkeiten erfolgen kénnen, daB die hinausgeschleuderten Gase die Korona verlassen
und den interplanctaren Raum durchqueren kénnen. Diese Storungen treten vor allem im lang-

samen Sonnenwind auf, wo interplanetare StoBwellen am hiufigsten beobachtet werden.

Der Sonnenwind stromt nun radial von der Sonne weg, wihrend sich dic Sonne um ih-
re Achse dreht. In den Gebieten, in denen ein schneller Strom auf einen langsamen zeitlich
folgt, beginnen diese Strome mit zunchmendem Abstand von der Sonne miteinander in Wech-
selwirkung zu treten. In dieser Wechselwirkungszone driickt der schnelle Sonnenwind immer
heftiger auf langsameres Plasma und komprimiert ¢s. Das so entstehende Druckgefille in azi-
mutaler Richtung liBt Plasma, nach beiden Richtungen von der Trennfliche weg, abstrémen.
Mit zunchmenden Abstinden von der Sonne entwickeln sich dic beiden Seiten von Kompres-
sionszonen so, daB sie StoBwellen ausbilden miissen, die von den Trennflichen in beiden Rich-
tungen wegzulaufen scheinen. Da dieses Gebict mit der Sonne rotiert, spricht man von einer

korotierenden Wechselwirkungszone (corotating interaction region, CIR) bzw. koroticrenden

13




StoBwellen. Abb. 2.6 zeigt diese Eigenschaft [Pizzo, 1978].
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Abbildung 2.6: Schemati-
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Mit Ausbreitung des Sonnenwindes nach auBen in den interplanctaren Raum verdndern
sich die Sonnenwindparameter durch verschiedene Prozesse. Jedoch bleibt der MassenfluBl
nyv,A erhalten, wobei A ein Querschnitt der FluBrohre ist. Da dic Sonnenwindgeschwin-
digkeit im interplanetaren Raum im Mittel konstant ist [Behannon, 1978], nimmt die Dichte
mit der Entfernug von der Sonne wie n ~ r=% ab. Die Temperatur des Sonnenwindplasmas
hat starke radiale Variationen, verhilt sich aber nicht adiabatisch (d.h. ~ r=*/%). Sie kiihlt viel
langsamer als fiir adiabatische Prozesse typisch ab [Schwenn et al., 1981; Marsch et al., 1982a,
1982b; Thieme, 1990]. Das bedeutet, daB der Sonnenwind im interplanetaren Raum nachge-
heizt wird. Das Magnetfeld des Sonnenwindes verdndert sich ebenfalls mit dem Abstand von
der Sonne. Durchschnittlich hat man B, ~ r=2 und B, ~ r~! [Behannon, 1978]. So wird
weit entfernt von der Sonne, etwa ab 3 AE, B, ~ 0, sodaB B, dic Hauptkomponente des

Magnetfeldes ist. Das heifit, der Sonnenwind stromt ungefahr senkrecht zum Magnetfeld.

Die Abhingigkeit der mittleren Sonnenwindgeschwindigkeit von der magnetischen Brei-
te hat man auch untersucht [Zhao and Hundhausen, 1981; Bruno et al., 1986]. Am magne-

tischen Aquator ist nur langsamer Sonnenwind und in Breiten ab etwa +20° wird nur noch
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schneller Sonnenwind beobachtet. Der Sonnenwind variiert auch mit heliographischer Breite
|Gazis et al., 1989]. Diese Abhingigkeit gibt Hinweise auf Andcrungen der Quellgebicte in
der Sonnenkorona, oder auf die Entwicklung der koronalen Locher vom Polgebict zum helio-
graphischen Aquator. Im allgemeinen nimmt dic Wechselwirkung zwischen schnellem Son-
nenwind und langsamem Sonnenwind mit wachsender heliographischer Breite ab. Besonders
im Gebiet um die Pole der Sonne dndert sich die Situation des Sonnenwindes vollig. Dort lie-
gen die Magnetfeldlinien fast parallel zum Sonnenwind und es gibt keine Wechselwirkungen.

Solche Verhiltnisse eignen sich besonders gut fiir die Erforschung der Sonnenwindquellen.

Die Raumsonde Ulysses fliegt nicht nur in der Ekliptik sondern auch zu den Polen der
Sonne. Die Beobachtungen von Ulysses werden unser Verstindnis von der Sonne und dem

von ihr ausgehenden Sonnenwind weiter vertiefen.

2.2.3 Diskontinuititen im Sonnenwind und interplanetare StoBwellen

Im Sonnenwind wurden zahlreiche Diskontinuititen beobachtct. Die Signatur der interplane-
tare Diskontinuititen sind plotzliche Veranderungen der Sonnenwindparameter: Dichte, Ge-
schwindigkeit und Temperatur des Plasmas und Gré8e bzw. Orienticrung des Magnetfeldes.
Die MHD (Magnetohydrodynamik) Diskontinuitéten in der Form von Tangentialdiskontinui-
titen und Rotationsdiskontinuititen wurden zuerst durch Weltraumsondenmessungen [Ness
et al., 1966] direkt im interplanetaren Raum beobachtet und nicht theoretisch vorausgesagt
Neubauer [1973]. Dagegen wurden MHD-StoBwellen zuerst von Gold [1955] vorgeschlagen
und dann durch Mariner 2 beobachtet [Sonett et al., 1964; Neubauer, 1973]. Man weif3 heu-
te, da die sich im interplanetaren Raum von der Sonne weg bewegenden schnellen StoBwel-
len zum groBten Teil durch Massenauswiirfe aus der Korona in den interplanetaren Raum,
sogenannte CMEs [Schwenn, 1983b; Sheeley, Jr. et al., 1983], hervorgerufen werden (Abb.
2.7). Es ist jedoch auch moglich, daB3 schnelle Stowellen durch nichtlineare, sich immer mehr
aufsteilende, Wellen in einigem Abstand von der Sonne erzeugt werden [Chao, 1973]. Dage-
gen werden korotierende, vorwiirts bzw. riickwirts laufende StoBwellen durch die Einwirkung
des gesamten Gebietes der Wechselwirkung zwischen den Hochgeschwindigkeitsstromen und
dem langsamen Sonnenwind, dem sogenannten korotierenden Wechselwirkungsgebiet (CIR),
erzeugt (Abb. 2.6). Da die Geschwindigkeit der riickwirts laufenden Stowellen jedoch be-

trichtlich kleiner als die Geschwindigkeit des Sonnenwindes ist, werden im Inertialsystem
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diese StoBwellen nach auBen konvektiert. Solche Erscheinungen kann man ohne Schwicrig-

keit im duBeren interplanetaren Raum beobachten (Abb. 2.8, aus Smith and Wolfe [1977]).

A POSSIBLE GEOMETRY OF FLARE EXPELLED
PLASMA DRIVING A SHOCK WAVE

HEATED 8 COMPRESSED
AMBIENT PLASMA

SHOCK WAVE

TANGENTIAL
DISCONTINUITY

LUMPY DISTRIBUTION
OF HELIUM ENRICHED

FLARE PLASMA

EJECTA

LOWEST STAGE T-DEPRESSION
IN CLOSED MAGNETIC BUBBLE

HELIUM ENRICHED PLASMA EXTENDING
BEYOND LOWEST STAGE T-DEPRESSION

SUN

Abbildung 2.7: Schematische Darstellung einer im interplanetaren Raum vor ciner
Masseninjektion sich ausbreitenden StoBwelle in der Ekliptik [nach Bame et al.,
1979].

Als fortschreitende StoBwellen werden im interplanctaren Raum schnelle bzw. langsame
StoBwellen beobachtet. Numerische Simulationen [Wu, 1987, 1988] und vor kurzem von Ken-
nel et al. [1989] entwickelte Theorien schlagen vor, daB intermedidre Stowellen im Sonnen-
wind existicren. Man hat vor kurzem diese intermedidren StoBwellen direkt beobachtet [Chao

etal., 1993].

Koronale Massenauswiirfe, die meistens StoBwellen erzeugen, haben besondere Eigen-
schaften: Der Heliumgehalt kann auf bis zu 30% anslcigén [IHirshberg et al., 1972a; Borri-
ni et al., 1982], Ionen- und Elektronentemperaturen fallen auf schr niedrige Werte [Gosling

et al., 1973; Montgomery et al., 1974], die Verteilungsfunktionen von Ionen und Elektronen
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zeigen ungewdhnliche Anisotropien (bi-direktionale Stréme) [Gosling, 1990]. Die Teilchen-
dichte ist niedrig, die Magnetfeldstirke dagegen schr groB [Hirshberg and Colburn, 1969;
Burlaga and King, 1979]. Die lonisationszustinde der Ionen sind ungewohnlich [Bame et al.,
1979; Schwenn et al., 1980]. Oft vollfiihrt dabei der Magnetfeldvektor eine charakteristische
Rotation, wie man ihn bei einer geschlossenen magnetischen Schleife, einer sogenannten ma-
gnetischen Wolke, erwarten wiirde [Burlaga et al., 1981; Burlaga, 1991]. Diese magnetischen

Wolken haben die StoBwellen angetricben [Schwenn, 1983b].

An den StoBwellen werden nicht nur energetische Ionen [Axford and Reid, 1962] son-
dern auch Ionen direkt aus dem Sonnenwind beschleunigt [Gosling et al., 1981; Ogilvie et al.,
1993]. Die direkt aus dem Sonnenwind beschleunigten Ionen kann man im Energic-pro-La-
dungs-Spektrum identifizieren. Solche Ionen verandern die Ionen-Verteilungsfunktion im Be-

reich der hohen, eventuell aber auch bei niedrigen Geschwindigkeiten.
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2.2.4 Chemische Zusammensetzung des Sonnenwindes

Die chemische Zusammensetzung des Sonnenwindes hat groe Bedeutung, nicht nur als Ei-
genschaft des Sonnenwindes, sondern auch als ein Hinwelis auf die chemische Zusammenset-
zung der Sonnenatmosphire. Die chemische Zusammensetzung und die Ionisationszustinde
der Elemente konnen benutzen werden, um die Bedingungen und Prozesse an der Sonneno-

berfliche und Korona zu erforschen.

Dies ist besonders dann moglich, wenn die Ionisations- und Rekombinationszeit eines vor-
herrschenden Ionisationszustandes einer bestimmten Ionenart im Sonnenwind linger als die
Expansionszeit des Sonnenwindes ist — der Ionisationszustand dieser Ionenart also festgelegt
(,eingefroren) ist — und die Ionen sich nach auen mit dem Sonnenwind unverindert aus-
breiten [Hundhausen, 1972; Bame et al., 1974]. Die relativen Haufigkeiten einiger Ionisati-
onszustinde einer bestimmten Ionenart im Sonnenwind hdngen stark von der Elektronentem-
peratur in der Korona ab, d.h. von den am Ort des , Einfrierens” herrschenden Bedingungen.
Ein Vergleich der Verhiiltnisse der Ionisationszustinde von C, O, Si und Fe liefert die Kennt-
nis der Elektronentemperatur und des Temperaturgradienten in der koronalen Region, in der

der beobachtete Sonnenwind beschleunigt worden ist.

Von Beobachtungen weifl man schon, daB das He/H Verhiltnis im Sonnenwind verdnder-
lich ist [Bame et al., 1977], vom Bruchteil eines Prozentes bis zu 35%. Mit clcktrostatischen
Analysatoren kann man die schweren Hauptionenarten (O, Ne, Si und Fe) messen, aber nur un-
ter besonderen Bedingungen des Sonnenwindes [Bame et al., 1979]. Mit dem magnetischen
Massenspektrometer auf der ISEE-3/ICE Raumsonde konnten mchr Ionenarten und Ionisa-
tionszustinde unter weniger einschrinkenden Bedingungen fiir den Sonnenwind beobachtet
werden [Coplan et al., 1978]. Auf dem Satelliten AMPTE/CCE [Gloeckler et al., 1985] wur-
den Flugzeitspektrometer benutzt. Hiermit hat man noch weitere Ionenarten (Kohlenstoft,
Stickstoff, Magnesium und Schwefel) im Sonnenwind nachgewiesen [Gloeckler and Geiss,
1989]. Im allgemeinen breiten sich die schweren lonen mit einer gemeinsamen Geschwindig-
keit aus [Schmidt et al., 1980; Bame, 1983]. Die Temperatur der schweren lonen ist ungefihr
proportional zu ihrer Masse, also haben sie ungefihr gleiche thermische Geschwindigkeiten
[Schmidt et al., 1980; Ogilvie et al., 1980; Bochsler et al., 1985].



3 Der EinfluB von «a-Teilchen auf interplanetare Stof-

wellen: Helios-Beobachtungen

Der Sonnenwind setzt sich aus Protonen, a-Teilchen und geringen Anteilen schwererer lonen,
sowie eine dic lonenladungen gerade kompensicrende Menge von Elektronen zusammen. Aus
Beobachtungen weil man, daB die Protonen die Hauptkomponente (ctwa 95%) sind und die
a-Teilchen im Mittel nur 4% ausmachen. Da aber dic Masse des a-Teilchens viermal so groB
ist wie die Masse des Protons, darf man die Rolle, die die a-Teilchen im Sonnenwind spiclen,

nicht unterschdtzen [Marsch et al., 1982a].

In der Vergangenheit hat man bei der Untersuchung von interplanetaren StoBwellen nor-
malerweise nur Protonen betrachtet und die Rolle von a-Teilchen ignoriert. Die Griinde dafiir
sind, a) die a-Teilchen sind im Sonnenwind in der Minderheit und b) ¢s ist schwierig, dic a-
Teilchen und Protonen voneinander zu unterscheiden. Bei der Uberpriifung der Methode an-
hand der Genauigkeit des Schock-Parameters 0g;,, (des Winkels zwischen Schock-Normale
und Magnetfeld vor dem Schock) bemerkt man, daf sich der Fehler von 65, nicht sehr verin-
dert, solange der Einflu von a-Teilchen auf StoBwellen ignoriert wird [Abraham-Schrauner,
1972]. Die Beobachtungen haben gezeigt, daB das Verhiltnis von der Dichte der a-Teilchen
zur Dichte der Protonen (pa/pp) typischerweise 20% betragen kann und der Betrag der Dif-
ferenz der Geschwindigkeiten [Av,,| = |v, — v,| maximal die Alfvén-Geschwindigkeit
Vi = B//Amp erreichen kann. Daher kénnen wir uns vorstellen, daB die /\nderungcn der
Masse, des Impulses und der Energie von a-Teilchen an StoBwellen cine beachtenswerte Rol-
le spielen sollten. Deshalb ist dic Klirung des Einflusses von a-Teilchen auf StoBwellen ¢in
wichtiges Problem. Neugebauer [1970] benutzte dic Daten von OGO 5, um dic Eigenschal-
ten von a-Teilchen vor der BugstoBwelle zu erforschen. Bei der Analyse von ISEE 3 Daten
untersuchten auch Ogilvie et al. [1982] und Tan et al. {1988], welche Rolle dic a-Teilchen
bei interplanctaren StoBwellen spiclen. Whang et al. {1990 hat vor kurzem den Einflu der

StoBwellen auf a-Teilchen bei cinem langsamen Schock theoretisch untersucht.

In diesem Kapitel der vorliegenden Arbeit wird die Auswertungsmethode fiir lonenmes-
sungen [Herndndez, 1984; Herndndez et al., 1986] verbessert und auf die Daten von Heli-
os 1 und 2 angewandt. Dadurch kénnen wir die Parameter der a-Teilchen des Sonnenwindes

vor und nach einer interplanetaren Stowelle bestimmen. Wir entwickeln Rankine-Hugoniot-




Bedingungen (RH-Bedingungen) fir ein Multikomponentenplasma und diskuticren sic be-
sonders im Hinblick auf Bedingungen im interplanetaren Raum. Wir leiten ab, dall man unter
Erhaltung des tangentialen elektrischen Feldes dic Geschwindigkeit der Teilchen der Schwer-
punktgeschwindigkeit gleichsetzen kann, und daB der Komplanarititssatz giiltig ist. Mit Plas-
maparametern [Rosenbauer et al., 1981] und Magnetfeldmessungen [Musmann et al., 1975]
konnen wir die Parameter der StoBwelle, wie z.B. 05, (Winkel zwischen Schocknormal und
Magnetfeld vor dem Schock), Schockgeschwindigkeit V,, Plasma-/3, dic Machzahl M der
schnellen magnetoakustischen Mode, die Machzahl M der intermedidren Mode und dic Mach-
zahl My der langsamen magnetoakustischen Mode, bestimmen. Aus den in diesem Kapitel
gegebenen Beispielen konnen wir folgern, a) daB das Plasma-/3 durch a-Teilchen bedeutend
beeinfluBt wird, und b) daB wenn die Dichte der a-Teilchen, sowie die Differenzgeschwin-
digkeit von a-Teilchen und Protonen Awv,, relativ groB sind, dann wird die StoBwelle durch

«-Teilchen stark beeinfluBt.

3.1 Kurzbeschreibung der MeBinstrumente

Die Untersuchungen stiitzen sich im wesentlicher auf Daten des Plasmaexperimentes an Bord
von Helios [Rosenbauer et al., 1981]. Zum Nachweis von lonen werden zwei elektrostatische
Kugelanalysatoren verwendet (Abb. 3.1). Die lonen des Sonnenwindes durchlaufen cin clck-
trostatisches Ablenksystem. Aber nur Ionen, die aus einer bestimmten Richtung einfallen, und
deren Verhiltnis von Energie zu Ladung (£/q) in einem geeigneten begrenzten Bereich licgt,
konnen passieren und werden gezihlt. Als Beispiel sei ein Analysator mit kugelférmigen Ab-
lenkplatten (mittlerer Radius /2, Abstand d), an denen die Spannung U, liegt, genannt. Als
Bedingung fiir die Mitte des DurchlaBbereichs gilt in Kugelkoordinaten in erster Niherung
(solange d < R) fiir cin Teilchen mit der Energie £, der Masse m und der Ladung ¢ in ¢inem

statischen elektrischen Feld U}, /d mit Spannung U,:

d*r do\* qU,
Mg e (W) ~ ;T’ (3.1)

Mit Hilfe der Randbedingung r = R, (dann folgt d*r/dt*=0), kénnen wir schreiben

L, (doY®  qU,
15:r,yzR‘<L> =4ep (32)
¢
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Abbildung 3.1: Schema eines clektrosta-
tischen Viertelkugelanalysators. Teilchen

mit unterschiedlichen Einfallswinkeln ¢

treten an verschiedenen Stellen des Ana-
lysators aus und werden dann mit einzel-
nen Detektoren nachgewiesen [nach Ro-

senbauer et al., 1981].

und schlieBlich

% = ;UP' 3.3)

Durch Verinderung der Plattenspannung kann der Durchlissigkeitsbereich verschoben und
somit schrittweise ein £/¢-Spektrum aufgenommen werden. Solche kugelférmigen Analy-
satoren werden in den Instrumenten I1a und I1b [Rosenbauer et al., 1977] verwendet. Die
Plattenspannung wird hier in 32 Schritten nach jeder Umdrehung der Sonde hochgeschaltet
(Spinrate: 60 rpm, d.h. cine Umdrehung pro Sekunde), wodurch der Energiebereich des In-

strumentes in geeignete , Energickanile® aufgeteilt wird.

Die 32 Energickanile haben je 17% relativen Abstand voneinander und beide Instrumente
sind fast identisch. Bei jedem zweiten MeBzyklus werden die Energickanile um cinen halben
Kanalabstand verschoben, ebenso die Azimutkanile. Ein solcher MeBzyklus heiBt ,mit shift®,

ansonsten ,,ohne shift.

Zur azimutalen Richtungsauflosung (Winkel in der Ebene der Ekliptik, siche Abb. 3.2)

wird die Rotation von Helios direkt zu Hilfe genommen. Bei dem Ioneninstrument [1a erfolgt
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Abbildung 3.2: Definition des Azimut-
(a) und Elevationswinkel (¢) der Teil-
6’6( /o cheneinfallsrichtungen [nach Rosenbauer
S~Bahn etal., 1981].

auch eine Auflosung beziiglich des zweiten Einfallswinkels, der Elevation (Winkel senkrecht
zur Ekliptik, siche Abb. 3.1 und 3.2), was eine dreidimensionale Messung der Geschwindig-

keitsverteilungsfunktion ermdglicht. Abb. 3.3 zeigt den zugehorigen ,,Winkelphasenraum®.

Zum Nachweis der Teilchen dient in I1b ein hochempfindliches Elektrometer, das direkt
den cinfallenden Ionenstrom miBt. Hier licfern mehrfach geladene Ionen einen entsprechend
héheren Beitrag als in I1a, wo jedes Teilchen unabhingig von seiner Ladung einfach gezihlt
wird. Die Kombination beider Messungen gibt also AufschluB iiber den Ladungszustand schwe-

rer lonen im Sonnenwind.

3.2 Auswertungsmethode der E/q-Spektren

Einc detaillierte Beschreibung dieser Methode giben Herndndez et al. [1986]; Herndndez [1987).
Hier soll eine Kurzbeschreibung iiber die Auswertungsmethode der £/q-Spektren gegeben

werden.

Im Sonnenwind gibt es verschiedene lonensorten [[{undhausen et al., 1968] und jede To-
nenart 1dBt sich néherungsweise durch eine dquivalente Maxwell-Geschwindigkeitsverteilung
beschreiben [Holzer and Axford, 1970; Feldman et al., 1974; Marsch et al., 1982a, 1982b]. Mit

Hilfe dieses Modells, kann fiir die jeweilige lonensorte und auch fiir solche Teilchen, dic die
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Abbildung 3.3: Das Raster des [1a-Instrumentes wird durch schattierte Quadrate re-

prasentiert.

gleiche Masse und Ladung aber verschiedene Strémungsgeschwindigkeiten haben, dic Dich-
te, die Geschwindigkeit und die Temperatur bestimmt werden. Wird mit zwei Instrumenten
(wie mit I1a und I1b auf Helios) gleichzeitig gemessen, erleichtert dies die Analyse der che-
mischen Zusammensetzung des Sonnenwindes. Somit kann man auch die a-Teilchen an StoB3-

wellen untersuchen.

Wir nehmen an, daB jede Teilchensorte des Sonnenwindes einer Maxwellverteilung geniigt,

d.h. die Geschwindigkeitsverteilung ist im Sonnensondensystem durch

(v=vg,)?
_on L ==
fJ(V) = m(,—‘z"f Ty (‘;4)

gegeben, wobei f; die Verteilungsfunktion ciner bestimmten Ionenart j ist, und entsprechend
n; die Teilchendichte, v, die Stomungsgeschwindigkeit (oder dic Geschwindigkeit zwischen
dem Schwerpunkt der betrachteten Teilchensorte und der Helios-Sonde) und C',,; die wahr-

scheinlichste Geschwindigkeit. Dabei gilt
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2%pT,
Bag = o= (3.5)
1"]

wobei m; die Teilchenmasse ist, 7} dic entsprechende Temperatur und kg dic Boltzmann-

Konstante.

Mit der Verteilungsfunktion f; aus Gleichung (3.4) berechnen wir die Zihlrate Z 5 (v),
die in einem bestimmten Kanal oder Sensor mit Elevationswinkel ¢; und Azimutwinkel a
(Abb. 3.4) bei einer Geschwindigkeit v gemessen werden soll. Wenn man so eine Zihlrate
erhilt, bedeutet dies, daB8 im Kanal J-K alle Teilchen in einem Geschwindigkeitsbereich Av
zentriert um v, in einem Zeitintervall AT, in einer Fliche AS cos €7 und in einem Raumwinkel

Ay aufgetroffen sind. Die Zihlrate Z,x kann somit als

Zik(v) = AT|Av|AS cosey Fir(v) 3.6)
geschriecben werden.
Spin
Solar Wind ‘";
Direction
Symmetry Axis
for J-K Channel 8,
e RST
E;, \ Abbildung 3.4: Definition ecines .J-
Solar- E 4 N K -Systems fiir cinen MeBkanal, des
irection N t’
X | N 57 Hauptwinkels und des Integrationsbe-
\\x‘_/ - reiches (A, ) des J-A'-Sensors [nach
) Herndndez, 1987].

Die Funktion Fjr, in einem J-/'-System (Abb. 3.4) 1iBt sich als

Frg(v Z/AQ,, Veyedi(V (v)vicose de da 3.7
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schreiben, wobei v, die Projektion der Teilchengeschwindigkeit v auf die Symmetrieachse

(Achse ;1) eines Kanals J- A ist, und man M verschiedene lonenarten hat. Fiir das Zeitin-
tervall gilt AT = (5/2°) - 1 (s) = 0.977-107* (s), damit hat man fiir den Winkel o, in Abb.

3.4: 2a, = 360° - AT = 3.52°. Mit den Eichdaten, 2¢, = 2.80°, ergibt sich:

IA
Q

< @y @y = L76°
mit

—Qy,

=6 £ & X i€ € 1.40°

g g

(3.8)

AS hat einen Wert von 1-1.2 - 107%m?, und |Av| kann man aus der geometrischen GroBe des

Analysators berechnen. Aus der Gleichung (3.3) erhilt man

AE _ AU,
E U,

Fiir einen kugelformigen Analysator gilt fir die Spannung U,

1
U,=Cx
wobei C eine Konstante ist. So kann man direkt

AR d
AU,, = —C%T = _l/pﬁ

schreiben. Fiir die kinetische Energie der Teilchen des Sonnenwindes gilt:

1

E = —mv?
2
SchlieBlich kann geschrieben wird:
Av| d
v | 2R

3.9)

(3.10)

(3.11)

3.12)

(3.13)

Das bedeutet, daB Av/v eine Konstante ist, die unabhingig von der Plattcnspannung ist und

lediglich von den geometrischen Eigenschaften des Analysators abhingt.

Nach dieser Herleitung, konnen wir nun fiir die gesamte gemessene Zihlrate Z7({7) (fiir

11a) und I+(U) (fiir 11b)
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M M
Zr(U) = Y Z(U) =Y. Z4Fy(U)

=1 =1

M (3.14)
IU) = Y I4F(U)

1=1

schreiben, wobei die Geschwindigkeit v schon in eine Spannung U transformiert wurde, mit

den Formeln:

1 : 1
Ern]vl =q;U und Emjvjj =q;Uy (3.15)

Die Zihlrate Z,; und die Funktion F; sind gegeben als (siche Herndndez [1987)):

ZdJ = ZJ(UJJ) zgo_lD('YJ,(-O) n; V4 7; (3.16)
2
7 3/2 2[ [ —-1]
F(U) = (%) " VP (3.17)
)

und Iy; = K - q; Zg; ist der lonenstrom, mit einer Eichkonstante

K =4-10"7/(0.877-10"7) = 4.561 (3.18)

In den Gleichungen (3.14) und (3.16) ist ¢; ! eine Konstante und 7, die thermische Machzahl:

ATAS Av
gl = e (3.19)
Udy
v = = (3.20)
! (\u]

D(~;, €, @) ist dic Durchlissigkeitsfunktion des Instruments I1a, dic wir numerisch berechnet

haben (siche Abb. 3.5 und 3.6).

In Abb. 3.5 sind die Durchlissigkeitsfunktionen gegeniiber 4 und verschicdenen Winkeln

0 gezeigt, wobei 0 definiert ist durch

cosf) = cosa - cos e (3.21)
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Abbildung 3.5: Die Durchlissigkeitsfunktion fiir 5 verschiedene Richtungen des

Sonnenwindes.

Wenn der Parameter 6 in Abb. 3.5 von 0° bis 2.8° variiert, bedeutet dies, daB sich die Rich-
tung des Sonnenwindes vom Mittelpunkt eines Kanals (z.B. a = 1.686°,¢ = 0.52°) bis zu
einem Punkt zwischen zwei Kanilen (z.B. o = 4.486°, ¢ = 0.52°) dndern kann (siche Abb.
3.3, Punkte A und B). Solange ~ kleiner als ungefiihr 14 ist, ist D(~, 0) unabhingig von der
Sonnenwindrichtung. Wenn ~ groB wird (das bedeutet, daB entweder dic Geschwindigkeit des
Sonnenwindes hoch oder die Temperatur des Sonnenwindes niedrig wird), andert sich D(+, 0)

stark mit 6.

In Abb. 3.6 wird die Durchlissigkeitsfunktion in Abhingigkeit vom Raumwinkel, den das
Instrument I1a sondieren kann, fiir verschiedene  dargestcllt. Wenn v klein ist, ist die Verinde-
rung der Oberfléche glatt und die Werte am Rande des iiberdeckten Raumwinkels sind nur halb
so groB wic in der Mitte des Raumwinkels, d.h. am Rande kann nur etwa die Hilfte des einfal-
lenden Sonnenwindes nachgewiesen werden. Wenn ~ gro wird, variiert die Durchléssigkeits-
funktion unstetig. Wenn ~ sehr groB ist, ist die Oberfliche stark strukturiert. Die Zihlraten von
I1a hiingen stark von der Richtung des Sonnenwindes ab (vgl. Abb. 3.3, Punkt A, B und C mit
Abb. 3.6c¢).

Wir haben in der Berechnung der Durchlissigkeitsfunktion die Formel (3.7) benutzt, d.h.
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Abbildung 3.7: Eine MeBreihe aus der Relativeichung von I1a (Helios-1). Fiir einen
jeweils festgehaltenen Azimutwinkel wird der gesamte Energiebereich durchfahren.
Erst dann wird auch der Elevationswinkel, hier 5.07°, wieder verindert [nach Rosen-
bauer et al., 1981].

daB fiir jeden Kanal die Antwortfunktion eine §-Funktion ist. Hierbei muBl erwihnt werden,
daB dies eine Niherung ist. In Wirklichkeit ist die Antwortfunktion fiir jeden Kanal nicht exakt
eine 6-Funktion, sondern sie muB durch Eichung bestimmt werden. Abb. 3.7 zeigt die Eichkur-
ven der Antwortfunktion fiir einen Kanal von Instrument I1a von Helios 1 [Rosenbauer et al.,
1981]. Bei dieser Eichung hat man eine Elevation von e = 5.07°. Fiir einen jeweils festgehal-
tenen Azimutwinkel (siche die Zahlwerte in Abb. 3.7) wurde der gesamte Energiebereich in
Schritten von 3 V durchfahren. Der Azimutwinkel wird in Stufen von ca. 0.3° verindert. Die
Kurven zeigen, daB die Antwortfunktion von der Energie des Teilchens und von dem Raum-
winkel (Elevationswinkel e und Azimutwinkel ) abhingt. Die von uns abgeleitete Funktion

D(7, a, €) ist eine gute Niherung der Durchldssigkeitsfunktion.
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3.3 Anwendung der Auswertemethode und Beispiele von StoBwellen

Mit Hilfe der neuen Methode kénnen wir im Prinzip alle eindimensionalen Daten analysiercn.
Abb. 3.8 zeigt die Parameter des Plasmas vor und nach dem inteplanetaren Schock am Tag 122
des Jahres 1978. Die durchgezogenen Linien sind Parameter, dic durch dic neue Methode be-
stimmt wurden, die gestrichelten Linien sind die mit der herkdmmlichen Methode bestimm-
ten Parameter [Schwenn and Rosenbauer, 1982]. Die senkrechte gestrichelte Linie entspricht
dem Zeitpunkt, an dem die StoBwelle Helios passierte. Wie in Abb. 3.8 gezeigt, licfern beide
Methoden fiir die Protonen annihernd gleich gute Ergebnisse, aber fiir a-Teichen ist die neuc
Methode iberlegen. Sie liefert vor allem kontinuierliche Daten und gestattet so eine stetige

Auswertung der a-Teilchen.

Weil die aus den Helios Messungen gewonnenen Sonnenwinddaten schr verschicdene For-
men annehmen, kénnen die Daten noch nicht in automatischer Form durch die neue Methode
ausgewertet werden. Die Hauptbeschrankungen dafiir sind in den unterschiedlichen Struktu-

ren der Spektren selbst zu finden:

1. Es gibt fiir Protonen ein Maximum, ¢in Nebenmaximum und fiir a-Teilchen ein Maxi-

mum(Abb. 3.9al, 3.9a2 und 3.9b1).

2. Obwohl ¢s nur ein Protonenmaximum gibt, umfaBt das £ /¢-Spektrum in Wirklichkeit
noch einen schnellen und diinnen Strom von Protonen mit niedriger Temperatur, oder

energiereiche Protonen, die nicht ciner Maxwellverteilung geniigen (Abb. 3.10al, 3.10a2).

3. Im Maximum der a-Teilchen gibt es noch cine Beimischung von Protonen, oder das
Maximum der a-Teilchen und das Nebenmaximum der Protonen liegen schr eng bei-
einander (Abb. 3.10b1, 3.10b2 und 3.10c1).

4. Das Maximum der a-Teilchen und Nebenmaximum der Protonen sind nicht klar zu er-

kennen (Abb. 3.9b2 und 3.9¢1).

5. Imganzen £//¢-Spektrum gibt es nur ein Maximum der Protonen und ein Maximum der

a-Teilchen (Abb. 3.10c¢2).

6. Protonen oder a-Teilchen, bzw. beide zusammen, weichen sehr stark von ciner Max-

wellverteilung ab, so daB die Parameter des Plasmas durch die neuec Methode nicht er-
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Abbildung 3.8: Die Plasma-Parameter n,, V, und T, bzw. n,, V4 und T, sind vor und
nach einem Schock (Jahr=1978, Tag=122) gezeigt. Durchgezogene Linien kennzei-
chen die durch die neue Methode [Herndndez, 1984], die gestrichelten Linien dic
mit der herkommlichen Methode [Schwenn and Rosenbauer, 1982] gewonnen Pa-

rameter. Mit der senkrechten gestrichelten Linie ist die StoBwelle markiert.
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mittelt werden konnen (Abb. 3.9¢2), da die grundlegenden Modellannahmen nicht erfillt

sind.

In Abb. 3.9 und 3.10 sind eindimensionale Daten (F/¢-Spektren) von 11a und I1b auf
den Sonden Helios 1 und 2 gezeigt. Die Zihlraten von I1b sind so normiert, daB dic Maxima
von [1a und I1b gleich sind, d.h. I'7(Uazp) = Z7(Upnaz ). Weiterhin sind die theoretischen
Kurven fiir jede Komponente und deren Uberlagerung gezeigt. Unter dem Bild sind drei Da-
tensitze aufgefiihrt: die Parameter des Hauptmaximums der Protonen, des Nebenmaximums
der Protonen und des Maximums der a-Teilchen. Fiir jeden Satz sind angegeben: Dichte, Ge-
schwindigkeit bzw. Temperatur (erste Zeile), die entsprechenden Fehler (zweite Zeile) und dic

Zihlrate im Maximum, die Spannung U/, bzw. die thermische Machzahl ~ (dritte Zeile).

Abb. 3.9 zeigt ein von Helios 1 im Jahr 1978, am Tag 127 bei R=0.36 AE bcobachtctes
Ereignis. Um 20:05 UT trat eine StoBwelle (im folgendem: Schock A) auf. Abb. 3.10 zeigt ein
von Helios 2 im Jahr 1978, am Tag 363 bei R=0.875 AE beobachtetes Ereignis. Um 06:04 UT
ist eine weitere StoBwelle (im folgendem: Schock B) beobachtet worden. Beide StoBwellen
sind von Volkmer and Neubauer [1985] statistisch untersucht wurden. Den Schock A haben

auch Richter et al. [1986] untersucht und als parallele StoBwelle bestimmt.

Aus den £/q Spektren von I1a und I1b, wie sie in Abb. 3.9 und 3.10 analysiert wurden,
crhalten wir die Plasmaparameter. Diese sind in Abb. 3.11 und 3.12 fiir den Schock A und in
Abb. 3.13 und 3.14 fiir den Schock B gezeigt. Die Daten wurden mit einem MeBzeitabstand
= 40.5 s gewonnen. Wie groB der Zeitabstand ist, hiingt von der Daten-Ubertragungsrate von
Helios ab. Das Magnetfeld wird mit hoher Zeitauflosung gemessen. Fiir dicse Arbeit sind dic
Magnetfelddaten schon tiber das den Plasmaspektren entsprechende Zeitintervall gemittelt.
Die Richtung des Protonenstromes bekommen wir direkt aus den dreidimensionalen Daten
[Schwenn and Rosenbauer, 1982]. Die Richtung des a-Teilchenstromes erhilt man iiber die
Relation: Av,, = u, —u,. Dabei ist Av,,, proportional zum Magnetfeld B [McKenzie et al.,

1979; Neugebauer, 1981a; Marsch et al., 1982a].

Abb. 3.11 und 3.13 zeigen die Dichte np (na ), Geschwindigkeit 1, (17,), und Temperatur
T}, (T,,) von Protonen (a-Teilchen), sowie das Magnetfeld B als Funktion der Zeit. Abb. 3.12
und 3.14 zeigen die thermische Machzahl der Protonen 7, und die der a-Teilchen ., sowie
das Dichteverhiltnis von a-Teilchen und Protonen Pa/pp, das Verhiltnis der Temperaturen

T,/T,, die Winkel zwischen der Richtung des Magnetfeldes und des Sonnenwindes (0(B.V),
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Abbildung 3.9a: Eindimensionale Daten (£/¢-Spektrum) von Ila und I1b auf den
Sonden Helios 1 und 2. Die Kreise kennzeichnen die experimentellen Daten (ver-
bunden durch die gepunktete Linie mit groBem Abstand). Weiterhin sind fiir jede
Komponente die theoretische Kurven (gepunktete Linien mit kleinem Abstand), so-

wie die Uberlagerung der verschiedenen Komponenten (durchgezogene Linic) ge-

zeigt.
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Abbildung 3.9b: (analog zu Abb. 3.9) Unter dem Bild sind drei Datensiitze auf-

gefiihrt: die Parameter des Hauptmaximums der Protonen, des Nebenmaximums der

Protonen und des Maximums der a-Teilchen. Fiir jeden Satz sind angegeben: Dichte

cm™), Geschwindigkeit (km-s—') bzw. Temperatur K) (erste Zeile), die entspre-
P

chenden relativen Fehler in Prozent (zweite Zeile) und die Zihlrate im Maximum,

dic Spannung U (V) bzw. die thermische Machzahl ~ (dritte Zeile).
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Abbildung 3.9¢: wie Abb. 3.9a,b. Zu beachten ist, dal das Maximum der a-Teilchen
und Nebenmaximum der Protonen nicht klar zu erkennen sind (oben) und daB die

Abweichung von einer Maxwellverteilung sehr stark ist (unten).
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und diinne Strom von Protonen mit niedriger Temperatur.
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Abbildung 3.10b: wie Abb. 3.9a,b, jedoch fiir Tag 363. Zu beachten ist, daB im Ma-

ximum der a-Teilchen noch eine Beimischung von Protonen vorhanden ist.
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Abbildung 3.10c: wie Abb. 3.9a,b, jedoch fiir Tag 363. Zu beachten ist, dal bei ¢l

eine Beimischung von Protonen im Bereich der a-Teilchen vorhanden ist und dald

bei c2 nur ein Maximum der Protonen und ¢in Maximum der a-Teilchen im ganzen

E/q-Spektrum auftreten.
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Protonen mit durchgezogenen Linien (a-Teilchen mit gepunkteten Linien) und das
Magnetfeld B als Funktion der Zeit fiir das Schockereignis A (1978, DOY 127).
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Abbildung 3.12: Die thermische Machzahl der Protonen v, und die der a-Teilchen 7, das

Verhiiltnis von Dichte der a-Teilchen zu Dichte der Protonen p,,/p,, das Verhiltnis von

s
Temperatur der a-Teilchen zu der der Protonen 77, /7, die Winkel zwischen der Richtung
des Magnetfeldes und des Sonnenwindes (¢(B. V'), durchgezogene Linie) und zwischen
der Richtung des Magnetfeldes und der radialen Richtung (0(B, r), gestrichelte Linic),
sowie die Effektiviadung Qess(a) (= I'T(Upnar.a)/Z7(Upaz.o)) fiir den Schock A (1978,

DOY 127). Durch die senkrechte gestrichelte Linie wird dic StoBwelle symbolisiert.
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durchgezogene Linie) und zwischen der Richtung des Magnetfeldes und der radialen Richtung
(6(B, r), gestrichelte Linic), sowie die Effektiviadung Q.ss(@) = It(Unaz.a)/Z7(Unaz.a)
als Funktion der Zeit. Wenn Q. ()=2 ist, stammt das den a-Teilchen zugeordnete Maximum
tatsachlich nur von a-Teilchen, sonst gibt es Beimischungen entweder von Protonen oder von
schweren Ionen. Die senkrechten gestrichelten Linien geben den Zeitpunkt fir die StoBwellen

an.

Wie aus Abb. 3.11 und 3.13 ersichtlich, zeigen beide Schockereignisse A und B cinen
scharfen Sprung in den Plasmaparametern und im Magnetfeld. Weil die Messungen von Schock
Aund B bei sehr unterschiedlichen Entfernungen der Sonden von der Sonne gemacht wurden
(Schock A bei 0.361 AE, Schock B bei 0.875 AE), gibt es groBe Unterschiede in den Dichten
und im Magetfeld zwischen Schock A (n; = 28 cm~3, B; = 45 nT) und Schock B (n; = 4.5
cm~3, B, = 12 nT), wobei die Indices 1 und 2 die Regionen vor und nach dem Schock be-
zeichnen. Fiir Schock A ist Avgy ~ Avgy, ~ 140 km's™! (Av,, = |va — Vpl), Liir Schock B
jedoch ist Av,,: >~ 40 km-s™! und Av,,, ~ 0. Das bedeutet, daB die Protonen zu a-Teilchen
Verhiltnisse von Schock A und Schock B unterschiedlich sind. Es scheint, daB Schock B einen
groBereren Einflu auf a-Teilchen hat als der Schock A. Nach Schock B ist dic Geschwin-
digkeit der a-Teilchen fast gleich der der Protonen. Ogilvie et al. [1982] diskutierten ISEE 3
Messungen, die denen von Schock B dhnlich sind, aber ihre Daten zeigen groBere Anderun-
gen der Geschwindigkeit der a-Teilchen: So gilt vor dem Schock v4; > vy, aber nach dem
Schock vaz < vp. Wir konnen auBerdem in Abb. 3.11-3.14 erkennen, daB dic Fluktuatio-
nen der Parameter der a-Teilchen nach der StoBwelle groBer sind als bei den Protonen, d.h.

a-Teilchen sind leichter durch Schocks zu beeinflussen als Protonen.

Die Kurven der thermischen Machzahlen in Abb. 3.12 und 3.14 zeigen, dafl vor dem Schock
7, groBer ist als nach dem Schock. v, zeigt keinen groBen Unterschied zwischen MeBwer-
ten vor und nach der StoBwelle. Das bedeutet, daB nach Durchlaufen der StoBwelle Proto-
nen stirker als a-Teilchen geheizt werden. Diese Eigenschaft fillt schon bei den Tempera-
turen 7, und 7, (Abb. 3.11 und 3.13) auf. Das Verhiltnis T, /7}, (Abb. 3.12 und 3.14) zeigt
dieses Merkmal deutlich. Das Verhiltnis p,/p, ist vor dem Schock sehr stabil aber turbulent
nach dem Schock. Der Mittelwert vor und nach dem Schock ist jedoch fast gleich. Die Winkel
6(B,r) und (B, v) zeigen, daB die Richtung des Sonnenwindes vor und nach den StoBwellen
fast radial ist (die durchgezogene Linie und die gestrichelte Linie fallen fast aufeinander), der
Winkel (B, v) bei Schock A hat sich langsam gedndert, bei Schock B ist er jedoch plotzlich
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von 45° (vor dem Schock) auf 90° (nach dem Schock) gesprungen. Der Parameter der Effck-
tiviadung Q.ss(«) zeigt, daB bei Schock A die Protonen auch einen Beitrag zum Maximum
der a-Teilchen geliefert haben, dagegen sind bei Schock B fast alle Teilchen unter dem den

a-Teilchen zugeordneten Maximum auch wirklich nur a-Teilchen.

3.4 Rankine-Hugoniot-Bedingungen fiir StoBwellen unter Beriicksich-

tigung von «-Teilchen

Im allgemeinen sind die Rankine-Hugoniot-Bedingungen (RH-Bedingungen) unter Annahme
cines Zweikomponenten-Plasmas abgeleitet. Wenn a-Teilchen in Betracht gezogen werden,
muB man die RH-Bedingungen auf mehrere Komponenten erweitern. Whang et al. [1990] ha-
ben RH-Bedingungen des Dreikomponenten-Plasmas (Protonen, a-Teilchen und Elektronen)
in dem deHoffmann-Teller-Koordinatensystem abgeleitet, als sie Heizeffekte von StoBwellen
auf Ionen mit geringer Haufigkeit untersuchten. Hier benutzen wir zunichst die stoBfreie ki-
netische Gleichung im Schock-Koordinatensystem, um die Kontinuitit des Masse-, Impuls-
und Energieflusses zu formulieren. Gleichzeitig untersuchen wir auch das Ohmsche Gesetz
im stoBfreien Sonnenwind mit mehreren Plasma-Komponenten, um die Kontinuitit des tan-

gentialen elektrischen Feldes zu formulieren.

Die kinetische Gleichung ist (siche z.B. Boyd and Sanderson [1969])

af af F of _ (f-’?f) (3.22)

R Y LY

wobei f die Verteilungsfunktion des Plasmas ist. Weil der Sonnenwind vor und nach der in-

terplanetaren StoBwelle als stoBfreics Plasma betrachtet wird, haben wir

ary
(E)C =0 (3.23)

Im Schock-Koordinatensystem sind Stromungen der verschiedenen Komponenten zeitu-

nabéngig, d.h. wir konnen hier den stationiren Fall betrachten,

of
9t =0 (P24)
Die Kraft F ist die Lorentzkraft:
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F=g (E A B) (3.25)
C

Mit Hilfe der stoBfreien kinetischen Gleichung kann die allgemeine Momentengleichung

im Schock-Koordinatensystem geschrieben werden als:

] n;q; p;
E‘("; ((vi = Vo)) — m; E<d—v]>
n;q; o\
_#<[(v,-_v,)xs]-a_v]> ~ 0 (3.26)

wobei der Index ; die j-te Komponente im Sonnenwind bezeichnet, und v; eine belicbige

Funktion der Teilchengeschwindigkeit ist. Ihren Mittelwert definieren wir als

<= [ fdv 3.27)

mit der Teilchenzahldichte

iy = / f; dv (3.28)

Die Schock-Geschwindigkeit V, ist

U, -pnU
Vv, = <w ‘ n) i (3.29)
Pz — A1

wobei die Normale n der StoBwelle aus dem Koplanarititssatz des Magnetfelds (magnetic
coplanarity, MC) definiert ist als [Colburn and Sonett, 1966)
(B2 x By) x (Bz — By)

= 3.30,
" =*[B, xBy) x (B; —By)| (5-30a)

Wenn B, und B, parallel sind, folgt aus dem Koplanarititssatz von Magnetfeld mit Gesch-

windigkeit (mixed data, MD), als Alternative zu (3.30a)

[(Bz—Bl) Uz“U ]X B; - B,)

" = (B2 = By) x (Us = Uy)] x (B = By)]

(3.30b)

45




wobei sowohl das Magnetfeld als auch die Stromungsgeschwindigkeit benutzt werden [Abraham-
Schrauner, 1972; Abraham-Schrauner and Yun, 1976].

Die Massedichte p ist

M M
i Zpl = Z m;n; (3.31)
=1 i=1
Die Schwerpunkts-Geschwindigkeit U ist definiert als

lM

Z Piu; (332)

mit der Stromungsgeschwindigkeit

u; =< v; > (3.33)

Wir folgen der Konvention, daB die duBere Normale der StoBwelle in die stromaufwirtige
Richtung vor dem Schock weist, odern - U < 0 ist (Indices 1 und 2 bezeichnen die Regionen

vor und nach der StoBwelle). Das Schock-Koordinatensystem fiir MC ist dann

X = n
z = (B;—-B;)/|B; — B, (3.34a)
¥y = Z2x%
und fiir MD definiert durch:
X = 0o
¥ = (B2—By) x (U —U,)/|(By — By) x (Uz — Uy)| (3.34b)
2 = Xxy

Die Schwerpunktsstromungsgeschwindigkeit U* wird im Schock-Koordinatensystem durch

Galileitransformation mit
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U =U=V, (3.35)

dargestellt. Das Magnetfeld wird durch diese Galileitransformation nicht geidndert.

Nun ersetzen wir v, durchm;, m;(v,;=V,)und 3m;(v;—V,)*inder Gleichung (3.26).
Durch Summation iiber alle Teilchen-Komponenten des Sonnenwindes, und mit Vernachlissi-
gung der Dicke der StoBwelle, bckommen wir Gleichungen fiir die Erhaltung des gesamten
Masse-, Impuls- und Energieflusses durch den Schock hindurch. Diese Erhaltungsitze nch-

men die Gestalt an:

[oUz] = 0 (3.36)

M
[pUz0z 40+ Lt = Ve = 0

B B
(f+ >47r 64_7r] 0 (3.37)
. B,
|:PU;U‘+E/’J (e — Uz)(ujy — Uy) = £B47ry =0 (3.38)
B.B;
[pU;U:Jer,(uﬂ—Ur)(ujz—m—f =) =0 (3.39)
J
1 B? B U
[(3r07+ Lp+ e+ ) uz- 20,
2 —1 in

+Z ( Pz — Up) + P, jaz(Uje — Ur)

——p (U*U. - 2U - V,U, - U*V,)
M ]

+Z 505 (VU = 2u, - VU, — u?V,) (3.40)
wobei [1)] = 1P, — ¥y (mit der iiblichen Bezeichnung). Der mittlere Druck ist
p = l(P +2P,) (3.41)
3 i =
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und der Parameter

£ = 1*(3,;&)/(%) (3.42)

ist ein MaB fiir die Anisotropie des Plasmadruckes [Chao and Goldstein, 1972]. Der Tensor

des gesamten thermischen Druckes lautet

P = Pbb+ P (I-bb) (3.43)
M

P = 3'p, (3.44)
2

pi = myn; (v, — wj)(v; — u;)) (3.45)

Obwonhl Gleichung (3.29) die Definition der Schock-Geschwindigkeit ist, ist sie eigentlich
aus Gleichung (3.36), der Kontinuitit des Massenflusses, abgeleitet. Mit Hilfe der Gleichung
(3.35) haben wir aus Gleichung (3.36)

Pl(Uzl - Vs) = /)2(U1:2 =V) (3.46)

oder

_ p2Uz2 — p1Un _ p2Uz — pi U, -
P2 — 1 P2 — P

(3.47)

Ve

Diese ist genau Gleichung (3.29). Deswegen sind Gleichung (3.29) und Gleichung (3.36) iden-
tisch.

Beim Ohmschen Gesetz fiir das Multikomponenten-Plasma miisscn wir beachten, daf sei-
ne Form nicht einfach gleich der des Zweikomponenten-Plasmas ist. Delcroix [1965] wies
darauf hin, daB das Ohmsche Gesetz fiir ein Multikomponenten-Plasma nur dann gleich dem
des Zweikomponenten-Plasmas ist, wenn die Geschwindigkeiten aller Ionen, u,, gleich sind.
Diese Bedingung wurde von ihm Synchronismus-Bedingung genannt. Im Sonnenwind weil
man aber, daB die Ionen verschiedene Geschwindigkeiten haben kénnen. Deswegen ist es not-
wendig, die Giiltigkeit des stoBfreien Ohmschen Gesetzes fiir das Multikomponenten-Plasma

zu tiberpriifen.
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Wenn v); = ¢;(v; — V) in Gleichung (3.26), dann haben wir

y sy ) 2
2, asms{(v; = V) (v; = Vo)) — 25 E - %% (v, — V) xB) =0 (3.48)

or m; mjc
Durch Summation iiber alle Komponenten bekommen wir
; 2 2
9 _ Mg M

= (52 - amalvi = Va)(vi = Vo))

J

u — V,) x B) —0 (349
mj mjc

In den weit entfernten Regionen vor und nach der Schock-Front ist der Gradiententerm
¥, 2 qns((v; — V,)(v; = V) null, dann haben wir
n.jqz I‘qu2
Yo |=E+ —E(u; - V,) xB| =0 (3.50)
- m; m;c
Weil die Masse der lonen sehr viel groBer als die der Elektronen ist (m; > m.), erhalten wir

dann

E+ (u.—V,)xB=0 (3.51)

c
Dies bedeutet, daB das elektrische Feld nicht direkt von der Schwerpunktgeschwindigkeit
U, sondern von der elektronischen Geschwindigkeit u; = u. — V, im System des Schocks
abhingt. Aus (3.51) erhalten wir die Kontinuitit des tangentialen elektrischen Feldes an inter-

planetaren StoBwellen im Multikomponentenplasma

[u.B, —uB.] = 0 (3.52)
W,B: —u,,B.] = 0 (3.53)

SchlieBlich haben wir noch V - B = () und damit
(B:] =0 (3.54)

Die Gleichungen (3.36) bis (3.40) und (3.52) bis (3.54) sind die sogenannten RH-Beding-

ungen. Es liegt klar auf der Hand, daB sich dicse allgemeinen RH-Bedingungen auf die mit
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zwei Komponenten reduzieren [Chao and Goldstein, 1972], wenn dic Geschwindigkeiten u;
aller Komponenten gleich sind. Falls es keine Anisotropie (6 = 1) gibt, so reduzicren sich die

RH-Bedingungen auf eine einfachere Form (siche z.B. Boyd and Sanderson [1969]).

Unsere RH-Bedingungen sind recht kompliziert. Erstens gibt es in den Gleichungen un-
terschiedliche Geschwindigkeiten u; und U. Zweitens geht in die Gleichungen (3.52, 3.53)
nur die Elektronengeschwindigkeit aber keine lonengeschwindigkeit ein. Wir kdnnen aus den
RH-Bedingungen auch nicht direkt den Komplanarititssatz [ Colburn and Sonett, 1966] erhal-

ten.

Nun nehmen wir an, daB es im Sonnenwind, a) nur Protonen und a-Teilchen als lonen
gibt, b) daB die Differenzgeschwindigkeit Au,, und das Magnetfeld B zueinander parallel
sind [Marsch et al., 1982a; McKenzie et al., 1979; Neugebauer, 1981a), und c) daB der elektri-
sche Strom vor und nach dem Schock null ist. Dadurch kénnen wir in den Gleichungen (3.52,
3.53) die Elektronengeschwindigkeit durch die Schwerpunktgeschwindigkeit ersetzen. Wei-
terhin haben die Summenterme in den Gleichungen (3.38, 3.39), in denen das Produkt der

Differenzgeschwindigkeit eingeht, keinen EinfluB auf den Komplanarititssatz.

Da der elektrische Strom null ist, d.h.

Jj =neqeu. + zn,-q.u,- =0 (3.55)

gilt auch

LS ng (3.56)

Neqe

u., = —

Im Sonnenwind gilt Quasineutralitit: Z;‘i, n;q; = 0, und wenn es nur Protonen und a-
Teilchen im Sonnenwind gibt, dann ist
1, = Tl M (3.57)

np + 2na

Die Schwerpunktgeschwindigkeit ist

npu, + 4n,u,

U =
ny, +4n,

(3.58)
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Nun schreiben wir fiir das elektrische Feld (3.51)

E = —l(u,-V,)xB
e

1
= —(u.—-U+U-V,)xB
c

—lU' B 1 2n,n,
¢ c(ny, + nq)(ny +4ns)

- Au,, x B (3.59)
Der zweite Term der rechten Seite (3.59) ist gleich null, da mit Hilfe der Annahme (b) gilt

Aug, x B = Aug,b x B=0 (3.60)

wobei b der Einheitsvektor mit b = B/ B ist. Daher konnen wir die Elektronengeschwindig-

keit in Gleichungen (3.52, 3.53) durch die Schwerpunktgeschwindigkeit ersetzen

[vzB,-U;B.] = 0 (3.52a)

[U:B.-U:B,) = 0 (3.53a)

Die Summenterme in Gleichungen (3.37, 3.38, 3.39) konnen in der Form

> pi(u; — U)(u; — U) (3.61)

geschrieben werden. Da j = p,a,e, und m, < m, < m,, konnen wir den EinfluB der

Elektronen vernachlassigen, und deshalb gilt

Y pu = U)(u, - U) = 222, —w) (u, —u,) = P (A *bb (362)

i=p,ar p

Die Gleichungen (3.37, 3.38, 3.39) konnen dann als

1 1\ B? (Auqy)?\ B?
U*? - ( _) e 4 PpPa ap | _ :
[p + TP+ 3 &+ 2) In {—dr p iz T 0 (3.37a)
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4 32

[pl’;(’; _ <€ _47r/1p:’a (A;;,,) ) /;;UJ = (3_388)
2

{pU;U: - (6 - 47r”’"%(m‘T‘;”)) B‘—EJ = g (3.39)

geschrieben werden.

Nach der Einfiihrung des effektiven Anisotropiefaktors ¢’

# = £— 4ﬂ_pppa (Aunp)2 il PpPa (Aunp>2

= a7 (3.63)
konnen wir die Kontinuitit des Impulsflusses als
1 1% B? B?
2 = =)l — ==l = 3.37b
[pU’ +P+3(6+2>4n 544 e
[pU;U; _g'%] - 0 (3.38b)
4r
[PU;U: _gﬂ} = 0 (3.39b)
47

schreiben.

Damit haben wir dann den gesamten Satz der RH-Bedingungen (3.36, 3.37b, 3.38b, 3.39b,
3.40,3.52a, 3.53a, 3.54) unter Einbeziehung von a-Teilchen erhalten. Diese sind in den Para-
metern ¢ und ¢ beriicksichtigt und leisten einen Beitrag zum Gesamtdruck p und zur Schwer-

punktsgeschwindigkeit U*.

Mit G, = pU konnen wir (3.38b, 3.39b) umschreiben:

Br 7/ 1/
GulU,] = E(szu -§Ba) (3.64)

(3.52a, 3.53a) sind darstellbar als

B, _ B, )
P2 P1

B.[U,] = Gu( (3.65)
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Daraus folgt einfach die Beziehung

. BZ .2 , B2 »

(Ggr —PUD)BL = (G - p2Uz7)B12 (3.66)
Dies bedeutet, daB die Ebene der Schocknormalen und des Magnetfeldes vor dem Schock und
die Ebene der Schocknormalen und des Magnetfeldes nach dem Schock parallel liegen, also
gerade den Komplanarititssatz. AuBerdem kann man (3.65) etwas umschreiben. Mit B, G (1/p2

—1/p1)n, addiert auf beiden Seiten von (3.65), erhilt man die Vektorgleichung

B
B.[U] = G, [—] (3.67)
p
Wenn B, # 0 und G,, # 0, dann sind die Vektoren U, — U, und B, und B, koplanar, denn

es gilt dann

(U —Uy)-(By xBy) =0 (3.68)

Ist B, = 0 und G, # 0, dann sind B, und B, parallel. Ist B, # 0und G, = 0, dann ist
U; = U,. Wenn B, = 0 = G, dann koénnen U, — U; und B, und B, belicbige Werte
haben, die Vektoren konnen jedoch nur in der Tangentialebene senkrecht zu n liegen. In je-
dem dieser Fille bleibt (3.68) giiltig. So ist (3.68) ein allgemeines Ergebnis, das vom Typ der
Diskontinuitit unabhingig ist, und jede Abweichung von null kann experimentellen Fehlern

zugeschricben werden [Hudson, 1970].

3.5 EinfluB der o-Teilchen auf die Schocks A und B

Um den EinfluB der a-Teilchen auf StoBwellen zu untersuchen, missen wir zuerst das Schock-
Koordinatensystem definieren. Wir benutzen das Standard-Schock-Bezugssystem von Col-
burn and Sonett [1966] (Abb. 3.15). In diesem ist die Richtung der z-Achse durch die Schock-
normale n (3.30) bestimmt und die anderen Richtungen sind durch (3.34) definiert, dic Ge-
schwindigkeit des Systems ist durch Gleichung (3.29) gegeben, und weiterhin gilt U* - n <
0, B, =0, U5, =U3,.

Unser Rechenschema ist wie folgt: Zuerst berechnen wir durch einfache Mittelwertbil-

dung die Plasmaparameter n;, u; und 7 und das Magnetfeld B, dann werden die Schocknor-
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Bi: = By,

[B; — By] = By, — By,
Biyss By, =0

Uy = Uyy

™ Ebene der StoBwelle

Abbildung 3.15: Standard-Schock-Koordinatensystem [nach Colburn and Sonett,
1966].

male n (3.30) und die Schockgeschwindigkeit V, (3.29) bestimmt. Danach werden mit Hilfe
der Geometriebeziehungen der Schockfront und des Magnetfeldes vor und nach dem Schock
(Abb. 3.15) die y— und z —Richtung bestimmt und das Schock-Koordinatensystem aufgebaut.
Zuletzt bekommen wir mit Hilfe der Galileischen Koordinatentransformation (3.35) dic Plas-

mageschwindigkeit im Schock-Koordinatensystem.

In den Tabellen 3.1 und 3.2 werden physikalische Parameter vor und nach dem Schock A
und dem Schock B angegeben. Die Parameter wurden durch einfache Mittelung gewonnen.
Fiir Schock A nehmen wir 17 bzw. 20 Spektren vor bzw. nach der StoBwelle (entsprechend
11 bzw. 14 Minuten), um die Durchschnittsparameter zu berechnen. Fiir Schock B sind es 21
bzw. 18 Spektren (d.h. 14 bzw. 12 Minuten). In den Tabellen bedeuten R, T und N e¢in ek-
liptisches, orthogonales, rechtshandiges, heliozentrisches Koordinatensystem mit der Radial-
richtung R, der Richtung der Erdgeschwindigkeit T, und N nordwirts und senkrecht zur Elip-
tik gerichtet. X, Y und Z ist das Schock-Koordinatensystyem wie in Abb. 3.15. definiert. Die
Geschwindigkeiten U, und U, sind die Plasma-Schwerpunkt-Geschwindigkeiten (Gleichung
3.22). Die Elektronentemperatur T, wurde durch die Methode von Marsch et al. [1989] be-

stimmt. Die Schockgeschwindigkeiten sind V;, V;, und V;,. Dabeiist V, die durch die Schwer-

54




punktsgeschwindigkeit berechnete Schockgeschwindigkeit, V;, die nur unter Beriicksichti-
gung der Protonen berechnete Schockgeschwindigkeit (siche z.B. Chao [1970]; Lepping and
Argentiero [1971]; Abraham-Schrauner [1972]), und V,, die nur mit den o-Teilchen bestimm-

te Schockgeschwindigkeit.

Schock A mit 6, = 178° ist ein quasi-paralleler Schock [Richter et al., 1986], Schock

B mit 0p,,, = 16° ist ebenfalls ein quasi-parallerler Schock.

In den Tabellen 3.1 und 3.2 ist der Unterschied zwischen U}, und U3, nicht sehr offenkun-
dig, obwohl U7, # U3;,.

Die physikalische Bedeutung der Geschwindigkeiten V;, V;, und V,, ist: wenn sich die
Protonen und a-Teilchen im Sonnenwind nicht unterscheiden lassen und die Massenfliisse von
Protonen und a-Teilchen zusammen beriicksichtigt werden, erhélt man V,; wenn nur die Pro-
tonen beriicksichtigt werden, erhilt man V,,; wenn dagegen nur die a-Teilchen beriicksichtigt
werden, erhilt man V,,. Durch einfache Mittelung der Sonnenwind-Parameter bekommen wir
Vi # Vip # Via. Wirhaben zwei Werte in den Tabellen 3.1 und 3.2 fiir U, angegeben, U, —V,
und U, — V,, (in Klammern in den Tabellen), und ebenso fiir V7. Fiir Schock A gibt es zwi-
schen den zwei Werten von Uy, und von U}, aber keinen groBen Unterschied. Fiir Schock B
ist der Unterschied zwischen den zwei Werten von U, offenkundig, obwohl der Unterschied

zwischen den beiden U}, nicht groB ist. Die Vorzeichen der beiden Geschwindigkeiten U,

sind sogar unterschiedlich. Im mit V,, bewegten Schock-Koordinatensystem bewegen sich die
a-Teilchen vorwirts (d.h. u},; - n > 0), aber im mit V;, bewegten Koordinatensystem bewegt

sich die Diskontinuitit, der ,,a-Teilchen-Schock®, zuriick.

Da Schockgeschwindigkeit und MassenfluB-Kontinuitit dquivalent sind, d.h.

PUs1=0 & Vo, [ppUs] =0 & Vi, [palZ]=0 & Vie  (3.69)

haben wir bei beiden Beispielen

Vi # Vap # Via

Wir konnen daraus folgern, daB im Schock-Koordinatensystem, das sich mit der Geschwindig-
keit V, bewegt, die Kontinuitit der Protonen ([p,U},] = 0) und der a-Teilchen ([p, U7,] = 0)
nicht mehr giiltig ist, oder der MassenfluB p, U}, und p, U, nicht mehr kontinuierlich ist. Auf

dieses Problem haben Hsieh and Richter [1986] auch hingewiesen.
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Tabelle 3.1: Parameter der StoBwelle A (Y=1978,D=127). Zeitintervalle, iiber die gemittelt
wurde: vor der StoBwelle 19:54-20:05 bzw. nach der StoBwelle 20:06-20:20. Die Zahl der

Sprektren vor bzw. nach der StoBwelle:17, 20

R

T

N

B, (nT)

B, (nT)

U, (km-s™")
U,; (km-s71)
U, (kmes™!)
U, (km-s™!)
Uy (kms™)
U, (km's™1)

-41.071+£1.314
-49.435+5.482
426.581+6.049
415.983+6.434
552.874+£10.122
604.849+40.639
592.829+44.121
727.182+61.795

-9.735+5.365
25.330410.295
-4.426+16.114
-7.019+17.297
26.486428.789
11.593+32.754
18.181+435.640
-55.463+46.865

-1.659+5.275
-38.270+10.423
-6.993+11.159
-7.368+12.029
-2.525+15.058
1.707+20.748
-7.468+22.097
95.083+51.925

Ny, Nai(em™3)
Np2, Naa(em™3)

25.489+1.783
47.9354+5.473

0.535 +0.113
1.178+1.007

No1/Npty Naz /Ny, 0.021+0.005 0.02540.021
Ty, T (105 ) 2.027+0.379 1.430+0.256
To1, T (10°K) 16.534+3.067 2.31540.708
Ty, Tp2(10° K) 6.319+1.314 9.024+2.139
Taz, Te2(10°K) 43.886+18.820 2.778+1.360
Normale 0.968 0.250 0.019
0p1.(°) 178.34049.608
Vi, Vipy Vi (km-s™1) 783.580 779.800 816.581
Uiz, Urzp, Urza (km-s™1) 411.682 400.767 541.752
X b's Z
B,(nT) -42.223 0.000 1.224
B,(nT) -42.223 0.000 52.604
U; (km-s™!) -371.898 89.465 -67.482
U;, (kms™!) -382.813 (-379.033) 89.484 -67.260
U%, (km:s™1) -241.828 (-274.828) 89.239 -70.130
U; (km's™') -195.167 106.431 -91.771
Uy, (kms™') -205.324 ( -201.544) 106.044 -78.780
U, (km-s™1) -91.800 ( -124.800) 110.366 -223.986
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Tabelle 3.2: Parameter der StoBwelle B (Jahr=1978,Tag=363). Zeitintervalle, iiber dic ge-
mittelt wurde: vor der StoBwelle 5:50—6:04 bzw. nach der StoBwelle 6:06—6:18. Die Zahl
der Spektren vor bzw. nach der StoBwelle: 21, 18

R T N
B, (nT) 7.329+1.564 -1.962+3.379 7.905+1.232
B, (nT) 1.4674+2.043 -12.944 pm2.025  16.44442.844
U, (kms™!) 597.788+4.482 -30.487427.596  22.167+11.764
U, (km's™!) 591.894+4.930 -28.317432.102  15.4254+13.383
U, (km-s™1) 633.484+10.072  -43.6314+10.903  62.998+17.649
U, (km:s™') 684.993+11.400 71.0714£19.804  -15.868+22.886
U, (km-s™1) 685.184+13.095 68.965+20.870  -12.823+22.966
U,, (km:s™!) 684.023+19.465 81.766+57.052  -31.323475.798
Np1, Nai(em™?) 4.30040.278 0.178+0.029
N2, Nag(em™3) 8.065+0.497 0.397+0.092
Not/Npty Naz2/Npa 0.041+0.007 0.049+0.012
Ty, Tpi (10°K) 2.173+0.358 1.938+0.593
To1, T (10°K) 23.8154+7.171 1.540+0.291
T, Tp2(10°K) 4.32340.626 5.41840.972
Toz, T2(10°K) 34.831+11.593 1.849+0.559
Normale 0.809 0.025 0.587
081,0(°) 16.180414.602
Vi, Vap, Voo (km-s™1) 601.420 618.585 527.889
Uszy Urzpy Urzo (km-s™1) 495.957 487.283 548.487

X Y zZ
B,(nT) 10.522 0.000 3.053
B,(nT) 10.522 0.000 18.150
Us (km-s™!) -105.464 271721 -197.400
U;, (kms™") -114.137(-131.302) -271.537 -200.504
U:, (kms™!) -52.933 (20.599) -272.832 -178.602
U; (km-s™!) -54.732 -262.571 -326.660
U;, (kms™!) -52.841(-70.006) -262.337 -323.479
Uz, (kms™1) -64.327 (9.205) -263.760 -342.805
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Die Definition des Plasma-/ ist

BZ
8= P/8—ﬂ, (3.70)

Die schnelle magnetoakustische Machzahl ist definiert als

Mg = U:/Cp (3.71)

Die intermediire Machzahl

M;=U;/C (3.72)

und die langsame magnetoakustische Machzahl

Msy, =U;/Csg (3.73)

Fiir das Plasma-3 benutzen wir den Gesamtdruck

p= Z p; (3.74)

J
Hierbei haben wir jetzt P, = P, d.h. £ = | angenommen). Die magnctoakustische Phascn-
] [ g g

geschwindigkeit ist

1 . — —
B e E(vj +C2 (V2 £ C2 —4VICE cos? HB,,> (3.75)

Die Definition der intermedidren Geschwindigkeit ist
C} = B:/(4mp) (3.76)

Die Alfvén-Geschwindigkeit und Schallgeschwindigkeit sind

V: = BY/(4rp) 3.77)
Cs = ~(p/p) (3.78)

Il
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Abbildung 3.16: Gezeigt sind die Plasmadichte, Schwerpunktgeschwindigkeit,
Temperatur, schnelle magnetoakustische Machzahl, intermedidre Machzahl und
langsame magnetoakustische Machzahl, sowie die Durchschnittswerte der Plasma-

parameter (gestrichelte Kurven in den drei oberen Bildern).
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HELIOS 2
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Abbildung 3.17: (analog zu Abb. 3.16) Der schattierte Bereich kennzeichnet die Zei-
tintervalle, tiber die die Daten des Sonnenwindes gemittelt wurden. In den drei un-
teren Bildern sind die Ergebnisse unter Einbezichung der Protonen und a-Teilchen
zusammen (durchgezogene Linie), und nur unter Beriicksichtigung der Protonen

(strich-punkticrte Linie) dargestellt, wobei die gepunkteten Linien die Machzahl
eins anzeigen.
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Tabelle 3.3: Der EinfluB von a-Teilchen auf Plasma /3, charakteristische MHD Ge-
schwindigkeiten und Machzahlen der StoBwelle A.

Parameter Protonen & a-Teilchen  Protonen [0 — ¥p|/1,

N 0.205 0.186 10.559 %
B2 0.473 0.431 9.713 %
Cpy (km-s™1) 175.312 182.517 3948 %
Cn (km-s™1) 175.223 182.427 39499 %
Cs (km-s™") 72.488 71.774 0.995 %
Cspy (km-s™1) 72.452 71.738 0.994 %
Cr, (km-s™!) 228.798 237.264 3568 %
Cra (km-s™1) 126.935 133.025 4578 %
Csy (km's™1) 127.355 127.420 0051 %
Csra (km-s™") 70.655 71.440 1.098 %
Mpy 2.121 2.077 2150 %
Mn 2122 2.078 2151 %
Msp, 5.133 5.284 2848 %
Mg, 0.853 0.849 0419 %
Mp, 1.538 1.515 1482 %
Msp, 2.762 2.821 2.089 %

wobeiy = 5/3 ist [Marsch and Richter, 1984].

Mit diesen Formeln berechnen wir entsprechend das Plasma-/3, die MHD-Phasen-Gesch-
windigkeiten und die Machzahlen. Die Ergebnisse sind in Tabelle 3.3, (fiir Schock A) und
Tabelle 3.4, (fir Schock B) zusammengestellt. In den Tabellen bedeutet die Spalte ,,Protonen
& a-Teilchen®, daB wir einen beliebigen physikalischen Parameter v mit Protonen und a-
Teilchen berechnen, d.h. ¢,,. In der Spalte ,,Protonen* wird der physikalische Parameter v
nur mit Protonen berechnet. Die Spalte [, — 1,|/1, demonstriert schlieBlich den relativen

EinfluB der a-Teilchen in Prozent angegeben.

Aus den Tabellen 3.1 und 3.2 erkennen wir, daB das Verhiltnis der a-Teilchen zu den Pro-
tonen fiir Schock B groBer als fiir Schock A ist. Wir kénnen damit bestiitigen, daB der EinfluB
der a-Teilchen auf Schock B groBer ist als auf Schock A. Dies wird in der dritten Spalte der
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Tabelle 3.4: Der EinfluB von a-Teilchen auf Plasma (3, MHD charakteristische Ge-
schwindigkeiten und Machzahlen der StoBwelle B.

Parameter Protonen & a-Teilchen  Protonen |41, — |/,

IoN 0.562 0.432 30.089 %
B2 0.577 0.462 24.863 %
Cry (km-s™) 110.001 117.594 6.457 %
Cn (kms™) 102.543 110.685 7356 %
Cs1 (km's™) 73.096 69.176 5.666 %
Cspr (kms™)) 68.140 65.112 4650 %
Cry (km-s™1) 173.889 184.509 5.756 %
Cr2 (km-s™1) 73.871 80.821 8.599 %
Csy (km-s™1) 102.113 99.981 2133 %
Csra (km's™) 43380 43.795 0.948 %
Mg, 0.959 1.117 14.134 %
Mpn 1.028 1.186 13.301 %
Mspy 1.548 2.017 23.248 %
Mg, 0315 0.379 17.044 %
M, 0.741 0.866 14.464 %
Msp, 1.262 1.599 21.071 %

Tabellen 3.3 und 3.4 sehr klar gezeigt.

Von allen physikalischen Parametern ist das Plasma-/3 am leichtesten durch a-Teilchen zu
beeinflussen. Fiir Schock A ist der Beitrag der a-Teilchen etwa 10% und fiir Schock B bis zu
30%.

Die MHD-Phasen-Geschwindigkeiten und Machzahlen des Schocks A werden nicht in
starkem MaBe von a-Teilchen beeinfluBt (der EinfluB der a-Teilchen liegt bei wenigen Pro-
zent) (Tabelle 3.3). Die a-Teilchen spielen so gut wic keine Rolle fiir die Klassifizicrung des
Schocks A, deswegen kénnen wir wie iiblich nur die Protonen benutzen, um die Charakteri-
stiken des Schocks zu bestimmen. Da My, = 2.1 > 1, Mp; =085 < lund My, = 1.5 > 1

gilt, ist der Schock A ein typischer schneller Schock.
Bei Schock Biist es jedoch anders (Tabelle 3.4). Wenn a-Teilchen die MHD-Geschwindig-
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keiten von Schock B auch nur wenig beeinflussen, so gibt es doch cinen stirkeren EinfluBl auf
die Machzahlen vor und nach der StoBwelle (bis zu ctwa 23%). Es ist besonders interessant,
daB die o-Teilchen die schnelle magnetoakustische Machzahl beeinflussen: mit a-Teilchen
Mg, = 0.96 < 1, aber ohne a-Teilchen Mg, = 1.12 > 1. Daraus ist ersichtlich, da die

a-Teilchen sogar die Klassifizierung von Schock B beeinflussen.

In Abb. 3.16 und 3.17 werden Plasmadichte, Schwerpunktgeschwindigkeit, Temperatur,
schnelle magnetoakustische Machzahl, intermedidre Machzahl und langsame magnetoakusti-
sche Machzahl, sowie die Durchschnittwerte der Plasmaparameter gezeigt. Der schattierte Be-
reich zeigt die Zeitintervalle, iiber die die Daten des Sonnenwindes gemittelt wurden. In den
unteren drei Bildern werden die Ergebnisse von Protonen und a-Teilchen zusammen mit den

unter Vernachlissigung der a-Teilchen berechneten Daten verglichen.

3.6 SchluBifolgerung

Ob es einen EinfluB von a-Teilchen auf interplanctare StoBwellen gibt, hingt davon ab, a)
wie groB die Beimischung der a-Teilchen im Sonnenwind ist, und b) wie groB8 dic Differenz-
geschwindigkeit zwischen Protonen und a-Teilchen ist. Wenn die relative Hiufigkeit der a-
Teilchen klein ist, z.B. 2% (wie bei Schock A), dann ist der EinfluB von a-Teilchen auf die
StoBwelle gering. Wenn die Differenzgeschwindigkeit sehr klein ist, haben die RH-Beding-
ungen die gleiche Form wie fiir Protonen und Elektronen allein, und nur die Dichte hat sich
geringfiigig verindert. Wenn nicht nur die Dichte der a-Teilchen grof ist, sondern auch die
Differenzgeschwindigkeit groB ist (wic bei Schock B), gibt es einen stirkeren Einflu von -
Teilchen. Im allgemeinen gilt, daB je schneller der Sonnenwind und je niher die Sonde an der
Sonne ist, desto groBer ist die Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen und a-Teilchen
[Marsch et al., 1982a, 1982b]. Deshalb kann es sein, daB der EinfluB von a-Teilchen auf inter-
planctare StoBwellen um so groBer ist, je schneller der Sonnenwind ist und je néher die Sonde
an der Sonne ist. Fiir solche StoBwellen, bei denen die Sonnenwindgeschwindigkeit gering ist

und/oder die Dichte der -Teilchen klein ist, konnen wir jedoch a-Teilchen vernachlissigen.

Es gibt Fille, in denen der EinfluB von a-Teilchen auf StoBwellen sehr groB ist, ja sogar die
Klassifizierung des Schocks dndert. Wenn u,, — u,, parallel zu B ist, kann in den Kontinuitats-
gleichungen des tangentialen clektrischen Feldes die Schwerpunktgeschwindigkeit statt der

Elektronen-Geschwindigkeit benutzt werden. Die RH-Bedingungen mit o-Teilchen sind weit
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komplizierter als ohne a-Teilchen, trotzdem ist das Komplanarititsgesctz giiltig. Es ist zwar
theoretisch moglich, daB die Kontinuitit des Massenflusses von jeder lonensorte cntspre-
chend eingehalten wird, aber die Beobachtungen legen nahe, daB Protonen und a-Teilchen
verschiedene Schockgeschwindigkeiten bekommen, und da8 fiir jede Tonensorte im Schwer-
punkt-Schuck-Gcschwindigkeits-Kuordinalcnsystcm dic Kontinuitit des Massenflusscs nicht

mehr erfiillt ist, sondern nur der gesamte Massenflu kontinuierlich ist.

In den unter Einbeziehung von a-Teilchen abgeleiteten RH-Bedingungen kann man nicht
mehr nur eine einheitliche Geschwindigkeit, z.B. die Schwerpunkt-Geschwindigkeit, benut-
zen, sondern man muB die Geschwindigkeiten jeder Ionensorte verwenden (in der Kontinuitits-

gleichung des EnergiefluBes 3.40).
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4 Eine Methode zur Bestimmung der StoBwellen-Parameter

am Beispiel intermediéarer Stofwellen im Sonnenwind

Im letzten Kapitel wurde gezeigt, daB der Aufbau eines StoBwellen-Koordinatensystems und
die Transformation aller Sonnenwindplasma- und Magnetfeld-Parameter ins StoBwellenbe-
zugssystem nur moglich ist, nachdem Mittelwerte dieser Parameter vor und nach der StoBwel-
le bestimmt worden sind. Solche Mittelwerte sind manchmal etwas willkiirlich ausgewihlt:
Gerade vor und nach der Diskontinuitét sucht man 5 bis 15 Minuten-Zeitintervalle aus und
berechnet die zeitlichen Mittelwerte des Sonnenwindplasmas und des interplanetaren Magnet-
felds [Chao, 1970; Lepping and Argentiero, 1971; Abraham-Schrauner, 1972]. Diese so be-
rechneten Mittelwerte variieren sehr stark, da die Fluktuationen, Wellen und Turbulenzen im
Sonnenwind in der Nihe der StoBwelle besonders stark sind. Solche Variationen haben groBen
Einflu auf die Mittelwerte. Hsieh and Richter [1986); Richter et al. [1986] beriicksichtig-
ten dieses Problem und zeigten, daB aus diesen unterschiedlichen Zeitintervallen verschiede-
ne StoBwellen-Parameter folgen. Sie entwickelten eine Methode, wie man die Zeitintervalle

aussucht, und wie man daraus die StoBwellen-Parameter bestimmt.

Wi [1987, 1988] hat cine eindimensionale Simulation fiir StoBwellen unter Benutzung dis-
sipativer MHD-Gleichungen durchgefiihrt und gefunden, daf intermediare StoBwellen zulds-
sig und physikalisch sinnvoll sind. Er hat zum ersten Mal die Evolutionstheorie von StoBwel-
len in Frage gestellt [Kennel et al., 1989]. Steinolfson and Hundhausen [1990] haben zweidi-
mensionale Simulationen durchgefiihrt und konnten zeigen, daB intermediire StoBwellen im
Zusammenhang mit koronalen Massenauswiirfen (CME) existieren kénnen: Bei der Bildung
ciner groBskaligen StoBwelle aus einer schnellen StoBwelle und einer langsamen StoBwelle
existiert einc intermediire StoBwelle als Wechselwirkungszone dazwischen. Zur Zeit unter-
suchen viele Wissenschaftler dieses Problem theoretisch und numerisch [Kennel et al., 1990,
Wu and Hada, 1991: Hau and Sonnerup, 1989]. Chao et al. [1993] konnte cine intermediére
StoBwelle in den Daten der Raumsonde Voyager 1 in einem Abstand von 9 AE zur Sonne
identifizieren.

In diesem Kapitel wird dic Methode zur Bestimmung der Parameter, die fiir schnelle und
langsame StoBwellen entwickelt wurde, auch auf intermediire StoBwellen angepaf3t. Mit Hilfe

dieser Methode kann man schr einfach die Informationen iiber den StoBwellen-Typ erhalten.

65



Sie ist besonders giinstig fiir die verschiedenen Typen der intermediiren StoBwellen.

Anhand der Helios-Beobachtungen wird im nachfolgenden Abschnitt ein Beispiel betrach-

tet, bei dem alle Eigenschaften ciner intermediiiren StoBwelle gefunden wurden.

4.1 Intermediire StoBwellen

In einem MHD-Plasma gibt es drei Eigengeschwindigkeiten: die schnelle Magnetoschall-Ge-
schwindigkeit C'r, die Alfvén-Geschwindigkeit C4 und die langsame Magnetoschall-Gesch-
windigkeit C's;, (Gleichungen 3.75, 3.77). Die StoB-Normale zeichnet eine Raumrichtung aus.
Als intermediire Geschwindigkeit C; bezeichnet man die Komponente der Alfvén-Geschwin-
digkeit in Richtung der StoB-Normalen (Gleichung 3.76). Da die Zustinde vor und nach einer
StoBfront unterschiedlich sind, sind die Eigengeschwindigkeiten vor und nach der StoBwelle
LA. auch nicht gleich. Die Stromungsgeschwindigkeiten U} in Richtung der Normalen vor
und nach der StoBwelle haben eine bestimmte Relation zu den drei MHD-Eigengeschwindig-

keiten:

4.1

So haben wir vier mogliche Zustinde vor der StoBwelle und auch vier mogliche Zustinde nach
der StoBwelle. Diese Zustiande werden durch 1, 2, 3 und 4 in der Reihenfolge der abnehmenden

Geschwindigkeit U/} markiert. Auf diese Weise sind dic spezifischen Entropien

p
g=1e,ln—
pw

der vier Zustande in der Reihenfolge zunehmender Entropie durch

s(1) < 5(2) < 5(3) < s(4) (4.2)

geordnet [Liberman and Velikovich, 1986], wobei ¢, die spezifische Wirme bei konstantem

Volumen bezeichnet.
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Im Prinzip erlauben dic Rankine-Hugoniot Bedingungen insgesamt 12 nicht kontinuierli-
che Uberginge zwischen einem Paar der Zustinde 1, 2, 3 und 4. Jedoch vergroBert sich die

Entropic nur bei kompressiven StoBwellen, d.h.

P22 M
P2 2 p1,
so daB sechs Mdéglichkeiten bestehen bleiben:

1-2, 1-3, 14
23, 24, 34

Abb. 4.1 zeigt die Beziehungen der verschiedenen StoBwellen-Typen. Nur in den schat-
tierten Regionen sind die Ubergiinge erlaubt. Dagegen sind die Uberginge in allen anderen
Regionen nicht erlaubt, da die Entropie dort nicht zunimmt. Der StoBwellen-Ubergang 1 —
2(U; 2 Cr,Cpz 2 U2, 2 Cpay oder Mpy > 1, Mgy < 1 und M, > 1) ist cine schnelle
StoBwelle, der chrgang 354(Fn > Uz > Cspy,Cspa > ULy, oder Mgy > 1, My <1
und Mg, < 1) eine langsame StoBwelle, und die iibrigen 4 Uberginge sind intermediire

StoBwellen.

Intermediire StoBwellen sind wie schnelle und langsame StoBwellen koplanar: Das Ma-
gnetfeld vor und nach der StoBwelle liegt in der gleichen Ebene, und der Vektor der Diffe-
renzgeschwindigkeit U, — U, liegt auch in dieser Ebene. Nach einer intermedidren StoBwel-
le kann das Magnetfeld entweder groBer oder kleiner als vor der StoBwelle werden, wiahrend
nach ciner schnellen StoBwelle das Magnetfeld groBer werden muB, und nach einer langsamen
StoBwelle das Magnetfeld kleiner werden muf3. Die intermedidre Geschwindigkeit (', vor der
intermedidren StoBwelle ist kleiner als die Stromungsgeschwindigkeite U?,. Nach der inter-
mediiren StoBwelle ist es gerade umgekehrt (U7, < C'j,). Die Richtung der Tangentialkom-
ponente des Magnetfelds dndert sich bei diesem Ubergang um 180° (s. Gleichung 3.66). Aber
solche intermedidren Uberginge sind in der klassischen StoBwellen-Theorie nicht méglich,
da sie die Forderungen der Evolutionsbedingung nicht erfiillen. Von der Evolutionstheorie
der StoBwelle weiBl man, daB eine nicht evolutionire StoBwelle auch nicht stabil ist [Akhiezer
et al., 1959]. Eine solche Losung der RH-Bedingungen ist daher physikalisch nicht sinnvoll
|Kantrowitz and Petschek, 1966].
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Die Evolutionsbedingung wurde von Jeffrey and Taniuti [ 1964] analysicrt. Sie stellten fest,
daB dic von der StoBwellenfront vorwirts oder riickwiirts weglaufenden charakteristischen
Wellen linear unabhingig sein miissen. Da dic Normalkomponente des Magnetfeldes £, kon-
stant ist, folgen aus den RH-Bedingungen noch n=7 Gleichungen. Nach Spezifizierung der
StoBwellengeschwindigkeit reduzicren sich die RH-Bedingungen auf n-1=6 Gleichungen. Es
miissen n-1=6 charakteristische Wellen von der StoBwellenfront weglaufen, die durch die RH-
Bedingungen bestimmt werden miissen. Zusitzlich kommen noch n+1=8 andere charakteri-
stische Wellen hinzu, die durch die Randbedingungen weit entfernt von der StoBwellenfront

bestimmt werden kénnen.

§

: 3+7=10 3+46=9 246=8 245=7

:

. Cp2
3+6=9

¢
.:J 12
2+6=8
CsLe

245217

CsLi

Abbildung 4.1: Die verschiedenen Regionen mit zulédssigen Ubergingen (schat-
tierte Gebiete) bzw. mit verbotenen Ubergiingen. Die Gleichungen geben die Zahl
der von der StoBfront weglaufenden Wellen als Summe aus Alfvénwellen und

Magnetoschall- bzw. Entropiewellen an [nach Jeffrey and Taniuti, 1964].

Nun kann man die von der StoBwellenfront weglaufenden charakteristischen Wellen direkt

zdhlen. Wir betrachten zum Beispiel eine schnelle StoBwelle (s. Abb. 3.15) im StoBwellen-
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Bezugssystem. Wenn die Wellen mit Geschwindigkeit v im StoBwellen-Bezugssystem die
Bedingungen erfiillen, da3 vor der StoBfront u; >0 oder nach der StoBfront u, <0 gilt, so
laufen sie von der StoBfront weg. Die charakteristischen Wellen sind schnelle und langsame
magnetoakustische Wellen und Alfvénwellen, die sich mit den Geschwindigkeiten C'r, Csp,
und C; in dem sich mit der Stromung mitbewegenden Koordinatensystem ausbreiten. Weiter-
hin gibt es die Entropie-Welle, die mit der Stromung konvektiert wird. In dem Gebiet vor der
StoBwelle sieht man im StoBwellen-Bezugssystem die Wellen, die sich mit Geschwindigkei-

tenup; = +Cpy —UZ

zl1

upn = +Cp — U und uspy = £Cspy — Uz, ausbreiten. Wenn
Uz, > Cpyist,hatman upy < 0,ujy < 0und uszy < 0, d.h. es breiten sich keine Wellen von
der StoBfront ins Gebiet vor der StoBwelle aus. Dagegen kann man in dem Gebiet hinter der
StoBwelle leicht erkennen, daB sich eine schnelle Welle (ug; = —Cry — U2, < 0), zwel inter-
medidre Wellen (uj, = +Cp, — UZ, < 0), zwei langsame Wellen (usr, = £Csp0 — Uy, < 0)
und noch eine mit der Strémung von der StoBfront nach hinten laufende Entropie-Welle, al-
so insgesamt 6 Wellen, von der StoBfront ins Gebiet hinter der StoBwelle ausbreiten. Dies
bedeutet, daB die schnellen StoBwellen evolutiondr sind. In Abb. 4.1 ist die erste Zahl links
des Gleichheitszeichens die Anzahl der Alfvén-Wellen. Die zweite Zahl gibt die Summe der
schnellen und langsamen Wellen plus Entropie-Wellen an. Die Nummer rechts des Gleich-

heitszeichens ist die Gesamtanzahl der charakteristischen Wellen, die von der StoBwellenfront

weglaufen.

In gleicher Weise kann man auch abzihlen, daB in den Gebieten 3—4 und 2—3 cbenfalls
6 Wellen von der StoBfront weglaufen. In anderen Gebieten in Abb. 4.1 laufen weniger oder

mehr als 6 Wellen von der StoBwellenfront weg.

Definiert man das StoBwellenkoordinatensystem nach Abb. 3.15, so kann man nach der
Storungsentwicklung der RH-Bedingungen mit linearen charakeristischen Wellen finden, da
6U; und é B unabhingig von den anderen charakteristischen GroBen sind [Jeffrey and Tani-
uti, 1964]. Das bedeutet, daB zwei Alfvén-Wellen unabhiingig von den anderen Wellen von
der StoBfront weglaufen miissen. Deswegen ist der Ubergang 2—3 in diesem Sinn auch nicht
evolutiondr. So bleiben nur eine schnelle und eine langsame StoBwelle bei der klassischen

StoBwellen-Theorie bestehen.

Obwohl die Evolutionstheorie intermedidre StoBwellen effektiv ausschlie3t, haben nume-
rische Simulationen dagegen ein anderes Bild ergeben. Fihrt man in den MHD-Gleichungen

eine endliche elektrische Leitfahigkeit [ Wu, 1987] oder zusitzlich die Viskositit aus der Navier-
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Stokes Gleichung der MHD [Wu, 1988] cin, so kann man intermediire StoBwellen cindimen-
sional stabil simulieren. Durch zweidimensionale Simulationen [Steinolfson and Hundhau-
sen, 1990] wurde eine StoBfront so konstruiert, daB verschiedene StoBwellen die gleiche StoB-
front formieren. So erhilt man also eine langsame StoBwelle, eine intermediire StoBwelle da-
zwischen und dann eine schnelle StoBwelle. Zwischen der intermediiren StoBwelle und der
schnellen StoBwelle liegt noch eine sogenannte switch-on-StoBwelle [Boyd and Sanderson,
1969]. Ursprung dieser StoBwellen-Konfiguration kann z.B. ¢in CME in der Nihe der Son-
nenatmosphire sein. Die Existenz verschiedener intermediirer StoBwellen ist nach der reinen
Evolutionstheorie nicht méglich. Kennel et al. [1989] argumentierten, daB dic Evolutionsbe-
dingungen aus der Theorie des streng hyperbolischen Systems [Lax, 1957] entwickelt wurden,
was nicht der Realitdt entspicht. Z.B. wird dieses hyperbolische System unter Beriicksichti-
gung des dissipativen Terms zu einem parabolischen System. Sie argumenticren weiter, dal
Evolution und StoBwellen-Struktur im Falle einer intermediiren StoBwelle zusammen disku-
tiert werden miissen. Daher haben Kennel et al. [1990] eine StoBwellentheorie fiir nicht ko-
planare intermedidre StoBwellen entwickelt. In der nachfolgenden Analyse beriicksichtigen
wir nur koplanare StoBwellen, da man sonst das StoBwellen-Koordinatensystem an Hand der

beobachteten Daten nicht bestimmen kann.

4.2 Eine Methode zur StoBwellen-Klassifizierung

Ein plétzlicher Sprung der Parameter sowohl des Plasmas als auch des Magnetfcldes wird als
méglicher Kandidat einer StoBwelle betrachtet werden konnen, wenn der Sprung groBer als ci-
ne typische Stérung ist. Die im folgenden beschriebene Methode zur StoBwellen-Bestimmung
soll zeigen, ob der Sprung wirklich cine StoBwelle ist, und wenn ja, was fiir cine Art von StoB-
welle.

Wir nehmen erstens an, daB das Magnetfeld vor einer StoBwelle und nach ciner StoBwelle
in der gleichen Ebene liegt wie die Differcnzgeschwindigkeit U, — U,. Dicse Eigenschaft
wird aus den RH-Bedingungen abgeleitet (s. Gleichung 3.67). Zweitens nchmen wir an, dal
alle Zeitmittelwerte iiber verschiedene Zeitintervalle vor und nach der StoBwelle gleichwertig
sind. Aufgrund der ersten Annahme 1iBt sich die Sto8-Normale durch Gleichung (3.30a oder
3.30b) bestimmen. Die zweite Annahme bedeutet, da man unter den Paaren von Mittelwerten

dasjcnige finden muB, welches dic RH-Bedingungen am besten ertiillt.
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Isieh and Richter [1986] untersuchten dieses Problem und schlugen vor, k; MeBpunkte
vor der StoBwelle und k, MeBpunkte nach der StoBwelle zu benutzen, und die Mittelwerte
aus mindestens 2 MeBpunkten oder mehr mit zunechmendem Zeitintervall zu berechnen, so

daB sich die Mittelwerte der zeitlichen Parameter {¢,, r;} berechnen als

1 2 .
<I>:VZI‘_ 1\”:12—11+1 (43)
1

1=n

Die Zeitintervalle vor und nach der StoBwelle sind hierbei

{toitoa}, {toistoa,toa}, oo {tontoa,itom)
{tivtisn )y {ttientiez), o {fn g, o tea)

wobei t_, bzw. t; die MeBzeit vor bzw. nach der StoBwelle bezeichnet.

Dadurch erhilt man (k; — 1) bzw. (k; — 1) Mittelwerte vor bzw. nach der StoBwelle und
(ky —1)(k, — 1) mogliche Paare der verschiedenen Kombinationen der Mittelwerte. Alle Paa-
re der Mittelwerte sind gleichwertig. Dann berechnet man die StoB-Normale n und aus einem
Teil der RH-Bedingungen (Erhaltung von MassenfluB, tangentialem Impulsfluf und tangen-
tialem elektrischen Feld) nach der Methode der kleinsten Quadrate die besten Werte vor und
nach der StoBwelle. Um die endgiiltig beste Losung zu suchen, benutzt man schlieBlich die

Erhaltung des normalen Impulsflusses (3.37).

Dagegen wurden in friheren Arbeiten ziemlich willkiirliche Zeitintervalle vor und nach ei-
ner StoBwelle [Chao, 1970; Lepping and Argentiero, 1971; Acuria and Lepping, 1984] benutzt,
um die Mittelwerte zu berechnen. AnschlieBend wurde ein Optimierungsverfahren benutzt,
um die StoBwellenparameter zu gewinnen. Die so erhaltenen Parameter stellen die Stowelle

jedoch nicht am besten dar [Hsieh and Richter, 1986].

Die Methode von Hsieh and Richter [1986] ist auch nicht absolut perfekt. Zumindest sind
die Parameter, die man aus anderen Methoden erhilt, der EnergiefluBerhaltung nicht ange-
paB8t. Obwohl man nach dem Optimierungsverfahren einen Satz kiinstlicher Parameter erhilt,
liefern verschiedene Paare der berechneten Parameter unterschiedliche Ergebnisse. Das Op-
timierungsverfahren dndert die MeBdaten, um sie den RH-Bedingunen anzupassen. Fiir jedes
Datenpaar gibt es zwei Moglichkeiten: Die eine ist, nach einem Optimierungsverfahren die

Daten den RH-Bedingunen anzupassen, die andere ist dagegen, sie nicht anzupassen. Vom
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zweiten Standpunkt aus kann man sich auch vorstellen, ohne das Optimicrungsverfahren nur
dic dirckten Mittelwerte auszunutzen. Dann schaut man sich an, was diese relativ originalen

Daten liefern: Ist der Sprung cine StoBwellenldsung und wenn ja, welche Art von StoBwelle?

Da die Schwankungen vor der StoBwelle normalerweise wesentlich kleiner sind als die
nach der StoBwelle, konzentrieren wir uns auf die Region nach der StoBwelle und versuchen,

cine andere Methode zu finden, die nicht so kompliziertist wic die mit Optimicrungsverfahren.

Fir die Mittelwertbildung (4.3) halten wir dic Zeitintervalle vor der StoBwelle fest, aber
nach der StoBwelle werden dic Zeitintervalle variiert. Wenn i = [, — [, + | MeBpunkte
nach der StoBwelle vorhanden sind, mitder Zeitreihe {t;,, ), 11, ...1;, }, und fiir dic Mittelwerte

mindestens rn, Punkte ausgenutzt werden, hat man

(m —mqo+ 1)(m —mgy + 2)
9

M= (4.4)

Mittelwerte, die als gleichwertig angenommen werden. Wobei dic Zeitintervalle so bestimmt

werden:

{ti it gyt pme—1 by {lty By imakn == =ity e

LI O R a—) st A btyig—is Wy—tigmeslily by

{tll't11+l'“'t’7}

Nachdem die Mittelwerte berechnet wurden, kann man die Sto-Normalen bestimmen und
StoBwellenkoordinatensysteme aufbaucn. Weil es M = (m — mq + 1)(m — mg + 2)/2 Da-
tensiitze gibt, muB man herausfinden, welcher am besten einer StoBwelle angepaBt ist. Hierzu

benutzen wir Gleichung (3.68), d.h. wir fordern

(Uy = Uy) - (B x By)
[U2 = U‘”Bl X B)I

— min (4.5)

Dies zeichnet ein Paar von Mittelwerten aus bzw. die weiteren daraus berechneten Parameter.
Der Grund, Bedingung (4.5) zu benutzen, ist ihre Giiltigkeit fiir jeden Typ von MHD-Diskon-
tinuitéten. Irgendwelche Abweichungen von Null in (4.5) miissen dem experimentellen Fehler

zugeschrieben werden [Hudson, 1970].

Kennel et al. [1989] untersuchten die Beziehungen zwischen den verschiedenen Parame-

tern U2, Cr.Cr und Csp in den Regionen vor und nach einer intermediaren StoBwelle. Sie
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zeigten erstens, daB fiir die Typen 1—3 und 1—4 intermedidrer StoBwellen die Stromungsge-
schwindigkeit U7, auf eine kleine Region oberhalb C'zy begrenzt ist, und dal die StoBwelle
eine fast parallele StoBwelle ist, und zweitens, daB fir die Typen 2—3 und 2—4 intermediirer
StoBwellen die Stromungsgeschwindigkeit /¥, gerade oberhalb der intermedidren Geschwin-
digkeit C'r; liegt.

T*

Ein Paar von Werten ({7, U~,) kennzeichnet einen Zustand in Abb. 4.1. Fiir M Mittelwer-
te (4.4) kann man M Wertepaare (U, UZ,) berechnen, so daB es M Diagramme gibt, die alle
idhnlich Abb. 4.1 sind. Da jeder Datensatz seine eigenen C'r, C und C'sy, vor und nach der
StoBwelle hat, und fiir verschiedene Datensdtze dic Parameter Cr, C und Cgp, nicht gleich
sind, ist es schwierig, die verschiedenen Zustinde zu vergleichen. AuBerdem kann es vorkom-
men, daB, wenn U?} > ('} fiir einen Zustand ¢ und U] > (7 fiir einen anderen Zustand j gilt,

der Vergleich von Zustand ¢ mit Zustand j U;{ < C} oder U} < C7 liefert!

Um verschiedene Zustinde in einem Bild deutlich zu vergleichen, und um die verschiede-

nen Zustinde zu sortieren, definieren wir folgende NormierungsgroBe

U, ,
Cr : U;l,z S (—'SLI,Z
+SL1,2
(,-1 % (‘SLI,'Z
e L + 1 Csmiz < U, < Chg
, Cna2=Csng
Vi = - . (4.6)
ma L b2 Chp % B, £ B
e 2 nz2 < U, £ Criga
Cri2—Cna 1
UZa—Cri2
—_—— 4+ 3 Cr2 < UZ.
max(Uz, , — Cr12) Fliz 212

wobel der maximale Wert max(U? — ('g) aus m verschiedenen Werten U7 — (' gewihlt
ist, so daB (U7, , — C'py2)/max (U}, , — C'py ) auf das Intervall (0,1] beschrinkt wird. Mit
dieser Normierungsgroe werden dic langsamen, intermediidren und schnellen charakteristi-
schen Geschwindigkeiten (s, 'y und C'g auf dic Werte 1, 2 und 3 normiert. Die Stromungs-
geschwindigkeit {7, , inden Gebieten (0,1], (1,2], (2,3] und (3,4] wird nach 1/ , transformiert,
so daB die Zustandslosungen einer StoBwelle als kontinuierliche Funktion von V5 und V; in
Form von Abb. 4.1 dargestellt werden kénnen. Solch ein Bild kann die StoBwellenlésungen
sehr deutlich und offensichtlich symbolisieren. Das ist besonders ginstig zur Sorticrung der

intermediidren StoBwellen, weil nun die Sortierungsgrenzen C'sy, €'y und (' scharf geworden
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sind.

4.3 Anwendung auf Helios Beobachtungen

StoBwellen aus Helios-Beobachtungen wurden in zahlreichen Arbeiten untersucht. Man hat
sehr viele vorwirts laufende schnelle StoBwellen identifiziert [ Volkmer and Neubauer, 1985].
Schnelle vorwirts laufende parallele StoBwellen und langsame vorwiirts laufende StoBwellen

wurden ebenfalls indentifiziert und untersucht [Richter et al., 1986, 1985].

Hsieh and Richter [1986] benutzten als Zustimmungseinschitzung (acceptance rating)
das Verhiltnis zwischen den zu den RH-Bedingungen passenden Losungen zu allen mogli-
chen Mittelwert-Kombinationen als einen Vertrauensparameter. Damit zeigten sie, daB durch-
schnittlich 60% der Werte positiv zu beurteilen sind, d.h. es gibt noch 40% Lisungen, dic nicht
die Evolutionsbedingungen erfiillen. Somit haben wir noch cine Chance, anhand der Helios-

Beobachtungen intermediire StoBwellen zu finden.

Mit der in Kapitel 4.2 gezeigten Methode wird zuerst eine schnelle StoBwelle und cine
langsame StoBwelle analysiert. Damit wird ein Uberblick geliefert, wie die Losungen im V-1
Diagramme variieren. Dann zeigen wir ein Beispiel, das sehr wahrscheinlich eine intermediire

StoBwelle darstellt.

4.3.1 Schnelle und langsame StoBwellen

In den Abb. 4.2 und Abb. 4.3 wird cine schnelle StoBwelle und eine langsame StoBwelle dar-
gestellt. Die schnelle StoBwelle wurde von Volkmer and Neubauer [1985] und die langsame
von Richter et al. [1985] untersucht. Die schnelle StoBwelle ist durch Helios 2 um 17:44 UT,
am Tag 90 (30. Miirz) im Jahr 1976 beobachtet worden, als Helios 2 sich im Abstand von 0.468
AE zur Sonne befand. Die langsame StoBwelle ist durch Helios 1 um 14:47 UT, am Tag 147
(26. Mai) im Jahr 1980, beobachtet worden, als Helios 1 sich im Abstand von 0.314 AE zur
Sonne (in der Ndhe vom Perihel) befand. Beide StoBwellen zeigen einen plotzlichen Sprung in
Dichte, Geschwindigkeit, Temperatur and Magnctfeld. Das Magnetfeld steigt an der schnellen

StoBwelle und fillt an der langsamen StoBwelle.

Fiir die schnelle StoBwelle sind die Parameter vor und nach der StoBwelle schr stabil auBBer

der Dichte, die ziemlich groBe Variationen vorher und nachher zcigt. DaB die Parameter nach
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der StoBwelle so ruhig sind, ist sehr selten beobachtet worden. Man kann auch Ieicht erkennen,
daB dic Variationen in der Region vor der langsamen StoBwelle wesentlich kleiner als nach der

StoBwelle sind.

Tabelle 4.1: Parameter der schnellen StoBwelle am Tag 90 im Jahr 1976.
Zeitintervalle, iiber die gemittelt wurde: vor der StoBwelle 17:37-17:43,
nach der StoBwelle 17:46.8-17:49.5. Die Zahl der Spektren vor bzw.
nach der StoBwelle sind 8 bzw. 5.

R T N
B, (nT) 07214£0.689 -2471840268  -35.811£0.290
B, (aT) 1078440311  -32316+0.177  -43.9504£0.259
U, (kms™) | 410318£3.991 001344713 1.369+0.013
U, (kms™') | 50396643180 559243083  12.267+2.104
Normale n 0.682 0.335 0.650
0p1.4(°) 137.473+1.550
Upprakmes) 280.556+31.800 335.343+34.675
np12(cm™) 6.259+1.300 7.428+1.787
T,15(10°K) 0.329+0.081 0.827£0.141
T, 2(10°K) 2.090+0.168 1.746+0.085

| V. (kms™) 743.269+88.414

X Y 7
B,(nT) 32.07242.404 0.0+0.0 29.416+2.858
B(nT) 32.07242.404 -0.040.0 45.427+1.703
Us, (kmes ') | -462.713480.083 -55.925£46.209 294.149+15.773
Uz, (kms™!) | -389.926+78.931 -67.252+68.435 353.256+18.105

Die Losungen fiir die schnelle StoBwelle variieren, obwohl die in Abb. 4.2 gezeigten Pa-
rameter schr ruhig sind. Abb. 4.4 zeigt die Losungen der StoBwelle im V-V, Diagramm. Das
Zeitintervall vor der StoBwelle ist 17:37 bis 17:43 (UT) und das nach der StoBwelle 17:46 bis
17:55 (UT). Dies wird in Abb. 4.2 durch schattierte Regionen dargestellt.

Die Losungen treten nicht nur in der Region 1—2 (schnelle StoBwelle) sondern auch in der

,1—1¢ Region mit den Bedingungen U/, > C'py und U}, > (g, und in der ,2—2“ Region
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cine schnelle StoBwelle beobachtet durch Helios 2 im Abstand 0.468 AE zur Sonnc.
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mitden Bedingungen C; < U, < Cppund Cp; < U2 < Oy und sogar inder intermedidren

Region 2—3 auf.

vor der StoBwelle  nach der StoBwelle
B 0.028(+6.388) 0.021(+0.001)
Cp (km-s™') | 381.448(+£0.370)  447.717(+7.373)
Cr(km-s™!) | 279.621(£20.961) 256.688(+21.854)
Cs (km-s™') | 57.690(+£8.264)  59.488 (41.864)
Csp, (km-s™1) | 42.290(43.215) 34.106 (£2.016)

Mg 1.213(£0.209) 0.871(+0.165) Tabelle 4.2: Parameter der
M; 1.655(+0.316) 1.519(4+0.312) schnellen StoBwelle am Tag
Mgy, 10.942(+2.092) 11.433 (£2.460) 90 im Jahr 1976.

Um was fiir eine Art von StoBwelle es sich wirklich handelt, muB eine genauere Untersu-
chung der Daten ergeben. Aus der Entropie-Bedingung (4.2) weiB man schon, daB die Entro-
pie durch die StoBwelle zunehmen muB. In den Gebieten ,,1—1¢ und ,2—2“ ist Bedingung
(4.2) nicht erfiillt, die Losungen sind dort keine StoBwellenlosungen. Die Losungen in der Re-
gion 2—3 sind in diesem Fall, da das tangentiale Magnetfeld nicht um 180° rotiert, auch keine
richtigen Losungen fiir diese StoBwelle. Fiir die Losungen in der Region 1—2 nimmt die Ma-
gnetfeldstirke zu und das tangentiale Magnetfeld bleibt in der gleichen Richtung, so daB nur
diese Losungen die StoBwelle richtig darstellen. Es ist interessant, daB alle Losungen durch

eine stetige Linie verbunden sind.

Bei der Berechnung wurde m=14 und 1n,=5 fiir die Formel (4.4) benutzt, d.h. es gibt M /=55
mogliche Losungen. Davon sind 41 Losungen fiir schnelle StoBwellen und 14 nicht zu StoB-
wellen gehorige Losungen. Die beste Wahl bilden die im Zeitintervall nach der StoBwelle von
17:46:44.88 bis 17:49:26.90 berechneten Mittelwerte. Tabelle 4.1 zeigt entsprechende Mit-
telwerte fir dieses Intervall. Die Temperatur der Elektronen 7, wird nach der Mcthode von
Marsch et al. [1989] berechnet. Da der Winkel zwischen dem Magnetfeld vor der StoBwelle
und der StoB-Normale 05,,=137.5° betrigt, ist dic StoBwelle eine schrige StoBwelle. Die be-
ste Losung wurde in Abb. 4.4 mit einem Pluszeichen ,+“ gekennzeichnet. Die Kreuzzeichen
% bezeichnen weder schnelle noch langsame und auch nicht intermediire StoBwellenldsun-
gen. Bei dieser Analyse wurde Magnetfeldkoplanaritit (MC) benutzt. Die beste Auswahl lie-
fert (U, — U, )- (B x B,)/(JU;— U, ||B; x By|)=0.34. In Tabelle 4.2 werden die aus Tabelle
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4.1 berechneten StoBwellenparameter gezeigl.

Tabelle 4.3: Parameter der langsamen StoBwelle am Tag 147 im Jahr
1980. Zeitintervalle, iiber dic gemittelt wurde: vor der StoBwelle 14:38-
14:47, nach der StoBwelle 14:54:31-14:57:54. Die Zahl der Spektren

vor bzw. nach der StoBwelle sind 13 bzw. 6.

R T N
B, (nT) 46.0144 2.202 1.77545.704 -6.508+5.541
B, (nT) 21.698+ 4.726  -2.077+4.896 0.535+6.866
U, (kms™') |196.487+7216  -58.741+19.505 1.523+15.831
U,, (km-s™!) | 332.999+14.871 -33.660+3.937 -6.869+ 1.253
Normale n 0.308 -0.612 0.728
0B1.n(°) 79.666+10.86
Uspi o(km-s™") 97.571+12.538 118.141+34.349
i, (cm™?) 27.179+1.139 92.672413.759
Tp12(10° K) 0.267+0.025 3.477+0.298
T.1.2(10° K) 2.364+0.060 1.864+0.60
V, (km-s~1) 126.678+45.112

X Y Z
B, (nT) 8.342+11.068 0.04+ 0.0 -45.75143.490
B,(nT) 8.3424+11.068 0.0+ 0.0 -20.145+18.945
U:, (kms™') | -29.1074 42.804 -33.088+£101.941 -177.328+ 11.969

m'z (km-s~") -8.537+ 10.763 -10.853+80.477  -313.039+ 14.955

Wir haben bei diesem Beispiel auch Magnetfeld- und Geschwindigkeitskoplanaritit (MD)
benutzt. Dic Losungen sind sehr dhnlich verteilt wie in Abb. 4.4, d.h. dall das Ergebnis die
StoBwelleneigenschaft nicht dndert, die beste Wahl liefert aber (U, —U,)-(B; x By)/(|Uz—
U,||B; x B,|) =0.15, was noch besser ist als fiir MC. Im Allgemeinen sind dic Werte fiir
(4.5) kleiner fiir MD als die fiir MC. Aber die Parameter im fir MD bestimmten Bezugssystem

haben nicht koplanare B,; und B,;. So zeigen wir in dicser Analysc nur das Ergebnis aus MC.

Fiir dic langsame StoBwelle wird die gleiche Analyse durchgefihrt. Diese langsame Stof3-

welle wurde von Richter et al. [1985] gefunden und sehr genau untersucht. Sie zeigen, dab cs
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sich nicht um irgendeine andere MHD-Diskontinuitat handelt, sondern nur um eine langsame
StoBwelle. Unsere direkte StoBwellensortierung weist sie auch klar als langsame StoBwelle
aus. Hier haben wir Magnetfeldkoplanaritit (3.30a) (MC) benutzt. In Formel (4.4) sind m=11
und me=4, d.h. es gibt M=36 mogliche Losungen. Davon sind 27 Losungen langsame StoB-
wellen und 9 nicht zu StoBwellen gehorige Losungen. Die beste Wahl ist mit dem Zeichen .+
in Abb. 4.5 gekennzeichnet. Alle langsamen StoBwellenlosungen sind durch schwarze Punk-
te dargestellt, und die ,,x“-Zeichen stellen weder langsame noch intermediére und auch nicht

schnelle StoBwellen dar.

vor der StoBwelle nach der StoBwelle
B 0.115(£0.008) 3.612(+3.118)
Cr (km-s™!) | 203.407(£1.176)  97.534(£16.863)
C; (km-s™!) | 34.905(+46.308)  18.903(£23.170)
Cs (km-s~') | 60.163(41.855) 85.720(+5.675)
Csp, (km-s™1) | 10.324(£13.837)  16.613(+25.430)

Mg 0.143(£0.213) 0.088(£0.149) Tabelle 4.4: Parameter der
M 0.843(+0.514) 0.452(+0.286) langsamen StoBwelle am Tag
Mgy, 2.819(£1.736) 0.514(+0.337) 147 im Jahr 1980.

Die Losungen der langsamen StoBwelle befinden sich nicht nur in der 3—4 Region, son-
dern auch in den ,4—4“ und 2—4 intermedidren Regionen. Die mit verschiedenen Zeitinter-
vallen gemittelteten Losungen bilden eine durch drei Regionen laufenden Kurve. Aber dic in
der ,,4—4“ Region liegenden Losungen sind keine StoBwellenlosungen, da sie dic Entropie-
Bedingung nicht erfiillen, und auBerdem sind sie keine tangentialen Diskontinuititen oder
Kontakt-Diskontinuititen [Richter et al., 1985]. Die in der 2—4 Region liegenden Losungen
sind auch keine StoBwellenlosungen, da sie die tangentialen Komponenten des Magnetfel-
des nicht um 180° drehen. Es gibt noch einige Losungen, die in der 3—4 Region liegen, die
aber die tangentialen Komponenten des Magnetfeldes doch um 180° drehen. Solche Losun-
gen haben schr kleine Werte fiir B,,, wie bei einer switch-off-StoBwelle [Boyd and Sanderson,
1969]. Sie sind durch die Fluktuationen in der geschockten Region verursacht. Fiir langsa-
me StoBwellen ist diese Art Losungen aber nicht zuldssig, wir haben sie daher auch mit ,, < -
Zeichen gekennzeichnet. Obwohl es einige nicht langsame StoBwellenlosungen gibt, gehdren

alle zuldssigen Losungen zum langsamen StoBwellen-Typ. Deshalb ist auch dieses Beispiel
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eine langsame StoBwelle.
Tabelle 4.3 zeigt dic Mittelwerte, die fiir die beste Wahl ermittelt wurden, wobei die Elek-
tronentemperatur aus Richter et al. [1985] ibernommen wurde. Die StoBwellenparameter fiir

dic langsame StoBwelle sind in Tabelle 4.4 angegeben.

Benutzt man hier die Magnetfeld- und Geschwindigkeitskoplanaritét (MD), erhélt man
auch hier ein dhnliches Bild wie Abb. 4.5. Aber die Losungen durchlaufen die 3—4, 2—4
und 2—3 Regionen. Zulissige Losungen befinden sich nur in der Region 3—4. Das bedeutet,

daB auch diese Methode die StoBwelle als langsam bestimmt.

4.3.2 Intermediire StoBwellen

Nach der Untersuchung aller StoBwellen, dic in der Liste von Volkmer and Neubauer [1985]
und in der Liste von Schwenn (nicht veroffentlicht) angegeben sind, finden wir, daB nur eine
vorwirts laufende schnelle StoBwelle den intermediiren StoBwellen zugeordnet werden konn-
te. Sie wurde von Helios 2 im Jahr 1979 am Tag 58 (27. Feb.) beobachtet, als Helios 2 sich nahe
der Erdbahn befand. Abb. 4.6 zeigt die Sonnenwindparameter und das Magnetfeld 30 Minuten
vor und nach der StoBwelle. Die StoBwelle passierte die Raumsonde um 20:38 (UT), wobei
ein deutlicher Sprung aller Parameter durch eine senkrechte gestrichelte Linie gekennzeicht
ist. Wenn man Abb. 4.6 grob betrachtet, meint man eine schnelle StoBwelle zu erkennen, da
B, > B ist. Eine genauere Untersuchung mit der Methode aus §4.2, ergibt jedoch cin anderes
Bild:

Zuerst benutzen wir die Methode der Magnetfeldkoplanaritit MC (3.30a), um das StoB-

wellenbezugssystem zu definieren und alle StoBwellenparameter zu berechnen.

Gemittelt wurde tiber 12 Minuten (20:22:43-20:34:53 UT) vor der StoBwelle und 6 Minu-
ten (20:40:16-20:51:04 UT) nach der StoBwelle, also m=9, m=3 in Formel (4.4) und .1/=28
als Anzahl aller moglichen StoBwellenlsungen. Es gibt 15 Losungen von 28, die intermediire
StoBwellen darstellen. Die anderen 13 Losungen sind weder schnelle StoBwellen noch langsa-
me StoBwellen, sie sind in den Regionen ,,1 —1“ und ,2—2“, wo die Entropie nicht zunimmt,
und auch in der langsamen StoBwellenregion 3—4 , wo aber die tangentiale Komponente des
Magnetfeldes um 180° rotiert. Alle Losungen sind in Abb. 4.7 dargestellt. Das ,,+“-Zeichen
bezeichnet wieder die beste Wahl unter allen Losungen nach Bedingung (4.5).

Man kann direkt aus Abb. 4.7 erkennen, wie die Losungen verteilt sind. Die Losungen

83



Helios 2

INEE

i eaaelag

1908 47 DISLING 1)t

H

TTTTTTTTT]TT

45§-"'”'""”.

TIITTTTITTT

TTITTTTTTY

S 60 ,
-110 2
30 Jrerrrrreeers

« 103

P p

-10 rrrrerrrrrrr e <10
2010 2020 2030 2040 2050 2100 2110
UT (1979 : 58:20:10--1979: 58 :21: 9)

R (AU) = 0.932

Abbildung 4.6: Zeithistogramme der Dichte n,, der Geschwindigkeit V,, der Tem-
peratur 7}, der Sonnenwind-Protonen und des interplanetaren Magnetfelds /3, sowie
die Komponenten der Geschwindigkeit und des Magnetfelds wiihrend 60 Minuten
um eine intermediire StoBwelle beobachtet durch Helios 2 im Abstand 0.9 AE zur

Sonne.
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laufen von links unten in das intermediire Gebiet. Die zusitzlich mit Uz < Cspyund U2, <
Csiz inder ,,4—4“ Region liegenden Losungen sind keine StoBwellenlosungen. Wenn es sich
um eine Diskontinuitit handelt, dann entweder um eine Kontaktdiskontinuitit oder um eine
tangentiale Diskontinuitit. Da die StoBwelle aber dhnlich ciner schnellen StoBwelle ist. han-
delt es sich auf keinen Fall um eine Kontaktdiskontinuitit, die [p] = 0 erfordert, oder um eine
tangentiale Diskontinuitat, welche [p+ B*/8x] = 0 erfordert [Liberman and Velikovich, 1986,
siehe z.B.]. Die in der ,2—2“ Region liegenden Losungen, konzentrieren sich am Rand Cia:
Sie sind gerade groBer als Cy, = B, /\/d7ps. Vielleicht ist dies nur ein Effekt der Fehler der

Datenauswertung oder anderer Fluktuationen.

Wenn wir das ganze Zeitintervall nach der StoBwelle vergroBern, es also bis 20:55 aus-
dehnen, erhalten wir mehr Losungen. Die Eigenschaft der StoBwelle indert sich aber nicht,
es ergeben sich nur zusitzliche Losungen in der ,,4—4“ Region und in der 3—4 Region der
langsamen StoBwelle. Dies sind aber keine StoBwellenlosungen, wie oben bereits gezeigt wur-

de.

Abb. 4.8 zeigt, wie das Magnetfeld bei dieser intermediiren StoBwelle rotiert. Weiterhin
sind alle Komponenten des Magnetfeldes und der Sonnenwindgeschwindigkeit im StoBwel-
lenbezugssystem dargestellt. Leicht schattierte Regionen vor und nach der StoBwelle zeigen
die Zeitintervalle, in denen Mittelwerte berechnet wurden. Die stark schatticrte Region nach
der StoBwelle zeigt die beste Wahl unter den verschiedenen Zeitintervallen. Alle Parameter
sind im StoBwellenkoordinatensystem, das durch die beste Wahl bestimmt wurde, dargestellt.
Die y-Komponente des Magnetfeldes vor und nach der StoBwelle betrégt unverindert B,=-
6.7nT, die z-Komponente vor der StoBwelle steigt jedoch von B,,=-3.8nT<0 auf B,,=+15.2nT
> 0! Dies bedeutet, das Magnetfeld rotiert um 180°. Diese Drehung erfolgt aber nicht gleich-
mafig, sondern schieBt zuerst ctwas iiber 180° hinaus und erreicht dann erst das Gleichge-
wicht. Da diese Diskontinuitit n, > ny, Ty > Ty und B, > B, aufweist, handelt ¢s sich nicht

um eine Rotationsdiskontinuitit (s. z.B. Hudson [1970); Neugebauer et al. [1984]).

Die StoBwellenfront bewegt sich mit der Geschwindigkeit 227 km-s~! in Richtung n=(0.51,

0.845,0.16), d.h. nach auBen, fast parallel zur Ekliptik. Tabelle 4.5 zeigt dic Mittelwerte der in-
termedidren StoBwelle, die durch die beste Wahl unter allen mdglichen intermediiren Losun-
gen bestimmt wurden. Hier haben wir die Elektronentemperatur wieder nach dem Model von
Marsch et al. [1989] berechnet. In der Tabelle sind auch die StoB-Normale, StoBwellenge-

schwindigkeit sowie das Magnetfeld und die Stromungsgeschwindigkeit im StoBwellenkoor-
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Abbildung 4.8: Oben: Die Zcitentwicklung des tangentialen Magnetfeld 5} gegen
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D |

dinatensystem angegeben. In Tabelle 4.6 sind Plasma-/3, charakteristische Geschwindigkeiten

und Machzahlen angegeben.

Tabelle 4.5: Parameter der intermediiiren StoBwelle am Tag 58 im Jahr

1979. Zeitintervalle, iiber die gemittelt wurde: vor der StoBwelle 20:22-
20:35, nach der StoBwelle 20:44-20:50. Die Zahl der Spektren vorher

bzw. nachher sind 10 bzw. 5.

R T N
B, (nT) 0.648+ 0344  -8.462+0.119 -2.27340.593
B, (nT) 12.272+ 1.284 1.138+3.924 10.918+ 0.341
U,y (km-s™") | 379.233+2.428  34.81942.732 -8.325+ 1.960
U, (kms™") | 424.8594-8.244 16.9264+9.675  -20.793+46.495
Normale n 0.514 -0.843 0.160
0B1.n(°) 36.095+3.100
Uspr 2(km-s™1) 164.389+37.425 200.937+38.984
np12 (cm™?) 6.929+0.293 16.591+0.901
Tp12(10°K) 0.27540.029 1.214+0.223
Te12(10°K) 1.505+0.014 1.593+0.011
Vi (km-s~1) 227.1444+43.204

X Y Z
B,(nT) 7.099+1.431 0.000+ 0.000 -5.176+1.537
B,(nT) 7.0994+1.431 0.000+ 0.000 14.856+5.693
Uy, (km-s™") | -62.755+ 6.754 254.152+£17.509 231.263+-56.418
U;, (kms™') | -26.207+ 4220 287.732450.978 240.953+80.211

Da dic StoBwelle im Abstand von 0.93 AE beobachtet wurde, und die StoB-Normale eine
grofic radiale Komponente (0.51) und eine noch groBere azimutale Komponente (-0.85) hat,
kommt die intermediire StoBwelle aus ciner westlichen Sonnenregionen. Dies weist darauf
hin, daB die StoBwelle vielleicht durch cin CME crzeugt ist. Dagegen ist die von Voyager 1
beobachtete intermediire StoBwelle wahrscheinlich lokal erzeugt [Chao et al., 1993]. Diesc
von Voyager 1 beobachtete intermedidre StoBwelle ist dic erste intermediire StoBwelle vom

StoBwellen-Typ 2—4 mit B, < By, die im interplanetaren Raum beobachtet wurde. Unser
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Beispicl hat erstmals gezeigt, daB mit Helios cine intermedidre StoBwelle vom StoBwellen-

Typ 2—3 und B, > B, innerhalb der Erdbahn beobachtet wurde.

Wenn man MD (3.30b) benutzt, findet man ebenfalls, daB alle intermediidren StoBwel-
lenlosungen in der Region 2—3 liegen. Die Losungen verteilen sich im V-V, Diagramm vom
Gebiet ,3—3“ zum Gebiet ,2—2“. Wie bei der Methode MC gezeigt wurde, sind nur die in

der Region 2—3 liegenden intermedidren Losungen StoBwellenlosungen.

Hierbei muB noch erwihnt werden, daB alle gefundenen StoBwellenlosungen die RH-Be-
dingungen nicht ganz erfiillen, weil dic Beobachtungen viele Storungen und Fluktuationen
aufweisen, und dic RH-Bedingungen fiir ein ideales MHD-Plasma abgeleitet sind. Wenn man
die StoBwellenldsungen noch einmal nach einem Optimierungsverfahren berechnet, lassen
sich die korrigierten Datensitze besser an RH-Bedingunen anpassen. Das Optimicrungsver-
fahren kann die Losungen, die zundchst nicht zu StoBwellen gehoren in StoBwellenldsungen
iiberfithren. Solche korrigierten Losungen dndern aber die StoBwellensorticrung nicht, sic ver-

bessern lediglich die Eigenschaften der StoBwelle hinsichtlich der RH-Bedingungen.

vor der StoBwelle  nach der StoBwelle
Ie) 0.554 (£ 0.030) 0.596(£0.471)
Cp (km-s™') | 80.196 (£ 3.317) 105.521(£23.765)
Cy(km-s™') | 58.831 (£ 11.864)  38.018(46.723)
Cs (km-s™') | 49.476 (+ 1.450) 62.142(+3.388)
Csp (km-s™') | 36.295 (4 8.470) 22.389(+4.768)

Mg 0.783 (£0.098) 0.248(+0.088) Tabelle 4.6: Parameter der
M, 1.067 (£0.392) 0.689(+0.283) intermedidren StoBwelle am
Mgy, 1.729 (£0.734) 1.171(£0.556) Tag 58 im Jahr 1979.

Wir haben also hier gezeigt, wie man aus den originalen MeBdaten dirckt cine interme-
diire StoBwelle bestimmen kann. Die beste Wahl weist nicht nur alle Eigenschaften einer in-
termedidren StoBwelle, wie /7, > (', Uz, < Crpund By, /By, < 0 auf, sondern auch
Mp=1.067, d.h. U7, ist nur wenig groBer als (';;. Bei der theoretischen Untersuchung von
Kennel et al. [1989] wurden einige Beschrankungen fiir intermediare StoBwellen mit Typ 2—3
und 2—4 abgelcitet. Eine wichtige Bedingung darunter ist, daB die intermedidre Machzahl
M, fiir intermediire StoBwellen von Typ 2—3 und 2—4 nur wenig groBer als cins sein darf.

Diese Eigenschalft ist aus den RH-Bedingungen abgelcitet. Obwohl bei diesem Beispiel nicht
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alle RH-Bedingungen benutzt wurden, erfillt die intermedidre Machzahl M, die oben ge-
nannte Bedingung. Das bedeutet aber auch, daB diese StoBwellenlosung alle RH-Bedingungen

in guter Ndherung erfiillt.
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5 SWICS/Ulysses Beobachtungen

Die Weltraumsonde Ulysses soll zur Erforschung des interplanetaren Raumes und insbeson-
dere der solaren Polregionen beitragen (Abb. 5.1). Die Ulysses-Mission liefert erstmals in der
Geschichte der Erforschung unseres Sonnensystems direkte Beobachtungen des Sonnenwin-
des iiber den Polregionen. Es ist die fiinfte Raumsonde nach den Raumsonden Pioneer 10 und
11 in den Jahren 1973 und 1974 und nach den zwei Voyager-Sonden in den Jahren 1977 und
1979, die den interplanetaren Raum zwischen 1 und 5 AE Sonnenabstand durchquert. Am
6.10.1990 wurde Ulysses gestartet und erreichte am 8.2.1992 Jupiter. Dieser Zeitraum liegt
in der Post-Maximum-Phase des solaren Zyklus. Im Gegensatz dazu durchquerten Pioneer 10
und 11 diese Region im solaren Minimum (1972-1974). Die Beobachtungen von Voyager 1
und 2 erfolgten in einer Zeit der ansteigenden Phase des solaren Zyklus (1977-1979).

NORDLICHE
POLPASSAGE
JUNI-SEP 1995

C—

JUPITER
..... VORBEIFLUG
--------- L) mimim i i i i e mim e o oY FEBL 1992

DURCHFLUG
DURCH EKLIPTIK
FEB. 1995

SONNE
it

0KT. 1990 .
100 TAGE
SUDLICHE

POLPASSAGE ULYSSES-BAHN
JULI-OKT. 1994 SUDL. TRAJEKTORIE

Abbildung 5.1: Die Flugbahn von Ulysses von 15° iiber der Ekliptik aus gesehen.
Der Abstand zwischen zwei Strichen entspricht einem 100-Tage-Intervall (aus Kepp-

ler [1992] nach Wenzel and Smith [1992]).

Mit Hilfe des Schwerefeldes des Riesenplaneten Jupiters schwenkt Ulysses aus der Ebene
der Ekliptik heraus, um als erste Sonde iiber die Pole der Sonne zu flicgen (Juni-November

1994, April-Juni 1995). Der groBte Abstand zur Sonne, den Ulysses crreicht, ist 5.4 AE (bei
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Jupiter). Die héchste von Ulysses erreichte heliographische Breite betrigt 80° [Wenzel et al.,
1992].

5.1 Das Experiment SWICS auf Ulysses

Das Solar Wind Jon Composition Spectrometer (SWICS) ist eines der Experimente an Bord
von Ulysses. Das Instrument SWICS ist eine Kombination von elektrostatischem Analysa-
tor, Nachbeschleuniger, Flugzeitsystem (Time of Flight, TOF) und Energieanalysator. Es be-
sitzt zwei Kanile fiir Sonnenwindionen: den Hauptkanal und den Nebenkanal (Protonenkanal)
(Abb. 5.2). Der Energicbereich des Hauptkanales ist 0.49-66.7 keV/q, der des Nebenkanals
0.16-15.05 ke V/q. Beide Kanile haben ihren eigenen Kollimator, clektrostatischen Analysa-
tor und Detektor. Fiir den Hauptkanal gibt es noch ein Flugzeitspektrometer und einen Gold-

Siliziumfestkorperdetektor, um die Energie der Ionen zu messen (Abb. 5.3).
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Abbildung 5.2: Querschnitt durch den SWICS-Sensor. Im rechten Teil des Bildes
sind der Kollimator, der Deflektor und die Spannungsversorgung zu erkennen. Im
linken Teil sind die Hochspannungskammer mit dem Flugzeitspektrometer und der
analogen Elektronik , deren Stromversorgung und die Optokoppler dargestellt [nach
Gloeckler et al., 1992].

Mit den Bezeichungen U, fiir die Nachbeschleunigungsspannung, £ fiir dic Energic der
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Abbildung 5.3: Technische Dastellung der Funktionen der fiinf Teile des SWICS-
Experiments [nach Gloeckler et al., 1992).

cinfallenden Ionen, £ fir den Energieverlust der Teilchen in der das Startsignal auslosenden
Kohlenstoffolie und o< 1) fiir den Kerndefekt des Festkorpers erhilt man fiir die mit dem

Festkorperdetektor registrierten Energie .y, eqs:

Em:u: :0(E+q[«]a_EF) (51)

wobei ¢ die Ladung der lonen bezeichnet. Unter der Voraussetzung, daB dic durch die Nachbe-
schleunigung vermittelte Energie qU, gegeniiber der Differenz £ — £ dominiert (| £ — Ep| <

qU,), hat man damit naherungsweise:

Ereas 52)
7= al, ’
Die gemessene Energie ist die kinetische Energie eines Teilchens
3 . d
Epeas = -cmv mit v=— (5.3)
2 T

wobeim die Masse der Ionenist, 7 die Flugzeit und d die Flugstrecke. Fiir die Masse der Ionen

ergibt sich also

27%E,
o meas 54
m ad? @A
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Da £/q vom elektrostatischen Analysator geliefert wird (siche auch Kapitel 3.2), kann dic

Energie einfach bestimmt werden:

E
E=q- (;) (5.5)

Damit kann man auch dic Masse pro Ladung unabhiingig von der mit dem Festkorperdetektor

gemessenen Energie £,,.,, bestimmen:

m 2\ (E Ep)
—=2(=|=+U.- = A
q (dz)(q q _—

Abbildung 5.4: Scktorierung von
SWICS [nach Gliem et al., 1988].
[Begm of Measurement Perioc
(Step of the Variable Oeflector Voltagel
Im Nebenkanal gibt es nur einen ,,oberen” Festkorperdetektor (Upper Solid State Detecter
USS), der beim Auftreffen von Ionen ein Signal auslist. Mit dem Nebenkanal konnen die Plas-
maparameter von Protonen und a-Teilchen gut bestimmt werden. Der Grund fiir diese Auftei-
lung in einen Haupt- und einen Hilfskanal ist in der unterschiedlichen relativen Haufigkeit zu
sehen, mit denen die Ionen im Sonnenwind vorkommen. Wiirde alles mit einem einzigen Ka-
nal gemessen, so konnte das Flugzeitspektrometer wegen der bei den Protonen auftretenden
hohen Zihlraten und den Totzeiten im Flugzeitsystem und im Festkorperdetektor die schweren
Ionen nicht mehr wahrnehmen, zudem wiirde dies ein beschleunigtes Altern der Detektoren

bewirken.
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Die Energicauflosung des clektrostatisches Analysators wird durch cine schrittweise Ande-
rung der Analysatorplatten erreicht. Das Instrument besitzt normalerweise 64 , Encrgickanile”,

die logarithmisch gestuft sind:

(£> — UR" .7)

q
wobei R = 1.036547, Uy = 0.4217kV fiir den Haupkanal und Uy = 0.1032 kV fiir den Ne-
benkanal ist. Bei verschiedenen MeBmodi, d.h. verschiedenen DPU-Modi (Data Processing
Unit mode) bzw. DV-Modi (Deflection Voltage mode), durchlauft der Index n von Gleichung
(5.7) eine unterschiedliche Reihe von 64 Werten aus dem Bereich 1 bis 138.

-5/

Simpiified SHICS-Ceoneiry Yt

in the Spacecraft-Frage

Abbildung 5.5: Vereinfachte Geo-
metrie von SWICS im Koordinaten- v.S/
system der Raumsonde [nach Joos,

1989].
1-S/C

Die Nachbeschleunigungsspannung U, betrigt im hier zugrundeliegenden Zeitraum nor-
malerweise 22.6 kV. Sie kann durch Kommandos zwischen 7.5 und 30 kV eingestellt wer-
den. Nach der Beschleunigung bekommen die Ionen die Energie qU,. Der Nebenkanal unter-
scheidet noch Schwellenenergien von >45 keV und 20-45 keV, wobei die Ionen, die mit einer
Energie iiber 45 keV registriert werden, hauptsichlich a-Teilchen sind, wihrend die Ionen mit
Energien zwischen 20 und 45 keV vor allem Protonen sind. AuBerdem hat der Nebenkanal
cine Richtungsauflosung, wie in Abb. 5.4 gezeigt wird: Sektor 1 liegt innerhalb von 45° zur

Sonnenrichtung, und Sektor 2 iiberdeckt die tibrigen Richtungen (135°).
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Ulysses rotiert um eine auf die Erde gerichtete Achse, wodurch die Antenne der Raum-

sonde stets in optimaler Empfangs- und Sendeposition ist. Wihrend der Reise von Ulysses

—zuerst zum Jupiter und dann iber die Pole der Sonne —wird deshalb der Sonnenwind un-

ter verschiedenen Winkeln auf SWICS einfallen. In diesem Zusammenhang ist der Winkel

Sonne-Raumsonde-Erde (Sun Earth Angle, SEA) von Bedeutung.

‘
S SWICS/Ulysses
i 104‘ U 0 Ve B ST Vi A A IS W WY U 7§ 1045. e e S VIR S S e}
i 3 1991, 61.617 3 ] 1991, 61.617 F
1 4 1991- 3- 2,14:48:27 | 4 1991- 3- 2,14:48:27
! 10° 3 e ACI(pla) 10° 4 s . 3
E == ACZ(p/a) | 4 eI
«E — AC (p/a) .2 R : 4=+ < Main(p)
5 102 4 : 3 3 1023 i L
] i
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Abbildung 5.6: Energie-pro-Ladungs-Spektrum. Links ist der Nebenkanal und

rechts der Hauptkanal. Deutlich siecht man die Trennung von Protonen und o-

Teilchen im Hauptkanal. Der fehlende Teil der Protonenkurve im Hauptkanal ist

durch den sogenannten ,step reversal* verursacht, der die Kurve bei niedrigen E/q

abschneidet.

SWICS ist auf der Plattform von Ulysses wie folgt angebracht: Die z-Achse des Instru-

mentes (Achse der Rotationssymmetrie) nimmt einen Winkel von 57° zur Z-Achse der Raum-

sonde (Rotationsachse) ein; die Projektion der z-Achse des Instrumentes in der X-Y-Ebene

der Raumsonde (Plattform) bildet einen Winkel von 22° mit der X-Achse der Raumsonde.

SWICS ist nun so montiert, daB eine der Kanten des Deflektors/Kollimators genau parallel

zur Z-Achse der Raumsonde ist. Diese geometrischen Angaben sind in Abb. 5.5 dargestellt.

SWICS stellt verschiedene Zihlraten zur Verfiigung, wie z.B. FSR (Front Secondary Elec-

tron Detector Rate), DCR (Double Coincidence Rate), TCR (Triple Coincidence Rate) und
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ACP (Auxiliary Channel Proton Rate) bzw. ACA (Auxiliary Channel Alpha Rate). Dic FSR
gibt direkt die Anzahl der im Start-MCP (Micro Channel Plates) erzcugten Signale an. Falls
die FSR eine bestimmte Zahl (per Kommando einstellbar) iibersteigt, kann man die Deflektor-
spannung zuriickstellen (sogenannter step reversal). Die DCR gibt die Zahl der Vorkommnisse
an, durch die sowohl beim Start- als auch beim Stop-MCP ein Signal erzeugt wurden. Diese
werden vor allem von Protonen verursacht. Die TCR schlieBlich gibt an, wie viele Ereignisse
stattgefunden haben, bei denen sowohl beide Zeitsignale als auch ein Energiesignal registriert

wurden. Diese Ereignisse sind vor allem auf schwere Ionen zuriickzufiihren.

Abb. 5.6 zeigt typische Energie-pro-Ladung-Spektren wie sie im Nebenkanal als ACP +
ACA Rate und im Hauptkanal als DCR fiir Protonen und TCR fiir o-Teilchen gemessen wer-
den. Der fehlende Teil der Protonenkurve im Hauptkanal ist durch den oben genannten , step

reversal* verursacht, der die Kurve bei niedrigen E/q abschneidet.

SWICS liefert die DCR- und TCR-Daten noch als Matrix-Raten (MR), als Matrix-Ele-
menten (ME) und insbesondere als sogenannte PHA-Worte (Pulse Height Analysis). Die Auf-
teilung der MR, ME und PHA-Worte wird in Abb. 5.7 gezeigt.

Ein PHA-Wort enthilt die Informationen tiber Flugzeit 7, im Festkorperdetektor gemesse-
ne Energie E,,, Detektor, Sektor, Prioritit und E/g-Wert. Mit 7, £, und E//q klassifiziert die
DPU die Ereignisse und gibt sie durch Inkrementierung des entsprechenden Zihlers in Form
von MR und ME aus. MR liefert eine Aufldsung nach Energie pro Ladung, ermdglicht aber
eine weniger genaue Auflosung nach Masse M bzw. Masse pro Ladung M/Q. ME hat eine
bessere M- und M/Q-Auflosung als MR, jedoch keine E /¢ Information. Die PHA-Worte ent-
halten alle Grundinformationen, aber ihre Ubertragung wird durch die begrenzte Telemetrie
cingeschrinkt: im besten Fall kénnen 30 PHA-Worte in einem £/q-Schritt ibertragen wer-
den, bei niedriger Telemetrierate konnen nur 8 PHA-Worte in cinem £2/¢-Schritt iibertragen

werden.

Da es diese Ubertragungsbeschrankung gibt und man sich cher fiir schwere lonen inter-
essiert, wird die M-M /@) Matrix in 3 Priorititsbereiche unterteilt. Abb. 5.7 zeigt die Auftei-
lung der M-M/Q Matrix: In Range 0, entsprechend der niedrigsten Prioritit, werden Ereig-
nisse mit einer Masse von weniger als 8.7 AMU klassifiziert. Das sind Ereignisse, die durch
die Protonen und a-Teilchen des Sonnenwindes verursacht werden. Im Range 1, entspechend

der mittleren Prioritit, werden Ereignisse mit einer Masse von mehr als 8.7 AMU gezihlt,
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Abbildung 5.7: Die Aufteilung der M-M/Q Ebene. Dick umrandete Rechteckte zei-
gen die Position der 18 Matrix-Raten (MR). Der als ,Mass Zero* gekennzeichnete
Balken entspricht den Ionen, die nicht geniigend Energie haben, im Festkorperde-
tektor ein Energiesignal auszulésen. Die drei Priorititen entsprechen: M < 8.7 oder
Masse Null mit M/Q < 3.3 (Range 0); M > 8.7 (Range 1, schattiert), Masse Null
mit M/Q > 3.3 (Range 2, schattiert). Die gestrichelte Kurve zeigt den Verlauf der
vorherrschenden Ionisationszustinde fiir koronale Temperaturen von 2 - 10° K (lin-
ke Kurve) und 10° K (rechte Kurve). Jedes Rechteck (dick oder diinn umrandet) ist
weiterhin in logarithmisch gleichmiBigen Abstinden in M/Q von 3% im Range 1
und 6% im iibrigen Teil aufgespalten. Diese Bins bilden den groBten Teil der 512
Matrix-Elemente (ME) [nach Gloeckler et al., 1992].
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d.h. die schweren Ionen des Sonnenwindes. In Range 2, entspechend héchsten Prioritit. fallen
schlieBlich jene Ereignisse, fiir die dic Masse 0 berechnet wurde. Solche Ereignisse werden
von Ionen mit niedrigem Ladungszustand (M /@) > 3.3) verursacht, da sie nach Durchlaufen
der Beschleunigungsspannung noch nicht genug Energic erhalten, um ein Energiesignal im

Festkorperdetektor zu erzeugen.

Zuerst werden die 30 fiir PHA-Worte zur Verfiigung stehenden Speicherplitze mit Ereig-
nissen beliebiger Prioritét gefiillt. Danach werden diese Plitze mit Ereignissen héherer Prio-
ritit iberschrieben. SchlieBlich werden diese Plitze nochmals iiberschrieben: nun ausschlieB-

lich mit Ereignissen hochster Prioritit.

5.2 Auswertungsmethode

Von SWICS bekommt man eindimensionale Daten (Abb. 5.6), d.h. Zihlraten gegen Encrgie-
pro-Ladung. Die entsprechende Auswertungsmethode ist etwa dhnlich wie bei den cindimen-
sionalen Daten von I1a oder 11b auf Helios. Zurerst berechnet man die Verteilungsfunktion fiir
eine bestimmte lonensorte, z.B. Protonen. Nun nehmen wir an, da8 f die Verteilungsfunktion

des Sonnenwindes, Z; die Zihlrate der Energiestufe 7 ist:

Z.:/dsv-At-V~A<f-g(§,u.d,..4) (5.8)

wobei o und 3 die Winkel sind, die das einfallende Ion im Instrumentensystem hat, und zwar
55° < a < 59°,0° < 3 < 69°, At ist die MeBzeit, ¢ die Instrumentenfunktion von SWICS,
und A der Flichenvektor der Querschnittsfliche des Sensors. In erster Niherung kann man

schreiben

N 55° < a < 59°.0° < 3 <69°,
g= (£ = A(E); < (E) < () + A(E), (5.9)
0 sonst
; dv 4 .
Z;=cos@QAL: | —Av / fsinadadsd (5.10)
v, U (a,3),

wobei © der Winkel zwischen der Sonnenwindrichtung und der Fliche der Eintrittsoffnung

ist, dabei ist © ~ 0°. Das Instrument SWICS macht eine Winkelintegration, d.h.
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el
I

/( | sinadads (5.11)

und

dv Av 1AE 1
S P P RO 5 5:12
v v 2 E 7 F ( )

wobei C'g; eine Konstante ist (Auflosungsvermogen des Energie-pro-Ladung-Analysators). Die

Zihlrate Z; 148t sich mit Hilfe von Gleichung (5.11) und (5.12) als

1
Z,' = At- ’U? A. F.‘ §PE (513)

schreiben. Dann erhélt man fiir F;:

1 Z;

b= rxc ao

(5.14)

Fiir die Dichte, die Geschwindigkeit und die Temperatur des Sonnenwindes ergibt sich

v o Z
_ 3, _ o2 B A
n—/fdv—/u1 Fov*du A ) ¥ Av; (5.15)
D
= 3y By = ZAD -
u—/vfd 1//f111 }:AZ", Ao, (5.16)

T=" f(o—uifd® g = B B e wihn Zi Ay
r=2fo-uw fdu//fdu_kBZm”?((. u)_\l,/zxmlzm, (5.17)

mit C'g = 2.6% fur den Hauptkanal und Cg = 1.4% fiir den Nebenkanal (Joos [1989], 5.69).
A, ist die sogenannte effektive gerichtete Fliche, die eine Funktion der lonenart, der lonen-
energie, des MCP-Niveaus, der Kanile und der Methode der Signal-Registricrung ist (z.B.
USS, DCR oder TCR) (Joos [1989], Kapitel 3.7). (' ist die Korrektur-Konstante.

SchlieBlich miissen wir die MeBzeit At erlautern. SWICS hat cine bestimmte Zeiteinheit,
indem die DPU die Ereignisse registriert. Dies ist eine Periode, in der die Energiestufe (/)

konstant bleibt. Wihrend einer Periode kann sich Ulysses 1, 2 oder 4 mal drehen, dies hingt
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vom Dateniibertragungsmodus ab. Aber dic MeBzeit iiberdeckt nicht die gesamte Periode, weil
die Sonnenwind-Teilchen nicht aus allen Richtungen in den SWICS-Sensor kommen, sondern
nur mit einer gewissen Winkelverteilung um eine bestimmte Richtung (wegen der thermischen
Bewegung des Sonnenwindes). Der ”duty cycle” [von Steiger, 1992] beriicksichtigt diesen Ef-
fekt . Der duty cycle ist der Teil einer Rotation der Raumsonde, in dem der Sonnenwind durch
den Kollimator die SWICS-Sensoren erreichen kann. Er ist eine Funktion des Winkels zwi-
schen der Sonne und der Spinachse von Ulysses, die immer zur Erde orienticrt ist (SEA, Sun
Earth Angle), und des thermischen Winkels des Sonnenwindes, A = arctan(ve, /u) mit
v, = (kg/m)T:

2 69° ay __w?
D(SEA, Av) / dy/ dﬁ/ daciitias T (5.18)
0 0 a—

1
T @2ravp
mit a_;; = 55°/59° fiir den Hauptkanal und a_/; = 59°/60.2° fir den Nebenkanal. Bei
Gleichung (5.18) hat man bereits angenommen, daB die Winkelverteilung eine GauBverteilung
ist und die Mittelwerte iiber v wegen der Rotation der Sonde auf einem Kreis ausgerechnet
werden. Abb. 5.7 zeigt den duty cycle Effekt. Es ergibt sich At = 7- D(SEA, Av), wobei 7
die MeBperiode von SWICS ist.

Anhand der Gleichungen (5.15)—(5.17) konnen aus den MeBdaten vom Haupt- bzw. vom
Nebenkanal Dichte, Geschwindigkeiten und Temperatur der Protonen und a-Teilchen des Son-
nenwindes berechnet werden. Die so bestimmte Sonnenwindgeschwindigkeit stimmt iiberein
mit der von anderen Instrumenten an Bord von Ulysses bestimmten Sonnenwindgeschwin-
digkeit, wic z.B. SWOOPS (Solar Wind Observation Over the Poles of the Sun) [Bame et al.,
1992]. Dic Dichte der Protonen stimmt jedoch nicht so gut iiberein: Wihrend dic von SWICS
und SWOOPS bestimmte Dichte bei groBen Winkeln SEA gleich ist, ist bei kleinem SEA dic
von SWICS bestimmte Dichte groBer als dic von SWOOPS bestimmte. Um fiir beide Beob-
achtungen die gleichen Ergebnisse zu erhalten, haben wir fiir den Hauptkanal At = 10-7- DA
und fiir den Nebenkanal At = 10 - 7 - D'/? gesetzt. Mit diesen Werten bekommen wir cine

erstaunlich gute Ubereinstimmung zwischen den beiden Beobachtungen.
Abb. 5.9 vergleicht die aus unterschiedlichen Datensitzen gewonnene Dichte als Funkti-
on des SEA. Die Ubereinstimung ist sehr gut. Sowohl das Verhiltnis der Protonendichte des

Hauptkanals zur Protonendichte des Nebenkanals als auch das Verhiltnis der Protonendichte

von Haupt- und Nebenkanal zur Protonendichte von SWOOPS liegt um den Wert cins. Das

101




‘[euesidney uap 1nJ S1Yoal pun [BUBYUIGIN UIP INJ SYUI] (N7 SIPUIMUIUUOS SIP S[INUIAL UIYDS

-IWIAY) SIp pun (©) YIS S[ONUIAM Sap uonyung s[e sassA1/SOIMS uoa 7240 £ingg :g°c Sunpiqqy

[euuRY) UTBN 10} [euuey)) o/d 1oy
124D L1 a[e£) Am(g

I8 (49 NITEIG SR Y1050 ] Ppine

102



Ratio of plasma parameters (3 hour averages)
Time interval: 91,145.00--91,227.00
0 5 10 15 20 250 5 10 15 20 2

102 gttt I FE U ON SR RN L LR i 102
E average= 1.130 F 3 average= 1.181 [
a F o r =]

s _10! 4 = L 10! %4
[=9 E E 3 E
= 3 E 3 E =,

s 3 E 3 E B

g o L L 100 5
010 1Y E 3 £ 107 "

107! A e T = e e 10;)1
0 TS TS RN T RS e il Loy Rl ey
10 § 1 1 1 rawt E’E' 1 1 1 1 E]‘O
3 average= 0.037 [ 3 average= 0.035 F

=] - T— -

E 10'13 E 3 =_10'1n:=m
2. 3 E 3 E c
= E F 3 F =

£ :M 3 F F

g 102 4 E g 102 &
= 3 E 3 E £

J E 7 o
1073 4+ e 1073
102 N T P T P P R PP P P S e 102

3 average= 1.335 [ 3 average= 1.283 F

@ 1] C ] [ 101

5 103 E p 107,

gy 3 = F =

= 107 2 e 100 5

'g 3 = = w
1071 3 E 107! 3

1072 e e 1072

T
0 5 10 15 20 250 5 10 15 20 25
Sun Aspect Angle (°) Sun Aspect Angle (©)

PIt_pah ( 16.08 84, 12:68:17, DISLIN 6.2 ) SL

Abbildung 5.9: Die Verhiltnisse von Drei-Stunden-Mittelwertender Dichte des Son-
nenwindplasmas. Von oben nach unten: Die Verhiltnisse von Protonen- (links), bzw.
«-Teilchendichte (rechts) vom Hauptkanal zu Protonen- bzw. a-Teilchendichte vom
Nebenkanal; die Verhdltnisse von a-Teilchen- zur Protonendichte vom Hauptkanal
(links) und Nebenkanal (rechts), und die Verhiltnisse von Protonendichte aus Haupt-
kanal (links) und Nebenkanal (rechts) zur Protonendichte von SWOOPS.



bedeutet, daB sowohl der Hauptkanal als auch der Nebenkanal benutzt werden kénnen, um die
Dichte der Protonen zu bestimmen, obwohl der Winkel SEA zwischen Sonne und Erde sehr
stark variiert. Weiterhin zeigt die Abbildung die Verhiltnisse der a-Teilchendichte von Haupt-
und Nebenkanal, die ebenfalls nahe eins liegen. Das Verhiltnis n,/n, fir Haupt- und Neben-
kanal liegt im Durchschnitt bei 3%. Das ist ein typisches Sonnenwindverhiltnis. So 148t sich

sagen, dal vom SWICS Haupt- und Nebenkanal n,, und auch n, sehr gut bestimmt werden.

Hierbei muB8 erwihnt werden, daB fiir Gleichung (5.15) vier Korrektur-Konstanten fiir ¢
benutzt werden. Es ist C* = 0.875 fiir die Hauptkanal-Protonen und C*** = (.16 fiir dic
Nebenkanal-a-Teilchen, wihrend CT* = 1 ist fiir die Hauptkanal-«a-Teilchen und C‘;“’ =1
fiir dic Nebenkanal-Protonen. C3* und C7* kénnen noch einen geringeren Faktor (~ 1) ha-
ben, um das absolute n,, zu korrigieren. Wir wissen noch nicht, warum Gleichung (5.15) ge-
nau mit diesen Konstanten, C;" und C3**, korrigiert werden muB. Wir vermuten, sic hingen
noch von Cg (der Energieauflosung) und A; (der effektiven Fliche) ab. Bei der MeBzeit At
wissen wir ebenfalls nicht genau, warum At nicht direkt proportional zum duty cycle D ist,
sondern proportional zu D*/3 bzw. D'/2, Vielleicht muB man noch andere Effckte beriicksich-
tigen: Wenn SEA groB genug ist, so daB die Rotationsachse der Sonde auBerhalb des ther-
mischen Winkels des Sonnenwindes steht, und damit der SWICS-Sensor jede Richtung (in-
nerhalb des thermischen Winkels des Sonnenwindes) nur einmalig tangiert, miBt SWICS die
Lfichtige Sonnenwind-Verteilung. Wenn SEA dagegen so klein ist, daB die Rotationsachse
innerhalb des thermischen Winkels des Sonnenwindes liegt, registriert dic innere Kante des
SWICS-Sensors iiber die gesamte Rotation Teilchen (siehe auch Abb. 5.5). Dies bedeutet ¢i-
ne Uberschitzung des Sonnenwindes. Die Sonnenwindverteilung ist dann verfilscht, und man

bekommt zu groBe Werte fiir die Dichte.

5.3 Beobachtungen mit SWICS/Ulysses

Die Beobachtungen von SWICS geben uns sehr viele Informationen iiber die chemische Zu-
sammensctzung des Sonnenwindes und licfern gleichzeitig die Sonnenwindparameter Dichte,
Geschwindigkeit und Temperatur. In Kapitel 5.2 haben wir gezeigt, daB die Ergebnisse von
SWICS und dem Plasmainstrument SWOOPS hinsichtlich Plasmadichte, -geschwindigkeit,
und -temperatur iibereinstimmen. Daher kann man die Daten von SWICS benutzen, um dic

Eigenschaften, dic Struktur und die Variationen des Sonnenwindes zu erforschen.
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5.3.1 Uberblick iiber die Ereignisse zwischen Erde und Jupiter

Wihrend des letzten solaren Aktivititsmaximums in der Zeit von etwa Juli 1989 bis Ende 1990
hat das Magnetfeld der Sonne seine Polaritit gewechsclt. Die solare Aktivitit blieb aber bis

Mitte 1991 auf einem hohen Niveau und fing erst dann an abzunehmen.

Nach ihrem Start im Oktober 1990 beobachtete die Raumsonde Ulysses den Sonnenwind
wihrend des solaren Maximums bis in die abnehmende Phase. Ulysses durchquerte dabei den
Bereich von 1 bis 5 AE. Ein Uberblick der Sonnenwindparameter fiir dic ersten acht Rota-
tionen der Sonne wird in Abb. 5.10 gezeigt. Es sind Stundenmittelwerte der von SWICS ge-
messenen Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur von Protonen bzw. a-Teilchen fortlaufend
aufgetragen. Zum besseren Vergleich der Sonnenrotationen hat jedes Fenster der Abbildung
am Anfang (360°) und am Ende (0°) jeder Rotation einen Uberlapp von +60° heliographi-
scher Lange. Oben ist die heliographische Linge und unten die entsprechende Zeit (Day of
Year, DOY) und der Abstand von Ulysses zur Sonne (in AE) angegeben. Links oben ist die
Anfangszeit fiir jede Periode und rechts oben die Kanal-Information enthalten. Die durchgezo-
genen Kurven zeigen n,, v, und 7}, bzw. das Verhiltnis n, /n,, die gepunkteten Kurven zeigen

Na, Vo und T}, bzw. das Verhiltnis 7, /7T,.

Die Kurven der Geschwindigkeiten zeigen, daB die Geschwindigkeit der Protonen und die
Geschwindigkeit der a-Teilchen fast identisch sind, d.h auBerhalb von 1 AE ist die Differenz-

geschwindigkeit der Protonen und a-Teilchen ungefihr gleich null.

Ende 1990 bis Anfang 1991 ist die Sonnenwindgeschwindigkeit niedriger als 500 km-s !,
was einem langsamen Sonnenwind entspricht. Dieser Zeitraum folgt gerade dem Aktivitiits-
maximum [Hoeksema, 1992], und in der Sonnenatmosphire war der Anteil der Koronaldcher
noch sehr gering [Wang and Sheeley, Jr., 1992]. Daher geht der von SWICS gemessene Son-
nenwind nicht von Koronal6chern aus. Zur gleichen Zeit gab es eine Anzahl von Flarcereig-
nissen und CMEs, und als Folge davon hat Ulysses zahlreiche interplanetare StoBwellen beob-
achtet [Burton et al., 1992]. Wihrend der erhohten Sonnenaktivitit im Mirz 1991 kann man
sogar 9 fortlaufende StoBwellen bestimmen [Burton et al., 1992]. Von Tag 84 zum Tag 87
ist SWICS in einem MeBmodus, der nicht besonders geeignet zur Messung von a-Teilchen
und schweren Ionen ist. In dieser Zeit hat Ulysses die erste auf eine CME zuriickzufiihrende
Storung gemessen [Balogh et al., 1993]. Diese sicht man im zweiten Fenster von Abb. 5.10b.

Nach dem Ereignis vom Mirz begann SWICS, schnelle Strome zu messen. Von hier an hat
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SWICS fast bei jeder Sonnenrotation einen schnellen Strom gemessen. Diese Beobachtun-
gen spiegeln sich auch in Messungen des Interplanetaren Magnetischen Feldes (IMF) wider

[Smith, 1993; Balogh et al., 1993].

SWICS/Ulysses
10 Degree Averages, Protons

AR AR AR AR SA] T T T
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Abbildung 5.11a: Mittelwerte tiber 10° heliographischer Linge fiir Geschwindig-
keit, Dichte und Températur der Protonen gezeigt fiir 16 Sonnenrotationen. Der Ab-

stand Ulysses-Sonne liegt im Bereich von 1.16 AE bis 5.18 AE.

Abb. 5.11 gibt einen Uberblick iiber den von Ulysses beobachteten Sonnenwind vom Jahr
1990, Tag 322 bis zum Jahr 1992 Tag 13, also von 1.16 AE bis zu 5.18 AE. Dic Werte sind tiber
10 Grad heliographischer Linge gemittelt. Die wiederkehrenden schnellen Stréme zeigen sich
deutlich in den Geschwindigkeitskurven. Die Kurven von Dichte und Temperatur sind kom-
plizierter als die der Geschwindigkeit, da sich auBerhalb von 2 AE die CIRs bereits gut aus-
bilden. In den CIRs ist das Plasma verdichtet und aufgeheizt. Diese Struktur vermischt sich
mit den Strukturen, die durch die inhomogene Sonnenatmosphire verursacht werden, so dall

sich komplizierte Variationen der Dichte und Temperatur ergeben.

Die Tendenz in den Variationen der Dichte von Protonen und von a-Teilchen sind groB-

skalig gesehen gleich. Im Prinzip ist n, /n, ~ 3% (siche auch Abb 5.9). Aber es gibt auch
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Abbildung 5.11b: Wie Abb. 5.10a, jedoch fiir a-Teilchen.

Fille mit n, /n, ~20%, und auch Fille wo n, /n, sehr klein ist, ja sogar praktisch gleich Null
(siehe auch Abb. 5.10 fiir Tage 69 und 93). Diese Probleme werden in Kapitel 6 untersucht.

Die Temperatur der Protonen und «a-Teilchen zeigt eine gute Korrelation mit der Sonnen-
windgeschwindigkeit (siche auch Abb. 5.10). Dieses Verhalten ist schon aus Messungen der
inneren Heliosphire bekannt [Marsch et al., 1982a, 1982b]. Die Beobachtungen von SWICS
zeigen aber auch solche Fille, in denen die Geschwindigkeit hoch ist, die Temperatur jedoch
sehr niedrig (siche Abb. 5.10b fiir die Tage 150 bis 152). Solch ein Verhalten erwartet man in

magnetischen Wolken.

5.3.2 Radiale Abhingigkeit des Sonnenwindes

Beobachtungen von Pioneer 10 [Gazis et al., 1989] und von Voyager 2 [Belcher et al., 1993
haben gezeigt, daB3 innerhalb eines groBen Bereiches (1-40 AE) die Protonengeschwindigkeit
des Sonnenwindes unabhingig vom radialen Abstand R ist, die Protonendichte im Mittel mit
R~? abfillt und die Protonentemperatur ebenfalls abfillt, jedoch geringer als R~'?3, was einer

adiabatischen Abkiihlung entspriche.
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SWICS liefert Daten von 1 AE bis zu 5.4 AE in der Ekliptik, jedoch nicht nur Protonen-
Messungen sondern auch sehr gute a-Teilchen-Messungen. Abb. 5.12 zeigt diec Tagesmittel-
werte der Dichte (oben), Geschwindigkeit (Mitte) und Temperatur (unten) fiir Protonen (links)
und a-Teilchen (rechts). Die Dichte von Protonen und a-Teilchen fillt wie erwartet mit zu-
nehmendem Abstand von der Sonne ab, und zwar mit n ~ R~%. Die Geschwindigkeiten der
Protonen und der a-Teilchen zeigen groBe Variationen, aber diese sind temporir. Wenn wir
Ereignisse, wie z.B. CIRs, StoBwellen und CMEs vernachlissigen, ist die Geschwindigkeit
offenbar unabhingig vom Abstand. Um 2.3 AE zeigt sich ein deutliches Maximum im Ge-
schwindigkeitsprofil, das auf das Mirz-Ereignis zuriickzufiihren ist. Von da ab bis zum Ju-
piter hat der Mittelwert der Geschwindigkeit zugenommen, was der schwicher werdenden
Sonnenaktivitit entspricht. Die Protonentemperatur 7, zeigt eine Abkiihlung nach aulen, mit
ciner radialen Abhiingigkeit von £-%€, Dies entspricht etwa den Beobachtungen von Pioncer
10/11 [Kayser et al., 1984], ist jedoch etwas geringer als die aus den Helios-Beobachtungen
abgeleitete Abnahme [Schwenn et al., 1981; Marsch et al., 1982b; Thieme et al., 1989].

Abb. 5.13 zeigt die Variationen von n, /n, und T,/ T}, in Abhingigkeit vom Abstand. Ob-
wohl n, /n, schr viele Variationen zeigt, ergibt sich keine radiale Abhingigkeit. n,, /n, bleibt
ungefihr gleich 3%. Das Verhiltnis T, /7, ist etwa 4 und bleibt konstant. Es scheint, daB 5
die obere Grenze fiir das T, /T,-Verhiltnis ist. Wenn 1,/ T}, variiert, dann hin zu kleinen Wer-
ten von 7, /T,. Normalerweise ist dic Temperatur der a-Teilchen 4 ~ 5 mal so gro} wic die
der Protonen. Bei einer Fluktuation in der Temperatur, solche Fluktuationen kénnen entwe-
der durch Temperaturvariationen in der Sonnenatmosphire oder durch dynamische Prozesse
im interplanetaren Raum verursacht werden, verindert sich die Temperatur der o-Teilchen zu
einem geringeren Wert hin oder dic Temperatur der Protonen zu cinem groBeren Wert hin, so

daB T, nur 3 mal oder 2 mal so groB ist wie 7.

In der inneren Heliosphire hat man anhand von Helios-Daten die radialen Gradienten der
Protonentemperatur und a-Teilchen-Temperatur eingehend untersucht. Schwenn et al. [1981]
bestimmten den radialen Gradienten der Protonentemperatur 7, mit Hilfe der sogenannten
Line-up-Konstellationen zwischen Helios 1 und Helios 2. Bei einen Line-up passiert dasselbe
Plasma, das von der weiter innen flicgenden Sonde beobachtet wurde, wenig spiter die weiter
auBen fliegende Sonde. Fiir Protonengeschwindigkeiten kleiner als 400 km-s™" crhielten sie
T, ~ R="2' d.h. die Protonen im langsamen Sonnenwind kiihlen sich nahezu adiabatisch ab.

Im schnellen Sonnenwind kiihlen die Protonen mit 7, ~ R~%%? ab, also viel langsamer als
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adiabatisch.

Die Line-up-Konstellationen sind sehr selten, bei Helios 1 und 2 gab es insgesamt nur acht
solche Fille. Burlaga and Ogilvie [1973] leiteten anhand von Beobachtung nahe der Erdbahn
die Beziehung zwischen Geschwindigkeit und Temperatur ab. Viele Wissenschaftler benutzen
dic Protonengeschwindigkeit als einen Ordnungsparameter, anhand dessen die Temperatur in
verschiedene Geschwindigkeitsintervalle sortiert und tiber bestimmte Abstandsintervalle oder
liber bestimmte Zeitintervalle gemittelt wird, um die radialen Gradienten der Temperatur zu

bestimmen.

Marsch et al. [1982b] untersuchten anhand von Helios-Beobachtungen den radialen Gra-
dienten der Protonentemperatur parallel und senkrecht zum lokalen Magnetfeld in verschie-

denen Geschwindigkeitsintervallen. Sie fanden, daB dic Abhingigkeit der Temperatur parallel
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zum Feld vom radialen Abstand fir hohere Protonengeschwindigkeiten immer geringer wird:
von Ty ~ R~ fir 300-400 km-s™! bis 7,; ~ R~"% fir 700-800 km-s~!. Die Ergeb-
nisse sind vergleichbar mit den Ergebnissen aus den Line-up Beobachtungen. Dagegen ist die
Abhingigkeit der Temperatur senkrecht zum Feld vom radialen Abstand fiir verschiedene Ge-

schwindigkeitsintervalle gleich: T, ~ R='7,

Anhand von Stundenmittelwerten der Helios-Daten untersuchten Freeman and Lopez | 1985]
und Freeman [1988] den radialen Gradienten der Protonentemperatur und fanden dhnliche Er-
gebnisse: 7), ~ R~'3 also adiabatische Abkiihlung fiir v, < 300 km-s~! und 7, ~ R~
fiir 700-800 km-s 1.

Nicht nur dic Abhéngigkeit der Protonentemperatur sondern auch die der er-Teilchen-Tem-
peratur wurde basierend auf Helios-Daten analysiert [Marsch et al., 1982a; Schwenn, 1983a;
Thieme et al., 1989]. Thieme et al. [1989] fanden, daB der Abkihlungsgradienty (7'~ R™)
der a-Teilchen bei 600 km's™! < v, < 800 km-s™! ein Maximum mit einem Wert von 1.05
hat. Fir a-Teilchen-Geschwindigkeiten zwischen 300 und 400 km-s™" ist 7, ~ R~°% und
fiir Geschwindigkeiten zwischen 800 und 900 km-s~! gilt 7,, ~ R=°92,

AuBerhalb der Erdbahn untersuchte man den radialen Gradienten der Protonentemperatur
mit Hilfe von Daten von Pioneer 10/11 [Mihalov and Wolfe, 1978; Kayser et al., 1984] und
Voyager 2 [Gazis and Lazarus, 1983]. Die typische Methode bei der Bestimmung der radia-
len Gradienten ist, die Parameter im Durchschnitt tiber drei Sonnenrotationen zu mitteln, so
daB der EinfluB von verschiedenen Sonnenwindstromen und kurzen Anderungen in der Son-
nenaktivitdt unterdriickt wird. Kayser et al. [1984] fanden T, ~ R~%*® fiir Pioncer 10 und
T, ~ R™%% fir Pioneer 11 zwischen 1 und 20.5 AE. Diesc Ergebnisse sind im Prinzip in
Ubcreinstimmung mit der fritheren Untersuchung von Mihalov and Wolfe [1978) (T, ~ R~"-%2
zwischen 1 und 12 AE fiir Pioneer 10) und von Gazis and Lazarus [1983] (T, ~ R™°7 zwi-
schen 1 und 9 AE fiir Voyager 2). Gazis et al. [1989] wiesen darauf hin, daB diese Tendenz
bis zu 40 AE beibehalten wird.

Um einen weiteren Vergleich mit Helios-Beobachtungen durchzufiihren, wurden Tages-
mittelwerte der Protonentemperatur und der a-Teilchen-Temperatur berechnet und die mittle-
re Temperatur 7}, und 7', in drei Geschwindigkeitsintervallen (<400 km-s~!, 400-500 km-s~!,
>500 km-s~') sortiert, wobei fiir 7}, die Protonengeschwindigkeit und fiir 7, dic a-Teilchen-

Geschwindigkeit als Sortierparameter genommen wird [ Thieme et al., 1989]. Da bei den SWICS
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Beobachtungen die Tagesmittelwerte der Geschwindigkeit in der Ekliptik schr selten groier
als 600 km-s™! ist, benutzen wir in dieser Analyse nur drei Geschwindigkeitsintervalle. Mit-

tels der Methode der kleinsten Quadrate wurde die Funktion 7" ~ R~ ermittelt.

Abb. 5.14 zeigt dic Abhingigkeit der Temperatur vom radialen Abstand. Wie dic Beobach-
tungen in der inneren Heliosphire nehmen die Koeffizienten 7 fir Protonen mit zunchmen-
der Geschwindigkeit ab. Wenn v, <400 km-s~! ist, kiihlt dic Protonentemperatur adiabatisch
ab. Im schnellen Sonnenwind kiihlen dic Protonen viel langsamer als adiabatisch ab. Hier gilt
7=0.73. Diese Ergebnisse entsprechen im Prinzip denen von Schwenn et al. [1981], Marsch
et al. [1982b] und Freeman and Lopez [1985]. Es scheint also, daB dic Abkiihlungstendenz

der Sonnenwindprotonen von 0.3 AE bis zum Jupiter gleich bleibt.

Interessant ist, daB die Abkiihlungstendenz der Sonnenwind-a-Teilchen sehr dhnlich wie
bei den Protonen ist: Fiir langsame a-Teilchen-Geschwindigkeit gilt 7, ~ 7-'3, also auch
hier eine adiabatische Abkiihlung, fiir schnelle a-Teilchen-Geschwindigkeit gilt 7}, ~ R~043,
Die Abkiihlung ist also deutlich geringer als bei langsamen a-Teilchen und auch geringer als

bei Protonen mit gleicher Geschwindigkeit.

Thieme et al. [1989] erhielten anhand von Helios-Daten die Koeffizienten 7 fiir a-Teilchen:
Fir 300-400 km-s~! ist v = 0.96, fiir 400-500 km-s~"! ist 7 = 0.79 und fiir 500-600 km-s~!
ist ¥ = 0.77. Sie erhielten wieder groBere Werte fiir v wenn v, weiter zunahm. Die SWICS-
Beobachtungen, lassen keine sinnvolle Bestimmung des Gradienten zu, wenn v, > 600 km-s~!
ist, da es dann zu wenig Daten gibt. Daher kann man die Beobachtungen von SWICS mit denen
von Helios nur fiir dic Geschwindigkeiten kleiner als 600 km-s-! vergleichen. Die Unterschie-
de sind deutlich. Fiir den langsamen Sonnenwind ist Yswics = 1.3 > Yhetios = 0.96 und fiir
den schnellen Sonnenwind ist ysw o5 = 0.43 < VHeltios = 0.77. Im langsamen Sonnenwind
kiihlen nicht nur die Protonen sondern auch die a-Teilchen mit gleichem Gradient im Bereich
zwischen 1 und 5.4 AE adiabatisch ab. Im schnellen Sonnenwind kiihlen die Protonen und die
a-Teilchen langsamer als adiabatisch ab, wobei die a-Teilchen noch langsamer abkiihlen als

die Protonen.

Abb. 5.15 zeigt die Verhiltnisse 7, /7, und 1 /n, fiir die drei Geschwindigkeitsintervalle.
Hier benutzen wir fiir 7, /7, cine lineare Abhiingigkeit vom radialen Abstand. Dic Verhilt-
nisse 15, /T, sind mit zunchmenden Abstand fast konstant. Die Mittelwerte von T, /T, haben

cin Maximum von 4.5 fiir Geschwindigkeit zwischen 400 km-s—' und 500 km-s~'. Fiir Ge-
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Abbildung 5.14: Abhingigkeit der Temperatur vom radialen Abstand fir drei Ge-
schwindigkeitsintervalle: fiir Protonen links und fiir a-Teilchen rechts. Intervalle mit
StoBwellen-Ereignissen wurden nicht verwendet. Die Daten wurden unter Annahme

einer R~ Abhingigkeit mit der Methode der kleinsten Quadrate angepalit.
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Abbildung 5.15: Radiale Abhingigkeit von T,/7;, (links) und N /n, (rechtsy fir
drei Geschwindigkeitsintervalle. Es wurden die Tagesmittclwerte der Parameter
T3, T, 1, und n, benutzt. Fiir T, /T, ist die Anpassung unter der Annahme B f Ty =
A+ B- R gemacht worden, und fiir n,, /n,, ist der Mittelwert angegeben. Alle Daten

sind unter Ausschluf von StoBwellen-Ereignissen ermittelt worden.,
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schwindigkeiten kleiner als 400 km-s~" ist 7,,/7,,=3.7 und fiir Geschwindigkeiten groBer als
500 km-s~! ist T\, /T,=3.9. Diese Ergebnisse sind dhnlich wie die von Marsch et al. [1982a].
Fiir einen Abstand zur Sonne groBer als 0.6 AE fanden sie, daB kcine radiale Abhiingigkeit
von T, /T, fir V,, < 500 km-s~! besteht (7, /7}, im Bereich nur 2-3.5). SWICS-Messungen
zeigen aber etwas groBere Werte als die von Helios und auch keine radiale Abhingigkeit. Die-
ser Unterschied ist wahrscheinlich ein zeitlicher Effekt, der auf unterschiedliche Sonnenakti-

vitdtsphasen zurtickfihrbar ist.

Abb. 5.15 (rechts) zeigt die Verhiltnisse von n, zu n, fiir verschiedene Geschwindigkeits-
intervalle. Wenn die Geschwindigkeit groBer als 500 km-s~! ist, gilt n,/n, = 4.7%. Das
Verhiltnis wird fiir kleinere Geschwindigkeiten geringer. Es gilt n, /n, = 2.7% fiir Geschwin-
digkeiten von 400 bis 500 km-s~! und n,/n, = 2.9% fiir Geschwindigkeiten kleiner als 400

km-s~!.

Das Dichteverhiltnis n, /n, hat sehr groBe Schwankungen in allen drei Geschwindigkeits-
intervallen (siche auch Abb. 5.10a,b). Ursachen hierfiir kdnnen scin: Erstens, in unterschicd-

lichen Gebieten der Sonnenkorona gibt es schon verschiedene n, /n, Verhiltnisse; zweitens,

Protonen und a-Teilchen haben verschiedene Kompressions- und Verdiinnungsprozesse.

Mit der gleichen Methode wie fiir die Bestimmung der Abhdngigkeit der Temperatur vom
radialen Abstand und von der Geschwindigkeit der Teilchen untersuchen wir die radiale Ab-
hingigkeitder Dichte. Abb. 5.16 zeigt die Ergebnisse. Die Gradienten ~ fiir verschiedene Protonen-
und a-Teilchen-Geschwindigkeiten sind unterschiedlich. Fiir Protonengeschwindigkeiten klei-
ner als 400 km-s™! geht y gegen 2, wie es bei einem Modell, das konstante Geschwindigkeit
und konstanten MassenfluB annimmt, zu erwarten ist [Axford, 1972]. Mit zunchmender Pro-
tonengeschwindigkeit werden die Unterschiede zwischen den beobachteten Werten und dem
theoretischen Wert (R~?) groBer: Fiir Geschwindigkeiten iiber 500 km-s~! ist der Gradient
v=1.5. Dieser Effekt ist wahrscheinlich auf die Kompressionen von Hochgeschwindigkeits-
stromen zuriickzufiihren, die auf langsamere Strome treffen. In den CIRs werden die Teilchen
mit hoher Geschwindigkeit abgebremst und die Teilchen mit niedriger Geschwindigkeit be-
schleunigt [Siscoe, 1972]. Nach unserer Untersuchung scheint das Abbremsen der schnellen

Protonen effektiver zu sein als die Beschleunigung der langsamen.

Fiir dic a-Teilchen sind die Gradienten der drei Geschwindigkeitsintervalle nicht gleich

den Gradienten der Protonen: Es ist v=2.3, 1.7 und 1.2 fiir die Geschwindigkeitsintervalle

117




. SWICS/Ulysses
(1 Day Averages)
f 102 4 L L jae 5 _ L L Be_cf 109
3 3 v <400 n_« R-2.068 3
z = p 3
) 10! 5 x = 1071
@ 3 F 3 3 o
B wnd ] [ ] % [ 102 =
10Y o - = 10 o
= F 3 F 8
o ] e E ce
1071 4 L - 1073
3 E S v,<400 n,x R-2-263 d
10-2 . —— . —r 104
102 . " s L L < L . L 100
10! 4 . 107!
) 3 F 3 F e
E 100 5 - L 102 o
] E E 3 3 =)
1] 3 E E -
10" 4 107
102 TSI SIS T
102 . L " L " 1 ) N L 100
é vp>500
10! L 101
> 3 2 =]
“w 3 F s
g 0 ] r 9 o~
107 o = 10 (2]
i E E B
fo] ] E 3 C - o
101 4 = k1079
3 E: Va>500 n,x R-1.180 g
102 . — : — 10
1 2 3 4 561 2 3 4 56

Radial Distance of Ulysses (AU)
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Teilchen (rechts) fiir drei Geschwindigkeitsintervalle in Abhingigkeit vom Abstand
zur Sonne. Die Tagesmittelwerte wurden unter AusschluB der StoBwellenereignisse
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vy <400 km-s™!, 400 km-s™! < v, <500 km-s~! und v, >500 km-s~!. Fiir langsamere
Geschwindigkeiten der a-Teilchen gibt es bereits einen geringen Verdiinnungsettekt, d.h. die
a-Teilchen wurden durch schnelle Strome beschleunigt. Fiir hohe Geschwindigkeiten wird
dagegen der Kompressionseffekt signifikant, d.h. die a-Teilchen werden abgebremst. Im all-
gemeinen sind die Dichtegradienten der a-Teilchen empfindlicher von der Geschwindigkeit
abhdngig als die der Protonen.

Es sei hier noch erwihnt, daB der TeilchenfluB der Protonen (¥, = n,v,) und der der a-
Teilchen (F, = n,v,) fast linear mit der Teilchendichte variiert. Daher eriibrigt sich eine

Diskussion der radialen Abhingigkeit des Teilchenflusses.
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6 Anomale Haufigkeiten von a-Teilchen und schweren Io-

nen im Sonnenwind

In-situ Messungen des Sonnenwindes bestitigten Parkers Sonnenwindmodel, in dem sich der
Sonnenwind im interplanetaren Raum stetig von der Sonne nach auBen ausbreitet. Das Ma-
gnetfeld ist im Sonnenwind eingefroren, d.h. es bewegt sich mit dem Sonnenwindplasma. Im
Sonnenwind gibt es verschiedene Ionensorten, der Hauptteil im Mittel (ctwa 95%) besteht aus

Protonen, 4% sind o-Teilchen, der Rest sind schwere Ionen.

Der a-Teilchen Anteil von 4% des Sonnenwindes ist ein Mittelwert iiber lange Zeit. Die
Haufigkeit von a-Teilchen variiert zeitlich und rdumlich. Die meisten Beobachtungen der o-
Teilchen sind mit elektrostatischen Analysatoren vorgenommen worden. Diese sind jedoch im
Hinblick auf die Beobachtbarkeit von a-Teilchen beschrinkt. Probleme treten besonders dann
auf, wenn die Temperatur des Sonnenwindes sehr hoch ist. Das Maximum der a-Teilchen ist
dann eventuell nicht mehr in den E'/q-Spektren erkennbar. Dies kann an der dann stark ver-
breiterten Protonenverteilung liegen, die sich mit der o-Teilchen Verteilung iiberlappt. Ein an-
deres Problem entsteht, wenn die Dichte der a-Teilchen sehr gering ist (n, /1, < 2%). Dann
wird es schwierig, die Verteilung von a-Teilchen genau zu bestimmen [Marsch et al., 1982a].
Solche Probleme wurden schon in Kaptel 3 angesprochen. SWICS hat den Vorteil, a-Teilchen
von Protonen und schweren Ionen eindeutig trennen zu konnen, ganz gleich welche Tempera-
tur der Sonnenwind hat und wie gering die a-Teilchendichte verglichen mit der der Protonen
ist. In diesem Kapitel wird die Variation der a-Teilchen anhand der SWICS Beobachtungen
untersucht. Dabei wurde ein ,,a-Teilchen Loch* gefunden. Dies wird in Kapitel 6.2 niiher be-
schrieben. Beziehungen zwischen dem ,,a-Teilchen Loch® und den Quellgebicten in der Son-

nenkorona werden untersucht.

6.1 Allgemeine Bemerkungen iiber den anomalen Sonnenwind

Im Sonnenwind gibt es groBe Variationen auf verschiedenen Zeitskalen. Ein duBerst scltenes
Ereignis ist es, wann der Sonnenwind im interplanetaren Raum praktisch nicht mehr nach-
weisbar ist. Schwenn [1983a] fand ¢in Zeitintervall, in dem die die Zahl der Protonen im Son-
nenwind so gering war, da die Dichte der Protonen nicht mehr bestimmt werden konnte. Dies

Ereignis wurde von Helios 1 am Tag 158 bis zum Tag 160 im Jahr 1980 in 0.37 AE Entfcrnung
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von der Sonne beobachtet. Die Dichte der Protonen lag z.T. unter 1 cm™?, wihrend die Gesch-
windigkeit etwa 300 km-s~! und das Magnetfeld ca. 35 nT betrugen. Dic Geschwindigkeit und
das Magnetfeld waren dabei normal, aber die Dichte war sehr niedrig, vor allem wenn man den
geringen Abstand von 0.37 AE beriicksichtigt. Die wichtigere Eigenschaft des Ereignisses ist
jedoch, daB die Form der Verteilungsfunktion stark deformiert ist. Sie ist sehr flach und hat 3
oder 4 Maxima. Weil die Dichte so gering ist, ist dic Alfvén-Geschwindigkeit groBer als die
Sonnenwindgeschwindigkeit. Manchmal sind die a-Teilchen gar nicht erkennbar, da die Dif-
ferenzgeschwindigkeit zu klein ist und/oder die Verteilungen der Protonen und der a-Teilchen
zu breit sind. Manchmal jedoch liegen die Maxima der Protonen und der a-Teilchen sehr weit
auseinander, d.h. Protonen und a-Teilchen bewegen sich unabhingig voneinander wic zwei
getrennte Stromungen. Bei diesem zweitdgigen Ereignis gab es auch Zeitintervalle, wo keine

a-Teilchen nachgewiesen wurden. Schwenn [1983a] nennt das Ereignis ,,Dichte-Loch®.

Das Verhiltnis der Dichten von a-Teilchen zu Protonen n, /n,, ist stark verénderlich. Die
beobachteten Werte von n, /n, streuen von kleiner als 0.001 [Robbins et al., 1970] bis tiber
0.25 [Hirshberg et al., 1972b] in der Umlaufbahn der Erde. Die Mittelwerte des Verhiltnises
na/n, tber lange Zeit variieren von 0.03 bis 0.05 und zeigen einen Zusammenhang mit der
Anzahl der Sonnenflecken [Neugebauer, 1981b). In dem aus koronalen Lochern strémenden
schnellen Sonnenwind wurde ein bemerkenswert konstantes Verhaltnis n,/n, von 0.05 von
Bame et al. [1977] bestimmt. Dagegen ist n,/n, im langsamen Sonnenwind unbestéindiger.
Das Verhiltnis n,, /n,, zeigt dort eine Variationen von veniger als 0.1% bis hin zu mehr als 35%

|Feldman et al., 1977].

Wihrend man Erhohungen des Verhiltnisses n,/n, im allgemeinen erkldren kann — ¢s
sind im wesentlichen Ereignisse, die mit Flares bzw. CMEs zusammenhingen [Hirshberg et al.,
1972a; Gosling et al., 1974; Fenimore, 1980; Schwenn et al., 1980; Gosling et al., 1980], hat
man lediglich eine mogliche Erklarung fiir kleine Verhiltnisse n, /n, gefunden. Diese sind mit
den ,,coronal streamer verwandte Ereignisse [Borrini et al., 1981; Gosling et al., 1981; Feld-
man et al., 1981]. Letztere haben folgende Eigenschaften: kleiner n,, /n, Wert; Anderung der
Richtng des interplanetaren Magnetfeldes; hohe Dichte der Protonen; niedrige und fast iden-
tische Geschwindigkeiten der Protonen und a-Teilchen. Diese mit kleinem Verhiltnis n, /n,
verbundenen Ereignisse bilden einen wichtigen Anteil des langsamen Sonnenwindes. Es gibt
jedoch noch vicle andere Ereignisse mit geringem Verhiltnis n,, /n,, die jedoch nicht mit ko-

ronalen Streamern in Zusammenhang stehen. Fir diese gibt es noch keine guten Erklirun-
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gen. Wir zeigen hier ein duBerst seltencs Ereignis, das keine geordnete [/ q-Verteilung der

a-Teilchen zeigt, wihrend die Protonen normal verteilt sind.

6.2 «-Teilchen Loch

Als Ulysses wihrend der Tage 61 und 62 im Jahr 1991 2.26 AE von der Sonne entfernt war.
hat SWICS im Sonnenwind fast nur Protonen gemessen. a-Teilchen sind nur fiuBerst selten im
E/q-Spektrum zu finden und ebenso die schweren Ionen. Abb. 6.1 zeigt die Zeitreihe der £/¢-
Spektren von Protonen, a-Teilchen und TCR (Triple Coincidence Rate, siche Kapitel 5) und
Abb. 6.2 zeigt die Daten des Magnetfeldes. Uber insgesamt 1.1 Tage konnten keine norma-
le a-Teilchen- Verteilungen (d.h. Verteilungen mit wohldefiniertem Maximum) nachgewiesen
werden. Die Dichte der Protonen liegt bei etwa 0.2 cm 2, die Sonnenwindgeschwindigkeit
bei ~ 420 km-s~" und die Temperatur bei ~ 1.1 - 10° K. Das Magnetfeld ist ruhig mit Betrag
B ~ 2.8 nT, Elevationswinkel § ~ 0° und Azimutwinkel A ~ 90° (senkrecht zur Radialen
und in der Ekliptik). Entsprechend betrigt die Alfvén-Geschwindigkeit V4 ~ 131 km-s~!. Ein
Tag vor (Tag 60.8) und drei Tage nach (Tag 65.6) diesem Ereignis zeigen dic Magnetfelddaten
jeweils eine Sektorgrenze (vgl. Abbildung 6.2). Bei Annahme einer konstanten Sonnenwind-
geschwindigkeit kann das Ereignis, das bei 64° heliographischer Linge beobachtet wurde, auf
cin Quellgebiet auf der Sonne zuriickgefiihrt werden, das sich in 190° heliographischer Linge
befindet.

Das Sonnenwindplasma ist schr ruhig. Es gibt keine Strom-Grenzflichen (stream inter-
face) [Gosling et al., 1978b], dic als Diskontinuitiiten identifiziert werden konnen, an denen
die Dichte plétzlich fallt, die Temperatur der Protonen plotzlich steigt und die Geschwindig-
keit zunimmt. Obwohl das Verhiltnis n, /n, praktisch null ist, kann man das Ereignis nicht
als coronal streamer klassifizieren, da die Sektorgrenze oder Stromschicht nicht an das Na/n,
Minimum angepaBt ist [Borrini et al., 1981; Gosling et al., 1981; Feldman et al., 1981 ]. Dieses
Ereignis ist auch kein sogenanntes NCDE (noncompressive density enhancemcent) [Gosling
etal., 1978a], dan, kein lokales Maximum besitzt. Wegen fehlender a-Teilchen und fehlender
schweren Ionen ist ¢s nicht mit einem Flare verbunden [Hirshberg et al., 1972a; Bame et al.,
1979]. In den Magnetfelddaten kann man auch keine Signatur ciner magnetischen Wolke fin-
den. Wir kénnen uns keinen ProzeB vorstellen, durch den a-Teilchen und auch schwere Ionen

im interplanetaren Raum verschwinden. Es scheint, daf es eine neue Erscheinung im Sonnen-
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wind ist: nennen wir es ,,a-Teilchen Loch® und ,schwere lonen Loch®. Wir vermuten, daB die
Ursache in der Sonnenatmosphire selbst liegen muB und die Eigenschaften im Quellgebiet
das Ereignis bestimmen.

Um die Variationen im Quellgebiet zu untersuchen, tiberprifen wir die Sonnenwindpara-
meter nach einer Sonnenrotation. Im Mirz-April 1991 traten starke Flares auf, bei denen drei
CMEs mit zwei oder drei StoBwellen beobachtet wurden [Phillips et al., 1992]. SWICS wurde
in einer MeBmode mit hoher Energieauflosung aber beschrinkt auf einen niedrigen Energie-
bereich betrieben, so daB die Messungen von a-Teilchen und schweren Ionen nicht méoglich
waren, wenn die Sonnenwindgeschwindigkeit sehr hoch war (siehe auch Kapitel 7). Trotzdem

kann man noch cinige Ereignisse unter giinstigen Sonnenwindbedingungen untersuchen.

Vom Tag 84.1 bis zum Tag 84.2, d.h. 23 Tage nach dem ersten Ercignis (hier ist die Son-
nenrotationsperiode von 25 Tagen zu beachten), als Ulysses sich im Abstand 2.5 AE von der
Sonne befand, hat SWICS wiederum Sonnenwind fast ohne a-Teilchen und schwere Tonen
gemessen. Dieses Mal dauerte das Ereignis nur wenig mehr als eine Stunde und dic Spektren,
sowohl von Protonen als auch von a-Teilchen, sind sehr stark variabel: es treten einige Ma-
xima in den Protonen- und a-Teilchenspektren auf. Kurz vorher hat eine Stromungsdiskon-
tinuitdt (stream interface) das MeBinstrument passiert und cine StoBwelle wurde nach dem
Ereignis am Tag 84.24 beobachtet [Burton et al., 1992]. Die Sonnenwindgeschwindigkeit der
Protonen sprang von 610 km-s~! auf 670 km-s~! an der Stromungsdiskontinuitit. Die Dichte
fallt von 0.82 cm~? auf 0.38 cm™~? und die Temperatur steigt von 4.4-10* K auf 17.4-10* K.
Unter Annahme einer konstanten Geschwindigkeit von 654 km-s~! kann das Quellgebiet in
213° heliographischer Linge lokalisiert werden. Es ist 23° entfernt vom Quellgebiet des crsten

Loches.

Phillips et al. [1992] fanden, daB ein Ereignis mit bi-direktional strtémenden Elektronen
vom Tag 83.19 bis zum Tag 85.49 stattfand, d.h. cin CME auf Ulysses traf [Gosling et al.,
1987]. Dieser CME hat eine StoBwelle, die am Tag 82.78 beobachtet wurde, angetrieben. Die
StoBwelle am Tag 84.24 wurde durch einen weiteren CME (am Tag 86.39) erzeugt. Das Loch-
Ereignis der a-Teilchen am Tag 84.15 licgt innerhalb des ersten CME. Im Allgemeinen sind
der Anteil der a-Teilchen und der schweren Ionen im CME groBer als die im iibrigen Sonnen-
wind [Gosling, 1990]. Die Beobachtungen von SWICS zeigen dagegen, daB hier ein Zeitin-
tervall innerhalb eines CME auftritt, in dem fast keine a-Teilchen und keine schwere lonen

anzutreffen sind. Die Ursache hierfir ist noch nicht gekliirt.
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Es gibt 4 Tage spiter noch ein Ereignis, vom Tag 88.0 bis zum Tag 88.3, in welchem fast
keine a-Teilchen zu finden sind und auch fast keine schweren Ionen. Dieses Ereignis war
von etwas ldngerer Dauer als das am Tag 84. Die Sonnenwindgeschwindigkeit betrug 686.2
km-s~'. Mit dieser Geschwindigkeit kann man die Quelle auf der Sonne in 154.4° heliographi-
scher Linge lokalisieren, also 36° vom ersten Ereignis entfernt. Das Magnetfeld dhnelt mehr
dem vom Tag 62, als dem vom Tag 84. Dieses Ereignis liegt innerhalb des zweiten CME | Phil-
lips et al., 1992], das vom Tag 86.39 bis zum Tag 88.5 andauerte.

Ungefihr eine Sonnenrotation spiter, von Tag 117.7 bis Tag 118.25, miBt SWICS wieder
nur eine geringe Zahl a-Teilchen und fast keine schweren Ionen. Zu diesem Zeitpunkt betrug
der Abstand von Ulysses zur Sonne 2.86 AE. Dieses Ereignis dauerte iiber 12 Stunden. Die

! und die

Protonendichte betrigt etwa 0.33 cm ™2, die Sonnenwindgeschwindigkeit 376 km-s™
Protonentemperatur 2.4-10* K. Das Magnetfeld betriigt etwa 1.6 nT, mit § ~ 0° und A ~ 90°.
Die Struktur des Sonnenwindes und des Magnetfeldes ist der vom Tag 62 sehr dhnlich, aber
es fehlt die Sektorgrenze wie sie am Tag 65.7 auftrat (drei Tage nach dem ersten Ereignis).
Mit einer konstanten Geschwindigkeit von 375.5 km's~! findet man das Quellgebiet bei einer
heliographischen Linge von 190°, also in der Ndhe vom Quellgebiet des ersten Ereignisses.
Abb. 6.3 zeigt die Lage von Ulysses, zu den Zeitpunkten, an denen SWICS oben genannte Er-
eignisse gemessen hat, und die Lage der Erde, zu dem Zeitpunkt als der von Ulysses gemesse-
ne Sonnenwind sich von der Sonne abloste. Die XY-Ebene ist die heliographische ekliptische

Ebene.

Die rechte Seite der Abb. 6.3 zeigt folgende Parameter: 1, 2 und 3 symbolicren die drei Er-
eignisse mit den Zeiten, an denen das jeweilige Ereignis gemessen wurde; r*/¢ die Abstiinde
zur Sonne; V; die Sonnenwindgeschindigkeit; ¢}/ und £/ die heliographische Lange und
Breite, an denen Ulysses dic Ereignisse beobachtete. 1*, 2* und 3* sind durch Zuriickproji-
zieren mit konstanter Geschwindigkeit gefundene Zeiten, zu denen das Plasma von der Sonne
abstromte; ¢} die Position des ausstromenden Plasmas und (", e£*) die Lage der Erde. Ag;
und Ae; sind @& — 7 und e£* — /", Man sicht, daB das erste und das dritte Ereignis bei
gleicher heliographischer Lange auftraten, d.h. am gleichen Ort auf der Sonne, obwohl die die

Sonne inzwischen zwei volle Rotationen durchfiihrte.

Diese drei (bzw. vier) Ereignisse konnten darauf hindeuten, da es manchmal keine a-
Teilchen im Sonnenwind gibt und dann gleichzeitig auch keine anderen schweren Ionen. Die

Alfvén-Geschwindigkeiten fiir alle vier Locher sind kleiner als die Sonnenwindgeschwindig-
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keit. In dieser Hinsicht gleichen die hier beobachteten Locher nicht den von Schwenn [1983a]

und Gosling et al. [1982] untersuchten Dichtelochern.

Um den Zusammerhang der drei (oder vier) Ereignisse besser darzustellen, haben wir in
Abb. 6.4 fiir lingere Zeitintervalle dic Protonengeschwindigkeit des Sonnenwindes iiber den
zuriickprojizierten Quellen der Ereignisse aufgetragen. Die Zeitintervalle sind neben dem Bild
rechts oben angegeben und auch im Bild mit Zahlen symbolisiert und mit Klammern begrenzt.
Weiterhin sind die Intervalle der heliographischen Linge ¢ gegeben. Mit dieser Abbildung
kann man sich vorstellen, daB dic Ereignisse 1 und 3 im gleichen Gebiet in der Sonnenat-
mosphire entstanden sind, und daB die Ereignisse 2 und 2’ nicht mit 1 und 3 iiberlappen. Ob
das Gebiet zwischen 2 und 2’ als a-Teilchen-Loch identifiziert werden kann, ist aufgrund der

SWICS MeBmode nicht zu kléren.

Wenn man dic Lage der heliographischen Breite (3.25°, 3.75° und 4.31°) beachtet, kann
man sich vorstellen, daB die Gebiete 1, 2 und 3 eine zusammengehorige Region bilden. Diese
Region umfaBt auch noch das Gebiet 2. Zwischen den Gebieten 2 und 2’ geschahen die grofien
Flare-Ercignisse, wo die Sonnenwindgeschwindigkeit sehr hoch war (etwa 1000 km-s™1). Ei-
nige CMEs werden dazwischen beobachtet [Phillips et al., 1992]. Diskutiert man die Verbin-
dung zu den groBen Flare-Ercignissen, gingen Aktivititen in den Gebicten 1 und 2 mogli-
cherweise den groBen Flares voraus und in 2’ und 3 entstanden Nachwirkungen. Eine weitere
Vermutung ist, daB die vier Gebiete zusammen die Randgebiete der groBen Flare-Ereignisse
sind. Mit Hilfe der Magnetfelddaten kann man sehen, daB diese vier Ereignisse nicht mit ko-
ronalen Streamern direkt verbunden sind, weil die Ereignisse nicht an Scktorgrenzen licgen
[Borrini et al., 1981; Gosling et al., 1981; Feldman et al., 1981], obwohl das Verhaltnis n, /1,
minimal ist.

In allen diesen vier Fillen sind die Zeitintervalle der Locher in den schweren lonen linger
als die der a-Teilchen-Locher.

Zum einen bestimmt die Temperatur der Sonnenatmosphire die Ionisation und Rekombi-
nation der Ionen, zum anderen sind die Ionisationszustinde der verschiedenen Elemente im
Sonnenwind eingefroren. Messungen der lonenhéufigkeiten und der Ionisationszustinde im
interplanetaren Raum representieren somit die Situation und die Variationen in der Sonnenat-

mosphire.

So kommen z.B. die Teilchen aus der Umgebung der Stromschicht des Sonnenwindes aus
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den hoheren Schichten der Korona. Da dort niedrigere n,-Teilchendichten herrschen als in
ticferen Regionen, kann man verstehen, daB bei Ereignissen nahe einer Scktorgrenze nicdrige
Werte von n, /n, gemessen werden. Die unterschiedliche Haufigkeit von Helium in der Ko-
rona kann z.B. durch eine Gravitationsschichtung erklirt werden [Borrini et al., 1981 ]. Ein
anderes Beispiel sind Beobachtungen von einfach ionisiertem Helium He't. Schwenn et al.

[1980] schlagen vor, daB dieses Material im Sonnenwind aus kilteren Protuberanzen kommt.

Die Ereignisse 2 und 2’ sind tatsichlich He*-reiche Ereignissen. Eine genauere Analyse
zeigt jedoch, daB dies nicht solares He* ist, sondern sogenanntes »pick-up® He' [Vasyliun-
as and Siscoe, 1976; Mobius et al., 1985], das aus dem interstellaren Raum stammt. Somit
kommen die Teilchen nicht aus Gebieten der kilteren Protuberanzen, obwohl sic offenbar mit

CME:s in Zusammenhang stehen.

Fir die Ereignisse 1 und 3 scheint die Situation anders: wir konnen hicr nicht CMEs oder
magnetische Wolken identifizieren. Die Ereignisse riihren aber auch nicht von Streamern her.
Die von Borrini et al. [1981] und Gosling et al. [1981] gezeigten Modelle geben uns einen
Hinweis. In Abb. 6.5a sind zwei symmetrische Streamer gezeigt, dazwischen gibt es cine ge-
schlossene Struktur in der Sonnenatmosphire. Die Sonnenatmosphire ist aufgrund der Gra-
vitation geschichtet, d.h. das Verhiltnis 1o /n, nimmt mit zunehmender Hohe in der Sonnen-
atmosphire ab. In einer Streamerregion wird das Verhiltnis n,/n, in vergleichsweise groBler
Hohe festgesetzt (oberhalb des Bereichs mit den geschlossenen Magnetfeldlinien). Somit hat
na/n, in koronalen Streamern ein Minimum. Die wirklichen koronalen Streamer sind nicht
notwendigerweise wie in Abb. 6.5a symmetrisch. Die unsymmetrischen Streamer zeigen wir
in Abb. 6.5b.

Die Bewegungen in der Photosphire bilden die Grundlage fiir diese Modcllvorstellung.
Bei der Bewegung cines Fuipunktes ergibt sich eine unsymmetrische Konfiguration im Ge-
biet I (Abb. 6.5b). Oben (I) sind a-Teilchen wesentlich weniger hiufig als im Gebiet 11 oder
III. Dieser Effekt ist nicht nur wegen der radial geschichteten Sonnenatmosphire, sondern
auch aufgrund unterschiedlicher FluBréhren méglich [ Biirgi, 1992b; Marsch, 1994]. Wenn der
Sonnenwind aus diesem Gebiet I ausstromt, beobachtet man kleine n, /1, oder sogar keine
a-Teilchen [Biirgi, 1992a, 1992b]. Die Streamer S1 und S2 symbolisicren die beobachteten
Sektorgrenzen am Tag 60.8 und am Tag 65.6 (siehe auch Abb. 6.2).

Die nicht symmetrischen Konfigurationen sollten nicht lange bestchen, da sie zusitzliche
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Abbildung 6.5: Eine moglicher Prozesse in der Sonncnkorona zur Erklirung der a-
Teilchen Locher. a) Zwei symmetrische Streamer mit einem geschlosenden Gebict [nach
Gosling et al., 1981]; b) Durch dic Bewegungen der FuBpunkte F, und F, hervorgerufe-
ne unsymmetrische Konfigurationen; aus dem Gebiet I konnte Sonnenwind mit geringem
a-Teilchen Anteil abstromem; ¢) Weitere Bewegungen der FuBpunkte konnen im Gebiet
A Feldlinienverschmelzung verursachen [nach Heyvaerts et al., 1977] und iiber A cinen
CME abstromen lassen. Daraus ergibt sich cin Nichtgleichgewicht oberhalb von B und C.
so daB es in den Gebieten B und C cbenfalls zur Feldlinicnverschmelzung kommt [nach

Priest, 1988] und sich zwei CMEs iiben B und C ablésen kénnen.
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potentielle Energie besitzen und so nicht stabil sind. Leben sie lange, haben sie auch mehr
Energie gespeichert. Wenn sich der FuBpunkt F1 nach links und FuBpunkt F2 nach rechts be-
wegen, konnen die Konfigurationen oben nicht mehr stabil sein und bilden eine Konfiguration

wie in Abb. 6.5c gezeigt.

Die in der Abb. 6.5c dargestellte Struktur kann eine Stromschicht im schattierten Gebiet A
erzeugen, wo die Linien der Magnetfelder verschmelzen. Dieser ProzeB kann einen CME im
Gebiet I verursachen und zwei Flares (two ribben flares) in den Gebieten A, und A, erzeugen
[Heyvaerts et al., 1977]. Weiterhin sind durch diesen gewaltigen ProzeB die beiden geschlos-
senen Gebiete (B und C) nicht mehr im Gleichgewicht, und es konnen sich zwei CME-Fronten
oberhalb B und C bilden [Priest, 1988]. Folglich findet in den Gebieten B und C auch eine
Verschmelzung der Magnetfelder statt [Priest, 1988]. Sie haben in den Gebieten B, und C,
zwei Flares erzeugt, sind aber voneinander unabhingig. Auf diese Weise werden insgesamt

drei CMEs erzeugt. Diese hat man auch beobachtet [Phillips et al., 1992].

Die geschlossene Struktur C ist durch diesen ProzeB vollig zerstort, so daB Ulysses spiter
diese Sektorgrenze im interplanetaren Raum nicht mehr beobachten kann. Diese verschwin-
dende Struktur kann weithin die unsymmetrische Konfiguration im Gebiet I verursachen. So
wird auch ein Ereignis mit niedrigem n, am Tag 118 beobachtet. Diese Struktur speichert

Energie, um die ndchste Eruption vorzubereiten.
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7 Ionisationszustinde des Sonnenwindes und die Tempera-

tur der Sonnenatmosphire

In optischen Beobachtungen der Sonne findet man vicle Fraunhofersche Absorptionslinien,
die sich im Sonnenspektrum dem in tieferen Schichten gebildeten Kontinuum tberlagern. Im
Bereich von UV und EUV werden vielen Emissionslinien beobachtet. Es ist bereits bekannt.
daB die Fraunhoferschen Linien aus der Photosphire und der Chromosphére stammen, wihrend

die Emissionslinien ihren Ursprung in der Ubergangszone und der Korona haben.

Jede Linie des solaren Spektrums entspricht einer bestimmten Atomart bzw. lonenart. Aus
dem solaren Spektrum hat man die meisten Elemente zwischen Wasserstoff und Uran [Greves-
se and Anders, 1991] in der Sonnenphotosphare nachgewiesen. Tatsdchlich ist Helium zuerst

in der Sonnenchromosphire beobachtet und bestimmt worden.

Der Sonnenwind ist das von der Sonnenkorona ausstromende Plasma. Wihrend Sonnen-
winddichte, Geschwindigkeit und Temperatur durch verschiedene Prozesse im interplaneta-
ren Raum verdndert werden, bleiben die Ionisationszustinde der unterschiedlichen Ionenarten
praktisch unverindert. Man sagt die Ionisationszustinde sind eingefroren. Durch Bestimmung
der Verhiltnisse der Ionisationszustande einer Ionenart im Sonnenwind lassen sich die Ioni-

sationszustande in der Korona erforschen.

Die Ionisationszustande einer lonenart in der unteren Korona, aus der der Sonnenwind
stammt, hiingen von der lokalen Temperatur der Elektronen ab [Jordan, 1969, 1970; Arnaud
and Rothenflug, 1985] (siche auch Abb. 2.3). Ionisationszustinde im Sonnenwind reflektieren

also das Temperaturprofil in der Sonnenkorona.

In diesem Kapitel werden zuerst kurz das Gleichgewicht von Ionisation und Rekombinati-
on in einem diinnen Plasma beschrieben [nach Mariska, 1992]. Dann wenden wir diese Ergeb-
nisse auf SWICS-Beobachtungen an, um die Temperatur und die Variationen der Temperatur

des Quellgebietes in der Korona zu berechnen.

7.1 Das Gleichgewicht von Ionisation und Rekombination

Fiir ein diinnes Plasma, wie in der Ubergangsregion und der Korona der Sonne, wird die Teil-

chendichte einer Ionenart X'* mit i+ Ladungen bestimmt durch eine Bilanz zwischen lonisa-
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tion durch Elektronensto
e+ X't — X0+ 4 9e
Strahlungsrekombination
el X 5 A o,
sowie dielektrische Rekombination
e+ X't — XU~V (angeregt) + hv

Die Photoionisation, als umgekehrter ProzeB der Strahlungsrekombination, ist in der ru-
higen Sonnenatmosphire nicht wichtig. Dieser ProzeB ist jedoch vielleicht in den aktiven Re-

gionen und insbesondere in Flares von Bedeutung [Nussbauer and Storey, 1975].

Die Dichte n; des Ionisationszustandes X'* veridndert sich zeitlich, da ein Ion mit Ionisa-
tionszustand ¢ — 1 (¢ + 1) durch ElektronenstoB (Rekombination) ein Ion mit Zustand ¢ her-
vorbringt und ein Ion mit Zustand z (zu : + 1) ionisieren oder (zu z — 1) rekombinieren kann.

Dieser ProzeB 148t sich beschreiben durch die Bilanzgleichung

dn(X")
dt

= Ne (71()("_1)(1,-_1 + 71,(,‘(i+1)(y.-+1> —n.n(X") (¢ + ) (7.1)

wobei ¢, die totalen Koeffizienten der Ionisationsrate fiir den Zustand : und «, die totalen Ko-
effizienten der Rekombinationsrate fiir den Zustand : sind. Um die tatséchliche Teilchendichte
der Ionenart zu berechen, summiert man iiber die Teilchendichte jedes lonisationszustandes

dieser lonenart

Z
el = Z n; (7.2)
=0

wobei Z die Kernladung des Elementes ist.

Dic Zeitskalen fiir Ionisation und Rekombination in der Ubergangszone und Korona licgen
im Bereich von zehn bis zu einigen hundert Sekunden. Damit sind diese Prozesse langsam ge-

nug, daB ein Abweichen vom Gleichgewicht moglich ist. In solchen Fillen muB die Gleichung

134



(7.1) mit einem atmosphirischen Modell gelost werden, das die Dichte, die Geschwindigkeit
und die Temperatur als eine Funktion der Zeit und des Ortes bereitstellt. Jedoch mull man ver-
cinfachende Annahmen tiber die lonisationsbilanz machen, um die beobachteten Spektrallini-
en zu verstehen. Die allgemeinste Niherung ist, daB das Plasma im Ionisationsgleichgewicht
ist, d.h. dn;/dt = 0 gilt. Diese Annahme benutzt man auch, um die aus den Beobachtungen

abgeleiteten Parameter der schweren Ionen im Sonnenwind zu interpretieren.

Wenn dn;/dt = 0 ist, (man beachte, daB n,a; = ngay, fiirz = 0), kann man fiir jedes lon

schreiben

Nigi = Nip1Qig1 fir :=0,1,...2 (7.3)

Dasbedeutet, daB die Ionisationsbilanz iiber die Koeffizienten nur von der Temperatur abhingt,
wenn der EinfluB der Elektronendichte auf die Koeffizienten der Ionisations- und Rekombina-
tionsrate vernachlissigt werden kann. Somit kann man die Bilanz berechnen und das Verhilt-

nis n;/n.; in Tabellenform bringen, um die Beobachtungen zu interpretieren.

lonisation kann entweder direkt durch ElektronenstoB oder durch angeregte Selbstionisa-
tion stattfinden, wahrend Rekombination entweder Strahlungsrekombination oder dielektri-
sche Rekombination sein kann. Die totalen Koeffizienten der Ionisation und Rekombination
hiangen noch von den unterschiedlichen Atom- oder Ionenniveaus ab, was die Koeffizienten
noch komplizierter macht. Dieses Problem wurde eingehend untersucht [Jordan, 1969, 1970;
Shull and van Steenberg, 1982b, 1982a; Arnaud and Rothenfiug, 1985]. Hier benutzen wir
nur die aus dem Ionisationsgleichgewicht abgeleiteten Ergebnisse, insbesondere die Tabelle
aus Arnaud and Rothenflug [ 1985]. Andere veroffentlichte Tabellen weichen geringfiigig von
dieser ab [Bame et al., 1979; Ipavich et al., 1986; Galvin et al., 1987].

Abb. 7.1 zeigt die relativen Haufigkeiten der Ionisationszustinde des Kohlenstoffes, des
Sauerstoffes und des Eisens als eine Funktion der Temperatur. Beispielhaft soll am Kohlen-
stoff erkldrt werden, wie sich die lIonisationszustinde mit der Temperatur dndern. Bei den
niedrigsten Temperaturen liegt fast der gesamte Kohlenstoff in neutraler Form vor. Bei stei-
gender Temperatur erzeugt die StoBionisation mehr C'*. Wird diec Temperatur so hoch, daB
die Ionisationsrate zu C'* wesentlich groBer als die Rekombinationsrate zuriick zu Cist, iiber-
wiegt C'*. Die Wechselwirkung zwischen lonisation zu C** und Rekombination zuriick zu

C'* wird dann bei weiter zunehmender Temperatur wichtig. Dieser Prozef setzt sich von ei-
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Abbildung 7.1b: wie Abb. 7.1a jedoch fiir Eisen [nach Arnaud and Rothenflug, 1985].



nem lonisationszustand zum néchst hdheren lonisationszustand mit steigender Temperatur fort,
bis schlieBlich bei Temperaturen von iiber 10” K nur noch véllig ionisicrte Kohlenstoffatome

C5* priisent ist.

Der Wert des Hiufigkeitsmaximums fiir jeden Ionisationszustand hingt in hohem MaBe
davon ab, wie einfach es zu dem folgenden lonisationszustand ionisicrt wird. lonen mit abge-
schlossener Schale, wie He-dhnliches C**, haben ein breites Maximum mit einem Wert nahe
eins. Der Grund dafiir ist, daB die notige zusitzliche Energie, die zum Erreichen des néchsten
Tonisationszustandes benotigt wird, sehr groB ist und es eine groBe Temperaturzunahme erfor-
dert, bevor der nichste lonsationszustand erreicht wird. Andererseits haben Ionen mit nur ei-
nem verbliebenen Elektron in einer Schale, wie H-dhnliches C°* und Li-dhnliches C**, deut-
lich kleinere Maxima, da die zusitzlich benotigte Energie, um die lonen weiter zu ionisieren,

klein ist.

In Abb. 7.1 sind auch einige Verhiltnisse von Ladungszustanden X(+1)+/X'* fiir Kohlen-
stoff, Sauerstoff und Eisen gezeigt. Diese Kurven sind die monoton steigenden Funktionen
der Temperatur. Durch Bestimmung des Verhiltnisses von X(+D+/X+ kann die lonisations-
temperatur aus der entsprechenden Kurve abgelesen werden. Dies bedeutet, daB die Ionisati-

onstemperatur bestimmt werden kann, ohne die Teilchendichte (7.2) zu kennen.

7.2 Direkte Ereignisse von PHA-Worte

Wenn man alle Ereignisse von PHA-Worten in der M-M/(Q) Ebene zeigt, findet man cine
Spur, die nicht geeignet von der DPU (data processing unit) klassifiziert werden kann. Sic wird
vor allem durch Protonen verursacht. Da die Protonen manchmal auch ein Energiesignal am
Festkorperdetektor erzeugen kénnen und ihre am Detektor gelieferte Energie schr niedrig ist,
und da sic zwischen Start- und Stoppsignal eine lingere Flugzeit haben (normalerweise durch
verschiedene Ereignisse erzeugt), interpretiert die DPU solche Ereignisse als Ercignisse mit
hohem M /Q-Wert und speichert sic mit hoherer Prioritit in PHA-Worte. Sie haben die M-
M/@Q Matrix kontaminiert.

Abb. 7.2 zeigt Protonen-, a-Teilchen- und TCR-Spektren (Triple Coincidence Rate) aus
dem Hauptkanal vom Tag 303 bis zum Tag 305 im Jahr 1991. Man kann dirckt crkennen, dafl
¢s im TCR-Spektrum ein Maximum auBerhalb von a-Teilchen und schweren lonen im nied-

rigen E/q Bereich gibt (~ 1 keV/e). Dieses Maximum steht genau im Protonen-Maximum
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(verglichen mit der Protonen-Spalte), d.h. diese Protonen werden von der DPU als TCR regi-
stiert. Solche Protonen-TCR koénnen die Kontamination verursachen.

Die Kontamination durch Protonen li8t sich relativ einfach vermeiden. Dazu wird im fol-
gendem der £'/g-Wert bestimmt, an dem die TCR zwischen dem Maximum der Protonen
(durch MR-Protonen (Matrx-Raten-Protonrn) bestimmt) und dem Maximun der a-Teilchen
(durch MR-a-Teilchen betimmt) ihr Minimum hat. Es werden dann nur die Ereignisse mit
einem £/q-Wert groBer als dieses Minimum akzeptiert. So erhdlt man wesentlich .reinere”
M-M /(@ Matrizen.

In geringerem Umfang fiihren a-Teilchen zu dhnlicher Kontamination. Erzeugen zwei un-
abhingige o-Teilchen ein scheinbar koinzidentes Start- und Stoppsignal, werden diese Ereig-
nisse ebenfalls falsch von der DPU interpretiert. Da 6-fach ionisierter Kohlenstoff und 8-fach
ionisierter Sauerstoff gleiches £/Q wie die a-Teilchen bezitzen, ldBt sich diese Kontamina-

tion nicht in dhnlich einfacher Weise wie fiir die Protonen vermeiden.

Wenn alle Teilchen mit gleicher Geschwindigkeit fliegen, und es keine thermische Bewe-

gung gibt, gilt fiir einen von der DPU richtig auswerteten Wert M /() fiir ¢in bestimmtes Tcil-

(5)/(2)-(),

Hier ist (%) der £ /q-Wert fiir Protonen. Fiir die von der DPU aufgrund von scheinbarer Ko-
4

chen

inzidenz nicht richtig interpretierten Ereignisse weil man, daB8 die DPU in der Regel groBere

M /Q-Werte liefert, d.h.
() (8
Q Q/,
A

wobel (—)0 den wahren Wert bezeichnet. Damit erhélt man

(/1) 6),

Weil die Teilchen aufgrund der thermischen Bewegung cine Verteilung im Geschwindigkeits-

<1 (7.4)

raum haben, kann man nicht einfach davon ausgehen, da3 Teilchen die dic Ungleichung (7.4)

139



Time - DOY

(S14231 "YD L) uIzuaprzutoy

YoBj1aIp Jiw assIuBIarg pun (aNIA) uayd[aL-o (sjul]) uauojoig 19p uanyads-h/ 77 7', Junpigqy

0't0¢

T'e0E

b'e0€

9°t0€

8'€0¢

00t

Tyot

vt

9'v0€

8'v0¢

0’50t

(3/A9%) b/a

sajonied o Su0101q
01 2
01 §
01 7

$ass£1)/SDIMS 1661 122X

T8 (09 NITSIQ 'Y 0TT1 're 800 ) i 30de

140



erfiillen. nicht richtig klassifizierte Ercignisse sind. Hier wurde als guter Erfahrungswert 0.6

gesetzt, d.h. nur die Ereignisse, die mit dem berechneten A//Q) dic Bedingung

5/1)6),

erfiillen, werden als richtige Teilchen interpretiert. Die Bedingung (7.5) beinhaltet auch, im

>0.6 (7.5)

Fall M = 0, die sogenannten Masse-Null Ereignisse.

Eine typische M-M /() Matrix ist in Abb. 7.3 gezeigt. Fiir dicse Abbildung wurden die
PHA-Worte iiber 4.3 Tage summiert. Man kann sehr klar erkennen, daf dic unterschiedlichen
lonenarten bzw. Ionisationszustinde in der M-M /(@) Matrix gut getrennt werden. Um auf die
koronale Temperatur zuriickschlieBen zu kénnen, miissen die Verhiltnisse unterschiedlicher
lonisationszustinde, z.B. C*t/C*t, O®+/O"*, bestimmt werden. Dies erfordert, da die Dichte
aller lonisationszustinde bestimmt werden miissen. Diese Bestimmung der absoluten Dichte
der Tonisationszustinde ist schr schwierig. Fiir die Berechnung der koronalen Temperatur ist
es ausreichend, dic elliptischen Regionen in der M- /() Matrix zu verwenden [von Steiger
et al., 1992]. Die clliptischen Regionen in der M-M /@) Ebene sind durch die Auflsung der
Ionenart C, O und Fe bestimmt. Diese basieren auf den von [Gloeckler et al., 1992] angege-
benen m/q und m Auflésungen A (%) / (%) und Am /m fir die verschiedenen lonenarten

und lonisationszustinde (Abb. 7.3).

Fiir 6-fach ionisierten Kohlenstoff und 8-fach ionisicrten Sauerstoff werden jeweils nur dic
untere bzw. obere Hiilfte der elliptischen Region verwendet, um Fehler durch dic teilweise
Uberlagerung der beiden Tonenarten zu minimicren. Die Gesamtzahl der Ereignisse von 6-
fach ionisiertem Kohlenstoff und 8-fach ionisiertem Sauerstoff crhilt man durch Verdopplung
der Ereignisse in diesen Teilellipsen. Hier haben wir den Einflul von Stickstoff vernachlissigt,
weil er schr viel seltener als Kohlenstolf und SauerstotT ist.

Weil hoch ionisierte Eiscnionen. wie Fe'** Fe!'"* und Fe' ™, klcinere M /() Werte haben
und sic schr nah beieinander licgen, ist es nicht mehr moglich mit dieser Methode die hohen
Ladungszustinde des Eisens zu trennen. In Abb. 7.3 wird auch dic Trennungsmaoglichkeit ftr
die verschiedenen lonisationszustande von Eisen verdeutlicht. Dazu haben wir die Ercignis-
se mit Masscn M von 51.72 bis 72.91 summiert und gegen .M /() aufgetragen. Die Lage der
[onisationszustinde und die Grenze fir entsprechende lonisationszustinde sind markicert. Der

Grund dafiir, daB dic untere Grenze fir Eisen so hoch ist (51.72, beachte Mg, = 56), ist der
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gleiche Grund, wie fir die Regionen der C*F und der O®*, da dic Ercignissc von Ionen des
Schwefels, des Siliziums und sogar des Caliciums teilweise auch mit groBer M -Werte erzeu-
gen kann.

In der folgenden Analyse werden die Daten tber 3 oder 6 Stunden fiir Kohlenstoff und
Sauerstoff bzw. tiber 12 Stunden fir Eisen integriert, um eine bessere Statistik zu erhalten.
Dann wird das Verhiltnis der Zihlraten gebildet und daraus dic koronale Temperatur (cinge-
frorene Ionisationstemperatur) fiir Kohlenstoff, Sauerstoff und Eisen bestimmt [Galvin et al.,
1992; Ipavich et al., 1992]. Wir diskutieren einige Ereignisse, dic mit hoher bzw. niedriger

koronaler Temperatur zusammenhéngen, und solche, die mit CMEs in Verbindung stehen.

7.3 Beziehungen zwischen den Ionisationszustinden im Sonnenwind und

der Ionisationstemperatur in der Korona

Die Koronatemperatur ist hoher als 10° K. Bei dieser Temperatur sind Kohlenstoff 4-, 5- und
6-fach ionisiert, und Sauerstoff 6-, 7, und 8-fach ionisiert (siche auch Abb. 7.1a). Da die Koro-
natemperatur mit der Koronastruktur, vor allem aber auch in Koronaldchern, Flares und CMEs
variiert, dndern sich auch die Ionisationszustinde der Sonnenwindionen. Steigt die Korona-
temperatur auf 107 K, ist beispielsweise Kohlenstoff praktisch nur noch 6-fach ionisiert und

Sauerstoff nur noch 8- und 7-fach ionisiert vorhanden.

Eisen ist bei einer Koronatemperatur von 10° K vorwiegend 6- bis 12-fach ionisiert (siche
Abb. 7.1b). Bei einer Koronatemperatur von 107 K findet man vorwiegend 15- bis 24-fach
ionisiertes Eisen.

Im folgenden sollen einige Zeitrdume mit auffallenden lonisationszustinden untersucht

und mogliche Ursachen dafiir diskutiert werden.

7.3.1 Ereignis mit hoch ionisierten Ionen

Zwischen Tag 186.9 und Tag 188.6 im Jahr 1991 wurde mit SWICS eine starke Zunahme des
8-fach ionisierten Sauerstoffes im Sonnenwind beobachtet. Gleichzeitig wurde nahezu kein
4-fach ionisierter Kohlenstoff registriert. Abb. 7.4 zeigt anhand der MR-Daten, dal sowohl
niedrig ionisierter Kohlenstoff als auch niedrig ionisicrter Sauerstoff verschwinden, wihrend

die hoch ionisierten Ionen von Kohlenstoff und Sauerstoff weiterhin beobachtet werden. Da
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die M/Q- und M-Auflosung der MR nicht fiir eine genaue Untersuchung der Ereignisse aus-
reicht, muB auf die PHA-Worte zuriickgegriffen werden, Abb. 7.5 zeigt die aul PHA basic-
rende M -M /() Matrix fir drei aufeinanderfolgende Zeitintervalle. Es wurde tiber dic Zeitin-

tervalle 185.4-187, 187.1-188.7 und 188.7-189.4, also jeweils 1.6 Tage, summicrt.

Im ersten Zeitintervall ist der Kohlenstoff vor allem 6-fach ionisiert, aber es gibt noch 4-
fach ionisierten Kohlenstoff. Im zweiten Intervall ist C** kaum vorhanden, wihrend im dritten
Intervall C** wieder auftauchte. Beim Sauerstoff iiberwicgt zuerst O°*+. Danach iiberwiegt
cindeutig O%*. Im letzten Intervall sind die Intensititen von O3 | O™t und O%* schlieBlich
fast gleich. Eisen zeigt cine dhnliche Tendenz. Zuerst herrscht relativ niedrig ionisiertes Eisen,
wie Fe™ bis Fe!'* vor. Dann tauchen hoch ionisierte Eiscnionen wie Fe'** und Fe!™ auf
Danach verschwindet fast alles Eisen. Fiir andere lonenarten, wie Mg, Si und S beobachtet

man ein dhnliches Verhalten.

Diese Anderungen des vorherrschenden Ionisationszustandes spicgeln die zeitlichen oder
rdumlichen Variationen in der Sonnenkorona wieder, da dic Ionisationszustinde im Sonnen-
wind als eingefroren betrachtet werden kénnen. Dagegen verindern sich andere Parameter des

Sonnenwindes im interplanctaren Raum durch dynamische Vorginge.

Mitder im letzten Unterkapitel beschriebenen Methode wird die Ionisationstemperatur be-
rechnet. Wir finden, daB die iber C'*!'/C* und iiber C*/C (vgl. Abb. 7.1a) berechneten lonisati-
onstemperaturen fast identisch sind. Fiir Saucrstoff sind die Ionisationstemperaturen berech-
net aus den Verhaltnissen O'*!'/0O" und O*/O wenig unterschicdlich. Im Fall von Eisen wurden
nur die relativen Verhiltnisse Fe'*!/Fe! benutzt um die Ionisationstemperatur zu bestimmen.
Die Ionisationstemperaturen bei niedrigen lonisationszustinden zeigen keine groBen Unter-
schicde. Fiir die lonisationszustinde groBer als 16 werden die Unterschicde in den lonisa-
tionstemperaturen mit grofier werdenden lonisationszustinden groBer. Diese Tendenz haben
Galvin et al. [1992] auch fiir das Element Silizium gezcigt.

Abb. 7.6 zeigt die Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur von Protonen und o -Teilchen,
bzw. das Verhiltnis der Dichte 1. /n, und der Temperatur 7', /T,. Ferner sind dice onisations-
temperatur des Kohlenstoffes, des Sauerstoffes und des Eisens gezeigt. Alle Tonisationstem-
peraturen sind iiber X**'/X* gewonnen. Fiir die Plasmaparameter ist ¢in Wert pro ~ 13 Minu-
ten (entspechend eines SWICS Beobachtunszyklusses) gezeigt. Dic lonisationstemperaturen

wurden aus iiber 3 Stunden summierten PHA-Worte fiir Kohlenstotf und Sauerstoff berechnet.
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aber iber 12 (Abb. 7.6) bzw. 24 (Abb. 7.7) Stunden summierten PHA-Worte fiir Eisen. Durch-
gezogene vertikale Linien markieren zwei Schockereignisse, cin vorwirts laufender (FS) und
cin riickwirts laufender (RS) Schock [Burton et al., 1992]. Die zwei gestrichelten vertikalen

Linien (Al und A2) kennzeichnen die Region mit hoher Ionisationstemperatur.

Zwischen den vorwarts und riickwiirts laufenden Schocks liegt eine typische koroticrende
Wechselwirkungsregion CIR (siche auch Kapitel 2.2.3). Die Dichte und dic Temperatur in dic-
ser Region sind deutlich erhoht. Die Geschwindigkeit steigt an den Schocks sprunghaftan. Die
Geschwindigkeit der a-Teilchen nach dem FS ist niedriger als die der Protonen, wihrend das
Dichteverhaltnis n, /n, hoch und verdnderlich ist. Dies ist wahrscheinlich durch dynamische
Prozesse, wie z.B. Alfvén-Wellen, verursacht. Auffallend ist, daf3 die zwei Schockercignisse

jedoch keinen Einflufl auf die Ionisationstemperatur haben.

Im Gebiet mit hoher lonisationstemperatur zeigen Dichte, Geschwindigkeit und Tempe-

ratur keine auffallende Signatur; das Verhiltnis n, /n, steigt jedoch an.

Die lonisationstemperaturen von Kohlenstoff und Sauerstoff zeigen einen sehr dhnlichen
Verlauf, mit dem lokalen Maximum am Tag 187.7. Die lonisationstemperatur steigt fiir Koh-
lenstoff von ca. 1.5 - 10° K auf ca. 2.5 - 10° K und fiir Sauerstoff von ca. 2 - 10° K auf ca.
4 - 10° K an. Die Unterschiede der Ionisationstemperaturen zwischen verschicdenen Ionen-
sorten weisen auf einen Temperaturgradienten in der Korona hin (siche auch Abb. 2.3), z.B.
beim langsamen Sonnenwind werden die Saucrstoffionen bei etwa 1.5 Sonnenradicn cingefro-
ren, die Eisenioncn bei etwa 3 Sonnenradien [Bame et al., 1974]. Wir finden, daB sich dic Un-
terschiede in den Temperaturen des Kohlenstoffes und des Sauerstoffes vergrofiern, wenn die
lonisationstemperatur gro§ geworden ist. Dic Ionisationstemperaturen des Sauerstoffs T(yg
ist meistens groBer als Ty 7¢. Es kann aber manchmal auch scin, daB T(yg7 <T(y74. Dagegen
zeigen von Steiger et al. [1992], daB T(y7¢ immer groBer ist als Tygs.

Fiir Eiscn ist das lokale Maximum fast unkenntlich. Zwischen den Temperaturen verschie-
dener lonisationszustinde gibt ¢s Unterschiede. Wenn die Ionisationszustinde kleiner als 16
sind, sind die Ionisationstemperaturen ca. 1.5 - 10° K. Wenn dic lonisationszustinde groBer
als 16 sind, steigen die lonisationstemperaturen an. Dieser Unterschied ist vermutlich cine
Eigenschaft des Eisens selbst, wenn man den lceren Streifen zwischen 16/15 und 17/16 in
Abb. 7.1b beachtet. Die Unterschiede der Ionisationstemperatur zwischen verschiedenen To-

nenpaaren sind groBer bei hoher Temperatur. Die durch verschiedene lonenpaare berechneten
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in den Zeitraum vom Tag 184 bis zum Tag 190, 1991. (Nihere Erlduterung im Text.)
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[onisationstemperaturen des Eisens zeigen keine so deutliche Anderung wic dic Temperatur
des Kohlenstoffs und des Sauerstoffs. Bei hoher lonisationstemperatur des Kohlenstotfs und
des Sauerstoffs hat Eisen vor allem ein wenig mehr hoch ionisierte lonen.

Um die oben beschricbene Erscheinung zu bestitigen, werden die Zcitintervalle, tber die
die Tonisatoinstemperatur berechnet wird, auf bis zu zwei Tage vergroBert (verbessert die Sta-
tistik) und auch um eine Stunde verschoben (vermindert dic Zufilligkeit). Wir finden, da3 dic

Tendenz gleich bleibt.

In Abb. 7.7 wird di¢ Ionisationstemperatur des Eisens gezeigt, in denen die Daten tiber 1

Tag summiert wurden. Damit werden die Temperaturen berechnet.

Das Paar aus vorwirts und riickwirts laufendem Schock wurde wahrscheinlich durch Son-
nenwind verursacht, der von einem heiBen Koronagebiet (aktive Region) ausgestromt ist. Daf
die Tonisationstemperatur des Sauerstoffes in Koronalochern niedrig ist, wurde von von Stei-
ger and Geiss [1993] und Shafer et al. [1993] untersucht. Da bei diesem Ercignis dic lonisati-
onstemperatur des Sauerstoffes hoch ist, kann man schlieBen, daB das Schockpaar nicht durch
cinen aus cinem Koronaloch stammenden schnellen Strom, sondern durch ein sogenanntes
transientes Ercignis, wie Flare, CME, erzeugt wurde.

Das lokale Maximum von n,,/n, ist die bekannte Signatur fir ¢in Treibergas (driver gas),
das die Schocks im interplanetaren Raum vor sich hertreibt. Im Treibergas sind alle Ionenarten
vergleichsweise hoch ionisiert. Dies wird darauf zuriickgefiihrt, daB das Material aus cinem
crhitzten Koronagebiet stromt. Ob dieses Ereignis durch ein CME erzeugt wurde, liBt sich
aus den vorliegenden Daten nicht eindeutig sagen. Aber es liBt sich folgern, dald die hohen

lonisationstemperaturen auf ein transicntes Ereignis oder Treibergas zuriickzufiihren sind.

Der vorwiirts laufende Schock (FS) ist bereits schr frith durch den transicnten Strom er-
zeugt worden. Er lduft schneller als der Sonnenwind, so daB man ihn ctwa zwei Tage vor
dem Anstieg der Ionisationstemperatur beobachtet. Durch die Entwicklung der CIR wird der
riickwirts laufende Schock RS sehr spit erzeugt, so daB man ihn nur 0.2 Tage nach dem Gebiet

mit hoher lonisationstemperatur beobachtet.

7.3.2 Ereignisse mit niedriger Ionisationstemperatur

Am Tag 299.92 im Jahr 1991 hat SWICS einen vorwirts laufenden Schock (FS1) gemessen
(Abb. 7.8a). Etwa vier Tage spiter, am Tag 304.44, beobachtete SWICS einen riickwirts lau-
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fenden Schock (RS). Zwischen FS1 und RS ist eine CIR. Die Geschwindigkeit des schnel-
len Sonnenwindstroms geht gegen 500 km-s™!. Das Verhiltnis n., /n, bleibt bei 3%, obwohl
die Dichte der Protonen und der a-Teilchen schr stark variiert. Nach der CIR sinkt dic Son-
nenwindgeschwindigkeit langsam. Am Tag 313.34 wird dann ¢in weiterer vorwiirts laufender

Schock (FS2) beobachtet.

Am Tag 303.6 (A1), ctwa 0.8 Tage frither als der RS, verringern sich die lonisationstem-
peraturen des Kohlenstoffes und Sauerstoffes von 1.5-10° K auf unter 1-10° K. Von hier ab bis
zum Tag 311 (A2) bleibt die Ionisationstemperatur des Kohlenstoffes relativ niedrig, cbenso
die Ionisationstemperatur des Sauerstoffes. Auffallend ist, daBd der 8-fach ionisierte Sauerstoff
O%* praktisch ganz verschwindet. Das Verhiltnis O**/O™ liBt sich nur fiir wenige Punkte be-

rechnen.

Die Variation der Ionisationstemperatur des Eisens scheint nicht gleichzeitig mit der des
Kohlenstoffes und des Sauerstoffes zu erfolgen. Die lonisationstemperaturen des Eisens mit
lonisationszustinden kleiner als 16 bleiben ca. 1.5 - 10° K. Falls hoch ionisierte Eisenionen
(groBer als 16) auftauchen, sind die berechneten Ionisationstemperaturen auch héher (ca. 3.5
10° K). Die Variationen scheinen um zwei Tage nach hinten verschoben. Vom Tag 304 bis
zum Tag 308. und vom Tag 309 bis zum Tag 312.8 werden fast iiberhaupt keine Eisenionen
nachgewiesen. Dazwischen sind, falls Eisenionen auftauchen, sie vor allem 8- bis 11-fach io-
nisiert.

In dem Zcitintervall mit niedriger Ionisationstemperatur sinkt die Geschwindigkeit des
Sonnenwindplasmas. Die Dichte der Protonen und der a-Teilchen ist am Anfang hoch (wegen
des rickwirts laufenden Schocks) wird dann jedoch nicdrig. Ebenso verhilt sich dic kineti-
sche Temperatur der Protonen und der a-Teilchen. Das Verhiltnis n,, /n, zeigt nur geringe

Variationen und bleibt zwischen 2% und 4%.

riickwarts laufenden Schock (RS), der mit dem einige Tage {rither (Tag 118.26) [Burton et al.,
1992] beobachteten vorwirts laufenden Schock (nicht in Abb. 7.8b gezeigt) eine CIR bildet.
Die Sonnenwindgeschindigkeit nimmt nach dem RS zucrst weiter zu und erst nach Tag 123
fillt sic langsam ab. Am Tag 128.43 taucht cin weiterer vorwirts laufender Schock (FS) aut.

Zwischen Tag 121.9 (A1) und Tag 127.9 (A2) ist eine Region, in der die Ionisationstem-

peraturen des Kohlenstoffes und des Sauerstoffes schr niedrig (1 - 10% bis 1.5 - 10 K) sind.
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8-fach ionisierter Sauerstoff O** wird kaum gesehen. Ungefiihr cin Tag nach dem Abfall der
Tonisationstemperatur ist die Zahl der Eisenionen wieder schr gering, wenn Eisen nachgewie-
sen wird, ist es nur 8- bis 10-fach ionisiert. Das Verhiltnis n,, /n,, variiert von ctwa 5% auf

unter 1%.

Aus Abb. 7.8 kann man schen, daB die lonisationstemperaturcn des Kohlenstoffes, des
Sauerstoffes und des Eisens niedriger als 10° K sein kénnen. Bei solch niedrigen lonisati-
onstemperaturen treten Intervalle auf, in denen Eisenionen mit SWICS nicht mehr beobachtet

werden.

Die aus dem vorwirts und dem riickwirts laufenden Schockpaar gebildete Region unter-
scheidet sich von der Sonnenwindregion nach dem RS, da sie eine sehr geringe lonisations-

temperatur zeigt.

Vergleicht man dic beiden Ereignisse, findet man, daB der riickwirts laufende Schock am
Tag 304.4 (Abb. 7.8a) erst nach dem Abfall der lonisationstemperatur beobachtet wird, wihrend
der andere RS am Tag 121.8 (Abb. 7.8b) vor dem Abfall liegt. Hierbei muB berticksichtigt wer-
den, daB der RS am Tag 304.4 bei 4.6 AE beobachtet wird, der RS am Tag 121.8 jedoch bei
2.9 AU. Ein riickwirts laufender Schock entwickelt sich normalerweiser erst nach 2 AE [Piz-
20, 1983]. Somit kann man folgern, daB sich der RS bei 2.9 AE noch nicht weit ausgebreitet
hat, so daB die RS-Front Al noch nicht erreichen konnte. Der RS bei 4.6 AE hat sich dagegen
schon sehr weit ausgebreitet, soweit, daB8 dic RS-Front in das Gebiet mit niedriger lonisati-

onstemperatur hineingelaufen ist.

Die Ionisationstemperaturen des Kohlenstoffs und Sauerstoffs in Abb. 7.8 werden mit den
tiber 6 Stunden integrierten PHA-Worten berechnet. Sie werden auch mit den tber 3, 12, 24
Stunden integrierten PHA-Worten berechnet. Die lonisationstemperaturen des Eisens werden
mit den tber 24 Stunden integrierten PHA-Worten berechnet. Alle Ergebnisse zeigen die glei-

che Tendenz.

7.3.3 Ereignisse mit koronalem Massenauswurf (CME)

In Mirz 1991 wurden drei CMEs beobachtet. Phillips et al. [1992] haben die Eigenschaften
dieser Ereignisse anhand von Beobachtungen des Plasmainstrumentes SWOOPS auf Ulysses
[Bame et al., 1992] diskutiert. Diese Ereignisse wurden im letzten Kapitel mit Ercignissen von

wa-Teilchen Locher untersucht. Aus dem Auftreten sogenannter bi-direktionaler Elektronen
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[Bame et al., 1981; Gosling, 1990] und aus Plasma- und Magnetfeldparametern bestimmten
Phillips et al. [1992] die Dauer der CMEs. Danach wurde der erste CME vom Tag 83.3 bis
zum Tag 85.5 beobachtet, vom Tag 86.4 bis zum Tag 88.5 der zweite CME und schlieBlich
der dritte vom Tag 88.5 bis zum Tag 92.8.

Anhand der mit SWICS beobachtenen Daten hat man diese Ereignisse ebenfalls unter-
sucht. Galvin et al. [1993] fanden, daB die Ionisationstemperatur aus O™ /O%* erhéht (> 2-108
K) ist und die aus verschiedenen lonisationszustéinden des Siliziums abgeleitete onisations-
temperatur im allgemeinen kleiner ist als die aus den Sauerstoffionisationszustinden abge-
leitete. Trotzdem ist sie in den CMEs noch deutlich erhoht. Die aus verschiedenen Ionisati-
onszustinden des Siliziums abgeleiteten Ionisationstemperaturen sind unterschiedlich, eben-
so sind die lonisationstemperaturen des Eisens unterschiedlich. Nach den CMEs variieren die
lonisationstemperatur von verschiedenen Ionisationszustinden des Siliziums weniger als in
den CMEs. AuBerdem fanden von Steiger and Geiss [1993], daB das Verhiltnis des Magnesi-
ums zu Sauerstoff Mg/O im CME hoher als der durchschnittliche Wert ist.

Hier erweitern wir die beschriebende Untersuchung der SWICS-Daten. Wir konzentricren
uns wieder auf die Ionisationstemperaturen des Kohlenstoffs, des Sauerstoffs und des Eisens
und setzen sie in Bezichung zu den Sonnenwindparametern. Weil der Beobachtungsmodus
von SWICS vor dem Tag 87.7 noch nicht geeignet fiir dic Beobachtung von a-Teilchen und
schweren Ionen war, konzentrieren wir uns auf Teile des zweiten CMEs und auf das dritte
CME-Ereignis.

Abb. 7.9 zeigt zwei von drei CMEs. Sie sind mit C2 (Tag 86.4, 0915 UT am 27. Miirz) und
C3 (Tag 88.5, 1200 UT am 29. Miirz) fiir den CME-Anfang und E2 (Tag 92.8, 1845 UT am 2.
April) fiir das Ende der CMEs markiert [nach Phillips et al., 1992]. Vor Tag 88.2 ist dic Dich-
te der o-Teilchen sehr niedrig. Sie liegt etwa bei 1079 cm ™3, das Verhiltnis n,, /n, liegt bei
1% und dic Geschwindigkeit der a-Teilchen ist manchmal groBer als die Protonengeschwin-
digkeit. Nach 88.2 bis 92.8 (E2) variicrt n, /n, zwischen 2% und 20%. Das Verhiltnis der
Temperaturen der a-Teilchen und der Protonen T, /T, variiert schr stark. Die Ionisationstem-
peraturen des Kohlenstoffs und des Sauerstoffs scheinen aber nicht ganz mit der Identifizie-
rung der CMEs anhand von Plasma- und Magnetfeldparametern iibereinzustimmen. Am Tag
88.0 (B1) gibt es ein Ereignis mit einem a-Teilchen-Loch (siche Kapitel 6.2). Gleichzeitig cr-
reichen die lonisationstemperaturen des Kohlenstoffs C°*/C°+ und des Sauerstoffs O%+/0Q7+

ein Minimum. Dann steigen die beiden Ionisationstemperaturen wieder an. Am Tag 88.9 (B2)
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SWICS/UlySSes C, O: 3 hour averages

Fe: 12 hour averages
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fallen sie erncut auf ein Minimum. Inzwischen haben die Geschwindigkeiten und n,, /1, cine
lokales Maximum erreicht und dic kinetische Temperatur ist gefallen. Nach B2 bleibt dic kine-
tische Temperatur der Protonen und a-Teilchen niedrig, cbenso 7., /7T, Die lonisationstempe-
raturen des Kohlenstoffs und des Sauerstoffs erhdhen sich auf Werte von 1.5-10° K und 2.5-10¢
K. Am Tag 89.9 (B2) zeigt sich auch ein lokales Minimum in ., /n, und das Verhiltnis T T
fallt plotzlich ab. Am Tag 90.5 (B3) beobachtet man wiceder ein lokales N4 /np-Minimum, fir
das Verhiltnis T, /T, aber ein lokales Maximum. Zu diesem Zcitpunkt sind dic lonisations-
temperaturen von C*+/C** und O®+/O7* auf ein Minimum gesunken. Im letzten Teil des drit-
ten CMEs (B3 bis E2) steigt die Ionisationstemperatur des Kohlenstoffs und des Sauerstoffs
wieder ein wenig an, ebenfalls das Verhiltnis n, /n,. Es scheint, daB wenn die Ionisationstem-
peraturen T s, Tgy und T(y76 in CMEs Minima haben, hat das Verhiltnis n,, /n,, ebenfalls

lokale Minima.

Die lonisationstemperatur des Kohlenstoffs und Saucrstoffs werden noch mit den iiber
6 und 12 Stunden integrierten PHA-Worten berechnet, damit man cine bessere Statistik ge-
winnt. Sie werden auch mit den um eine Stunde verschobenen Zeitintervallen analysiert, so

daB zuféllige Erscheinungen vermindert werden. Die Ergebnisse zeigen gleiche Tendenz.

Die lonisationstemperatur des Eisens verhilt sich jedoch anders. Vor dem Tag 87.7 konn-
ten von SWICS praktisch keine Eisenionen nachgewiesen werden, da die E/¢-Obergrenze
wegen der MeBmode zu niedrig war. Nach Anderung der MeBmode lieBen sich Eisenionen mit
verschiedenen lonisationszustinden beobachten. Die lonisationstemperatur des Eisens mit Io-
nisationszustédnden < 16 geht gegen 2-10° K. Es treten keine grofen Abweichungen zwischen
den verschiedenen Paaren von lonisationszustéinden auf. Mit dem Auftreten von hochionisier-
tem Eisen (groBer als 16), treten jedoch starke Schwankungen zwischen den Ionisationstem-

peraturen der unterschiedlichen lonisationspaare auf.

In Abb. 7.3 haben wir schon die ganzen Ionisationszustinde des Eisens im Zeitintervall
C3 bis E2 gezeigt. Man kann sofort erkennen, daB Ionisationszustinde des Eisens von 7 bis
20 auftreten. Es bilden sich zwei Gruppen, eine mit vor allem 8-, 9- und 10-fach ionisicrtem

Eisen, die andere iiberwicgend mit 15-, 16- und 17-fach ionisicrtem Eisen.

Das Verhalten von Eisen scheint in den Zeitintervallen von C3 bis B3 und von B3 bis E2
unterschiedlich zu sein. Von C3 bis B3 tritt Fe™ bis Fe?** auf. Die lonisationstemperaturen

sind von Fe!®*/Fe!®* und Fe?°*/Fe!®t von ca. 5.5-10% K auf ca. 9. - 10° K. also fast um cinen
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Faktor 2 ansteigen, wihrend die von Fe'®t/Fe'** bei 2 - 10° K bleibt (Abb. 7.10). Nach B3
beobachtet man keine hoch ionisierten Eisenionen und auch keine so hohe Ionisationstem-
peratur mehr. Der hochste lonisationszustand des Eisens ist Fe!™. AuBerdem gibt s um B3
(Tag 90.5), wenn n, /n, ein lokales Minimum hat, schr wenig Eiscnionen. Es scheint, daB dic
lonisationstemperaturen Tces: To76 und Tgy in CMEs cine positive Korrelation mit dem

Verhiltnis n, /n, besitzen.

Fiir solch hohe lonisationstemperaturen des Eisens, wie sic zwischen C3 und B3 abgelei-
tet werden, kann man nicht mehr die Gleichgewichtstheorie benutzen. Dies folgt auch dar-
aus, daB man keine einheitlichen Ionisationstemperaturen, also keine eindeutigen koronalen
Temperaturen, aus der Kurve in Abb. 7.1b bestimmen kann. Die Korona scheint inhomogen
zu sein mit Plasma von verschiedenen Temperaturen. Galvin et al. [1987] und Mullan and
Waldron [1986] schlugen vor, daB die Rontgenstrahlung aus Sonnenflares die sich nicht im
Gleichgewicht befindlichen Ionisationszustinde erzeugen kann. In Gleichung (7.1) hat man
Photoionisation vernachlassigt, aber dic Intensitét der Rontgenstrahlung kann bei Flares so
hoch sein, daB die Photoionisationsrate vergleichbar der ElektronenstoBrate oder sogar grofier
als die ElektronenstoBrate wird. Das bedeutet, daB die Gleichung (7.1) fir Flares nicht mehr
giiltig ist. Um die richtige Ionisationstemperatur des Eisens zu erhalten, muB man die Ionisa-

tionszusténde des Eisens unter Beriicksichtigung der Photoionisation untersuchen.

Eine andere Moglichkeit fiir die hohen Ionisationszustinde des Eisens sind vicllcicht die
sogenannten koronalen StoBwellen [Owocki et al., 1983; Galvin et al., 1987], da dic koronalen
StoBwellen die Koronaelcktronen erhitzen kénnen. Hier ist dann in Gleichung (7.1) dn/dt #

0, man muB dann mit zeitabhiangigen Modellen die Koronatemperatur untersuchen.

Zum SchluB haben wir auch die Geschwindigkeit des Eisens untersucht (Abb.7.11). Das
Ergebnis zeigt, daBl die Geschwindigkeit des Eisen Vi, vor C3 ein wenig groBer als V,, istund
nach C3 fast identisch mit der Protonengeschwindigkeit ist. Das heiB3t, daB die Eisenionen im
Zeitintervall von C3 bis E2 mit gleicher Geschwindigkeit wie die Protonen laufen und schr
wahrscheinlich aus dem gleichen Quellgebiet in der Sonnenkorona stammen. Vor C3 wurden
die Eisenionen vielleicht durch Wellen beschleunigt. Hier sind die auch Geschwindigkeiten

der a-Teilchen ein wenig gréBer als V.

160



8 Zusammenfassung

In der vorliegenden Arbeit werden die Plasmadaten von Helios 1/2 und Ulysses untersucht.
Bei den von Helios gemessenen Daten werden die a-Teilchen von der Protonen abgezogen
und mit den Daten StoBwellen studiert. Eine Methode der StoBwellenklassifizierung wurde
entwickelt und erstmals wurde eine intermedidre StoBwelle in den Helios-Beobachtungen bei
0.9 AE gefunden. Mit Hilfe der von Ulysses gemessenen Protonen und a-Teilchen wurden
die radialen Abhingigkeiten der Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur der Protonen und
der a-Teilchen von 1 AE bis 5.4 AE dargestellt. Dabei wurde auch das seltene Ercignis cines
Dichte-Lochs der a-Teilchen gefunden. Die Quelle der Dichte-Locher in der Korona wurde
mit beobachteten CMEs spekulativ in Verbindung gebracht. Fiir verschiedene Zustinde des
Sonenwindes wurden die Ionisationszustinde der schweren lonen untersucht und daraus die

Koronatemperaturen bestimmt.
Der EinfluBl von «-Teilchen auf interplanetare Stowellen

Durch die getrennte Behandlung der a-Teilchen im Sonnenwind 1d8t sich der EinfluB3 der a-
Teilchen auf StoBwellen untersuchen. Diese Trennung der a-Teilchen von den anderen Son-
nenwindkomponenten wurde unter der Annahme vorgenommen, daB jede Sonennwindkom-
ponente eine Maxwellsche Verteilung im Geschwindigkeitsraum hat. Dic aus den a-Teilchen
und Protonen bzw. Elcktronen abgeleiteten RH-Bedingunen sind weit komplizierter als ohne
a-Teilchen, vor allem weil die Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen und a-Teilchen
im Sonnenwind und die nicht vernachlissigbare Dichte der a-Teilchen im Sonnenwind nun
berticksichtigt werden. Das bedeutet, wenn das Verhiltnis n, /n, klein und die Differenzge-
schwindigkeit |u, — u,| gering ist, kann man den Einflufl der a-Teilchen auf StoBwellen ver-
nachlissigen. Ist dagegen, nicht nur n, /n, groB, sondern auch |u,, — u,| groB, dann mufl man
den EinfluB von a-Teilchen auf StoBwellen beriicksichtigen. In Grenzfillen konnte sich sogar
die Klassifizierung der StoBwelle dndern.

Eine Methode zur Bestimmung der Schockparameter und ein von Helios beobachteter
intermediirer Schock

Aufgrund von numerischen Simulationen von Wu [1988] und theoretischen Untersuchungen
von Kennel et al. [1989] wurde dic Schockthcorie erweitert, da auch intermediire Schocks
physikalisch sinnvoll sind und im interplanetaren Raum beobachtet werden konnen [Chao

et al., 1993]. Einc Methode zur Bestimmung der Schockparameter wurde entwickelt, um die
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Schockldsungen anschaulich darzustellen und zu klassifizicren. Dicse Methode wurde unter
Vorgabe von bekannten schnellen bzw. langsamen StoBwellen erfolgreich gepruft. Bei der
Auswertung der Helios-Beobachtungen wurde erstmals cin intermediarer Schock gefunden.
Dieser intermediire Schock entspricht dem Typ 2—3 mit 2, > ;. Scine intermediire Mach-

zahl erfillt die von Kennel et al. [1989] abgeleiteten theoretischen Einschrankungen.
SWICS/Ulysses-Beobachtungen

SWICS ist ein Experiment auf Ulysses. Die Beobachtungen von SWICS licfern verschiede-
ne Daten des Sonnenwindes, vor allem handelt es sich um Daten von Protonen, a-Teilchen
und schweren [onen. Im ersten Schritt der Datenanalyse werden Dichte, Geschwindigkeit und
Temperatur der Protonen und a-Teilchen berechnet. Dies wurde fiir alle Messungen in der Ek-

liptik vorgenomen und mit anderen Beobachtungen erfolgreich verglichen.

Nach der Bestimmung der Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur der Protonen und a-
Teilchen wurden die radialen Abhdngigkeiten der verschiedenen Sonnenwindparameter unter-
sucht. Grundsitzlich ist n, o« R~? und n, < R~'°, wie bei MassenfluBerhaltung zu erwar-
ten ist; 7, o< R~%6, in Ubereinstimmung mit Voyager 2 und Pioneer 10/11 Beobachtungen
|Gazis et al., 1989; Belcher et al., 1993]. In der vorliegenden Arbeit zeigt sich, daB der Tem-
peraturverlauf der a-Teilchen zwischen 1 AE und 5.4 AE dem der Protonen sehr dhnlich ist
(To o R7%%).

Um die Ulysses-Beobachtungen mit den Helios-Beobachtungen zu vergleichen, wurden
die Parameter von n,, ng, 1), und 7T}, in drei Geschwindigkeitsintervalle (<400 km-s™", 400-
500 km-s~! und > 500 km-s~!) geordnet und Tagesmittelwerte der Ny, Ny, Ty und T, bzw. der
Verhiltnisse n, /n, und T, /T), berechnet. Dadurch zcigt sich, daBl 7, zwischen 1 AE und 5.4
AE eine dhnliche radiale Abhingigkeit wic zwischen 0.3 AE und 1 AE (Helios-Beobachtungen)
aufweist [Marsch et al., 1982b; Schwenn et al., 1981], und daf3 T}, zwischen | AE und 5.4 AE
sich von dem Verhalten zwischen 0.3 AE und 1 AE (Helios-Beobachtungen) unterscheidet
[Marsch et al., 1982a; Thieme et al., 1989], aber beide 7, und T, zwischen 1 AE und 5.4 AE
cine dhnliche radiale Abhingigkeit haben, nimlich daB 7, und 7', sich hier im langsamen Son-
nenwind nahezu adiabatisch abkiihlen und bei schnellem Sonenwind eine vicl langsamere als
adiabatische Abkiihlung haben. Das Verhiiltnis 7., /7), im Intervall 400-500 km-s~! hat ein
Maximum bei 4.5, wihrend fir < 400 km-s™' T, /7,=3.7 und fiir > 500 km-s~' 7, /7,=3.9.

Bei schnellem Sonnenwind ist n, /1,=4.7% und sonst bei 3%. Dic Dichten n, und n, ver-
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halten sich bei langsamen Sonnenwind mit /27 und bei schnellem Sonnenwind langsamer
abfallend, und zwar n, (> 500 km-s™') o 27" und n,(>500 km-s~!) < R~'% was auf
Kompressionseffekte, wie sie beim Auftreffen von Hochgeschwindigkeitsstromen auf lang-

samere Strome erwartet werden, zurtickfiihrbar ist.
wa-Teilchen-Loch* Ereignisse

Das Verhaltnis n,, /n,, variiert zeitlich und raumlich. Mit den Beobachtungen von SWICS wur-
de ein dublerst seltenes Ereignis gefunden, bei dem nur Protonen aber fast keine a-Teilchen ge-
messen wurden. Dieses Ereignis kann nicht in bekannte Erscheinungen eingeordnet werden,
und wir nennen es hier ,,o-Teilchen-Loch“. Wenn es keine a-Teilchen im Sonnenwind gibt,
findet man auch, daB keine schweren Ionen vorhanden sind. Solche Ereignisse haben wir noch
zwei bis drei weitere Male gefunden, jeweils nach 2 Sonnenumdrehungen. Eine spekulative
Erklirung geht davon aus, daB durch asymmetrische Streamer in der Korona asymmetrische
Konfigurationen erzeugt werden, und dadurch dic Locher-Ercignisse verursacht werden. Die-
se asymmetrische Konfigurationen lassen die CMEs abstrémen und erzeugen dann dic Flares.
Diese CMEs und Flares sind wahrscheinlich die von Ulysses im Mirz bis April im Jahr 1991

dreimal gemessenen CMEs.
Schwere Ionen und Temperatur der Sonnenkorona

Da dic lonisationszustinde cines Elementes in der Sonnenkorona festgelegt werden, und die
[onisationszustinde von der Koronatemperatur abhiingen, kann man die Ionisationszustinde
verwenden, um die fonisationstemperatur, d.h. dic Koronatemperatur zu bestimmen. Die Ioni-
sationstemperaturen von Kohlenstoff, Sauerstoff und Eisen wurden durch die Bestimmung der
lonisationszustinde und mit Hilfe der Tabellen von Arnaud and Rothenflug [ 1985] berechnet.
Wir finden, daB sich die Ionisationstemperaturen des Eisens nicht gleich wie die von Kohlen-
stoff und von Sauerstoff dndern, wihrend dic Ionisationstemperaturen des Kohlenstoffs und
Sauerstoffs ciner schr dhnlichen Verlauf haben. Die Unterschiede sind vor allem: wenn die
durch C"*/C** und O7F/0O°* bzw. O®+/O7* berechneten Temperaturen lokale Maxima ha-
ben, gibt ¢s keine deutlichen Maxima in den Verldufen der aus verschiedenen Fe't/Feli=1+
Verhiltnissen berechneten Temperaturen, jedoch gibt es mehr hoch ionisiertes Eisen.

Die lonisationstemperatur wurde mit Sonnenwind-Ercignissen analysiert. Wir haben be-
stimmt, dal} ¢in Paar von vorwirts und riickwirts laufenden Stowellen durch Sonnenwind

verursacht wurde, der von cinem heifien Koronagebict (aktive Region) ausgestromt ist. In den
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koronalen Gebieten mit niedriger Temperatur gibt es sehr wenig 8-fach ionisierten Sauerstoff
O®* und wenig hoch ionisiertes Eisen im Sonnenwind. In CMEs variieren dic lonisationstem-
peraturen sehr stark. Die Verldufe von T und Ty in CMEs korrelieren mit dem Verhiltnis

O O
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