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1 Einleitung

Im Jahr 1859 bemerkte R. CARRINGTON [1860] bei der Beobachtung von Sonnenflecken
zwei intensive sporadische Lichtemissionen auf der Sonne. Als etwa einen Tag spiiter
starke Storungen des Erdmagnetfeldes registriert wurden, vermutete er, daB dies
Auswirkungen der von ihm beobachteten Aktivititserscheinungen auf der Sonne waren.
Wie man heute weiB}, wurde CARRINGTON damals zufillig Augenzeuge eines der
stirksten seither auf der Sonne beobachteten Flares. Untersuchungen erdmagnetischer
Variationen und der Sonnenaktivitdt, z.B. von SABINE [1852], hatten schon sehr friih auf
einen Zusammenhang beider Phinomene hingedeutet, der aber damals nicht physikalisch
erklart werden konnte.

CHAPMAN und FERRARO [1929, 1931] stellten die Theorie auf, daB starke erdmagneti-
sche Storungen (Stiirme) durch von der Sonne ausgestoBene Wolken geladener Partikel
hervorgerufen werden konnten. MORRISON [1954, 1956] nahm an, daB diese Partikel-
wolken wegen der sehr hohen Ionisation in der Sonnenatmosphire auch Magnetfelder
in den interplanetaren Raum mitfiihren, und fiihrte daher den Begriff magnetische Wolke
(magnetic cloud) ein. Nach Uberlegungen von GOLD [1955, 1959] konnte einer solchen
Wolke auch eine StoBwelle vorausgehen. COCCONI et al. [1958] und GOLD [1962]
nahmen an, daB die Magnetfeldlinien bei einer solchen Plasmawolke die Struktur groB-
raumiger Schleifen besitzen, deren Enden noch mit der Sonne verbunden sind, wihrend
PIDDINGTON [1958] die Vorstellung vertrat, daB die Magnetfeldlinien sich méglicherwei-
se vollstindig von der Sonne abgeldst haben. PARKER [1961] vertrat im Gegensatz zu
den Theorien isolierter Plasmastrome die Vorstellung, daB sich Stérungen aus Gebieten
auf der Sonne, von denen bereits Plasma in den interplanetaren Raum entweichen kann,
in Form reiner Druckwellen ausbreiten. Abb. 1.1 gibt einen Uberblick iiber einige der
friihen Modellvorstellungen, die in der Literatur vorgeschlagen worden sind.

BIERMANN [1951] folgerte aus der Beobachtung von Kometenschweifen und PARKER
[1958] aus theoretischen Berechnungen zur Sonnenatmosphire, daB von der Sonnen-
atmosphiére sogar stindig ein Strom geladener Teilchen in den interplanetaren Raum
ausgeht. PARKER gab diesem Teilchenstrom den Namen Sonnenwind. Mit den ersten
Satellitenmessungen auBerhalb der Erdmagnetosphire Anfang der 60er Jahre wurde die
Existenz des Sonnenwindes bestitigt. Die Messungen zeigten, daB im kontinuierlich
strtomenden Sonnenwind auch starke Stdrungen in Form von (interplanetaren)
Stofiwellen und transienten Sonnenwindstromen auftreten, vielfach in Zusammenhang mit
Flares. Als mit Koronagraphen an Bord von Satelliten 1973 entdeckt wurde, daB aus der
duBeren Sonnenatmosphire hiufig direkt Materie in Form riesiger Plasmablasen in den
interplanetaren Raum geschleudert wird, lag es nahe, einen engen Zusammenhang
zwischen Flares, koronalen Massenauswiirfen (Coronal Mass Ejections, CMEs) und den
im Sonnenwind beobachteten Storungen anzunehmen. Mit der Sonnensonde Helios 1
konnte direkt nachgewiesen werden, daB im Sonnenwind, vor allem als Folge koronaler
Massenauswiirfe, interplanetare StoBwellen und transiente Sonnenwindstréme mit
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auBergewohnlichen Plasma- und Magnetfeldeigenschaften im Vergleich zum "ungestor-
ten" Sonnenwind hervorgerufen werden.

Koronagraphenaufnahmen zeigten, daB bei CMEs oft schleifenahnliche Protuberanzen
aus den unteren Schichten der Sonnenatmosphire aufsteigen. Diese Beobachtungen
unterstiitzen zumindest anschaulich die Vorstellung, daB als Folge der CMEs, im
Einklang mit friihen Modellvorstellungen, Plasmablasen mit besonderen Magnetfeldto-
pologien in den interplanetaren Raum ausgehen kénnten. BURLAGA et al. [1981] stellten
in den Messungen mehrerer Raumsonden und Satelliten fest, daB im AnschluB an eine
interplanetare StoBwelle bei der Passage eines transienten Sonnenwindstroms eine
gleichmiBige Rotation des Magnetfeldvektors auftrat. Da iiber den Zeitraum dieser
Sonnenwindstorung der thermische Druck des Plasmas viel kleiner als der magnetische
Druck, d.h. das Plasma- sehr viel kleiner als eins war, nannten sie diese Struktur im
Sonnenwind in Anlehnung an MORRISON [1954] eine magnetische Wolke (magnetic
cloud). Mit der Sonnensonde Helios 1 wurde ein solcher Sonnenwindstrom direkt als
Folge eines CME beobachtet.

Heute geht man davon aus, daB zwischen CMEs und magnetischen Wolken ein enger
Zusammenhang besteht. Die Untersuchung der Sonnenwindmessungen von Erdsatelliten
durch KLEIN und BURLAGA [1982] zeigte, daB im Sonnenwind groBraumige Strukturen
mit charakteristischen Rotationen des Magnetfeldvektors bzw. magnetische Wolken
hiufig auftreten. GOLDSTEIN [1983] schlug, auf der Basis kraftfreier Magnetfeld-
konfigurationen in astrophysikalischen Plasmen nach LUST und SCHLUTER [1954], zur
Erklirung der Magnetfeldeigenschaften dieser Strukturen das magnetohydrodynamische
Modell einer magnetischen FluBrohre im Sonnenwind vor. Einige bisher durchgefiihrte
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Abb. 1.1 Friihe Vorstellungen iiber von der Sonne ausgestoBene Plasma- bzw.
magnetische Wolken [nach BURLAGA, 1991].
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Untersuchungen unterstiitzen diese Vorstellung [s. z.B. MARUBASHI, 1986; BURLAGA, 1988].

Besonderes Forschungsinteresse gilt zur Zeit der Frage nach der "globalen" Struktur
magnctlscher Wolken, ihren solaren Ursachen, insbesondere des Zusammenhangs
magnetischer Wolken mit CMEs und eruptiven Protuberanzen auf der Sonne und auch
ihren Auswirkungen auf die Magnetosphire der Erde [s. z.B. BURLAGA, 1991].

Mit Hilfe der Plasma- und Magnetfeldmessungen der beiden Weltraumsonden Helios 1
und Helios 2 sollen in dieser Arbeit erstmals die spezifischen Eigenschaften magneti-
scher Wolken in der inneren Heliosphdre untersucht werden. Zusitzlich kénnen die
Helios-Beobachtungen mit weiteren Raumsonden- und Satellitendaten korreliert werden.
Die Untersuchung soll Antworten auf folgende zentrale Fragestellungen erméglichen:

*  Welche spezifischen Plasma- und Magnetfeldeigenschaften besitzen magnetische
Wolken in der inneren Heliosphire ?

. Konnen die Magnetfeldeigenschaften magnetischer Wolken mit dem Modell einer
groBraumigen magnetischen FluBréhre im Sonnenwind erklédrt werden ?

. Besteht ein enger Zusammenhang zwischen magnetischen Wolken und eruptiven
Protuberanzen ("verschwindenden" Filamenten) auf der Sonne ?

*  Welche Rolle spielen magnetische Wolken im Hinblick auf die erdmagnetische
Aktivitdt ?

In den Kapiteln 2 und 3 werden zuerst einige wichtige Grundbegriffe des Forschungs-
gebietes Sonnenwind erldutert. Kapitel 3 gibt AufschluB iiber die Zusammenhinge
koronaler Massenauswiirfe und transienter Storungen im Sonnenwind. Kapitel 4 zeigt,
durch welche besonderen Eigenschaften sich magnetische Wolken von anderen Sonnen-
windstromen unterscheiden. Hier wird auch das magnetohydrodynamische Modell einer
magnetischen Wolke von GOLDSTEIN [1983] vorgestellt und gezeigt, wie es direkt an
Messungen von Raumsonden und Satelliten {iberpriift werden kann. In Kapitel 5 werden
mit den Messungen von Helios 1 und Helios 2 magnetische Wolken in den Plasma- und
Magnetfelddaten identifiziert und die elementaren Eigenschaften der beobachteten
Wolken betrachtet. Kapitel 6 befaBt sich mit der Analyse der Magnetfeldstruktur
magnetischer Wolken, d.h. mit der Frage, ob magnetische Wolken als magnetische FluB-
rohren im Sonnenwind erklart werden konnen. In Kapitel 7 sollen zusitzliche Ergebnisse
aus gleichzeitigen Beobachtungen durch mehrere Raumsonden und Satelliten abgeleitet
werden. Ob es einen engen Zusammenhang zwischen magnetischen Wolken und
eruptiven Protuberanzen oder sogar eine Erklidrung fiir die Ursache der besonderen
Magnetfeldeigenschaften magnetischer Wolken gibt, wird in Kapitel 8 untersucht.
AbschlieBend wird in Kapitel 9 der EinfluB magnetischer Wolken auf die Magnetosphire
der Erde zusammen mit der Frage nach den interplanetaren Ursachen der stirksten
erdmagnetischen Stiirme untersucht. Das letzte Kapitel dieser Arbeit faBt die Ergebnisse
zusammen und gibt Anregungen fiir weitere Untersuchungen.



2 Der Sonnenwind

Das folgende Kapitel gibt eine kurze Einfiihrung in das Forschungsgebiet Sonnenwind.
Es werden zuerst die grundlegenden Eigenschaften der duferen Sonnenatmosphdre und
des Sonnenwindes kurz zusammengefaf3t. Im zweiten Teil dieses Kapitels wird die
Struktur des Sonnenwindes und der inneren Heliosphiire bei niedriger und hoher
Sonnenaktivitdt erldutert.

2.1 Grundlagen

2.1.1 Die duBlere Sonnenatmosphiire

Die von der sichtbaren Sonnenscheibe, der Photosphdre, ausgehende Strahlung bestimmt
unser alltdgliches Bild von der Sonne. Wenn aber der Mond bei einer totalen
Sonnenfinsternis die sichtbare Sonnenscheibe fiir kurze Zeit abdeckt, ist die im
Vergleich zur Photosphire sehr viel lichtschwichere duBere Sonnenatmosphire, die
Sonnenkorona, sichtbar. Einen guten Eindruck dieses faszinierenden Naturschauspiels
vermittelt Abb. 2.1.

Abb. 2.1 Die Sonnenkorona, aufgenommen bei der totalen Sonnenfinsternis am 11. Juli
1991 in Hawaii, mit einem Teleskop des High-Altitude-Observatory (HAO) (mit
freundlicher Genehmigung von D. SIME).
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2 Der Sonnenwind

Das weiBe Licht der Sonnenkorona ist Strahlung aus der Photosphire, die an freien
Elektronen in der Korona (K-Korona, polarisiert) und in groBerem Abstand von der
Sonne an interplanetarem Staub (F-Korona, unpolarisiert) gestreut wird. Der Anteil der
Eigenstrahlung (L-Korona, fast unpolarisiert) der Korona macht nur etwa 1% aus. In
Abb. 2.2 sind die Helligkeitsverldufe der einzelnen Koronakomponenten in der
Umgebung der Sonnenscheibe dargestellt.

Erst mit der Erfindung des Koronagraphen durch LYOT im Jahr 1930 wurde es zumin-
dest von hohen Bergen aus moglich, die duBere Sonnenatmosphére auch unabhéngig von
Sonnenfinsternissen zu beobachten. Verbesserte photographische Techniken und der
Einsatz von Teleskopen an Bord von Satelliten und Raumsonden auBerhalb der Erd-
atmosphire haben einen groBen Fortschritt bei der Beobachtung der Korona erbracht.

In Abb. 2.1 wird deutlich, daB die Sonnenkorona stark strukturiert ist. Einige
strahlenformige Ausldufer der Korona lassen sich sogar bis zu einigen Sonnenradien
(1 Sonnenradius =1 Rg =7- 10° km) Abstand hinaus in den interplanetaren Raum ver-
folgen. Eine so weitrdumige und nach auBen "offene" Atmosphire ist nur zu erkléren,
wenn in dieser Atmosphire extrem hohe Temperaturen herrschen. Die mittlere
Bewegungsenergie der Gasteilchen ist so hoch, daB die Sonnenatmosphire nicht statisch,
sondern dynamisch ist. Stindig stromen Teilchen aus der Atmosphére der Sonne ab, die
aus den unteren Schichten nachgeliefert werden. Spektroskopische Beobachtungen, z.B.
der Emissionslinien hoch ionisierter Elemente (z.B. Fe'**) oder der Verschmierung der
Fraunhoferlinien der K-Korona durch Dopplereffekte, lassen auf Koronatemperaturen
von 1-2 Millionen Kelvin schlieBen.
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2 Der Sonnenwind

In Abb. 2.3 ist der Temperaturverlauf in der Sonnenatmosphire schematisch wieder-
gegeben. In der Ubergangszone zwischen Chromosphdre und Korona steigt die
Temperatur von einigen 10° K schnell auf iiber 10° K an. Wie die Existenz einer solch
heiBen Atmosphirenschicht iiber der kiihleren Photosphédre und Chromosphire - in
scheinbarem Widerspruch zu den Gesetzen der Thermodynamik - méglich ist, stellt trotz

einiger theoretischer Grundkonzepte bisher ein grundlegendes Problem im physikalischen
Verstédndnis der Sonnenatmosphire dar.

Da bei den hohen Koronatemperaturen nahezu alle leichten Elemente vollstidndig
ionisiert, die schweren Elemente hochionisiert sind, ist die UV- und Rontgenemission
der Korona stark. Die Korona kann in diesen Spektralbereichen mit entsprechenden
Teleskopen (sogar iiber die ganze Sonnenscheibe) untersucht werden. Da die Erdatmo-
sphire fiir Rontgenstrahlung undurchléssig ist und die UV-Strahlung zum groBen Teil
absorbiert, ist eine Beobachtung der Korona bei diesen Wellenlidngen nur von auBerhalb

der Erdatmosphire, d.h. mit Teleskopen an Bord von Raumsonden oder Satelliten,
moglich.

Weitere Riickschliisse auf Dichte und Gestalt der Korona lassen sich zusitzlich durch
die Analyse von Radiowellen gewinnen, die in der Sonnenkorona infolge von Dichte-
schwankungen des Plasmas moduliert werden [s. z.B. BIRD und EDENHOFER, 1990].

Y
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1 E
! =
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4000K
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Abb. 2.3 Schematische Darstellung des Temperaturverlaufs in der Sonnenatmosphire.
Die Abkiirzungen bedeuten: Ph=Photosphire, Chr=Chromosphire, TR (Transition
Region)=Ubergangszone zw. Chromosphire und Korona [nach KNEER, 1992].



2 Der Sonnenwind

2.1.2 Die Strukturierung der diufieren Sonnenatmosphire

Die Sonne besitzt ein eigenes Magnetfeld, das im Zusammenwirken der Sonnenrotation
und der Strdmung elektrisch leitfihiger Materie in ihrem Inneren erzeugt wird. Dieses
Magnetfeld bestimmt aufgrund der Lorentzkraft die Bewegung der geladenen Gasteilchen
in der Atmosphire, d.h. der Ionen und Elektronen. Durch die starke Ionisation und die
geringe Dichte besitzt das Koronagas eine hohe elektrische Leitfahigkeit. Materie und
Magnetfeld sind dadurch eng aneinander gekoppelt. Die plasmaphysikalischen Prozesse
in der Sonnenkorona sind sehr kompliziert; stark vereinfacht kann man aber sagen, da
dort, wo in der Korona die Energie des Magnetfeldes iiberwiegt, die Bewegung der
Materie in Richtung des lokalen Magnetfeldes erfolgt. Dominiert dagegen die kinetische
Energie der Materie, so wird das Magnetfeld von der Materie "mitgenommen" und ist
sozusagen im Plasma "eingefroren" [zur Physik von Weltraumplasmen s. z.B. PARKS,
1991]. Die Sonnenkorona wird durch das Magnetfeld der Sonne stark strukturiert.

Am einfachsten 148t sich die Strukturierung der Sonnenkorona zu Zeiten niedriger
Sonnenaktivitdt beschreiben. In Abb. 2.4 wurde einer Aufnahme der Sonnenkorona bei

Abb. 2.4 Die magnetische Strukturierung der Sonnenkorona bei niedriger Sonnen-
aktivitit. Dem bei der Sonnenfinsternis am 30. Juni 1973 aufgenommenen Bild der
Sonnenkorona wurde ein berechnetes "Modellmagnetfeld" liberlagert [ALTSCHULER et
al., 1977].
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niedriger Sonnenaktivitit ein berechnetes "Modellmagnetfeld” iiberlagert. Die
Magnetfeldberechnungen setzen ein aus der Photosphire "hochrechenbares" Potentialfeld
voraus.

An den Sonnenpolen verlaufen die Magnetfeldlinien radial nach auBen offen. Die
helleren strahlenartigen Gebiete (coronal streamers bzw. helmet streamers) um den
Sonnendquator herum gehoéren dagegen zu Gebieten mit vorwiegend geschlossenen
Magnetfeldlinien, bei denen beide Enden der Feldlinien mit der Photosphire verbunden
sind. Zu den magnetisch aktiven Gebieten gehéren z.B. die Sonnenflecken in der
Photosphire mit Magnetfeldstarken von etwa 0,3 T (zum Vergleich: die Stirke des
Erdmagnetfeldes an den Polen betrigt ca. 0,7 10* T) sowie Protuberanzen bzw.
Filamente in der unteren Korona mit Magnetfeldstirken um 102 T [ZIRIN, 1988]. Uber
den Polgebieten der Sonne mit nach auBen offen verlaufenden Magnetfeldlinien befinden
sich groBraumige Koronalécher unterschiedlicher magnetischer Polaritit. Die im
Rontgen- und UV-Licht dunkler als die Umgebung erscheinenden KoronalGcher wurden
erstmals 1973 bei der Skylab-Weltraummission entdeckt (s. Abb. 2.5). Ausliufer dieser
Koronal6cher konnen sich von den Polen bis iiber den Sonneniquator hinaus erstrecken.
Die Magnetfeldstirken sind hier wesentlich geringer und betragen in der unteren Korona
zwischen 0,5 und 7- 10* T [BOHLIN und SHEELEY, 1978]. Die Struktur der Sonnenkoro-
na ist bei niedriger Sonnenaktivitit sehr stabil.

Abb. 2.5 Ein groBriumiges Koronaloch (dunkel) auf der Sonne, beobachtet 1973 im
Rontgenlicht mit einem Teleskop an Bord von Skylab [aus EDDY, 1979].
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Wihrend eines Maximums der Sonnenaktivitit, d.h. etwa alle elf Jahre, findet eine
Umkehrung der magnetischen Polaritit der Koronalscher auf der Nord- und Siidhalbku-

gel der Sonne statt. Ein kompletter magnetischer Zyklus der Sonne, auch Halezyklus
genannt, dauert folglich ca. 22 Jahre.

Wiihrend der Jahre der Umpolung um das Aktivitdtsmaximum herum unterliegt die
Korona schnellen zeitlichen Verinderungen. Bei starken Sonneneruptionen werden dann
hdufig Milliarden Tonnen Koronamaterie in den interplanetaren Raum geschleudert.
Koronale Massenauswiirfe (s. Kap. 3) wurden erstmals im Verlauf der Skylab-Mission
genauer untersucht. Ausloser eines solchen Massenauswurfes konnte z.B. eine aus der
unteren Korona aufsteigende Protuberanz sein, wie sie Abb. 2.6 zeigt.

Abb. 2.6 Eine riesige Protuberanz auf der Sonne, beobachtet in der Resonanzlinie des
He 1I (A=30,4 nm) mit einem Teleskop des National-Research-Laboratory (NRL) an
Bord von Skylab [aus EDDY, 1979].
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2.1.3 Der Sonnenwind

Obwohl bei totalen Sonnenfinsternissen die AusmaBe der Korona eine Expansion der
Sonnenatmosphdre vermuten lassen (Abb. 2.7 veranschaulicht dies besonders
eindrucksvoll), wurde der Raum zwischen der Sonne und der Erde lange Zeit fiir
vollstindig leer gehalten. Erst Anfang dieses Jahrhunderts wurden Vorstellungen
entwickelt, nach denen unter Umstidnden Gas aus der Sonnenatmosphire weit hinaus in
den interplanetaren Raum entweichen konne. CHAPMAN und FERRARO [1929, 1931]
stellten die Theorie auf, daB von der Sonne ausgestoBene Gaswolken geladener Partikel
die Ursache der in Verbindung mit der Sonnenaktivitit beobachteten Stérungen des
Erdmagnetfeldes seien. Der Geophysiker BARTELS [1932] erkannte dann 1932, da8 es
einen Zusammenhang zwischen Stérungen des Erdmagnetfeldes, die periodisch mit der
Sonnenrotationszeit (=27 Tage) auftreten, und bestimmten Regionen auf der Sonne ge-
ben miisse. BARTELS nahm an, daB von diesen hypothetischen Regionen, die er
M-Regionen (M steht dabei fiir magnetisch aktiv bzgl. der Erde) nannte, Plasmastrome
in den interplanetaren Raum ausgehen. 1973 ergaben dann die Skylab-Beobachtungen,
daB die Koronalocher auf der Sonne, d.h., die Quellen schneller (ca. 500 bis 800 km/s)
Sonnenwindstrome (high speed streams), gerade die von BARTELS postulierten
M-Regionen sind [s. z.B. HANSEN et al., 1976; SHEELEY et al., 1976].

Abb. 2.7 Einem Bild der Sonnenfinsternis vom 30. Juni 1973 wurde nachtriglich ein am
gleichen Tag im Licht von H, aufgenommenes Bild der Sonne eingefiigt. Uber den
Polen sind Biischel von Stromlinien zu sehen, die offen in den interplanetaren Raum
verlaufen. Helle groBraumige Strukturen um den Sonneniquator herum (helmet
streamers), mit geschlossener Feldlinientopologie, liegen iiber aktiven Gebieten auf der
Sonne [KOUTCHMY et al., 1978].
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Die Existenz eines kontinuierlichen Stroms geladener Teilchen, der stindig von der
Sonne ausgeht, wurde zuerst von BIERMANN [1951] aus Beobachtungen von Kometen-
schweifen gefolgert. PARKER [1958] entwickelte dann die Theorie zu einer dynamischen
Sonnenatmosphére. Er zeigte, daB unter Beriicksichtigung der in der Korona herr-
schenden Temperaturen eine stindige Expansion der Sonnenatmosphire stattfinden
miisse. Das ab einem bestimmten Abstand von der Sonne (kritischer Punkt) mit lokaler
Uberschallgeschwindigkeit entweichende Gas nannte er treffend den Sonnenwind. Heute
weiB man, daB pro Sekunde etwa 10° Tonnen Koronamaterie bzw. Sonnenwind aus der
duBeren heiBen Atmosphire der Sonne entweichen, ein im Vergleich zur Gesamtmasse
der Sonne allerdings verschwindend kleiner Anteil.

Die von PARKER fiir den Erdabstand abgeleiteten ZustandsgréBen des Sonnenwindes
stimmten erstaunlich gut mit den wenige Jahre spiter erstmals in siftu gemessenen
Werten der ersten Raumsonden iiberein, die den EinfluBbereich des Erdmagnetfeldes,
die Erdmagnetosphdre, verlassen konnten. Bei der ersten lingeren Sonnenwindbeob-
achtung mit der amerikanischen Venussonde Mariner 2 im Jahr 1962 deutete sich schon
an, daB der Sonnenwind sehr variabel sein kann. Die Messungen von Raumsonden und
Satelliten zeigten, daB dies insbesondere fiir den langsamen (ca. 300 bis 400 km/s)
Sonnenwind, den man anfinglich gerade als Reprisentant des "ruhigen" bzw. gleich-
maBigen Sonnenwindes angesehen hatte, zutrifft. Tabelle 2.1 (S. 12) gibt typische
Parameter des langsamen Sonnenwindes im Erdabstand an. Die Frage, wie der langsame
Sonnenwind aus den einzelnen Quellgebieten in der Korona freigesetzt und beschleunigt
wird, ist heute Gegenstand intensiver Forschung. Der schnelle Sonnenwind ist dagegen
wesentlich homogener in seinen Eigenschaften [s. SCHWENN, 1983a].

Die Geschwindigkeit des Sonnenwindes kann ab einem Abstand von der Sonne von
etwa 10 Ry als konstant angesehen werden, wihrend die Sonnenwinddichte in der
Ekliptik proportional zu R (R = radialer Abstand zur Sonne) abnimmt. Wegen der sehr
geringen Dichte des Sonnenwindes finden praktisch keine StéBe zwischen den einzelnen
Teilchen statt (die mittlere freie Weglinge eines Protons betrigt etwa 1 AU';
1 AU = 150- 10° km). Da die Stromungsgeschwindigkeiten des Sonnenwindes wesent-
lich groBer als die lokalen Schall- und Alfvéngeschwindigkeiten? (Machzahlen um 10
bei 1 AU) sind, ist im Sonnenwind der kinetische Plasmadruck (np m,* V,?) viel
groBer als der magnetische (B%8m) und der thermische (np- k- (Tp+Tg)) Druck des
Plasmas.

Durch die hohe Leitfahigkeit des Plasmas ist das solare Magnetfeld im Sonnenwind
"eingefroren” und wird mit dem Sonnenwind, d.h. von den sich im Mittel radial von der
Sonne wegbewegenden Teilchen, nach auBen konvektiert, wo man es als interplanetares
Magnetfeld (IMF) bezeichnet. Die Magnetfeldlinien konnen als "Stromlinien" angesehen

' Um Verwechslungen mit der spiter erwihnten erdmagnetischen Kennziffer AE zu vermeiden, wird fiir
die astronomische Einheit die englische Abkiirzung AU (Astronomical Unit) verwendet.

? Die Alfvéngeschwindigkeit ist ein MaB fiir die Ausbreitungsgeschwindigkeit transversaler Wellen in
einem Plasma [s. ALFVEN und FALTHAMMAR, 1963].

11



2 Der Sonnenwind

werden, da sie alle Teilchen miteinander verbinden, die aus der gleichen Quelle auf der
Sonne stammen. Durch die Sonnenrotation werden die Stromlinien gekriimmt und
erhalten die charakteristische Form Archimedes’scher Spiralen (auch Parkerspiralen
genannt). Die Kriimmung der Stromlinien hdngt von der Rotationsgeschwindigkeit
Qg (=1,642:10* °/s) der Sonne, dem Abstand R, zur Rotationsachse der Sonne und der
Komponente der Stromungsgeschwindigkeit V; des Sonnenwindes in der Aquatorebene
der Sonne ab. Der Winkel o zwischen der radialen Richtung und den Stromlinien betragt
in der Ebene der Ekliptik im Erdabstand von der Sonne bei typischen Sonnenwindge-
schwindigkeiten von einigen 100 km/s rund 45°. Uber den Sonnenpolen verlaufen die
Stromlinien, wegen des gegen Null gehenden Abstandes von der Rotationsachse der
Sonne, radial nach auBen. Wenn Ulysses als erste Raumsonde auBerhalb der Ekliptik
1994 die Sonnenpole iiberquert, sollte dies zum erstenmal in situ bestdtigt werden. Dann
konnen auch die Eigenschaften des aus den Polregionen stammenden Sonnenwindes
untersucht werden [weitere Einzelheiten zur Struktur des IMF findet man z.B. bei
MARIANI und NEUBAUER, 1990].

Mit zunehmendem Abstand von der Sonne wird der Sonnenwind immer "diinner", so
daB irgendwann ein Ubergang von der Heliosphdre (der gesamte vom Sonnenwind
erfiillte Raum) in das interstellare Medium erfolgen muB. Die Grenzschicht der
Heliosphire, die Heliopause, liegt, wie die Messungen von Pioneer 10 zeigen, auf jeden
Fall weit jenseits von 50 AU.

Tab. 2.1 Typische Parameter im langsamen Sonnenwind bei 1 AU [SCHWENN, 1991].

Strémungsgeschwindigkeit 300 km/s
Protonenanzahldichte N, 10 cm”
Protonentemperatur T 4-10°K
Elektronentemperatur Ty 1.5 10F K
Magnetfeldstirke® B 4 nT
96% Protonen, 4% Heliumionen,
Zusammensetzung dazu geringe Anteile schwerer Ionen,
entsprechend viele Elektronen

* Diese Arbeit folgt der in der Literatur dieses Arbeitsgebietes iiblichen Konvention, den Begriff
Magnetfeldstarke auch auf die magnetische Induktion B = . - H zu iibertragen.
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2.2 Der Sonnenwind und die Struktur der inneren Heliosphire
bei niedriger und hoher Sonnenaktivitiit

Fiir die Jahre niedriger Sonnenaktivitit kann die typische Struktur der inneren
Heliosphdre (das ist der vom Sonnenwind erfiillte interplanetare Raum zwischen der
Sonne und der Erdbahn) riumlich durch das von ALFVEN [1977] vorgeschlagene
Ballerinamodell beschrieben werden (s. Abb. 2.8).

Die Polregionen der Sonne werden zu diesen Zeiten von groBen Koronaldchern
bedeckt, deren Ausliufer manchmal bis in die Aquatorgegenden der Sonne reichen. Die
Koronaldcher liegen iiber magnetisch inaktiven Gebieten der Sonne und besitzen
unipolare, nach auBen offene Magnetfeldstrukturen. Sie sind die Quellen des schnellen
Sonnenwindes. Uber viele Sonnenrotationen hinweg weisen die Koronaldcher zu Zeiten
niedriger Sonnenaktivitit kaum starke raumliche Verinderungen auf. Um den Aquator
der Sonne herum liegt ein Giirtel aktiver Gebiete mit vorwiegend geschlossenen

Magnetfeldtopologien. Diese Gebiete sind die Quellregionen des langsamen Sonnenwin-
des.

Die Sonne gleicht im Aktivititsminimum einem geneigten magnetischen Dipol [s. z.B.
BRUNO et al., 1984; BRUNO et al., 1982]. Abb. 2.8 zeigt die Sonne mit der magnetischen
Polaritit, die wihrend des Aktivitdtsminimums 1976 beobachtet wurde. Der Nordpol der
Sonne besaB eine positive magnetische Polaritit, d.h. die Magnetfeldlinien waren hier
von der Sonne weggerichtet. Die globale Achse dieses Dipols ist dabei gegen die
Rotationsachse der Sonne geneigt, die ja wiederum selbst um 7,25° gegen die Ekliptik
geneigt ist.

Abb. 2.8 Das Ballerinamodell der Sonne und der inneren Heliosphidre [nach ALFVEN,
1977; aus SCHWENN, 1981].
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2 Der Sonnenwind

Die Grenzfliche, die Gebiete unterschiedlicher magnetischer Polaritit voneinander
trennt, ist die heliosphdrische Stromschicht (Heliospheric Current Sheet, HCS). Diese
mit dem Sonnenwind nach auBen transportierte gewellte Grenzschicht gleicht dem Rock
einer sich drehenden Ténzerin. Dieser Analogie verdankt das Modell in Abb. 2.8 seinen
anschaulichen Namen Ballerinamodell [ALFVEN, 1977].

Ein Beobachter in der Ebene der Ekliptik, wie z.B. die Erde in Abb. 2.8, passiert im
Verlauf einer Sonnenrotation Gebiete (Sekforen) tiber bzw. unter der Stromschicht und
beobachtet dabei unterschiedliche magnetische Polarititen des interplanetaren
Magnetfeldes. Eine Passage der heliosphirischen Stromschicht bedeutet daher einen
Polarititswechsel des IMF. Man nennt diesen Vorgang auch den Durchgang durch eine
Sektorgrenze (Sector Boundary, SB). Die Form des Ballerinarocks und damit die Sektor-
struktur des IMF werden bestimmt durch Lage und Form der Koronalocher und der akti-
ven Gebiete auf der Sonne.

DaB bei der Passage der Koronalcher schnelle Sonnenwindstréme beobachtet werden,
wihrend der langsame Sonnenwind aus Gebieten nahe der heliosphirischen Stromschicht
stammt, zeigen exemplarisch die Messungen des Erdsatelliten IMP 7 (Interplanetary
Monitoring Platform) und der Sonnensonde Helios 1 (s. Kap. 5) in Abb. 2.9.

Proton % l

bulk 00 ! 00
speed

Ikmisec] v EARTH

etV 7001 ~T A - —1 T

Carrington longitude Rotation No. 1625

Abb. 2.9 Vergleich der von Helios 1 und dem Erdsatelliten IMP 7 (Interplanetary
Monitoring Platform) im Mirz 1975 gemessenen Sonnenwindgeschwindigkeiten (oben)
mit den Quellregionen der Sonnenwindstrome in der Korona (unten). Die untere
Abbildung zeigt eine Helligkeitskartierung der Sonnenkorona (dunkel: Koronalocher) ,
die aus ihren Polarisationseigenschaften abgeleitet wurde sowie die Bahnspuren von
Helios 1 und der Erde (unter Beriicksichtigung der Laufzeit des Plasmas aus der
jeweiligen Quellregion). Die Zeitmarken iiber der angegebenen Carrington-Liinge geben
die unter Annahme konstanter Ausbreitungsgeschwindigkeit berechnete Startzeit des
Sonnenwindes bei 0,1 AU an [SCHWENN et al., 1978].
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Mit den Messungen der Sonnensonden Helios 1 und Helios 2 und des Erdsatelliten
IMP 7 wurde die in Abb. 2.10 dargestellte Abhingigkeit der mittleren Sonnenwindge-
schwindigkeit vom Winkelabstand zur heliosphirischen Stromschicht (aus WeiBlicht-
beobachtungen der Korona ermittelt) bestimmt. Abb. 2.10 zeigt, daB der langsame
Sonnenwind in einem Bereich von etwa +20° Breite um die heliosphirische Strom-
schicht herum beobachtet wird, wie es der Lage der aktiven Gebiete auf der Sonne

entspricht. In Breiten ab etwa +20° wird nur noch schneller Sonnenwind aus den
Koronaléchern festgestellt.
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Abb. 2.10 Die Anderung der
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digkeit in Abhdngigkeit vom
Winkelabstand A zur heliosphiri-

s00 | schen Stromschicht fiir die Jahre
i /4, 1976 (Kurve 1) und 1977 (Kurve

200 L

n
il

2). Jeder Datenpunkt entspricht
einem Mittelwert fiir ein Inter-
vall von 5° Breite. Die vertika-
len Striche geben die Standard-
400 | abweichungen der mittleren
:% Geschwindigkeitswerte an, die
horizontalen Balken stehen fiir

300 Luv vl v ity vty oy, | den Winkelbereich iiber den die
—30 —15 o 15 30 Mittelwerte gebildet wurden

}\ [BRUNO et al., 1986].

500 |

SOLAR WIND SPEED (Km/sec)

Der schnelle und der langsame Sonnenwind unterscheiden sich nicht nur durch die
Plasmageschwindigkeit, sondern auch in ihrer Plasmazusammensetzung [s. GOSLING
et al., 1981; BORRINI et al., 1981]. In Abb. 2.11 sind typische Parameter des Sonnenwin-
des, wie sie in der Umgebung von Sektorgrenzen beobachtet werden, dargestellt. Beson-
ders auffillig ist dabei, daB der Anteil von He™ im Verhiltnis zum Anteil von H* an den
Sektorgrenzen sehr gering wird. Man nimmt an, daB der langsame Sonnenwind in
groBeren Abstanden von der Sonne freigesetzt wird als der schnelle Sonnenwind, da bei
einer gravitationsbedingten Schichtung der Sonnenatmosphire der Heliumanteil mit
zunchmendem Sonnenabstand entsprechend abnehmen muB. Dieses Beispiel zeigt, wie
aus der Zusammensetzung des Plasmas wichtige Informationen iiber die mogliche
Quellregion des Sonnenwindes in der Sonnenkorona gewonnen werden konnen.
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Abb. 2.11 Nach der Methode der
iiberlagerten Epochen ermittelte Stun-
denmittelwerte fiir den Sonnenwind in
der Umgebung von 23 wohlbestimm-
ten Sektorgrenzen (Tag 0), die zeitlich
deutlich getrennt von schnellen Son-
nenwindstromen beobachtet wurden.
Aufgetragen sind Temperatur, Ge-
schwindigkeit und Anzahldichte der
Protonen sowie das Verhiltnis He* "/H*
[GOSLING et al., 1981].

Mit wachsendem Abstand von der Sonne findet eine zunehmend stirker werdende
Wechselwirkung zwischen zeitlich aufeinanderfolgenden schnellen und langsamen
Sonnenwindstromen statt, da die Kriimmung der jeweiligen Parkerspiralen immer
unterschiedlicher wird. Das Plasma eines schnellen Sonnenwindstromes mit seinen
schwicher gekriimmten Stromlinien driickt dann in die Riickflanke eines langsamen
Sonnenwindstromes, wie es Abb. 2.12 schematisch zeigt. Die charakteristischen Dichte-
und Geschwindigkeitsprofile resultieren aus der Kompression und Ablenkung des
jeweiligen Plasmas zu beiden Seiten der Kompressionszone (Interaction Region, IR). Der
schnelle Sonnenwind wird dabei nach Osten abgelenkt und abgebremst, der langsame
nach Westen abgelenkt und beschleunigt. Bei Erdabstand erstreckt sich der nicht in
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jedem Einzelfall deutlich ausgeprigte Ubergangsbereich zwischen einem langsamen und
einem schnellen Sonnenwindstrom iiber 10° bis 30° solarer Linge, die gesamte Kom-
pressionszone sogar unter Umsténden iiber 30° hinaus. Die gesamte Ubergangsregion
kann daher Plasma aus Quellregionen auf der Sonne beinhalten, die einen Bereich von
90° solarer Lange umfassen [s. SCHWENN, 1991]. Dies erklirt, weshalb Sektorgrenzen
im Erdabstand so hiufig in Kompressionszonen fallen, obwohl urspriinglich beide
Phinomene nichts miteinander zu tun haben. In der Tat beobachteten die Helios-
Sonnensonden niher an der Sonne, im Einklang mit der sehr scharfen Begrenzung der
Koronal6cher auf der Sonne, viel schérfere raumliche Uberginge zwischen einzelnen
Sonnenwindstrémen.

Abb. 2.12 Eine korotierende
Wechselwirkungszone zwischen
einem schnellen und einem
langsamen  Sonnenwindstrom.
Das nahe der Sonne noch recht-
winklige Geschwindigkeitsprofil
wird auf seinem Weg nach au-
Ben durch Kompression und Ab-
| pagmieche Bektorgrense, lenkung zunehmend verformt
[SCHWENN, 1991].

An den Messungen der Sonnensonde Helios 1 fiir zwei aufeinanderfolgende Sonnen-
rotationen in Abb. 2.13 lassen sich alle grundlegenden Eigenschaften des Sonnenwindes
bei niedriger Sonnenaktivitit aufzeigen: Die Stromstruktur des Sonnenwindes wird durch
zweli schnelle Sonnenwindstréme (HS) unterschiedlicher magnetischer Polaritit aus den
entsprechenden Koronalochern dominiert. Um Sektorgrenzen (SB) herum wird der sehr
variable langsame Sonnenwind beobachtet. Neben den markierten Kompressionszonen
(IR) der beiden schnellen Sonnenwindstrome sind zwei transiente mit einer StoBwelle
verbundene Sonnenwindstréme (s. dazu Kap. 3) markiert (T1, T2), die wihrend der
ersten Sonnenrotation (oben) beobachtet wurden®. Bei hoher Sonnenaktivitit wird die
gesamte Stromstruktur durch solche transienten Sonnenwindstrome bestimmt und daher
sehr unregelmiBig (s. u.).

* Mit dem transienten Sonnenwindstrom T1 war ein starker erdmagnetischer Sturm (Kp=8-) verbunden (s.
Kap. 9). Helios 1 befand sich zur Zeit der Beobachtung in Erdnihe.
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Abb. 2.13 Stundenmittelwerte von Parametern des Sonnenwindes fiir zwei aufein-
anderfolgende Sonnenrotationen (Carrington-Rotationen) wihrend 1974/75, gemessen
mit Helios 1. Von oben nach unten sind folgende Parameter dargestellt: Geschwindigkeit
V,, Dichte Nj, Temperatur T, der Protonen, Betrag und Azimutwinkel des IMF (s. A2)
in der Ekliptik. Einzelne "Spitzen" in ¢ sind eine Folge der Winkeldarstellung. Die
MeBwerte fiir die o-Teilchen sind gepunktet dargestellt (die Anzahldichte der a-Teilchen
wurde mit 100 multipliziert). Zwei schnelle Sonnenwindstrome (HS) aus Koronaléchern
mit unterschiedlicher magnetischer Polaritit (+: ¢=135°, -: @=315°) bestimmen die
Stromstruktur des Sonnenwindes. Markiert sind jeweils die Kompressionszonen (IR) der
beiden schnellen Sonnenwindstréme, zwei Sektorgrenzen (SB), ferner zwei wihrend der
ersten Sonnenrotation beobachtete transiente Sonnenwindstdrungen (T1, T2).
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In den Jahren nach dem Aktivitdtsminimum kam es zur Riickbildung der groBriaumigen
polaren Koronalocher. Schon ab 1977 wurden nur noch vereinzelt schnelle Sonnenwind-
strome in der Ekliptik beobachtet. Anstelle der groBen polaren Koronaldcher traten nun
kleine variable KoronalScher in mittleren Breiten auf, die sich in den Jahren nach dem
Maximum dann wieder zu groBen polaren Koronaldchern vereinigten, allerdings mit nun
umgekehrter magnetischer Polaritit. Die magnetische Kartierung der Sonne in Abb. 2.14
zeigt diese Verinderungen wihrend der Jahre 1976 bis 1980 auf. 1979 bildeten sich sehr
komplexe Magnetfeldstrukturen auf der Sonne aus, es existierte keine einheitliche Strom-
schicht mehr. Gegen Ende des Jahres 1980 hat sich die Polaritit nordlich und siidlich
der Stromschicht umgekehrt. AnschlieBend kam es wieder zur Ausbildung einer durch-
gehenden Stromschicht, deren Ausbuchtungen bis zur vélligen Glittung im néchsten
Aktivitditsminimum immer mehr abnahmen.
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Abb. 2.14 Die Verinderung der heliospharischen Stromschicht wihrend der Jahre 1976
bis 1980. Dargestellt sind die photosphrische Magnetfeldstirke (Berechnung aus einem
Potentialfeld) und die Polaritit des solaren Magnetfeldes fiir einzelne Sonnenrotationen
iiber einen Bereich von +70° heliographischer Breite. Am Anfang und Ende eines
Einzelbildes ist zusitzlich eine halbe Sonnenrotation angehingt worden. Helle Gebiete
entsprechen positiver, dunkle Gebiete negativer magnetischer Polaritit. Die horizontale
Linie markiert den Sonnenidquator [HOEKSEMA, 1983].
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2 Der Sonnenwind

Verinderungen in der Korona spiegeln sich auch in der Stromstruktur des Sonnenwindes
wieder. In Abb. 2.15 sind die von Helios 1, Helios 2 und den Erdsatelliten IMP 7/8
gemessenen Sonnenwindgeschwindigkeiten fiir die einzelnen Sonnenrotationen der Jahre
1975 bis 1978 (IMP 7/8 nur bis 1977) fortlaufend aufgetragen. Die Zahl der transienten
Sonnenwindstréme, die durch eruptive Vorgéinge auf der Sonne ausgeldst werden und
oft mit interplanetaren StoBwellen verbunden sind (s. Kap. 3), nahm in den Jahren nach
1976 mehr und mehr zu. Die Stromstruktur wihrend einer einzelnen Sonnenrotation setzte
sich nun oft aus einer Vielzahl voriibergehender Einzelstrome zusammen, die in ihren
Plasma- und Magnetfeldeigenschaften sehr variabel waren. Auf der Erde wurden dann
hdufig enorme Stérungen des Erdmagnetfeldes beobachtet (s. Kap. 9). Die eruptiven
Vorginge in der Sonnenkorona, die die Ursachen der transienten Sonnenwindstréme sind,
sollen im folgenden Kapitel dieser Arbeit niher erldutert werden.

| 1977 | 1976 | 1975 1

1978

20

IMP /8 iy
LAsL) oy
1975-1978

HELIOS 1 Rt e

 v>500 km s~

# Perihelion

v Fast forward shock
4 Corotating shock

HEL10S-2

Abb. 2.15 Messungen der
Sonnenwindgeschwindig-
keiten wihrend der einzel-
nen Sonnenrotationen in
den Jahren 1975 bis 1978
von Helios 1/2 und IMP
7/8.  Geschwindigkeiten
iiber 500 km/s sind schraf-
fiert worden. Interplanetare
StoBwellen sind mit v
gekennzeichnet, die Perihel-
durchgidnge von Helios 1/2
sind mit 4 markiert (mit
freundlicher Genehmigung:
R. SCHWENN, Max-Planck-
Institut fiir Aeronomie,
Katlenburg-Lindau).



3 Koronale Massenauswiirfe und ihre Auswirkungen
im interplanetaren Raum

Mit Koronagraphen an Bord von Erdsatelliten hat man entdeckt, daf3 in der Sonnen-
korona hdiufig gewaltige Eruptionen stattfinden, bei denen riesige Materiemengen in den
interplanetaren Raum geschleudert werden. Der erste Teil dieses Kapitels gibt einen
Uberblick der bisher beobachteten Eigenschaften solcher koronalen Massenauswiirfe und
zeigt eine Méglichkeit auf, wie ein koronaler Massenauswurf entstehen konnte. Mit der
Sonnensonde Helios 1 konnten direkt die Auswirkungen koronaler Massenauswiirfe im
interplanetaren Raum, d.h. Stofwellen und transiente Sonnenwindstrome, die im Vergleich
zum "ungestorten” Sonnenwind ganz auflergewohnliche Plasma- und Magnetfeld-
eigenschaften besitzen, untersucht werden. In Kapitel 3.2 werden diese und weitere
Beobachtungsergebnisse, die entscheidend zum Verstindnis der Zusammenhdnge zwischen
interplanetaren Storungen und ihren solaren Ursachen beigetragen haben, dargestellt.
Obwohl noch nicht alle Einzelheiten iiber koronale Massenauswiirfe und ihre
Auswirkungen im Sonnenwind gekléirt sind, weif8 man heute, daf3 nicht, wie lange Zeit
angenommen wurde, Flares auf der Sonne, sondern koronale Massenauswiirfe, die
primdren Ursachen starker Stérungen im interplanetaren Raum sind.

3.1 Koronale Massenauswiirfe

Mit den Koronagraphen an Bord des Satelliten OSO-7 und der Skylab-Weltraumstation
wurde 1973 entdeckt, daB es transiente Vorgidnge in der Sonnenatmosphire gibt, bei
denen riesige Materiemengen direkt in den interplanetaren Raum geschleudert werden.
Die Entwicklung eines imposanten koronalen Massenauswurfes (Coronal Mass Ejection,
CME) zeigt die mit dem Koronagraphen des Solar-Maximum-Mission-Satelliten (SMM)
aufgenommene Bildfolge in Abb. 3.1.

Eine helle, sich blasenartig ausdehnende Plasmastruktur steigt in der Korona auf. Die
sehr helle vordere Front dieser Struktur hat nach etwa zwei Stunden das Gesichtsfeld des
Koronagraphen verlassen. Daran anschlieBend folgen ein dunkler Hohlraum und eine
weitere helle Front. Aus den Polarisationseigenschaften der beobachteten Lichterschei-
nungen lassen sich Riickschliisse auf die Materieeigenschaften des CME ziehen. Das
stark polarisierte Licht der hellen Vorderfront stammt von verdichtetem Plasma aus der
unteren Korona. Das Licht der zweiten hellen Front ist dagegen weitgehend unpola-
risiert. Die Emission in der H -Linie von neutralem Wasserstoff zeigt, daB die zweite
helle Front aus kiihlerem chromosphérischem Material einer eruptiven Protuberanz (bzw.
eines "verschwindenden" Filaments) besteht [s. Hundhausen et al., 1984]. Das Plasma
wurde beim Durchgang durch die heiBe Korona noch nicht bis auf die Koronatemperatur
aufgeheizt und war daher schwicher ionisiert.
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Abb. 3.1 Ein spektakulérer koronaler Massenauswurf (Coronal Mass Ejection, CME)
iiber dem Nordpol der Sonne, beobachtet mit dem Koronagraphen des Solar-Maximum-
Mission-Satelliten am 14. April 1980. Das Gesichtsfeld des Koronagraphen umfaBt einen
Bereich von ca. 5 Rg. Der Rand der schwarzen Scheibe, hinter der sich die Sonne
befindet, liegt bei 1,6 R. Die Bildfolge zeigt, wie Plasma im Verlauf von ca. zwei Stun-
den blasenartig in der Korona aufsteigt. Der hellen Vorderfront verdichteten Plasmas aus
der unteren Korona folgen ein dunkler Hohlraum und eine zweite helle Front, die von
chromosphirischem Protuberanzmaterial stammt [HUNDHAUSEN, 1988].

Bisher wurde bei etwa 1,5% aller beobachteten CMEs noch in Hohen iiber 4 Ry (in
wenigen Fillen sogar noch bis 10 Ry) kiihleres Protuberanzmaterial festgestellt [HOWARD
et al., 1985]. Der dunkle Hohlraum zwischen der Vorderfront eines CME und der nachfol-
genden zweiten hellen Front ist wahrscheinlich mit starken Magnetfeldern verbunden und
wird bei den meisten CMEs beobachtet [HUNDHAUSEN, 1988]. Eine dreigeteilte Struk-
turierung, wie bei dem hier exemplarisch dargestellten CME, wird hauptsichlich bei
blasen- bzw. schleifendhnlich aussehenden CMEs vorgefunden [s. HUNDHAUSEN, 1988;
KAHLER, 1987]. Die groe Winkelausdehnung des CME iiber dem Sonnenrand (die mitt-
lere Winkelausdehnung der CME:s betrigt etwa 45°) in Abb. 3.1 zeigt, daB ein CME ein
sehr groBraumiger Vorgang in der Sonnenatmosphire ist.
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3 Koronale Massenauswiirfe

Seit ihrer Entdeckung sind die CMEs als spektakuldre Manifestationen der Sonnen-
aktivitdt Gegenstand intensiver Untersuchungen. Mit den Koronagraphen an Bord der
Satelliten OSO7, P78-1, SMM und der Weltraumstation Skylab sind bisher mehrere 1000
CMESs beobachtet worden. Aus den Analysen dieser CME-Beobachtungen konnten einige
grunds"itz]icl}e Eigenschaften der CMEs abgeleitet werden.

Der Vergleich verschiedener CMEs ergab, daf ihre GroBe, Form, Geschwindigkeit und
Position iiber dem Sonnenrand sehr variabel sein kann [s. z.B. MUNRO und SIME, 1985;
HOWARD et al., 1985]. Abb. 3.2 zeigt eine Einteilung von CMEs in drei grundsitzlich
unterschiedliche Klassen (eine Klasse entspricht jeweils einer kompletten CME-Reihe
in Abb. 3.2) aufgrund ihres optischen Erscheinungsbildes. Es basiert auf 998 mit dem
Solwind-Koronagraphen beobachteten CMEs. Neben den auffilligen blasen- bzw.
schleifendhnlich aussehenden CME:s gibt es auch strahlenartig oder komplex erscheinende
CMEs. Aus der statistischen Untersuchung dieser CME-Klassen folgte, daB sich die
einzelnen CME-Typen in ihrem dynamischen Verhalten qualitativ unterscheiden. Es
handelt sich daher tatsdchlich um unterschiedliche Typen von CMEs und nicht nur um
gleichartige CMEs, die lediglich in unterschiedlichen Perspektiven beobachtet wurden.

Die CME-Eigenschaften dndern sich in Abhéngigkeit von der Sonnenaktivitit. Wihrend
hoher Sonnenaktivitdt (1979-1981) waren curved front und loop CMEs (s. Abb. 3.2) die
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Abb. 3.2 Diese nach dem opti-
schen Erscheinungsbild vorge-
nommene Einteilung von CMEs
in drei Strukturklassen (entspre-
chend den einzelnen Reihen)
basiert auf 998 mit dem Solwind-
Koronagraphen im Zeitraum
Mirz 1979 bis Dezember 1981
beobachteten CMEs [HOWARD
et al., 1985].
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3 Koronale Massenauswiirfe

héufigsten und energiereichsten CMEs [HOWARD et al., 1985]. Streamer blowouts waren
zu dieser Zeit energetisch am schwichsten und wurden auch seltener beobachtet (alle
Angaben beziehen sich auf die durchschnittlichen Eigenschaften). Bei niedriger Sonnen-
aktivitdt (1984 bis 1985) war die CME-Héufigkeit insgesamt geringer, und die CMEs
waren energetisch schwicher, wobei streamer blowouts am hiufigsten beobachtet wurden
[Howard et al., 1986]. Abb. 3.3 zeigt, daB CMEs bei niedriger Sonnenaktivitit vorwiegend
in einem engen Breitenbereich um den Sonneniquator herum auftreten, d.h. dort, wo zu
dieser Zeit die aktiven Gebiete auf der Sonne liegen. Dies stiitzt die Annahme, da8 CMEs
aus Gebieten mit geschlossener Magnetfeldtopologie auf der Sonne stammen [s.
HUNDHAUSEN, 1988]. Bei hoher Sonnenaktivitit werden CMEs dagegen iiber den
gesamten Sonnenrand beobachtet, in Ubereinstimmung mit der dann sehr komplexen
Koronastruktur. Tab. 3.1 gibt einen Uberblick iiber die mittleren Eigenschaften der CMEs
bei hoher und niedriger Sonnenaktivitit.

HISTOGRAMS OF CME LOCATIONS
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Abb. 3.3 Hiufigkeitsverteilung der CME-Zentren iiber dem Sonnenrand in Intervallen
von 15° heliographischer Breite fiir Zeiten sehr geringer Sonnenaktivitit (1973 bis 1974,
1984, 1985) und sehr hoher Sonnenaktivitit (1980). Die einzelnen CME-Beobachtungen
beruhen auf Skylab- bzw. SMM-Koronagraphenbildern [aus HILDNER, 1986].
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3 Koronale Massenauswiirfe

Tab. 3.1 Mittlere Eigenschaften der CMEs in Jahren mit hoher und niedriger Sonnen-
aktivitat, basierend auf Beobachtungen mit dem Solwind-Koronagraphen auf dem Satelli-
ten P78-1 [s. HOWARD et al., 1985; HOWARD et al., 1986]. Es bedeuten: a) Zahl der
CMEs pro Tag bei kontinuierlicher Beobachtung des Sonnenrandes iiber den gesamten
kaelberelch b) Radiale Geschwindigkeit der CMEs, projiziert auf die Himmelsebene.
Ergianzend wurden hier die maximal und minimal beobachteten Geschwindigkeiten nach
HOWARD et al. [1986] angegeben, um die groBe Schwankungsbreite der CME-Geschwin-
digkeiten aufzuzeigen. c) Die angegebenen Werte gelten fiir den Bereich des heliogra-
phischen Aquators unter Annahme einer Variation des mittleren Sonnenwindflusses im
Sonnenzyklus. [Nach BIRD und EDENHOFER, 1990].

Beobachtungszeitraum 1979-1981 1984-1985
Sonnenaktivitit Hoch Niedrig:
Sonnenfleckenrelativzahl 150 25
Anzahl der beobachteten CMEs 998 59
a) Anzahl der CME:s pro Tag 1,8 0,3
Anteil der CMEs iiber 45° heliogr. Breite [%] 31 7
b) Geschwindigkeit [km/s] 472 208
(Bereich) (50-1680)
Winkelbereich iiber dem Sonnenrand [°] 45 24
Masse [10" g] 4,1 2,1
Kinetische Energie [10% erg] 3,5 0,3
Aquatorialer CME MasssenfluB 2 8.4
[10® Protonen cm s7'] ’
c) Beitrag der CMEs am gesamten 8 3
SonnenwindfluB [%)]

Die genaue rdumliche Struktur der CMEs 148t sich aus den zweidimensionalen Korona-
graphenbildern nicht leicht erschlieBen. Verschiedene Untersuchungsergebnisse der letzten
Jahre weisen recht eindeutig darauf hin, da8 es sich bei den CMEs eher um dreidimen-
sionale Blasen (bubbles) als um planare Schleifen (loops) handelt [s. z.B. WEBB, 1988;
MACQUEEN und HOLZER, 1988]. Dafiir sprechen auch vereinzelte CME-Beobachtungen,
bei denen die CME-Front sich scheinbar nach allen Seiten von der Sonne weg ausbreitet
(sogenannte Halo-CMEs) [s. HOWARD et al., 1982]. Eine sich frontal in Richtung auf
einen Beobachter zubewegende Plasmablase wire eine plausible Erklirung fiir diese
Beobachtungen. Méglicherweise besitzen verschiedene CME-Typen auch unterschiedliche
rdumliche Strukturen. Eine weitere Beobachtungsmethode fiir CMEs, mit allerdings
geringerer Zeitauflosung, scheint die dreidimensionale Struktur der CMEs ebenfalls zu
bestitigen. Mit den Messungen der Zodiakallicht-Photometer an Bord von Helios 1 und
Helios 2 konnten ebenfalls CMEs identifiziert werden [s. JACKSON und LEINERT, 1985;
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JACKSON, 1985; WEBB und JACKSON, 1990]. Mitunter war es mit dieser Methode sogar
moglich, einen CME iiber einen groBen riumlichen Bereich (ca. 15 Rs bis 1 AU) quasi
stereoskopisch durch die drei in unterschiedliche Raumrichtungen blickenden Photometer
zu verfolgen. Abb. 3.4 zeigt einen direkten Vergleich der Beobachtung eines CME durch
den Solwind-Koronagraphen mit Ergebnissen, die aus den Helios 2 -Photometerdaten
gewonnen wurden. In den Helligkeitskonturlinien erkennt man, da8 der in den Korona-
graphenbildern schleifendhnlich aussehende CME wahrscheinlich eher eine dreidimen-
sionale Struktur besa8.

N
MAY 7,'79 |

(a)

{2214 UT

|
s l220UT

Abb. 3.4 (a) Mit dem Solwind-Koronagraphen auf dem Satelliten P78-1 wurde am
7. Mai 1979 ein CME iiber dem nordwestlichen Sonnenrand beobachtet. (b) Der CME
ist auch eindeutig am 8. und 9. Mai in einem gréBeren Abstand von der Sonne in den
Helligkeitskonturlinien, die aus den Helios 2 -Photometerdaten ermittelt wurden, zu erken-
nen. (c) Die Position von Helios 2 und des Erdsatelliten P78-1 in der Ekliptik. Helios 2
befand sich zur Beobachtungszeit im Perihel der Umlaufbahn bei 0,3 AU, von der Erde
aus gesehen gegeniiber dem Westrand der Sonne [nach MICHELS et al., 1984].
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3 Koronale Massenauswiirfe

Die Ursachen, die zu einem CME fiihren, einschlieBlich der dabei ablaufenden plasma-
physikalischen Prozesse, sind bisher noch nicht geklirt [s. z.B. HILDNER, 1986; KAHLER,
1987]. Man nimmt an, daB Umstrukturierungen des koronalen Magnetfeldes, bei denen
magnetische Spannungen abgebaut werden bzw. eine Relaxation der Korona bewirkt wird,
eine zentrale Rolle spielen [s. HILDNER, 1986; PRIEST, 1988]. Da mehr als 70% der bisher
untersuchten CMEs mit eruptiven Protuberanzen (sowohl in aktiven als auch in ruhigen
Gebieten) assoziiert waren [WEBB und HUNDHAUSEN, 1987; MUNRO et al., 1979;s. auch
WEBB, 1988], konnte ein CME mdoglicherweise durch die Eruption einer Protuberanz
ausgelost werden.

Die FuBpunkte der Magnetfeldlinien einer Protuberanz befinden sich in der brodelnden
Photosphdre in stindiger Bewegung, wobei starke magnetische Spannungen aufgebaut
werden konnten, die dann bei der Eruption der Protuberanz, moéglicherweise in Form eines
CME, abgebaut werden. Schematisch ist in Abb. 3.5 gezeigt, wie ein solcher Vorgang
ablaufen konnte, der von SCHWENN [1991] sehr anschaulich beschrieben wird: "Eine
ruhige Protuberanz wird mitsamt dem dariiberliegenden Hohlraum durch Magnet-
feldarkaden niedergehalten, wie ein Fesselballon von seinen Halteleinen. Wenn dieses
Gleichgewicht gestort wird, beginnt der Ballon bzw. die Protuberanz aufzusteigen und
wird so zum CME."

Rekonnexion
(c)

Abb. 3.5 Schemabild einer eruptiven Protuberanz: (a) Die Protuberanz wird noch von
der magnetischen Arkade im Gleichgewicht gehalten. (b) Die Arkade verliert ihre Stabi-
litdt und beginnt aufzusteigen. (c) Die Protuberanz steigt mit auf. Unter ihr befindet sich
ein Gebiet von Feldlinienverschmelzung (Rekonnexion, Reconnection). Zur vorderen Front
des sich formierenden CME wird das von der magnetischen Arkade verdichtete Plasma,
dahinter liegen der Hohlraum und das "kalte" Protuberanzmaterial, etwa so, wie es in
Abb. 3.1 zu beobachten ist [nach PRIEST, 1988; aus SCHWENN, 1991].
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Bei energetischen Vorgingen auf der Sonne wurde den Flares auf der Sonne lange Zeit
groBte Bedeutung zugeschrieben. Der Zusammenhang zwischen Flares und CMEs soll
daher niher erldutert werden. Die beobachtete Assoziation zwischen CMEs und Flares
war viel geringer als die Assoziation zwischen CMEs und eruptiven Protuberanzen [s.
MUNRO et al., 1979; WEBB und HUNDHAUSEN, 1987]. Heute ist bekannt, daB CMEs auch
vollig ohne Flare-Ereignis auftreten kénnen [s. z.B. SHEELEY et al., 1985]. Das Flare ist
wahrscheinlich nur die Folgeerscheinung eines bisher unbekannten Prozesses, der
vermutlich auch die im Vorlauf von einigen CMEs beobachtete weiche Rontgenstrahlung
auslost. Messungen des Solar-Maximum-Mission-Satelliten haben namlich gezeigt, da8
bei CMEs weiche Rontgenstrahlung zu Zeitpunkten festgestellt wurde, die den extrapolier-
ten Startzeiten der CMEs auf der Sonne entsprach [HARRISON, 1986]. Die mit den CMEs
assoziierten Flares wurden dabei, wenn iiberhaupt, erst 15 bis 30 Minuten spiter
beobachtet, und der Ort des Flares lag immer nahe einem der beiden FuBpunkte der
magnetischen Arkade des CME-Gebietes, also nicht in dessen Zentrum [s. HARRISON,
1991]. Die Flares kénnen daher nicht die Ausldser der CMEs gewesen sein. Abb. 3.6
veranschaulicht vereinfacht die ridumliche und zeitliche Beziehung zwischen dem
Auftreten des CME, dem Ausbruch der weichen Réntgenstrahlung und dem Flareereignis.

Es ist allerdings wichtig zu wissen, daB bei sehr starken solaren Ereignissen meistens
alle Arten von solaren Aktivititserscheinungen mit dem CME in Verbindung auftreten:

Flares, Radiostrahlung, harte Rontgenstrahlung, energetische Teilchen und Gammastrah-
lung.
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Ob es grundsitzliche Unterschiede zwischen Flare-assoziierten CMEs und rein Protu-
beranz-assoziierten CMEs gibt, auf die einige Untersuchungsergebnisse hinweisen, ist
nicht zweifelsfrei geklirt. Nach Beobachtungen von MACQUEEN und FISHER [1983] be-
saBen Flare-assoziierte CMEs im Vergleich zu rein Protuberanz-assoziierten CMEs hohere
radiale Geschwindigkeiten und wurden im Gesichtsfeld von Koronagraphen zwischen
2 Ry und 10 Ry nicht nachbeschleunigt. Nach SIME [1986] sind schleifenihnliche CMEs
hauptsdchlich nur mit Protuberanzen, CMEs mit weniger regelmiBigerem Aussehen
dagegen vor allem mit Flares assoziiert. Diese Ergebnisse miissen durch weitere Analysen
aber noch eingehend tiberpriift werden.

Die CMEs stehen heute neben den Koronaléchern als zweite gesicherte Sonnenwind-
quelle fest. Die bisherigen Abschitzungen (s. Tab. 3.1) haben ergeben, daB die beobachte-
ten CMEs nur einen kleinen Anteil des gesamten Sonnenwindflusses ausmachen. Das
momentane Wissen iiber die CME:s ist trotz einer Vielzahl an Beobachtungen noch recht
liickenhaft. Die folgenden Fragestellungen machen dies sicherlich deutlich:

* Wie werden CMEs ausgelost ?
* Welche Rolle spielt magnetische Rekonnexion bei diesen Vorgingen ?

* Wodurch werden CMEs beschleunigt, bzw. wieso sind einige CMEs so schnell
(1800 kmv/s), andere CMEs, die scheinbar sehr lange nachbeschleunigt werden,
so langsam (50 km/s) ?

3.2 Die interplanetaren Auswirkungen koronaler Massenauswiirfe

- Interplanetare Stowellen, transiente Sonnenwindstrome,
magnetische Wolken -

Um die Auswirkungen koronaler Massenauswiirfe im interplanetaren Raum zu unter-
suchen, wiinschte man sich eine MeBsonde genau in der Zielrichtung eines CME. Solche
idealen Untersuchungsbedingungen konnten mit der Raumsonde Helios 1 und dem Sol-
wind-Koronagraphen auf dem Satelliten P78-1 tatsdchlich realisiert werden. Die dabei
gewonnenen Beobachtungsergebnisse haben entscheidend zur Klirung der Zusammen-
hidnge zwischen solaren Ereignissen und transienten Stérungen im interplanetaren Raum
beigetragen.

Mit dem Solwind-Koronagraphen wurde am 13. Mai 1981 ein groBer CME iiber dem
Ostrand der Sonne, direkt in Zielrichtung auf Helios 1 (Position in der Ekliptik, relativ
zur Erde: E94°), beobachtet. Dieser CME war mit einem starken (X 1/3B) Flare assoziiert
[SHEELEY et al., 1985]. Etwa 17 Stunden nach der CME-Beobachtung traf eine starke
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interplanetare StoBwelle® bei Helios 1 bei 0,63 AU ein. Die StoBwelle ist in Abb. 3.7
an dem abrupten Anstieg von Geschwindigkeit, Dichte und Temperatur zu erkennen (auch
das Magnetfeld, das in Abb. 3.7 nicht gezeigt ist, steigt bei einer StoBwelle sprunghaft
an). Die gesamte Sonnenwindstérung dauerte anschlieBend insgesamt noch etwas linger
als einen Tag an, bevor sich Helios 1 wieder in einem "ruhigeren" Sonnenwindstrom®
befand. Die Geschwindigkeit des CME von 1500 km/s im Gesichtsfeld des Koronagraphen
war in guter Ubereinstimmung mit der aus der Laufzeit zu Helios 1 berechneten mittleren
Ausbreitungsgeschwindigkeit von 1470 km/s [SCHWENN, 1983b]. DaB die berechnete
lokale StoBwellengeschwindigkeit mit 1310 km/s etwas geringer war, deutet auf eine
Abbremsung der StoBwelle im Verlauf ihrer Ausbreitung hin.
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Abb. 3.7 Eine starke interplanetare StoBwelle im Sonnenwind, beobachtet mit Helios 1
am 13.5.1981 bei 0,63 AU. Ursache dieser StoBwelle war ein schneller (1500 km/s) CME,
der mit dem Solwind-Koronagraphen an Bord des Satelliten P78-1, iiber dem Ostrand
der Sonne, direkt in Zielrichtung auf Helios 1, beobachtet wurde [SCHWENN, 1983b].

¢ Strenggenommen miiBte in der deutschen Ubersetzung der Begriff kollisionsfreie Stofiwelle (collisionless
shock wave) verwendet werden, da im Sonnenwind, im Gegensatz zu Fliissigkeiten und Gasen, die klassische
Dissipation von Energie durch TeilchenstoBe praktisch keine Rolle spielt. Die genauen mikro-kinetischen
Prozesse, die diese Dissipation bei StoBwellen in Weltraumplasmen bewirken, sind noch nicht eindeutig geklart
[s. z.B. PARKS, 1991]. Relevant fiir diese Arbeit sind nur die makroskopischen Eigenschaften transienter,
schneller vorwdrtsgerichteter Stopwellen (fast forward shock waves) im Sonnenwind [s. z.B. die Ubersichtsartikel
tiber StoBwellen im Sonnenwind von RICHTER et al., 1985 oder SCHOLER, 1991a].

Die Position der Sonde kann iiber die in dieser Arbeit betrachteten Zeitraume immer als stationir gegeniiber
der Storung angesehen werden.
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Da die Position von Helios 1 wihrend der Jahre 1979 bis 1982 zu 85% der Gesamtzeit
in einem Bereich nahe des von der Erde aus gesehenen west- oder 6stlichen Sonnenrandes
lag, war es moglich, iiber einen relativ langen Beobachtungszeitraum, die von Helios 1
festgestellten StoBwellen mit den CME-Beobachtungen des Solwind-Koronagraphen auf
dem Erdsatelliten P78-1 zu korrelieren. Zusitzlich wurde auch die Flareaktivitit auf der
Sonne wihrénd dieser Ereignisse genau untersucht.

Die wichtigsten Ergebnisse dieser direkten CME-StoBwellen-Untersuchung lauten
zusammengefaBt [s. SHEELEY et al., 1985; SCHWENN, 1986]:

Eine interplanetare StoBwelle wurde von Helios 1 mit fast 100% Sicherheit
beobachtet (unabhingig vom Abstand zur Sonne), wenn: '

¢ Helios 1 sich im Winkelbereich des CME befand,

* die Geschwindigkeit des CME im Gesichtsfeld des Koronagraphen
groBer als 400 km/s war.

Fiir den Zusammenhang mit Flares ergab sich:

« Fiir einen Teil der CMEs gab es eindeutig kein zugeordnetes Flareereignis.

Kompliziert wurde die Korrelation der CMEs mit in situ Beobachtungen mitunter, wenn
von besonders aktiven Gebieten auf der Sonne in kurzer zeitlicher Folge gleich mehrere
CMEs hintereinander ausgingen. Dann wurden auch von Helios 1 mehrere StoBwellen
festgestellt, die eine eindeutige Zuordnung der Einzelereignisse erschwerte. Im
interplanetaren Raum konnen so auch zusammengesetzte Sonnenwindstrome (compound
streams) entstehen [s. BURLAGA et al., 1987].

Interplanetare StoBwellen konnen indirekt auch durch die IPS-Methode (Interplanetary
Scintillations) untersucht werden, und zwar auch auBerhalb der Ebene der Ekliptik
[s. WATANABE und KAKINUMA, 1984; WATANABE und SCHWENN, 1989]. Mit dieser
Methode wurde fiir StoBwellen eine typische Ausdehnung von 100° solarer Linge und
50° solarer Breite abgeschitzt. In Ubereinstimmung mit diesen Abschitzungen sind die
Ergebnisse von CANE [1988] und CHAO und LEPPING [1974]. Aus StoBwellenbeob-
achtungen bei 1 AU, fiir die die Ursprungsregion auf der Sonne relativ eindeutig bestimmt
werden konnte, ergab sich als typische Langenausdehnung einer StoBwelle ebenfalls ein
Wert von ca. 100° solarer Linge. Eine interplanetare StoBwelle besitzt nach diesen
Ergebnissen eine groBere Langenausdehnung als Breitenausdehnung, d.h. sie weist eine
"abgeplattete" raumliche Struktur auf. DaB interplanetare StoBwellen sehr groBraumige
Strukturen sind, zeigten auch die Messungen der beiden Helios-Sonden. In der Folge eines
sehr starken solaren Ereignisses wurden beide Sonden, trotz eines Abstandes von 140°
in solarer Linge, noch von der gleichen StoBwelle erfat [SCHWENN, 1986]. Aufgrund
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dieser GroBenordnungen konnte z.B. ein Beobachter im interplanetaren Raum sogar noch
von einer StoBwelle erfaBt werden, die durch einen CME hinter dem (vom Beobachter
aus) sichtbaren Sonnenrand ausgeldst wurde. In Einzelfillen sind allerdings starke Abwei-
chungen von den angegebenen GréBenordnungen moglich, z.B. falls die Ausbreitung
einzelner Abschnitte der gesamten StoBwellenfront in ganz unterschiedliche Sonnenwind-
strome hinein erfolgt. Dann sollte die Struktur der StoBwellenfront stark diskontinuierlich
werden. Dies erklirt auch die Fille, bei denen trotz eines sehr geringen Lingenabstandes
nur eine der beiden Helios-Sonden die StoBwelle registrierte [SCHWENN, 1984].

Man wiirde erwarten, neben der StoBwelle auch die bei den CMEs in den interplaneta-
ren Raum ausgeworfene Koronamaterie festzustellen, worauf auch schon einige der
ersten Messungen im Sonnenwind hingedeutet haben [s. z.B. HIRSHBERG et al., 1970].
Bei etwa der Hilfte der CME-korrelierten StoBwellen wurde mit Helios 1 einige
Stunden nach der StoBwelle Plasma beobachtet, daB sich in seinen Eigenschaften von
denen des "normalen" Sonnenwindes unterschied [SHEELEY et al., 1985]. Hohe Ma-
gnetfeldstdrken, niedrige Plasmatemperaturen und Anisotropien in den Teilchenfliissen
sind einige der im AnschiuB an interplanetare StoBwellen bisher im Sonnenwind haufig
festgestellten Merkmale (s. Tab. 3.2, S. 37). Das Plasma weist oft auBergewohnlich
hohe Anteile (>8%) von He** [BORRINI et al., 1982] auf, und in drei Fillen wurden im
Sonnenwind sogar Anteile von bis zu 30% an He* gemessen [s. SCHWENN et al., 1980;
GOSLING et al., 1980; ZWICKL et al., 1982]. Normalerweise ist der gemessene Anteil an
He" im Sonnenwind nur von der GréBenordnung 110 ! Das durch diese CMEs aus-
geworfene Plasma wurde beim Durchgang durch die Korona offenbar nur schwach auf-
geheizt. Dagegen muB das Plasma bei den in anderen Fillen beobachteten Anreicherun-
gen von Fe'**-lonen [s. z.B. BAME et al., 1979] gerade enorm stark (>3-10° K) aufge-
heizt worden sein. Die bei den CMEs ausgestoBene Materie kann also sehr unterschied-
liche Plasmaeigenschaften im interplanetaren Raum besitzen.

Bei geniigend hoher Geschwindigkeit wirkt die bei einem CME ausgestoBene Materie
offenbar wie ein Kompressionskolben, der im interplanetaren Raum eine StoBwelle vor
sich hertreibt. Man nennt dieses Plasma daher auch Treibergas oder Kolbengas (driver
gas, piston)’.

In situ Messungen haben gezeigt, daB meistens nicht alle der fiir ein Treibergas als
charakteristisch angesehenen Merkmale zugleich beobachtet werden. In Abb. 3.8 ist eine
mdgliche Topologie einer interplanetaren StoBwelle in der Ekliptik, nach Ergebnissen
von BAME et al. [1979], dargestellt. Das Treibergas ist fleckenhaft mit erhéhten Helium-
anreicherungen durchsetzt, d.h. inhomogen. Das bedeutet, daB Beobachter auf unter-
schiedlichen Trajektorien durch das Treibergas verschiedene Plasmamerkmale feststellen
konnten.

BORRINI et al. [1982] hatten in einer Analyse festgestellt, daB nur nach etwa der
Hilfte aller StoBwellen auch Treibergaseigenschaften beobachtet werden. Sie schlugen

’ Die mogliche Existenz reiner Druckwellen (blast waves) im Sonnenwind, wie sie PARKER [1961] vor-
geschlagen hat, kann allerdings nicht grundsitzlich ausgeschlossen werden.
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A POSSIBLE GEOMETRY OF
PLASMA DRIVING A SHOCK WAVE
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Abb. 3.8 Schematische Topologie einer interplanetaren StoBwelle in der Ekliptik. Das
Treibergas ist fleckenhaft mit erhohten Heliumanreicherungen (Lumpy Distribution Of
Helium Enriched Plasma) durchsetzt. Direkt im Zentrum der Struktur befindet sich
blasendhnlich eingeschlossenes Plasma mit niedriger Temperatur. Der komprimierte
Sonnenwind ist in dieser Darstellung vom Treibergas zusitzlich durch eine Plasma-
diskontinuitdt in Form einer Zone erhohter Dichte (N-Spike Shell) getrennt [aus BAME
et al., 1979; nach HUNDHAUSEN, 1972].
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3 Koronale Massenauswiirfe

zur Erkldrung dieses Beobachtungsergebnisses, die in Abb. 3.9 schematisch dargestellte
Topologie fiir eine interplanetare StoBwelle vor. Das Treibergas ist aufgrund der
Beobachtungen durch erhshte Magnetfeldstirke IBI, erhohte Heliumanreicherung A(He)
und niedrige Protonentemperatur (Low Tj) ausgezeichnet. Die StoBwellenfront (Shock
Front) ist wesentlich ausgedehnter als die Region des Treibergases selbst. Ein Beobach-
ter im Bereich der StoBwellenfront wiirde, je nach seiner Position, entweder von der
StoBwelle und dem Treibergas oder lediglich von der StoBwelle erfaBt werden.

Bei transienten Sonnenwindstrémen, die mit einer StoBwelle verbunden sind, d.h. den
starksten interplanetaren Stérungen, kann aufgrund der aufgezeigten Beobachtungsergeb-
nisse direkt auf einen CME auf der Sonne als sclare Ursache zuriickgeschlossen werden.
Nicht jeder CME verursacht aber einen transienten Sonnenwindstrom im interplanetaren
Raum, der auch mit einer StoBwelle verbunden ist (s.u.).

SHOCKED GAS
GAS

Abb. 3.9 Die StoBwellenfront (Shock Front) ist in dieser Darstellung einer interplaneta-
ren StoBwelle in der Ekliptik wesentlich ausgedehnter als die Treibergasregion (Driver
Gas). Zwischen der StoBwelle und dem Treibergas entsteht durch die Kompression und
Umlenkung des vorher ungestorten Sonnenwindes eine Region erhitzten, turbulenten
Plasmas [BORRINI et al., 1982].
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3 Koronale Massenauswiirfe

Als universellstes Identifikationskriterium fiir transiente Sonnenwindstrome im inter-
planetaren Raum, die durch CMEs auf der Sonne ausgelost wurden, werden zur Zeit
Anisotropien suprathermischer Elektronen (> ca. 80 eV) im Sonnenwind angesehen.
Solche Anisotropien werden sowohl iiber den Zeitraum des Treibergases, d.h. bei
transienten Sonnenwindstromen, die mit einer StoBwelle verbunden sind, als auch bei
einzelnen Sonnenwindstromen ohne StoBwelle beobachtet [s. GOSLING et al., 1987;
GOSLING, 1990]. Die Anisotropien der Elektronen sind deshalb auBergewdhnlich, da im
Sonnenwind mit nach auBen offen verlaufenden unipolaren Magnetfeldlinien ein von der
Sonne weggerichteter FluB von Elektronen dieser Energien auftritt, den man den Strahl
nennt [s. FELDMAN et al.,, 1975; ROSENBAUER et al., 1977; PILIPP et al., 1990]. Bei
diesen Energien konnen sich die Elektronen entlang der Magnetfeldlinien bis zu groBen
Abstdnden von der Sonne (einige AU) stoBfrei in den interplanetaren Raum ausbreiten.
Man deutet daher den ElektronenfluB als WirmefluB aus der heiBen Sonnenkorona. Bei
den beobachteten Anisotropien wurden dagegen Elektronenfliisse in entgegengesetzter
Richtung entlang der Magnetfeldlinien festgestellt (Bi-Directional-Electrons, BDEs). Ein
Beispiel einer solchen Messung ist in Abb. 3.10 dargestellt.

t I«M/»\[VW\ S aun |
i‘» [ : MWVL

8 ﬁ- S ——— Abb. 3.10 Anzahldichte, Tempe-
t e il o ratur und Geschwindigkeit des
dvk \V\—/\,«/’ o= Sonnenwindes, gemessen mit
| ot e ISEE 3 (International Sun Earth
90— o* Explorer) bei 1 AU, fiir den 11.
ot ", — 1 bis 13. November 1978. Einer
E 500 1 StoBwelle (Shock) folgt einige
ém}— W""j E Stunden spater Treibergas (zu
& 400 | 1 erkennen an der ungewdhnlich
s niedrigen Protonentemperatur).

Der schwarze Balken markiert
den Zeitraum, lber den BDEs
beobachtet wurden. Darunter
sind zeitlich fortlaufend fiir den
Zeitraum 12.11. 14:23 UT bis
13.11. 04:20 UT die Zihlraten
(log counts/sec) von Elektronen
mit Energien >100 eV gegen
den Einfallswinkel in der Eklip-
tik im Abstand von 5 min aufge-
tragen. 0° entspricht der Rich-
tung zur Sonne, 180° der antiso-

== laren Richtung. Von 17:00 UT
= . bis 0:00 UT wurden am 12.11.

LOG COUNTS [/ SEC

-180 90 0 90 180 BDEs gemessen [nach BAME et
ANGLE (DEG) al., 1981].
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3 Koronale Massenauswiirfe

Eine Erkldrung der Elektronen-Anisotropien sind Sonnenwindstréme mit geschlossenen
Magnetfeldlinientopologien [GOSLING et al., 1992; GOSLING, 1990]. Zwei unterschiedliche
magnetische Konfigurationen, die BDEs erkliren konnen, stehen heute unentschieden
nebeneinander (s. Abb. 3.11). Die eine Konfiguration entspricht der magnetischen Topolo-
gie einer vollstindig von der Sonne abgeldsten magnetischen Plasmablase oder
Magnetfeldschleife. Die andere Moglichkeit wire, daB die Magnetfeldlinien noch mit der
Sonne verbunden bleiben, wie es bei einer weit in den interplanetaren Raum hinausgezo-
genen magnetischen Flasche oder magnetischen Flufréhre der Fall sein konnte. In beiden
Fillen werden die Elektronen von den Magnetfeldlinien gefangengehalten und laufen in
entgegengesetzten Richtungen entlang der Magnetfeldlinien.

HEAT FLUX

OPEN FIELD

BOTTLE

MOID
FLUX-ROPE RLAS

Abb. 3.11 Magliche Ursachen fiir das Auftreten von BDEs im Sonnenwind. Zusitzlich
ist gezeigt, daB auf den nach auBen offen verlaufenden unipolaren Magnetfeldlinien im
Sonnenwind ein von der Sonne weggerichteter ElektronenfluB (der Strahl) aus der Korona
beobachtet wird. Magnetfeldtopologien in Form einer magnetischen Flasche (Bottle), einer
Plasmablase (Plasmoid) oder einer magnetischen Flufrohre (Flux-Rope) konnen das
Auftreten von Elektronenfliissen in entgegengesetzten Richtungen entlang der Magnet-
feldlinien erkldren [PHILLIPS et al., 1992; nach GOSLING, 1990].
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Mitunter werden im Sonnenwind sogar Sonnenwindstrome beobachtet, deren auBer-
gewohnliche Magnetfeldeigenschaften die Richtigkeit der in Abb. 3.11 dargestellten
Vorstellungen zumindest anschaulich bestitigen. Die Beobachtung eines solchen Sonnen-
windstroms durch die Sonnensonde Helios 1 zeigt Abb. 3.12. Dieser transiente Sonnen-
windstrom wurde im AnschluB an eine interplanetare StoBwelle im Juni 1980 bei 0,5 AU
direkt als Folge eines in Zielrichtung auf die Sonde erfolgten CME (registriert mit dem
Solwind-Koronagraphen an Bord des SMM-Satelliten) festgestellt [BURLAGA et al., 1982].
Der im AnschluB an die StoBwelle beobachtete Sonnenwindstrom besitzt eine sehr hohe
Magnetfeldstirke und auffillig niedrige Protonentemperatur, d.h. typische Treibergas-
eigenschaften. Uber den in Abb. 3.11 markierten Zeitraum von 17 Stunden findet eine
gleichmiBige Richtungsinderung des Magnetfeldvektors aus der Nord- (+6) in die
Siidrichtung (-6) relativ zur Ekliptik statt, d.h. die Magnetfeldorientierung in diesem
Sonnenwindstrom weicht vollig von der Parkerspiralrichtung des IMF im "ungestorten”
Sonnenwind ab. Eine solche Magnetfeldvariation wiirde man anschaulich bei der Passage
einer entsprechend orientierten magnetischen Schleife erwarten. Der magnetische Druck
(B¥8m) war iiber den in Abb. 3.12 gekennzeichneten Zeitraum viel hoher als der
thermische Druck (N k- T) des Plasmas [BURLAGA et al., 1982]. Solche Sonnenwind-
strdme nennt man magnetische Wolken (magnetic clouds). Im nichsten Kapitel dieser
Arbeit sollen die Eigenschaften magnetischer Wolken genauer betrachtet werden.

In Tab. 3.2 sind abschlieBend die Plasma- und Magnetfeldcharakteristika zusammen-
gefaBt, die man heute als Identifikationsmerkmale fiir CMEs im Sonnenwind ansieht,
wobei aber einige dieser Merkmale, fiir sich allein genommen, noch nicht hinreichend
fiir die eindeutige Identifikation eines CME im Sonnenwind sind.

Tab. 3.2 Plasma- und Magnetfeldcharakteristika, die als Signaturen von CMEs im
Sonnenwind angesehen werden, einschlieBlich jeweils einer Referenz. Einige dieser
Signaturen sind einzeln noch nicht ausreichend zur eindeutigen Identifikation eines CME
[nach GOSLING, 1990].

Merkmal Referenz

Erhohte Heliumanreicherung HIRSHBERG et al. [1970]

Ungewohnlich niedrige Ionen- und

Elektronentemperaturen SEBLING Briak. L]

AuBergewohnliche Ionisierungszustidnde SCHWENN et al. [1980]
Hohe Magnetfelder HIRSHBERG und COLBURN [1969]
Niedrige Varianz des Magnetfeldes PUDOVKIN et al. [1979]
Ungewohnliche Magnetfeldvariationen KLEIN und BURLAGA [1982]
BDPs MARSDEN et al. [1987]
BDEs BAME et al. [1981]
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Abb. 3.12 Eine magnetische Wolke (magnetic cloud) im Sonnenwind, beobachtet mit
Helios 1 im Juni 1980 bei 0,54 AU, direkt nach einem CME auf der Sonne. Von oben
nach unten sind die Stundenmittelwerte folgender GroBen dargestellt: Magnetfeldbetrag
B, Elevations- (8) und Azimutwinkel (@) des Magnetfeldvektors, Geschwindigkeit V,
Anzahldichte N und Temperatur T, der Protonen. Der StoBwelle am 19. Juni (19:00 UT)
folgt am 20. Juni um 02:00 UT ein Sonnenwindstrom mit sehr niedriger Temperatur und
hoher Magnetfeldstiarke. Bei der Passage dieses Sonnenwindstromes wird eine gleich-
miBige Drehung des Magnetfeldvektors aus der Nord- (+0) in die Siidrichtung (-6) relativ
zur Ebene der Ekliptik beobachtet (markierter Zeitraum) [nach BURLAGA et al., 1982].
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Zu den spektakuliirsten Phinomenen, die man mit Satelliten und Raumsonden im
Sonnenwind entdeckt hat, gehoren Sonnenwindstrome, deren aufergewohnliche
Magnetfeldeigenschaften die Vorstellung unterstiitzen, daf3 es sich um von der Sonne
ausgehende magnetische Plasmablasen handeln konnte. In Kapitel 3 wurde bereits
gezeigt, daf3 solche magnetischen Wolken auch direkt als Folge von CMEs auf der
Sonne beobachtet worden sind. Im ersten Abschnitt dieses Kapitels sollen zundchst die
besonderen Eigenschaften, durch die sich eine magnetische Wolke von anderen Sonnen-
windstromen unterscheidet, erklirt werden. Gleichzeitig wird ein Uberblick iiber die
bisherigen Beobachtungsergebnisse gegeben. Anschliefend wird dann ein magneto-
hydrodynamisches Modell vorgestellt, das die Magnetfeldeigenschaften einer
magnetischen Wolke im Sonnenwind erkliren kann und gezeigt, wie dieses Modell
anhand von gemessenen Daten iiberpriift werden kann.

4.1 Die Eigenschaften magnetischer Wolken

Schon vor der Entdeckung des Sonnenwindes wurden auf der Basis des Konzepts
eingefrorener Magnetfelder in einem vollstindig ionisierten Plasma Vorstellungen
entwickelt, nach denen von der Sonne Plasmablasen oder Plasmastrome mit besonderen
Magnetfeldtopologien ausgehen koénnten [s. MORRISON, 1954; GOLD, 1959, 1962;
COCCONI et al., 1958]. Satelliten- und Raumsondenbeobachtungen zeigen, daB im
Sonnenwind tatsichlich Sonnenwindstrome beobachtet werden, deren auBergewdhnliche
Magnetfeldeigenschaften diese Modellvorstellungen unterstiitzen.

Abb. 4.1 zeigt ein Musterexemplar eines solchen Sonnenwindstromes, beobachtet mit
den Erdsatelliten IMP 8 und ISEE 3 im Dezember 1980 [s. ZHANG und BURLAGA,
1988]. Nach einer interplanetaren StoBwelle folgt ein Sonnenwindstrom von einer Dauer
von etwa 24 Stunden, der im Vergleich zum "ungestorten” Sonnenwind eine extrem
hohe Magnetfeldstirke aber niedrigere Plasmatemperatur besitzt. Besonders auffillig ist,
daB der Magnetfeldvektor bei der Passage dieses Sonnenwindstroms eine ganz
gleichmiBige Richtungsinderung von Siiden nach Norden (relativ zur Ekliptik) ausfiihrt,
d.h. die Magnetfeldrichtung weicht vollig von der Parkerspiralrichtung im "normalen”
Sonnenwind ab. Man erkennt dies an der Variation der Bz-Komponente bzw. des
Elevationswinkels 8 des Magnetfeldvektors.

Aufgrund der Rotation des Magnetfeldvektors, die man anschaulich etwa bei der
Passage einer von der Sonne abgeldsten Magnetfeldschleife erwarten wiirde, bezeichnet
man einen solchen Sonnenwindstrom als magnetische Wolke (magnetic cloud) [s.
BURLAGA et al., 1981; KLEIN UND BURLAGA, 1982].
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Abb. 4.1 Eine magnetische Wolke (Cloud) im Sonnenwind (markierter Bereich (Tag:
Stunde): 354:13-355:13 UT), beobachtet mit den Erdsatelliten IMP 8 und ISEE 3 am
oben nach unten sind die Stundenmittelwerte der folgenden
Bx-, By-, Bz-Komponente (GSE-Koordinaten, s. A2), Betrag B,
Elevations- () und Azimutwinkel (¢) des Magnetfeldvektors sowie Geschwindigkeit V,
Anzahldichte N und Temperatur T des Sonnenwindes. Die magnetische Wolke wurde
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Der Begriff magnetische Wolke bezeichnet Sonnenwindstrukturen, in denen der
magnetische Druck viel groBer als der thermische Druck des Plasmas, d.h. B«1, ist. Die
radiale Ausdehnung der in Abb. 4.1 gezeigten magnetischen Wolke von 0,3 AU
(berechnet mit der mittleren Plasmageschwindigkeit iiber den Beobachtungszeitraum der
Wolke) zeigt, daB magnetische Wolken sehr groBraumige Gebilde sind. Eine spekta-
kulire Beobachtung einer magnetischen Wolke mit mehreren Raumsonden und
Satelliten in unterschiedlichen Positionen bei 1 und 2 AU bestitigte dies [BURLAGA et
al., 1981].

Nach den bisherigen Beobachtungsergebnissen, die bis auf eine Ausnahme [BURLAGA
et al., 1982] in Abstinden 21 AU von der Sonne gemacht worden sind [s. KLEIN und
BURLAGA, 1982; BURLAGA und BEHANNON, 1982], ist eine magnetische Wolke durch
die folgenden drei Eigenschaften charakterisiert [s. BURLAGA, 1991]:

1) Der Magnetfeldvektor erfihrt eine gleichmiBige Rotation iiber einen groBSen
Winkelbereich. Die Zeitdauer der Magnetfeldvariation betrdgt bei 1 AU typisch
etwa einen Tag.

2) Das Magnetfeld in der magnetischen Wolke ist hoher als das Magnetfeld des
"ungestorten” Sonnenwindes auBerhalb der Wolke.

3) Die Plasmatemperatur in der magnetischen Wolke ist niedriger als die des
"ungestorten" Sonnenwindes.

Die Untersuchung der Plasmazusammensetzung in magnetischen Wolken hat bisher
keine einheitlichen Charakteristika fiir magnetische Wolken ergeben. Es wurden
magnetische Wolken mit hohem He™-Anteil [BURLAGA et al., 1987] und auch solche
ohne hohen He**-Anteil [LEPPING et al., 1991] im Vergleich zum "normalen" Sonnen-
wind beobachtet.

Aus der Analyse der Teilchenfliisse von Protonen und Elektronen ergaben sich
Hinweise auf die mogliche Magnetfeldtopologie magnetischer Wolken, da in diesen
Sonnenwindstromen Teilchenfliisse von Protonen bzw. Elektronen in entgegengesetzten
Richtungen entlang des Magnetfeldes (BDPs bzw. BDEs, s. Kap. 3) festgestellt worden
sind [s. SANDERSON et al., 1990; CROOKER et al., 1990; MARSDEN et al., 1987,
GOSLING, 1990].

Abb. 4.2 zeigt die iiber den Zeitraum einer magnetischen Wolke gemessenen Aniso-
tropien in den Protonenfliissen. Solche Anisotropien werden als Indiz dafiir angesehen,
daBl magnetische Wolken geschlossene Magnetfeldtopologien (in Form von Plasmoiden,
magnetischen FluBrohren oder Schleifen) besitzen konnen (s. auch Kap. 3, Abb. 3.11).

Durch welche solaren Vorginge magnetische Wolken ausgelost werden, ist bisher
nicht geklart. Da magnetische Wolken sehr oft mit interplanetaren StoBwellen verbunden
sind [s. ZHANG und BURLAGA, 1988] und mit Helios 1 eine magnetische Wolke sogar
direkt als Folge eines CME auf der Sonne beobachtet wurde (s. Kap. 3), nimmt man an,
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an, daB magnetische Wolken grundsitzlich mit CMEs auf der Sonne verbunden sind [s.
auch WILSON und HILDNER, 1984]. Warum allerdings nur ein Teil aller transienten
Sonnenwindstrome, die Merkmale besitzen, die als charakteristisch fiir eine durch einen
CME auf der Sonne ausgeldste Stérung im interplanetaren Raum angesehen werden,
auch die Eigenschaften einer magnetischen Wolke besitzen, ist bisher nicht geklart [s.
z.B. GOSLING, 1990; WEBB et al., 1993].

Das einfache Schaubild in Abb. 4.3 zeigt, wie man sich eine magnetische Wolke bzw.
ein Plasmoid im Sonnenwind, nach einem CME auf der Sonne, vorstellen kann: Im
Sonnenwind breitet sich im interplanetaren Raum eine isolierte magnetische Blase
(Plasmoid) aus und treibt bei geniigend hoher Ausbreitungsgeschwindigkeit eine StoB-
welle vor sich her. In Abb. 4.3 ist angedeutet, daB dabei die Vorderfront des Plasmoids
komprimiert wird. Der ungestérte Sonnenwind wird ab der StoBwelle komprimiert und
anschlieBend um das Plasmoid umgelenkt. Das heiBt, daB die interplanetaren
Magnetfeldlinien in charakteristischer Weise um das Plasmoid drapiert werden (man
bezeichnet diesen Vorgang daher im Englischen auch als draping des IMF). Welche
Richtungsinderungen des IMF ein Beobachter als Folge des Draping feststellt, hingt
von der Ausbreitungsrichtung des Plasmoids und der Position des Beobachters zur
heliosphirischen Stromschicht ab. Die in Abb. 4.3 skizzierte rdumliche Orientierung des
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Plasmoids, seine Ausbreitungsrichtung und Magnetfeldtopologie sowie die Struktur des
umgebenden Sonnenwindes (Polaritidt), stellt nur eine der moglichen Konfigurationen
dar. Eine Raumsonde vor der Erde wiirde in diesem Beispiel zuerst die StoBwelle, dann
den komprimierten und um das Plasmoid umgelenkten Sonnenwind mit nach Siiden
drapierten Magnetfeldlinien feststellen. Bei der anschlieBenden Passage des Plasmoids
werden dann die typischen Magnetfeldvariationen einer magnetischen Wolke beobachtet.
Diese Darstellung zeigt, daB die durch das Draping verursachten Richtungsinderungen
des IMF von den mit der magnetischen Wolke verbundenen Variationen des Magnet-
feldvektors unterschieden werden miissen. Der zeitliche Abstand zwischen der StoBwelle
und einem solchen Plasmoid betrigt nach Ergebnissen von GOSLING und MCCOMAS
[1987] etwa 8 bis 12 Stunden (entsprechend ca. 0,1 - 0,2 AU radialen Abstands) bei
1 AU, wobei groBe Unterschiede zu diesen Werten in Einzelfillen auftraten. Unklar ist,
ob eine vollstindige Ablésung der CME-Materie, wie bei dem in Abb. 4.3 dargestellten
Plasmoid, stattgefunden hat, oder ob es sich um eine in den interplanetaren Raum weit
hinausgezogene noch mit der Sonne verbundene magnetische FluBrohre handelt [s. z.B.
GOSLING, 1990]. Da eine Raumsonde nur einen eindimensionalen Schnitt durch eine
magnetische Wolke liefert, kann aus diesen Beobachtungen keine Entscheidung
zugunsten einer dieser beiden Vorstellungen getroffen werden.

\ sHoCcK

PLASMOID HEL | OSPHERIC

_ CURRENT SHEET

EARTH

ECLIPTIC

Abb. 4.3 Idealisierte Darstellung fiir ein schnelles (mit StoBwelle) Plasmoid bzw. eine
magnetische Wolke im Sonnenwind, in einem Querschnitt senkrecht zur Ebene der
Ekliptik, die durch einen CME auf der Sonne ausgelgst wurde. Der "ungestorte"
Sonnenwind wird ab der StoBwelle komprimiert und um das Plasmoid umgelenkt, wobei
die Magnetfeldlinien des IMF in charakteristischer Weise um das Plasmoid drapiert
werden (draping des IMF) [GOSLING und McCoMaAs, 1987].
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4.2 Ein magnetohydrodynamisches Modell fiir eine
magnetische Wolke

GOLDSTEIN [1983] hat als erster eine magnetische Topologie fiir eine magnetische
Wolke angegeben, die die mit Satelliten und Raumsonden beobachteten Magnetfeld-
eigenschaften magnetischer Wolken erkldren kann und im Einklang mit den Gesetzen
der Magnetohydrodynamik ist. Dieses Modell, das nun niher erliutert werden soll,
basiert auf dem Konzept einer sich im Gleichgewicht mit der Umgebung befindenden
krafifreien magnetischen Konfiguration nach LUST und SCHLUTER [1954].

Ausgangspunkt fiir dieses Modell ist die Bewegungsgleichung der Magneto-
hydrodynamik [s. z.B. KIPPENHAHN und MOLLENHOFF, 1975]. Fiir eine magnetische
Wolke im Sonnenwind lautet die Bewegungsgleichung im Bezugssystem der Wolke, in
stationdrer Form, unter Annahme verschwindender Viskositit sowie ohne Einfluf
duBerer Krifte (im GauB’schen MaBsystem):

p-Vv-VYv--Vp+lixp @
c

p=Massendichte des Plasmas
V=Plasmageschwindigkeit im Bezugssystem der magnetischen Wolke
p=Gesamtdruck des Plasmas
c=Lichtgeschwindigkeit
I=elektrische Stromdichte
B=Magnetische Induktion

Die FluBgeschwindigkeit des Plasmas ist im Bezugssystem der Wolke natiirlich viel
kleiner als die Alfvéngeschwindigkeit, und in magnetischen Wolken ist nach den
Beobachtungen der magnetische Druck viel groBer als der thermische Druck des
Plasmas, d.h.:

(4.2)




4 Magnetische Wolken

In erster Ndherung konnen in der Bewegungsgleichung 4.1 daher der konvektive Term
und der Druckgradient des Plasmas vernachlédssigt werden, und es folgt:

ixB=0

o=0r)

ofr) ist eine beliebige skalare Funktion des Ortes. Das Verschwinden der Lorentzkraft
IxB bedeutet, daB die Stromdichte j iiberall parallel (antiparallel) zum Magnetfeld B ist.
Das Ampere’sche Gesetz lautet unter Vernachldssigung des Verschiebungsstromes:

4 .
YxB=——1 “4)
Damit 148t sich Gleichung 4.3 folgendermaBen schreiben:
(VxB)xB=0 (4.5)

Dies ist die allgemeine Gleichung fiir ein Magnetfeld ohne jxB-Kraft, d.h., daB
Magnetfeld iibt keine Kraft auf die ladungstragende Materie senkrecht zur Bewegungs-
richtung der Materie aus, wobei das Stromfeld insgesamt zeitlich unveridndert bleibt.
Anders als im Fall des Vakuums, wo das Magnetfeld ein Potentialfeld und damit
automatisch kraftfrei ist (VxB=0), konnen in einem verdiinnten Plasma wie dem
Sonnenwind starke elektrische Stréme flieBen. Die Annahme kraftfreier Magnetfelder
wird z.B. bei Modellrechnungen fiir Protuberanzen bzw. magnetische FluBréhren in der
Sonnenatmosphire benutzt [s. PRIEST, 1990; TANDBERG-HANSSEN und EMSLIE, 1988].

Mit der Funktion o aus Gleichung 4.3 folgt:

VxB-o'(nB (4.6)
it o - i’l a(r)
c

Zusammen mit der Bedingung V- B=0 ergibt Gleichung 4.6 ein System partieller
linearer Differentialgleichungen. Fiir Gleichung 4.6 soll nun eine Losung hergeleitet
werden. Dazu wird folgende Vektoridentitit benutzt:

EX(ZXE)'%Z@'E)"(E'Y)E @7
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4 Magnetische Wolken

Unter Ausnutzung von V- B=0 folgt aus Gleichung 4.6:
-VB*+2 B -V)B =0 (4.8)

In Zylinderkoordinaten r, ¢, z (s. dazu Abb. 4.4) und unter der Annahme eines axial-
symmetrischen Feldes, d.h. B=B(r), folgt mit V - B=0:

B -0
28 (4.9)
- L BB - Y -0

Gleichung 4.9 bedeutet, daB der Gradient des magnetischen Druckes durch die
Kriimmung der Magnetfeldlinien ausgeglichen wird [s. z.B. FERRARO und PLUMPTON,
1966]. Nach SCHLUTER [1957] 148t sich nun Gleichung 4.9 mit der Funktion F als
sogenannter Erzeugungsfunktion, die proportional zur magnetischen Energiedichte
definiert wird, 16sen:

dF
B--I%
2 dr

gt L drh) (4.10)
Yo2r  dr

mit: F(r) = B* = By + B}

Damit B?, und B’, nicht negativ werden, d.h. sich reelle Lésungen ergeben, miissen die
folgenden Bedingungen erfiillt sein:

By 20
B:>0 (4.11)
o 2F
r r

Bei endlichem Gesamtstrom und endlicher Stromdichte verlduft das Magnetfeld nach
dieser Losung im Zentrum des Zylinders geradlinig entlang der Zylinderachse und
besitzt hier das Maximum der Magnetfeldstirke. Mit wachsendem Abstand von der
Zylinderachse gehen die Magnetfeldlinien asymptotisch bis in eine rein zirkulare Form
auf dem Zylindermantel iiber. Die Magnetfeldtopologie besitzt eine schraubenartige, d.h.
helikale Struktur.

Abb. 4.4 zeigt schematisch die Magnetfeldtopologie (die Richtung der Magnet-
feldlinien ist willkiirlich gewihlt worden), die eine magnetische Wolke nach dieser
Losung besitzt, und die Variation des Magnetfeldvektors, die eine Raumsonde bei der
Passage der magnetischen Wolke beobachten wiirde. Die Zylinderachse liegt in Abb. 4.4
vereinfacht in der Ebene der Ekliptik, senkrecht zur radialen Richtung zur Sonne, die
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4 Magnetische Wolken

hier als Ausbreitungsrichtung der magnetischen Wolke angenommen wird.

Eine Raumsonde, die zentral von der magnetischen Wolke passiert wird, beobachtet
zuerst an der duBeren Grenze (dem Zylindermantel) der Wolke einen siidwirts (relativ
zur Ekliptik) gerichteten Magnetfeldvektor. Im Zentrum der magnetischen Wolke wird
ein rein entlang der Zylinderachse gerichteter Magnetfeldvektor (hier nach Osten
gerichtet) und schlieBlich bei der Passage des hinteren Endes der Wolke, ein nordwirts
gerichteter Magnetfeldvektor beobachtet. Zu keinem Zeitpunkt wird in diesem Beispiel
bei zentraler Passage der magnetischen Wolke eine Komponente des Magnetfeldvektors
in der radialen Richtung festgestellt !

{
(Fe]

) MAGNETIC
/. \_— FIELD LINES

ECLIPTIC
K PLANE

\
o

Abb. 4.4 Schematisches Modell einer magnetischen Wolke als zylindersymmetrische
magnetische FluBrohre im Sonnenwind (dargestellt sind hier fiir eine magnetische
FluBréhre mit helikaler Magnetfeldstruktur nur die #uBersten zirkularen Magnet-
feldlinien auf dem Zylindermantel sowie die Magnetfeldrichtung im Zentrum der
Wolke). Die Zylinderachse liegt in diesem Beispiel vereinfacht in der Ebene der
Ekliptik, senkrecht zur Ausbreitungsrichtung, die in radialer Richtung von der Sonne
nach auBen angenommen wird. Die zeitliche Variation des Magnetfeldvektors, die eine
Raumsonde bei der Passage der magnetischen Wolke beobachten wiirde, ist schematisch
skizziert [GOLDSTEIN, 1983].
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4 Magnetische Wolken

Dieses Modell kann die Rotation des Magnetfeldvektors iiber den Zeitraum einer
magnetischen Wolke und auch die hohe Magnetfeldstirke im Inneren einer magne-
tischen Wolke erkldren. Gerade der Sachverhalt, daB in magnetischen Wolken eine hohe
Magnetfeldstirke auftritt, wurde bei den ersten Erklarungsversuchen magnetischer
Wolken nicht entsprechend beriicksichtigt [s. z.B. die Analyse magnetischer Wolken
von KLEIN und BURLAGA, 1982]. Unklar bleibt, wie die elektrischen Strome bei einer
solchen Magnetfeldtopologie geschlossen werden. Die Modellvorstellung, daB eine
magnetische Wolke die Form eines Torus haben konnte, kann ausgeschlossen werden,
da mit der Passage eines Torus iiber eine Raumsonde zwei aufeinanderfolgende
charakteristische Rotationen des Magnetfeldvektors beobachtet werden sollten. Dies
steht im Widerspruch zu den in situ Beobachtungen. Eine denkbare Erkldrung wire, daf
die magnetische FluBrohre gekriimmt und mit beiden Enden noch mit der Sonne
riickverbunden ist, und daB auf diese Weise die elektrischen Strome geschlossen
werden.

AbschlieBend sei auf einige Modellrechnungen hingewiesen, die, basierend auf dem
Konzept kraftfreier Magnetfeldkonfigurationen, gute Ubereinstimmungen mit den
Modellvorstellungen ergaben: MARUBASHI [1986], BURLAGA [1988], LEPPING et al.
[1990], BURLAGA et al. [1990].

4.3 Die Minimum-Varianz-Methode als Verfahren zur Uberpriifung
des MHD-Modells an Raumsonden- und Satellitendaten

In diesem Kapitel soll eine Analysemethode beschrieben werden, mit der an in situ
Messungen von Raumsonden und Satelliten iiberpriift werden kann, ob das Modell einer
magnetischen Wolke als zylindersymmetrische magnetische FluBrohre im Sonnenwind
nach GOLDSTEIN [1983] die Struktur magnetischer Wolken erkliren kann.

Bei der zentralen Passage der in Abb. 4.4 dargestellten zylindersymmetrischen
magnetischen FluBrohre wiirde ein Beobachter drei Raumrichtungen mit unterschied-
licher Varianz des Magnetfeldvektors feststellen:

1)  Die minimale Varianz des Magnetfeldvektors wird in der radialen Richtung zur
Sonne beobachtet, da der Magnetfeldvektor in dieser Richtung keine Komponente
besitzt, d.h. konstant gleich Null ist.

2)  Die mittlere Varianz des Magnetfeldvektors wird in Richtung der Zylinderachse
beobachtet, da der Magnetfeldvektor im Zentrum der FluBrohre rein entlang der

Zylinderachse gerichtet ist und auf dem Zylindermantel keinen Anteil in dieser
Richtung besitzt.

3)  Die maximale Varianz des Magnetfeldvektors wird senkrecht zur Ekliptik beob-
achtet, da der Magnetfeldvektor in dieser Richtung eine Drehung um 180° aufweist.
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4 Magnetische Wolken

Mit der Minimum-Varianz-Methode nach SONNERUP und CAHILL [1967] konnen fiir
den Zeitraum einer in situ beobachteten magnetischen Wolke die unterschiedlichen
Varianzrichtungen des Magnetfeldvektors bestimmt werden.

Bei der Passage einer magnetischen Wolke sei zu N aufeinanderfolgenden
Zeitpunkten ¢ der Magnetfeldvektor B(t) in kartesischen Komponenten gemessen
worden.

Der Mittelwert des Magnetfeldvektors iiber den Beobachtungszeitraum ist:
| &
(B)--Y B (4.12)
8 N & ©
mit: B'=(BX, By, BZ)
i=l, .., N

Bestimmt werden soll nun ein Normalenvektor n, der die Richtung minimaler Varianz
des Magnetfeldvektors iiber den Beobachtungszeitraum angibt.

Dazu betrachtet man zuerst die mittlere quadratische Abweichung der einzelnen
Produkte B’ n vom Produkt (B)- n:

N
62'%2@"&-(2‘)'2)2 13
i=1

i=l, ., N

Die Minimierung von Gleichung 4.13 ist gleichbedeutend damit, den Kleinsten
Eigenwert der Kovarianzmatrix M , 5 zu bestimmen:

Map - ((B,B,) - (B,) (By)) (4.14)

mit: oBe (xy z/

Die einzelnen B, in Gleichung 4.14 sind die kartesischen Komponenten des Magnet-
feldvektors bei einer Einzelmessung. Die drei Eigenvektoren der Kovarianzmatrix mit
den zugehorigen Eigenwerten entsprechen den Richtungen minimaler, mittlerer und
maximaler Varianz des Magnetfeldvektors iiber den analysierten Zeitraum (den Haupt-
achsen eines Varianzellipsoids).
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4 Magnetische Wolken

In dieser Arbeit soll die in der Literatur iibliche Bezeichnungsweise fiir die
Eigenvektoren ¢, und Eigenwerte A, verwendet werden, d.h.:

, A, : Eigenvektor und Eigenwert fiir die Richtung maximaler Varianz
, A, : Eigenvektor und Eigenwert fiir die Richtung mittlerer Varianz
, A; : Eigenvektor und Eigenwert fiir die Richtung minimaler Varianz

oI I

Die Richtungen des Varianzellipsoids sind wohlbestimmt, falls folgende Kriterien erfiillt
sind [LEPPING und BEHANNON, 1980; SISCOE und SUEY, 1972]:

(4.15)

A,=Eigenwert zum Eigenvektor mittlerer Varianz
A,=Eigenwert zum Eigenvektor minimaler Varianz
B,=Magnetfeldvektor zu Beginn des Analyseintervalls
B,=Magnetfeldvektor am Ende des Analyseintervalls

Der ungefihre Fehler fiir die Richtung minimaler Varianz betrigt mit diesen Kriterien
etwa 10° [BURLAGA und BEHANNON, 1982].

Die berechneten Varianzrichtungen lassen sich in das SE-Koordinatensystem (s. Anhang
A2) umrechnen und damit relativ zur Ebene der Ekliptik angeben:

B/
¢, - atan 25

2 (4.16)

k=1, 2 3
e=( X, Yo %)
le/=1
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4 Magnetische Wolken |

Die gemessenen Komponenten des Magnetfeldvektors konnen mit den berechneten
Eigenvektoren in das Varianzkoordinatensystem transformiert werden:

B/'x - B (4.17)

mit: i=1, ..., N

k=1, 2, 3

Es soll wieder die in der Literatur iibliche Schreibweise fiir die Magnetfeldkomponenten
im Minimum-Varianz-Koordinatensystem beibehalten werden, d.h.:

B,*=Bx*=Komponente des Magnetfeldes in Richtung maximaler Varianz
B,*=By*=Komponente des Magnetfeldes in Richtung mittlerer Varianz
B;*=Bz*=Komponente des Magnetfeldes in Richtung minimaler Varianz

Mit der Minimum-Varianz-Methode konnen, wie gezeigt, die mit Satelliten und
Raumsonden iiber den Zeitraum einer magnetischen Wolke gemessenen Magnetfeld-
daten untersucht werden und die Ergebnisse in den entsprechenden Koordinaten-
systemen dargestellt werden.
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5 Die charakteristischen Eigenschaften magnetischer
Wolken in der inneren Heliosphire

- Analyse der Messungen der Sonnensonden Helios 1 und Helios 2 -

Die Weltraummission mit den Sonnensonden Helios 1 und Helios 2 diente der Er-
forschung der Struktur des interplanetaren Raumes zwischen Sonne und Erde. In dieser
Arbeit sollen mit den Messungen der Helios-Sonden erstmals systematisch die Eigen-
schaften magnetischer Wolken in der inneren Heliosphdre untersucht werden. Zu Beginn
dieses Kapitels werden einige Einzelheiten der Helios-Mission zusammengefaft. In
Kapitel 5.2 werden die Kriterien erldutert, mit denen magnetische Wolken in den Helios-
Daten identifiziert wurden. Einen Uberblick iiber die elementaren Eigenschaften der mit
Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken gibt Kapitel 5.3. Die Untersuchung der
Plasma- und Magnetfeldeigenschaften zeigt, da sogar unabhiingig vom Abstand zur
Sonne in magnetischen Wolken das Plasma-B, viel kleiner als eins ist, d.h., daf3 der
magnetische Druck im Inneren einer magnetischen Wolke viel hoher als der thermische
Druck des Plasmas ist. Durch diese besondere Eigenschaft kinnen auch die zeitlichen
Grenzen einer magnetischen Wolke gut bestimmt und Verwechslungen mit Magnetfeld-
variationen, die bei der Umstromung magnetischer Wolken durch den "umgebenden"
Sonnenwind auftreten (draping des IMF), ausgeschlossen werden. Da bei einigen ma-
gnetischen Wolken der zugehorige CME auf der Sonne mit dem Koronagraphen an Bord
des Satelliten P78-1 beobachtet worden ist, konnte in Kapitel 5.5 untersucht werden, ob
das Draping des IMF mit einfachen Modellannahmen erklirt werden kann. Abschliefiend
wurde kurz der Frage nachgegangen ob die Vorstellung, daf3 eine magnetische Wolke
die Stofwelle direkt vor sich "hertreibt" in Ubereinstimmung mit den Beobachtungen ist.

5.1 Die Weltraummission mit den Sonnensonden Helios 1 und Helios 2

Die Messungen der Raumsonden Helios 1 und Helios 2 (s. Abb. 5.1) haben entscheidend
zu unserem heutigen Wissen uber die Struktur des interplanetaren Raumes zwischen Sonne
und Erde beigetragen. In diesem Abschnitt werden einige Einzelheiten dieser bedeutenden
Weltraummission zusammengefaBt.

Vor dem Start der Helios-Sonden waren Messungen im interplanetaren Raum, abgesehen
von den Missionen zu den Planeten des inneren Sonnensystems, Venus und Merkur, nur
in Erdbahnnihe durchgefiihrt worden. Der ProjektbeschluB zwischen den USA und der
Bundesrepublik Deutschland, mit einer Weltraumsonde méglichst nahe an die Sonne
vorzudringen, stammt aus dem Jahr 1966. Acht Jahre spiter wurde dann die Sonnensonde
Helios 1 am 10. Dezember 1974 erfolgreich mit einer Titan-Trigerrakete in eine Umlauf-
bahn um die Sonne gebracht.
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

Abb. 5.1 Die Sonnensonde
Helios 2, kurz vor dem Start, im
Dezember 1975 [aus PORSCHE,
1984].

Auf der stark exzentrischen Ellipsenbahn (s. Abb. 5.2) in der Ekliptik ndherte sich
Helios 1 im sonnennidchsten Punkt, dem Perihel, der Sonne bis auf 0,3 AU, d.h. 46
Millionen Kilometer. In dieser Entfernung von der Sonne ist die Strahlungsintensitit etwa
zehnmal so groB wie im sonnenfernsten Punkt der Umlaufbahn, dem Aphel, der nahe der
Erdbahn lag. Die spezielle technische Konzeption der Sonde erméglichte es, daB die
Funktionstiichtigkeit von Helios 1 auch unter extremen Temperaturen erhalten blieb. Fiir
einen vollen Umlauf um die Sonne benétigte die Sonde 190 Tage.

An Bord von Helios 1 befanden sich zwdlf wissenschaftliche Experimente®. Eine
ausfiithrliche Beschreibung aller Experimente findet man z.B. in der Zeitschrift
Raumfahrtforschung [DGLR, 1975]. Die minimale Dauer der Mission war auf drei
Monate, also bis zum ersten Erreichen des sonnennichsten Abstandes, ausgelegt. Die
Experimente arbeiteten auch anschlieBend einwandfrei, und MeBdaten konnten weiterhin
kontinuierlich von den Bodenstationen empfangen werden. Im Januar 1976 wurde dann
zusitzlich zu Helios 1 die Sonnensonde Helios 2 mit nahezu identischer Ausriistung
gestartet. Diese naherte sich der Sonne bis auf 44 Millionen Kilometer. Helios 2 arbeitete
bis zum Mirz 1980 einwandfrei, Helios 1 sogar bis zum Februar 1986. Durch diese
Weltraummission steht heute ein einzigartiger Datensatz, der mehr als einen kompletten
Aktivitdtszyklus der Sonne umfaBt, zur Verfiigung. Helios-Messungen konnen dariiber
hinaus erfolgreich mit Messungen weiterer Raumsonden und Satelliten kombiniert werden.
Insgesamt gehort die Helios-Mission sicherlich zu den erfolgreichsten wissenschaftlichen
Projekten der unbemannten Raumfahrt, etwa vergleichbar mit der Erkundung des duBeren

* In der Weltraumphysik ist es iiblich, ein MeBinstrument an Bord einer Raumsonde oder eines Satelliten
als "Experiment" zu bezeichnen.
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Sonnensystems durch die Raumsonden Pioneer 10/11 und Voyager 1/2 [weitere
Einzelheiten zur Helios-Mission findet man in Physics of the Inner Heliosphere 1/2 von

SCHWENN und MARSCH (Herausgeber), 1990, 1991]. Tabelle 5.1 faBt abschlieBend einige
Einzelheiten der Helios-Mission zusammen.

Tab. 5.1 Einige Daten der Helios-Mission [nach PORSCHE, 1984].

Stichwort/Sonde Helios 1 Helios 2
Start 10. Dezember 1974 15. Januar 1976
Missionsende Februar 1986 Mirz 1980
Aphel 0,985 AU 0,983 AU
Perihel 0,309 AU 0,290 AU
Umlaufzeit 190 Tage 187 Tage
Experimente 12 12
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Abb. 5.2 Siderische Umlaufbahn der Helios-Sonden und der Erde um die Sonne im Jahr
1976. Die Punkte auf den Umlaufbahnen kennzeichnen die jeweiligen Tage des Jahres,

die Striche markieren die Breite beziiglich der Ekliptik (Carrington-Breite) [aus SCHWENN
und MARSCH, 1990].
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5.2 Identifikation magnetischer Wolken in den Helios-Daten

Fiir die im Rahmen dieser Arbeit zu untersuchenden magnetischen Wolken in der inneren
Heliosphire wurden die mit den Experimenten E1 und E2 an Bord der beiden Helios-
Sonden gemessenen Plasma- und Magnetfelddaten herangezogen. Eine ausfiihrliche Be-
schreibung des Plasmaexperimentes E1 findet man bei SCHWENN et al. [1975] und
ROSENBAUER et al. [1977, 1981], die des Magnetfeldexperimentes E2 bei MUSMANN et
al. [1975] und NEUBAUER et al. [1977]. Fiir Helios 1 und Helios 2 sind sowohl Plasma-
als auch Magnetfelddaten (Mitte des Jahres 1981 fiel das Magnetfeldexperiment an Bord
von Helios 1 aus) fiir die in Tab. 5.2 angegebenen Zeitrdume gemessen worden, wobei
die Datendichte in den Einzeljahren unterschiedlich ist.

Tab 5.2 Zeitrdume mit Plasma- und Magnetfeldmessungen fiir Helios 1 und Helios 2
(gemessen mit den Experimenten E1 und E2).

Sonde Zeitraum mit Plasma- und Magnetfelddaten
Helios 1 Dezember 1974 (Tag 346) - Juli 1981 (Tag 174)
Helios 2 Januar 1976 (Tag 17) - Mirz 1980 (Tag 68)

Da magnetische Wolken groBraumige Strukturen im Sonnenwind sind, wurden aus den
hochaufgeldsten (hochste Zeitauflosung: 40,5 s) Plasma- und Magnetfelddaten Stunden-
mittelwerte’ berechnet, die eine geniigend hohe Zeitauflosung fiir die Untersuchungen
in dieser Arbeit gewihrleisteten und eine optimale Handhabung des kompletten Helios-
Datensatzes ermoglichten (um Sektorgrenzen im Sonnenwind eindeutig zu identifizieren,
wurden mitunter auch die hochaufgeldsten Daten inspiziert).

Die Plasma- und Magnetfelddaten sind im SE (Solar Ecliptic)-Koordinatensystem
definiert (s. Abb. 5.3). In dieser Arbeit werden bis auf den Magnetfeldvektor nur die
Betrage der einzelnen Sonnenwindparameter benotigt. Die Richtung des Magnetfeldvektors
ist durch seinen Azimutwinkel @ in der Ekliptik und seinen Elevationswinkel 6 senkrecht
zur Ekliptik bestimmt. Der Winkel ¢ lduft von 0° bis 360°, wobei ¢=0° der Richtung
zur Sonne entspricht. Bei 6=0° liegt der Magnetfeldvektor in der Ekliptik, bei 8=+90°
zeigt der Magnetfeldvektor relativ zur Ekliptik nach Norden und bei 8=-90° nach Siiden.
Bei der Komponentendarstellung im SE-Koordinatensystem zeigt die x-Komponente des
Magnetfeldvektors in der Ekliptik radial von der Sonde zur Sonne, die z-Komponente
liegt parallel zum Nordpol der Ekliptik und die y-Komponente vervollstindigt das
rechtshiindige rechtwinklige Koordinatensystem.

® Zihlweise der Stundenmittelwerte eines Tages: Stunde 0 bis Stunde 23, angegeben in Weltzeit (Universal
Time, UT). Zum Beispiel wurden fiir Stunde 0 die MeBwerte zwischen 0 UT und 1 UT gemittelt.
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o

Abb. 5.3 Das SE-Koordinatensystem und die Definition des Elevationswinkels 8 und
des Azimutwinkels ¢ eines Magnetfeldvektors B in diesem Koordinatensystem.

Zunidchst muB definiert werden, nach welchen Kriterien eine magnetische Wolke iiber
den gesamten Beobachtungsbereich der Helios-Sonden zwischen 0,3 und 1 AU in den
Daten identifiziert werden kann.

Die charakteristische Variation des Magnetfeldvektors ist das entscheidende Merkmal,
das eine magnetische Wolke von anderen Sonnenwindstrémen unterscheidet, und stellt
daher die notwendige Identifikationsbedingung dar. Die typische Zeitdauer fiir das
Durchqueren einer magnetischen Wolke betrigt nach den bisherigen Beobachtungen bei
1 AU etwa einen Tag [s. KLEIN und BURLAGA, 1982]. Bei Sonnenwindgeschwindigkeiten
von einigen 100 km/s betridgt daher die radiale Ausdehnung einer magnetischen Wolke
im Erdabstand typisch etwa 0,2 bis 0,3 AU. Da die mit einer Raumsonde beobachtete
radiale Ausdehnung einer magnetischen Wolke neben der Plasmageschwindigkeit der
Wolke und der Dauer der Magnetfeldrotation auch von der Trajektorie der Raumsonde
durch die magnetische Wolke abhingt und zusitzlich groBe Unterschiede in der radialen
Ausdehnung einzelner magnetischer Wolken in der inneren Heliosphére zu erwarten sind,
kann keine typische Zeitskala als Identifikationskriterium magnetischer Wolken festgelegt
werden. Es miissen lediglich solche Zeitskalen ausgeschlossen werden, auf denen durch
lokale Plasmaprozesse verursachte Magnetfeldvariationen zu Verwechslungen mit den
charakteristischen Magnetfeldvariationen magnetischer Wolken fiihren kénnten. Dies kann
z.B. unter Umstdnden in Kompressionszonen zwischen einzelnen Sonnenwindstromen,
insbesondere in Verbindung mit Sektorgrenzen, der Fall sein [s. BOTHMER und SCHWENN,
1992a]. Da nicht bekannt ist, ob die bisher beobachteten charakteristischen Plasma- und
Magnetfeldeigenschaften auch bei magnetischen Wolken niher an der Sonne beobachtet

werden, sollen neben der Variation des Magnetfeldvektors keine zusitzlichen Identifika-
tionskriterien vorausgesetzt werden.
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Das Kriterium zur Identifikation magnetischer Wolken in den Helios-Daten wird nach
diesen Uberlegungen folgendermaBen formuliert:

* Das wesentliche Merkmal einer magnetischen Wolke ist eine gleichmiBige Rotation
des Magnetfeldvektors iiber einen groBen Winkelbereich iiber einen hinreichend langen
Zeitraum. Hinreichend lange bedeutet, daB nur Zeitriume betrachtet werden sollen,
bei denen ausgeschlossen werden kann, daB die Magnetfeldvariationen durch lokale
Plasmaeffekte (z.B. Alfvén’sche Fluktuationen) hervorgerufen worden sind. Zusitzlich
sollen Fille ausgeschlossen werden, in denen die Magnetfeldvariationen durch Kom-
pressionseffekte des Plasmas hervorgerufen wurden.

* Inder Literatur existiert bisher keine eindeutige Angabe wie gro8 der Winkelbereich,
iiber den die Rotation des Magnetfeldvektors erfolgt, mindestens sein sollte. Die vor-
liegenden Untersuchungen haben gezeigt, daB die Varianzrichtungen eindeutig be-
stimmt werden kénnen, wenn der Winkelbereich mindestens 30° betrégt (s. Kap. 4.3).

Um moglichst alle vorhandenen magnetischen Wolken in den Helios-Daten aufzuspiiren,
wurden die Daten zusitzlich auch nach Kriterien untersucht, die allgemein charakteristisch
fiir transiente Sonnenwindstrome sind.

Die Kriterien, nach denen der komplette Datensatz einzeln durchsucht wurde, lauten
zusammengefaBt (die angegebenen Plasma- und Magnetfeldeigenschaften sind in Relation
zum "normalen” Sonnenwind angegeben):

a) Ereignisse mit gleichmidBigen Variationen des Magnetfeldvektors. Da Rotationen
des Magnetfeldvektors in jeder beliebigen Richtung relativ zur Ekliptik auftreten
konnen, wurden neben 6 und ¢ auch die kartesischen Komponenten Bx, By, Bz
des Magnetfeldvektors inspiziert.

b) Ereignisse mit erhohter Magnetfeldstirke.
c) Ereignisse mit niedriger Plasmatemperatur.

d) StoBwellenereignisse (Es wurde die am Max-Planck-Institut fiir Aeronomie in
Katlenburg-Lindau erstellte Liste aller in den Helios-Daten festgestellten StoBwellen
verwendet. Private Kommunikation: R. SCHWENN, Max-Planck-Institut fiir
Aeronomie, Katlenburg-Lindau).

Wie die Daten von Helios 1 fiir den Zeitraum vom 21. Februar bis zum 11. Mirz 1978
mit diesen Kriterien nach magnetischen Wolken inspiziert wurden, zeigt Abb. 5.4.
Ereignisse, die eines der Kriterien a) bis d) erfiillten, sind in Abb. 5.4 entsprechend
markiert worden. Am Tag 61 wird im AnschluB an eine interplanetare StoBwelle (Tag
60) ein Sonnenwindstrom (s. Cloud in Abb. 5.4) beobachtet, bei dem sogar alle Kriterien
a) bis d) festgestellt werden. Der Sonnenwindstrom besitzt eine sehr hohe Magnetfeld-
starke und eine relativ niedrige Plasmatemperatur. Besonders auffillig ist die gleichmiBige
Rotation des Magnetfeldvektors, die bei diesem Sonnenwindstrom iiber einen Zeitraum
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Abb. 5.4 Beispiel der Identifikation einer magnetischen Wolke in den Plasma- und Magnetfelddaten von Helios 1
fir den Zeitraum vom 21.2. bis 11.3. 1978 (die Tage des Jahres sind fortlaufend numeriert). Helios 1 befand sich
bei 0,9 AU. Zur Erklirung der in den Daten gekennzeichneten Ereignisse s. Text. Am Tag 61 wird im AnschluB
an die StoBwelle d1 (Tag 60) eine magnetische Wolke (Cloud) beobachtet.
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

von etwa einem Tag beobachtet wird. Anhand der Rotation des Magnetfeldvektors wurde
dieser Sonnenwindstrom als magnetische Wolke identifiziert.

Die Analyse der Daten zeigte, daB auch transiente Sonnenwindstréme ohne charak-
teristische Magnetfeldrotation beobachtet werden, was mit den bisherigen Beobachtungs-
ergebnissen iibereinstimmt, daB magnetische Wolken eine besondere Teilklasse aller
transienten Sonnenwindstrome sind [s. auch GOSLING, 1990].

Insgesamt wurden auf diese Weise 46 magnetische Wolken in den Daten von Helios 1
und Helios 2 zwischen 0,3 und 1 AU iiber den Zeitraum 1975-1981 identifiziert. In
Tab. Al des Anhangs sind diese Wolken genau aufgefiihrt. Ereignisse mit sehr groBen
Datenliicken, die eine genauere Untersuchung von vornherein nicht zulieBen, wurden dabei
nicht beriicksichtigt. Wie ein Vergleich der Daten von Helios 1 und Helios 2 zeigte, wurde
in zwei Fillen von beiden Sonden die gleiche magnetische Wolke beobachtet (Ereignisse
15*® und 20*° in Tab. Al). Die Plasma- und Magnetfeldeigenschaften dieser 46
magnetischen Wolken werden in den folgenden Kapiteln dieser Arbeit untersucht.

5.3 Elementare Eigenschaften magnetischer Wolken

In diesem Kapitel werden die elementaren Eigenschaften der 46 mit Helios 1 und Helios 2
zwischen 0,3 und 1 AU iiber den Zeitraum Dezember 1975 bis Juli 1981 beobachteten
magnetischen Wolken zusammengefaBt. Die genauen Angaben fiir jede einzelne
magnetische Wolke enthdlt Tab. Al des Anhangs.

Fiir die Beobachtungshaufigkeit magnetischer Wolken wurde keine Abhingigkeit vom
Abstand zur Sonne festgestellt. Im Bereich 0,3 AU bis 0,5 AU wurden 10 der 46
magnetischen Wolken beobachtet. Dieser Anteil entspricht auch etwa dem Verhiltnis der
Beobachtungszeiten fiir die Abstandsintervalle 0,3 bis 0,5 und 0,6 bis 1 AU von 1:4, das
aus der elliptischen Umlaufbahn der Helios-Sonden um die Sonne resultiert.

Die Klassifizierung des "ungestorten" Sonnenwindes auBerhalb der magnetischen Wolken
zeigte (s. Tab. Al), daB 40 magnetische Wolken im langsamen Sonnenwind und sechs
magnetische Wolken in schnellen Sonnenwindstromen aus Koronaléchern beobachtet
wurden. Dieses Beobachtungsergebnis stiitzt die Annahme, daB magnetische Wolken aus
Quellregionen in der Sonnenkorona mit geschlossener Magnetfeldlinientopologie stammen,
aus denen auch der langsame Sonnenwind auf noch nicht bekannte Art freigesetzt wird.

Die Hilfte (23) aller magnetischen Wolken wurde in unmittelbarer Umgebung von
Sektorgrenzen festgestellt. Untersucht wurde ein Zeitraum von 24 Stunden, entsprechend
einer Variation von ca. 13° in solarer Linge, vor (bei StoBwellen vor Einsatz der
StoBwelle) und nach der magnetischen Wolke. Ein direkter Zusammenhang magnetischer
Wolken mit Plasmaprozessen, die unmittelbar mit der heliosphdrischen Stromschicht in
Verbindung stehen konnten, wurde jedoch nicht festgestellt.
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

Insgesamt 38 der 46 magnetischen Wolken wurden nach einer interplanetaren StoBwelle
beobachtet. Die Zeitdifferenzen zwischen den StoBwellen und den magnetischen Wolken
betrugen, fiir die Fille bei 1 AU, 5 bis 25 Stunden (radiale Distanz ca. 0,05 bis 0,25 AU).
Ein Vergleich mit den Ergebnissen von SHEELEY et al. [1985] fiir StoBwellen, die mit
Helios 1 beobachtet wurden, zeigt, daB sieben magnetische Wolken direkt als Folge von

mit dem Koronagraphen an Bord des Satelliten P78-1 festgestellter CMEs auf der Sonne
auftraten.

Abb. 5.5 zeigt, daB die gemessenen Plasmageschwindigkeiten der magnetischen Wolken
im Bereich 300 bis 1000 km/s lagen, d.h. die Geschwindigkeit magnetischer Wolken war
sehr variabel. Die meisten magnetischen Wolken besaBen allerdings eine Geschwindigkeit
von 400 bis 500 km/s. Fiir die beobachteten Plasmageschwindigkeiten konnte keine
Abhingigkeit vom Abstand zur Sonne festgestellt werden.

AbschlieBend sind in Tab. 5.3 die elementaren Eigenschaften der 46 untersuchten
magnetischen Wolken zusammengefaQt.

300 500 700 1000 V(km/s)

Abb. 5.5 Haufigkeitsverteilung fiir die Plasmageschwindigkeiten der 46 mit Helios 1/2

in den Jahren 1975 bis 1981 im Bereich 0,3 bis 1 AU beobachteten magnetischen Wolken
in Intervallbreiten von 100 km/s.
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Tab. 5.3 Elementare Eigenschaften der 46 mit Helios 1 und Helios 2 von 1975 bis 1981
im Bereich 0,3 bis 1 AU beobachteten magnetischen Wolken.

Eigenschaft Beobachtungsergebnis
Assoziation magnetischer Wolken 38 Wolken mit StoBwelle
mit interplanetaren StoBwellen 8 Wolken ohne StoBwelle
Zeit zwischen der StoB- Mittelwert: 11 Stunden,
welle und der magnetischen beobachtet wurden Zeitdifferenzen zw.
Wolke bei 1 AU (7 Wolken) 5 und 25 Stunden
Plasmageschwindigkeiten 300 km/s bis 1000 km/s

38 Wolken im langsamen Sonnenwind
(davon 5 vor Kompressionszonen),
6 in schnellen Sonnenwindstrémen,
2 nach transienten Sonnenwindstromen

Art des Sonnenwindes, in dem die
magnetische Wolke beobachtet
wurde

Anzahl der magnetischen Wolken,
die in der Nihe (24 h)
von Sektorgrenzen beobachtet
wurden

23 Wolken

5.4 Die charakteristischen Plasma- und Magnetfeldeigenschaften
magnetischer Wolken in der inneren Heliosphire

- Bestimmung der zeitlichen Grenzen einer magnetischen Wolke -
Mit den in den Helios-Daten zwischen 0,3 und 1 AU identifizierten magnetischen Wolken
soll nun untersucht werden, welche Plasma- und Magnetfeldeigenschaften magnetische
Wolken in der inneren Heliosphire zusitzlich zu der Rotation des Magnetfeldvektors
besitzen. Schon bei der Identifikation magnetischer Wolken zeigte sich, daB magnetische

Wolken wesentlich hohere Magnetfeldstéirken als der "normale" Sonnenwind besitzen.

Es wurden neben den bisher betrachteten Sonnenwind- und Magnetfeldparametern
folgende Plasmaparameter untersucht:

- Der ImpulsfluB p,- V,? des Plasmas,
- der totale Plasmadruck P; (thermischer + magnetischer Druck),
- daB Plasma-,.

Prund B, wurden ebenso wie der ImpulsfluB ohne Beriicksichtigung der Elektronen- und
o-Teilchenparameter berechnet, d.h.: Pr=n,* k* T, + (B¥8m); Bp=n,* k- T, / (B¥8m).
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

Abb. 5.6 zeigt die Plasmaparameter fiir die, mit Helios 1 im Mirz 1978 bei 0,9 AU
beobachtete, mit einer StoBwelle verbundene magnetische Wolke (s. auch Abb. 5.4), die
im langsamen Sonnenwind mit positiver magnetischer Polaritit (¢=135°) an einer
Sektorgrenze auftrat (der Sektorwechsel zwischen StoBwelle und magnetischer Wolke
war eindeutig in den hochaufgelésten Daten festzustellen). Uber den Zeitraum der
Rotation des Magnetfeldvektors von Siiden (S) nach Norden (N) (SN-Rotation) sind die
Magnetfeldstirke und der totale Plasmadruck P; sehr hoch und das Plasma-fp ist viel
niedriger als im "ungestdrten" Sonnenwind.

Verfolgt man in Abb. 5.6 den zeitlichen Verlauf des Impulsflusses pp- V,?, des totalen
Plasmadrucks P; und des Plasma-f3, iiber den Zeitraum vom Beginn der StoBwelle an,
bis zum Ende der Sonnenwindstorung, so lassen sich exemplarisch die typischen Plasma-
und Magnetfeldeigenschaften aufzeigen, die eine StoBwellen-assoziierte magnetische
Wolke in der inneren Heliosphidre besitzt:

1) Der Bereich zwischen StoBwelle und magnetischer Wolke (sheath-Bereich der Wolke):

Der Zeitraum zwischen der StoBwelle (60:12 UT) und der magnetischen Wolke (61:01 UT)
ist gekennzeichnet durch turbulente Plasmaverhiltnisse, da der vorher "ungestorte"
Sonnenwind durch die StoBwelle komprimiert und erhitzt wird und die darauf folgende
magnetische Wolke umstromen mu8. Uber diesen Bereich, den man in Analogie zur
Magnetosheath der Erde als Hiille (sheath) der magnetischen Wolke bezeichnet, sind
der ImpulsfluB p,* V%, der totale Plasmadruck P; und das Plasma-f3, erhoht.

2) Die magnetische Wolke:

Ab Stunde eins am Tag 61 fallt das Plasma-P, in zeitlicher Ubereinstimmung mit dem
Beginn der Rotation des Magnetfeldvektors (gut zu erkennen an der Verdnderung von
0 von Siiden nach Norden, SN-Rotation) auf sehr niedrige Werte (Bp«1). Dies ist der
innere Bereich der magnetischen Wolke. Der magnetische Druck in der magnetischen
Wolke ist also sehr viel groBer als der thermische Druck des Plasmas. Auch der totale
Plasmadruck Py ist in der magnetischen Wolke deutlich hoher als im "ungestorten”
Sonnenwind. Nach 25 Stunden werden am Tag 62 ab Stunde zwei das Ende der
Rotation des Magnetfeldvektors und die Riickkehr der einzelnen Parameter auf
"Normalniveau" beim Ubergang in den "ungestorten" Sonnenwind beobachtet. Die
Anfangs- und Endzeiten (markierter Zeitraum in Abb. 5.6), d.h. die Grenzen der
magnetischen Wolke, wurden durch den Zeitraum mit sehr niedrigem P, und der
Rotation des Magnetfeldvektors festgelegt.

Da das Plasma-f, im sheath-Bereich der Wolke noch erhoht, im Inneren der magneti-
schen Wolke dagegen sehr niedrig (Bp«1) ist, konnen iiber den Verlauf des Plasma-f,
Verwechslungen mit Variationen des IMF vermieden werden, die nicht mit den
Magnetfeldeigenschaften der magnetischen Wolke selbst verbunden sind, sondern lediglich
als Folge des Draping des IMF (s. Abb. 4.1), d.h. bei der Umstromung des umgebenden
Sonnenwindes um die magnetische Wolke, hervorgerufen werden.
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Spacecraft: Helios 1 1 Hour Averages Year: 1978
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Abb. 5.6 Eine magnetische Wolke (Cloud, 61:01-62:01 UT) im Sonnenwind, die mit
Helios 1 im Mirz 1978 bei 0,9 AU im AnschluB an eine StoBwelle (Shock, 60:12 UT)
beobachtet wurde. Von oben nach unten sind die Stundenmittelwerte folgender Parameter
dargestellt: ImpulsfluB p,- V2 [10"° dyn/cm?], totaler Plasmadruck P; [10"° dyn/cm’],
das Plasma-p,, Betrag der Magnetfeldstirke B, Elevationswinkel 8 und Azimutwinkel
¢ des Magnetfeldvektors sowie Geschwindigkeit V,, Anzahldichte N, und Temperatur
T, der Protonen. Uber den Zeitraum der magnetischen Wolke findet eine gleichmiBige
SN-Rotation des Magnetfeldvektors statt (s. 6).
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

Abb. 5.7 zeigt eine weitere in den Daten von Helios 1 identifizierte magnetische Wolke.
Diese magnetische Wolke, ohne zugehérige StoBwelle, wurde im Mirz 1975 (Tag 63)
bei 0,4 AU, d.h. sehr nahe an der Sonne, in einem schnellen Sonnenwindstrom positiver
magnetischer Polaritit beobachtet. Uber den Zeitraum der magnetischen Wolke wird eine
SN-Rotation des Magnetfeldvektors iiber 14 Stunden festgestellt.

In dieser magnetischen Wolke sind genauso wie bei der in Abb. 5.6 gezeigten
magnetischen Wolke die Magnetfeldstidrke B und der totale Plasmadruck Py sehr hoch,
und Bp«1. Auffillig ist, daB im Inneren dieser Wolke die Plasmadichte sehr hoch ist. Der
Dichte-Peak am Ende der Wolke wird durch die Kompression eines schnelleren nach-
folgenden Sonnenwindstroms hervorgerufen. Die Anfangs- und Endzeiten der
magnetischen Wolke wurden wieder iiber das B, und die Rotation des Magnetfeldvektors
bestimmt.

Abb. 5.7 erméglicht den interessanten Vergleich der Plasma- und Magnetfeldeigen-
schaften der magnetischen Wolke mit den Plasmaeigenschaften, die an einer Sektorgrenze
beobachtet werden (Anfang des Tages 67, zu erkennen im Sprung von =135° auf
¢=315°). An der Sektorgrenze ist die Plasmadichte ebenfalls sehr hoch, allerdings besitzt
die Magnetfeldstirke ein Minimum. B, ist daher viel groBer als eins (inverser Verlauf
zur Magnetfeldstirke). Es tritt hier keine gleichmiBige Rotation des Magnetfeldvektors
auf.

Die spezifischen Plasma- und Magnetfeldeigenschaften einer magnetischen Wolke in
der inneren Heliosphire im Bereich 0,3 bis 1 AU lauten nach den Beobachtungsergeb-
nissen:

» Eine magnetische Wolke zeichnet sich durch eine gleichmiBige Rotation des
Magnetfeldvektors aus. Die Zeitdauer betrégt typisch mehrere Stunden (beobachtet
wurden Zeitintervalle zwischen 6 und 31 Stunden).

* Unabhingig vom Abstand zur Sonne ist das Plasma-B, in magnetischen Wolken viel
kleiner als eins (der Mittelwert aller B,-Werte, die iiber den Zeitraum der einzelnen
magnetischen Wolken gemittelt wurden, war: <Bp> = 0,07). Der magnetische Druck
im Inneren einer magnetischen Wolke ist wesentlich groBer als der thermische Druck
des Plasmas. Uber den Verlauf von B, und der Rotation des Magnetfeldvektors konnen
in erster Niherung die Grenzen einer magnetischen Wolke festgelegt werden (alle
Anfangs- und Endzeiten der einzelnen magnetischen Wolken sind in Tab. Al des
Anhangs angegeben).

* In magnetischen Wolken ist der totale Druck des Plasmas P; (thermischer +
magnetischer Druck) hoher als im umgebenden Sonnenwind.
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Abb. 5.7 Eine magnetische Wolke (Cloud) im Sonnenwind (ohne StoBwelle) beobachtet
mit Helios 1 bei 0,4 AU im Mirz 1975 (63:16-64:05 UT). Bei der Passage dieser
magnetischen Wolke wird eine SN-Rotation des Magnetfeldvektors iiber einen Zeitraum
von 14 Stunden beobachtet (s. 8). Auffillig ist die hohe Dichte in dieser nahe der Sonne
beobachteten Wolke. Der Dichte-Peak am Ende der Wolke wird durch die Kompression
der Riickfront der Wolke durch einen nachfolgenden schnelleren Sonnenwindstrom
hervorgerufen. Am Anfang des Tages 67 ist eine Sektorgrenze (SB) im Sonnenwind zu
erkennen (s. Sprung in @).
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5.5 Das Draping des IMF um magnetische Wolken

Die besonderen Plasma- und Magnetfeldeigenschaften der untersuchten magnetischen
Wolken bestitigen die Annahme, daB magnetische Wolken als groBriumige "isolierte"
magnetische Strukturen im Sonnenwind angesehen werden kénnen. Bei der Ausbreitung
magnetischer Wolken im interplanetaren Raum muB der umgebende Sonnenwind die
magnetische Wolke umstrémen.

In Abb. 5.8 und Abb. 5.9 ist schematisch dargestellt, wie die Magnetfeldlinien des IMF
in charakteristischer Weise um eine magnetische Wolke drapiert werden [s. GOSLING und
McComas, 1987; MCCOMAS et al., 1988]. Aufgrund von Kompressionseffekten sollte
das Draping des IMF, insbesondere bei schnellen, d.h., bei StoBwellen-assoziierten,
magnetischen Wolken im sheath-Bereich der Wolken, sehr effektiv sein.

In Abb. 5.8 erkennt man, daB die Richtungsinderungen des IMF, die ein Beobachter
als Folge des Draping um eine magnetische Wolke feststellen wiirde, von der Position
des Beobachters relativ zur heliosphérischen Stromschicht (HCS) und seiner Position
relativ zur magnetischen Wolke abhingen.

Wenn man vereinfacht annimmt, daB sich eine magnetische Wolke nach einem CME
radial von der Sonne wegbewegt (in Zielrichtung auf einen Beobachter), dann sollten,
bei bekannter Position des CME (Nord- (N) oder Siidhemisphire (S) der Sonne) und der
Polaritit des IMF (des Sektors) am Ort des Beobachters (in der Ebene der Ekliptik
angenommen), die durch das Draping zu erwartenden Variationen des IMF nach dem
in Tab. 5.4 angegebenen Schema erfolgen. Eine positive Polaritit bedeutet, daB die
Magnetfeldlinien am Ort des Beobachters von der Sonne weggerichtet sind (@=135°),
eine negative Polaritt, daB die Magnetfeldlinien in Richtung zur Sonne weisen (¢=315°).
Der Spezialfall, daB wihrend des Draping eine Sektorgrenze passiert wird, wurde der
Einfachheit halber ausgelassen. Abb. 5.8 ist zu entnehmen, daB in diesem Fall
kompliziertere Sequenzen der Variationen des IMF auftreten. Wichtig ist zusitzlich, die
Magnetfeldvariationen durch das Draping von denen der magnetischen Wolke zu unter-
scheiden.

Tab. 5.4 Schema fiir das Draping des IMF um eine magnetische Wolke im Sonnenwind
bei bekannter Position des CME auf der Sonne und der Polaritit des IMF am Ort des
Beobachters in der Ekliptik [nach MCCOMAS et al., 1989].

Polaritit des IMF | Kompression der | Erwartete Varia-

Position des CME auf am Ort des By-Komponente am| tion der Bz-
der Sonne (N=Norden,| Beobachters vor Ort des Komponente im

S=Siiden) Einsatz Beobachters ergibt sheath der
der Storung erhohtes Wolke

N + +By nordwirts (+Bz)
N - -By siidwirts (-Bz)
S + +By siidwarts (-Bz)
S - -By nordwirts (+Bz)
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Abb. 5.8 Idealisierte Darstellung des Draping des IMF um eine schnelle (mit StoBwelle)
magnetische Wolke (Plasmoid) im Sonnenwind, die durch einen CME auf der Sonne
hervorgerufen wurde. Dargestellt ist ein Querschnitt senkrecht zur Ekliptik. Vereinfacht
sind in dieser Darstellung die Magnetfeldlinien des IMF als rein radial verlaufend
angenommen worden [aus MCCOMAS et al., 1989; nach GOSLING und MCCOMAS, 1987].

Abb. 5.9 Schematische Darstellung in der Aquatorebene der Sonne fiir ein sich radial
von der Sonne wegbewegendes Plasmoid (eine magnetische Wolke). Der "ungestorte”
Sonnenwind wird um die magnetische Wolke drapiert und das IMF wird im Bereich
zwischen StoBwelle und magnetischer Wolke komprimiert. Ein Beobachter stellt in diesem

Bereich eine erhohte By-Komponente des IMF fest [GOSLING und MCCOMAS, 1987; nach
HUNDHAUSEN, 1972].
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Das Draping des IMF um magnetische Wolken konnte fiir die sieben StoBwellen-
assoziierten Wolken, die mit Helios 1 direkt als Folge eines CME beobachtet worden
sind [s. SHEELEY et al., 1985], untersucht werden.

Dazu wurden fiir die einzelnen Ereignisse folgende Analyseschritte durchgefiihrt:

- Es wurde aus den Magnetfelddaten von Helios 1 die Polaritidt des IMF vor Einsatz
der StoBwelle bestimmt. Die Komponenten des IMF wurden tiber einen Zeitraum von
24 Stunden vor Einsatz der StoBwelle gemittelt (die Zeitintervalle waren nicht durch
vorangehende Sonnenwindstdrungen beeintrichtigt).

- Fiir den Zeitraum zwischen der StoBwelle und der magnetischen Wolke wurden erneut
die Mittelwerte der Komponenten des IMF bestimmt (eine Uberpriifung der Daten
zeigte, daB in keinem der sieben Fille wihrend dieses Zeitraums ein Sektorwechsel
stattfand).

- Aus dem Vergleich der mittleren Werte der einzelnen IMF-Komponenten fiir die Zeit
vor Einsatz der StoBwelle mit den iiber den sheath-Bereich der magnetischen Wolke
gemittelten Werten wurde die relative Anderung in den einzelnen Komponenten des
IMF bestimmt und mit den zu erwartenden Variationen des IMF nach dem Schema
in Tab. 5.4 verglichen.

Abb. 5.10 zeigt die Analyse fiir eine dieser mit Helios 1 beobachteten magnetischen
Wolken. Da der zugehérige CME mit dem Koronagraphen direkt am Sonnenéquator
beobachtet wurde und sich Helios 1 bei +7° heliographischer Breite befand, lag das CME-
Zentrum siidlich von Helios 1. Man wiirde nach Tab. 5.4 erwarten, daB Helios 1 im
Sonnenwind positiver Polaritit eine verstirkte +By-Komponente und eine siidwirts (-Bz) -
Komponente des IMF als Folge des Draping feststellt. Abb. 5.10 zeigt, daB die Bz-
Komponente tatséchlich im sheath-Bereich der Wolke einen starken Schwenk nach Siiden
ausfiihrt und, daB eine stark erhdhte +By-Komponente gemessen wird. Die Beobachtungs-
ergebnisse sind im Einklang mit den Modellvorstellungen. In Tab. 5.5 sind alle sieben
Einzelergebnisse aufgefiihrt.

Das Ergebnis der Analyse des Draping fiir die sieben magnetischen Wolken lautet:

* In allen sieben untersuchten Fillen stimmte das Draping des IMF in der Ebene der
Ekliptik mit der Modellvorstellung iiberein. Die By-Komponente wird durch das
Draping stark erhoht, wobei ihre Richtung nur von der Polaritdt des IMF vor Einsatz
der StoBwelle abhingt (falls kein Sektorwechsel stattfindet).

e Fiir die Variation der Bz-Komponente des IMF ergab sich nur in fiinf der sieben
untersuchten Fille eine Ubereinstimmung zwischen der in situ Beobachtung und der
Modellvorstellung.
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Spacecraft: Helios 1 1 Hour Averages Year: 1980
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Abb. 5.10 Das Draping des IMF bei einer StoBwellen-assoziierten magnetischen Wolke,
die mit Helios 1 im Juni 1980, direkt nach einem CME auf der Sonne [s. dazu BURLAGA
et al., 1982] beobachtet wurde. Helios 1 befand sich bei 0,5 AU bei +7° heliogr. Breite
gegeniiber dem von der Erde aus gesehenen westlichen Sonnenrand. Die Position des
CME war: N0O°(£50°)-W. Die Mittelwerte fiir die By- und Bz-Komponente iiber den
Zeitraum von 24 Stunden vor Einsatz der StoBwelle und im sheath-Bereich der Wolke
sind mit horizontalen Linien angegeben. Die By-Komponente wird durch das Draping
zwischen StoBwelle und magnetischer Wolke stark erhéht, und die Bz-Komponente weist
eine deutliche Richtungsinderung nach Siiden auf.
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

Die als Folge des Draping um eine magnetische Wolke zu erwartende Variation der
Bz-Komponente des IMF kann bei bekannter Position des CME auf der Sonne und der
Polaritdt des IMF am Ort des Beobachters somit nur mit einer gewissen Wahr-
scheinlichkeit richtig prognostiziert werden. Die Variation der By-Komponente dagegen
folgt, wie diese Untersuchung zeigt, streng dem erwarteten Schema, d.h., sie wird durch
Kompression lediglich erhoht. Welche Variationen des IMF durch Draping als Folge eines
CME zu erwarten sind, ist insbesondere bei der "Vorhersage" starker erdmagnetischer
Stiirme (s. Kap.9) von besonderem Interesse.

Tab. 5.5 Das Draping des IMF fiir sieben direkt als Folge eines CME auf der Sonne mit
Helios 1 beobachtete magnetische Wolken. Die einzelnen Spalten bedeuten v. links n.
rechts: Nummer des Ereignisses, Zeitpunkt des CME (Jahr:Monat:Tag, Stunde), Position
des CME-Zentrums auf der Sonne und Winkelausdehnung des CME in Grad, Einsatzzeit
der StoBwelle bei Helios 1, Abstand zur Sonne und Position von Helios 1 in der Ekliptik
(relativ zur Erde) sowie die heliogr. Breite, Beginn der magnetischen Wolke (Mo-
nat:Tag:Stunde), Polaritit des umgebenden Sonnenwindes vor Einsatz der StoBwelle (P),
Mittelwerte der Komponenten des IMF 24 h vor Einsatz der StoBwelle (U,4, Upstream),
Mittelwerte der Magnetfeldkomponenten im sheath-Bereich der Wolke (Sh), relative
Anderung in den einzelnen Komponenten (Tr, Trend), erwartete relative Anderungen nach
den Modellannahmen (E), Vergleich der Modellannahmen mit den Messungen (B) (Uber-
einstimmung: 1=ja, O=nein) [Angaben der CMEs nach SHEELEY et al., 1985].

U, Sh Tr
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Stunde ] M:T:S H1 M:T:S <Bz> | <Bz> | aBz
[nT] [nT] | [nT]
70:05:37 0,43 +19 | +10 | -09 |.].
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§0:08:10 0,92 +03 -01 04 ..
02 e S30(x30)-E | 03:22:14 | E84 |03:22:17| + 00 +03 | +03 |+ 1
-3° 00 +04 | +04 |-|0
0,89 -03 -05 02 |[.].
03 80“3‘27 S20(”)-E | 03:29:11 | E85 |[03:30:01 | + | +04 | +17 | +13 |+ 1
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+7° -02 -16 <14 | =1
81:05:10 0,66 +10 | +02 | -08 [.].
06 2 NO5(+40)-E | 05:11:07 | E95 |05:11:15| - | -08 -38 =30 |-|1
-6° -02 -07 05 |-}1
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

5.6 Magnetische Wolken und interplanetare StoBwellen

In diesem Abschnitt soll der Frage nachgegangen werden, ob magnetische Wolken im
interplanetaren Raum eine StoBwelle direkt antreiben.

Numerische Simulationen fiir den Fall der von PARKER [1961] angenommenen reinen
Druckstofwelle (blast wave) und der durch ein Treibergas getriebenen Stofwelle
(driven wave) im Sonnenwind wurden z.B. von HUNDHAUSEN [1972] durchgefiihrt.
HUNDHAUSEN schitzte ab, daB im Fall der getriebenen StoBwelle im Abstand von 1 AU
die Dauer der solaren Storung auf der Sonne bei mindestens fiinf Stunden, bei der reinen
Druckwelle dagegen unter einer halben Stunde liegt. Bei Zeitrdumen zwischen 0,5 und
5 Stunden ergeben sich Mischfille des StoBwellentyps. Ursache einer reinen Druck-
stoBwelle sollte ein kurzzeitiges impulsives solares Ereignis sein, wihrend man bei einem
neu entstehenden Sonnenwindstrom nach einer Eruption eine getriebene StoBwelle
erwarten wiirde.

Abb. 5.11 zeigt die von HUNDHAUSEN [1972] berechneten charakteristischen
Dichteprofile (die Dichte ist relativ zum "ungestorten” Sonnenwind angegeben) im
Sonnenwind als Funktion des Abstands von der Sonne fiir beide Fille. Bei den
Berechnungen wurde angenommen, daB sich die Stérung von 0,1 AU aus in einen
adiabatischen, stetig stromenden Sonnenwind, der bei 1 AU eine Plasmageschwindigkeit
von 400 km/s besitzt, ausbreitet. Fiir den Fall der getriebenen StoB8welle steigt im
AnschluB an die StoBwelle die Plasmadichte bis zum Erreichen der Kontaktfliche (Contact
Surface) des folgenden transienten Sonnenwindstroms an, bei der reinen DruckstoBwelle
fallt dagegen die Plasmadichte direkt im AnschluB an die StoBwelle ab.
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Abb. 5.11 Numerische Losung fiir den Dichteverlauf (angegeben relativ zum "unge-
storten” Sonnenwind) als Funktion des Abstands von der Sonne fiir eine reine

DruckstoBwelle (blast wave) und eine getriebene StoBwelle (driven wave) im Sonnenwind
[HUNDHAUSEN, 1972].
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5 Charakteristische Eigenschaften magnetischer Wolken

Abb. 5.12 zeigt den Dichteverlauf zwischen StoBwelle und magnetischer Wolke fiir eine
der in dieser Arbeit untersuchten magnetischen Wolken. Im Einklang mit den Modellrech-
nungen fiir eine getriebene StoBwelle steigt die Plasmadichte im sheath-Bereich der Wolke
stark an, der ImpulsfluB pp- V,? besitzt hier ein Maximum. Die Plasmaparameter der
in dieser Arbeit untersuchten StoBwellen-assoziierten magnetischen Wolken, insbesondere
die relativ zum "ungestérten” Sonnenwind wesentlich schnelleren Wolken, zeigten eine
gute Ubercinstimmung mit den numerischen Berechnungen fiir getriebene StoBwellen.
Bei diesen Wolken erfolgte auch ein sehr starkes Draping des IMF.

Diese Beobachtungsergebnisse unterstiitzen die Annahme, da magnetische Wolken bei
eruptiven Vorgidngen bzw. CMEs in der Sonnenkorona hervorgerufen werden durch die
neuer SonnenwindfluB aus Gebieten in der Korona geoffnet wird, die vorher nicht direkt
an der Koronaexpansion beteiligt waren. Diese transienten Sonnenwindstréme (die
magnetischen Wolken) treiben dann StoBwellen in den interplanetaren Raum.
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§i8

oo o ol o o

B8 5ii8gengs
S T T ?

.,.
1=}
-l
<
o
o

Py

fp (10 %ayn/em®

B (nT)
s

0(°)
8058

g

) 5 (9)
g3

§s

sl b Lo fa oy faladaly

r 0@
888

(cm'a)vP il
888
g kg

P

T, (K) N
8 8 5
C - ]
tumd 11

T IRV FETF Lo %] T

Hour 12 18 0 6 12 18 0 8 12 18 0 8 12
1 SHOCK ! !

Day 362 383 385

Abb. 5.12 Beispiel fiir den Verlauf der Plasmadichte im sheath-Bereich einer StoBwellen-
assoziierten magnetischen Wolke, gemessen mit Helios 1 im Dezember 1978 bei 0,8 AU.
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6 Interpretation magnetischer Wolken als groBriumige
magnetische FluBrohren im Sonnenwind

- Die Magnetfeldkonfiguration und Orientierung der
mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken -

Mit der in Kapitel 4.3 beschriebenen Minimum-Varianz-Methode soll iiberpriift werden,
ob die Magnetfeldeigenschaften magnetischer Wolken mit dem Modell einer zylindersym-
metrischen magnetischen Flufrohre im Sonnenwind erkldrt werden kiénnen. Zuerst
werden in diesem Kapitel schematisch die Magnetfeldvariationen erldutert, die eine
Raumsonde nach diesem Modell bei der Passage einer magnetischen Wolke beobachten
sollte. Ein Analysebeispiel einer magnetischen Wolke mit der Minimum-Varianz-Methode
zeigt exemplarisch, daf3 die Ergebnisse in iiberzeugender Weise mit den Modellvor-
stellungen im Einklang sind. Mit der Minimum-Varianz-Methode kann daher auch die
Orientierung der Zylinderachse einer magnetischen Wolke bzw. Fluf3rohre im inter-
planetaren Raum bestimmt werden. Aufgrund dieses Ergebnisses wurde ein Konzept
entwickelt mit dem magnetische Wolken durch vier Flufrohrentypen mit unterschied-
licher Magnetfeldkonfiguration klassifiziert werden kénnen. Analysebeispiele weiterer
magnetischer Wolken zeigen, daf} diese vier Flufréhrentypen tatsichlich auch in situ
beobachtet werden. Im zweiten Teil dieses Kapitels werden die Ergebnisse fiir die
Magnetfeldkonfigurationen und Orientierungen der mit den Helios-Sonden beobachteten
magnetischen Wolken zusammengefaft. Die Ergebnisse zeigen auf, welche Magnetfeld-
konfigurationen am hdufigsten beobachtet worden sind und welche Orientierung eine
magnetische Wolke im interplanetaren Raum vorzugsweise besitzt. Aus diesen Ergeb-
nissen konnte ein einfaches Modellbild abgeleitet werden, nach dem eine magnetische
Wolke die Struktur einer grofirdumigen magnetischen Flufrohre besitzt, deren Enden
vielleicht noch mit der Sonne verbunden sind.

6.1 Die Analyse der Magnetfeldkonfiguration magnetischer Wolken
mit der Minimum-Varianz-Methode

Eine mogliche Interpretation fiir die charakteristischen Magnetfeldvariationen einer
magnetischen Wolke ist die Annahme, daB eine Raumsonde von einer magnetischen
FluBrohre im Sonnenwind passiert wird. Basierend auf dem magnetohydrodynamischen
Modell von GOLDSTEIN [1983] wird vereinfacht angenommen, daB die magnetische
Wolke eine zylindersymmetrische Geometrie besitzt.

Die Magnetfeldlinien verlaufen nach diesem Modell auf dem Zylindermantel rein
zirkular und im Zentrum der FluBrohre rein entlang der Zylinderachse. Im Zentrum der
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6 Interpretation magnetischer Wolken

Wolke ist die Magnetfeldstirke am hochsten. Die FluBrohre kann eine beliebige
Orientierung relativ zur Ekliptik besitzen.

Die idealisierte Skizze in Abb. 6.1 zeigt in einem Querschnitt senkrecht zur Ebene der
Ekliptik schematisch die Variationen des Magnetfeldvektors auf, die eine Raumsonde
(hier die Helios-Sonde) bei zentraler Passage durch eine zylindersymmetrische
magnetische FluBrohre im Sonnenwind feststellt. Vereinfacht wurde angenommen, da
die Zylinderachse der magnetischen FluBrohre in der Ekliptik und senkrecht zu der als
radial von der Sonne nach auBen angenommenen Ausbreitungsrichtung liegt.

Zuerst wird die Helios-Sonde von den duBeren zirkularen Magnetfeldlinien bzw. dem
Zylindermantel der magnetischen Wolke passiert, so daB bei der in Abb. 6.1 angenom-
menen Magnetfeldkonfiguration zuerst ein siidwirtsgerichteter Magnetfeldvektor bzw.
eine -Bz-Komponente beobachtet wird. Im Zentrum der Wolke, auf der Zylinderachse,
ist der Magnetfeldvektor rein entlang der y-Achse gerichtet (hier nach Osten,
entsprechend einer +By-Komponente). SchlieBlich werden bei der Passage der
"Riickfront" der magnetischen Wolke die duBeren zirkularen Magnetfeldlinien auf dem
Zylindermantel erneut passiert, wobei nun ein nordwirtsgerichteter Magnetfeldvektor
bzw. eine +Bz-Komponente beobachtet wird. Zu keinem Zeitpunkt tritt eine Bx-
Komponente auf. Aufgrund der Drehung des Magnetfeldvektors senkrecht zur Ekliptik
ist die Varianz des Magnetfeldvektors iiber den Zeitraum der Wolke in der z-Richtung
maximal. In der x-Richtung ist die Varianz wegen Bx=const.=0 minimal, und die
y-Achse entspricht der Richtung mittlerer Varianz des Magnetfeldvektors bzw. der
Richtung der Zylinderachse der Wolke.

Der zeitliche Verlauf der Bz- und der By-Komponente sind im rechten unteren Teil
der Abb. 6.1 skizziert. Die Auftragung von By gegen Bz, d.h. der Komponenten
mittlerer und maximaler Varianz des Magnetfeldvektors fiir den Zeitraum der magneti-
schen Wolke, wiirde eine Art Halbkreis (abhingig vom Verhiltnis der Magnetfeldstirke
auf der Achse zu der Magnetfeldstirke auf dem Zylindermantel) bzw. Rotation in der
Bz-By-Ebene ergeben (Hodogramm-Darstellung). Fiir den Fall einer zur Ekliptik
geneigten Zylinderachse verindern sich entsprechend der Achsneigung die Varianzrich-
tungen des Magnetfeldvektors, so daB die Magnetfeldkomponenten Bx, By, Bz ge-
mischte Varianzanteile beinhalten. Die in Kapitel 4.3 beschriebene Minimum-Varianz-
Methode erlaubt es, die Varianzrichtungen des Magnetfeldvektors bzw. die Orientierung
der Zylinderachse zu bestimmen und so, an den Magnetfelddaten einer Raumsonde,
direkt die Modellvorstellungen zu iiberpriifen. Zu beriicksichtigen ist dabei, daB die Giite
der Analyseergebnisse, d.h. die berechnete Orientierung der Zylinderachse, von der
Trajektorie der Raumsonde durch die magnetische Wolke, d.h. vom Abstand der
Raumsonde zur Achse der magnetischen Wolke, abhingt.

In Abb. 6.2 sind die Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse fiir eine mit Helios 1
im Mirz 1978 bei 0,9 AU beobachtete magnetische Wolke dargestellt. Die Auftragung
der Magnetfeldkomponente mit minimaler Varianz Bz* (der Stern kennzeichnet die Kom-
ponenten des Minimum-Varianz-Koordinatensystems, s. Kap. 4.3) gegen die Magnetfeld-
komponente mit maximaler Varianz Bx* zeigt, daB der Magnetfeldvektor iiber den ana-
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6 Interpretation magnetischer Wolken

Spacecrafll: Helios 2 1 Hour Averages Year: 1978 Magnetic Field Minimum Variance Analysis
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Abb. 6.2 Die Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse (rechts) fiir die mit Helios 1 im Mérz 1978 (61:01-62:01 UT)
nach einer interplanetaren StoBwelle (60:12 UT) bei 0,9 AU beobachtete magnetische Wolke. Die gleichmiBige
Rotation des Magnetfeldvektors in der Ebene der maximalen Varianz (Bx*-By*-Ebene) entspricht dem nach Abb. 6.1
erwarteten Verlauf. Fiir die Richtung der Zylinderachse (die Richtung mittlerer Varianz) ergab sich: ¢=119°, 8=+44°.
Rechts unten ist die Orientierung der Zylinderachse relativ zur Ekliptik fiir die Position von Helios 1 skizziert
[BOTHMER und SCHWENN, 1992b].
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lysierten Zeitraum (61:01-62:01 UT), entlang der Richtung minimaler Varianz nur eine
sehr geringe Komponente besitzt (<|Bz*|>/<B>=0,09). Der erste Wert des Analysezeit-
intervalls ist markiert worden, alle weiteren Werte sind fortlaufend miteinander verbunden
worden. Aus der Auftragung der Komponente mittlerer Varianz By* gegen die
Komponente maximaler Varianz Bx* erkennt man, ‘a8 der Magnetfeldvektor iiber den
Zeitraum der magnetischen Wolke eine gleichmiBige Rotation in der Bx*-By*-Ebene
ausfiihrt. Die Achsenskalierung des Plots wurde willkiirlich so gewihlt, daB sich gerade
bei einem Verhiltnis der Magnetfeldstirke auf der Zylinderachse zur Magnetfeldstirke
auf dem Zylindermantel von 2:1 ein Halbkreis in der Bx*-By*-Ebene ergibt (im Zentrum
der Wolke sollte nach den Modellannahmen die hdchste Magnetfeldstiarke beobachtet
werden).

Die Ubereinstimmung der Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse mit den in
Abb. 6.1 nach den Modellvorstellungen aufgezeigten Magnetfeldvariationen ist sehr
iiberzeugend. Fiir die Orientierung der Zylinderachse der magnetischen Wolke (gegeben
durch die Richtung mittlerer Varianz) ergab sich in SE-Koordinaten: ¢=119° , 6=+44°.
Die Achse dieser magnetischen Wolke ist relativ zur Ekliptik um 44° geneigt und weist
einen Winkel von 29° (entgegen dem Uhrzeigersinn) gegeniiber der Ostrichtung auf (s.
die Skizze in Abb. 6.2 rechts unten). Das Ergebnis fiir die Richtung der minimalen
Varianz war: ¢=189°, 8=-20°. Die Richtung minimaler Varianz liegt nahe der radialen
Richtung, so, wie man es auch nach den Modellannahmen erwarten wiirde. Das Verhiltnis
der Eigenwerte mittlerer und minimaler Varianz A,/A; war 16,8 und der Winkel zwischen
dem ersten und dem letzten Stundenwert des Magnetfeldvektors betrug 150°. Nach den
in Kapitel 4.3 angegebenen Fehlerkriterien fiir die Minimum-Varianz-Methode gelten die
Varianzrichtungen daher als wohlbestimmt.

Die in Kapitel 5.4 erlduterten Kriterien, mit denen die Grenzen der magnetischen
Wolken bestimmt wurden, beinhalten noch eine gewisse Unschirfe. Tab. 6.1 zeigt, daB
geringe zeitliche Variationen des Analyseintervalls die Ergebnisse der Minimum-Varianz-
Methode allerdings nicht wesentlich beeinflussen. Dies gilt natiirlich nur solange, wie
das zu analysierende Zeitintervall noch die vollstindige Information beziiglich der
insgesamt charakteristischen Variation des Magnetfeldvektors enthélt. Da die Zu-
verlissigkeit der Ergebnisse neben dem Genauigkeitsbereich der Minimum-Varianz-
Methode auch von der (unbekannten) Trajektorie der Raumsonde durch die magnetische
Wolke, d.h. dem Abstand zur Achse der Wolke abhingt, sollte die berechnete Orientierung
der Zylinderachse als Approximation angesehen werden.

Tab. 6.1 Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse fiir verschiedene willkiirlich verkiirzte
Zeitintervalle (Jahr:Tag:Stunde) der in Abb. 6.2 gezeigten, mit Helios 1 beobachteten
magnetischen Wolke.

Zeitintervall Orientierung der Richtung minimaler

OT:S) UT  |Zylinderachse o8]  Varianz o, 0 Mofls | <Bz*bi<B>
78:61:01-78:62:01 119°, +44° 189°, -20° 17 0,09
78:61:03-78:61:23 102°, +57° 180°, -08° 10 0,14
78:61:05-78:62:21 107°, +57° 179°, -11° 5 0,12
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Eine magnetische Wolke als zylindersymmetrische magnetische FluBrohre kann natiirlich
ganz anders orientiert sein als in Abb. 6.1 skizziert ist und auch eine andere Magnetfeld-
konfiguration besitzen.

In Analogie zu Abb. 6.1 sind in Tab. 6.2 die vier Magnetfeldkonfigurationen, die eine
magnetische Wolke nach den Modellvorstellungen besitzen kann und die bei zentraler
Passage einer Raumsonde zu beobachtenden Rotationen des Magnetfeldvektors dargestellt.
Entsprechend der Orientierung des Magnetfeldvektors auf dem Zylindermantel und der
Zylinderachse relativ zur Ekliptik wurde die Bezeichnung der einzelnen FluBréhrentypen
bzw. magnetischen Wolken gewihlt'’. Zum Beispiel bedeutet eine NWS-Wolke, daB
zuerst ein nach Norden (N) gerichteter, im Zentrum bzw. auf der Zylinderachse der Wolke
ein westwirtsgerichteter (W) und am Ende der Wolke ein siidwirtsgerichteter (S)
Magnetfeldvektor bei der Passage der FluBréhre festgestellt wird. Der Elevationswinkel 6
und der Azimutwinkel ¢ des Magnetfeldvektors dndern sich entsprechend in charak-
teristischer Weise. Fiir die entsprechenden Richtungen gilt: 8=90°:N, 6=-90°:S, ¢=90°:0,
¢=270°:W. Die letzte Reihe in Tab. 6.2 zeigt zusitzlich die Magnetfeldvariationen bei
vertikaler Orientierung der Zylinderachsen relativ zur Ekliptik auf. Unterschiedliche
FluBrohrentypen konnen dann dieselben charakteristischen Magnetfeldvariationen hervor-
rufen. Die in Abb. 6.2 analysierte magnetische Wolke ist nach dieser Klassifikation vom
Typ SON (s. die Variation von 6 und ¢ in Abb. 6.2 und die Rotation des Magnetfeldvek-
tors im Minimum-Varianz-Koordinatensystem).

Die Beispiele analysierter magnetischer Wolken in den Abb. 6.3 - 6.6 zeigen, daB die
vier FluBréhrentypen von den Helios-Sonden tatsichlich im Sonnenwind beobachtet
worden sind. Abb. 6.4 zeigt, daB es auch magnetische Wolken mit komplexerer interner
Magnetfeldstruktur gibt. Dies ist an der weniger stark ausgeprigten Rotation des Magnet-
feldvektors zu erkennen. Aus den Abb. 6.4-6.6 ist zu entnehmen, daB magnetische Wolken
héufig die hochste Magnetfeldstirke an ihrer Vorderfront und nicht in ihrem Zentrum
besitzen. Dies deutet auf eine Kompression der Vorderfront hin, die eine Folge des
"Eindringens" in den "ungestorten" Sonnenwind sein konnte. Magnetische Wolken stellen
daher sicherlich real keine kraftfreien Strukturen im Sonnenwind dar, wie vereinfacht
bei der Modellherleitung in Kapitel 4.2 angenommen wurde.

Das Ergebnis der Untersuchung der Magnetfeldkonfiguration magnetischer Wolken mit
der Minimum-Varianz-Methode lautet:

* Die bei der Passage einer magnetischen Wolke iiber eine Raumsonde beobachtete
Magnetfeldrotation 1d8t sich durch das Modell einer magnetischen Wolke als
zylindersymmetrische magnetische FluBrohre im Sonnenwind erkliren.

. Magnetische Wolken mit gleicher Orientierung der Magnetfeldlinien auf dem Zylindermantel, aber
unterschiedlicher Magnetfeldrichtung auf der Zylinderachse, unterscheiden sich durch den unterschiedlichen
Schraubensinn bzw. die Helizitdt der Magnetfeldlinien (entsprechend der Richtung des elektrischen Stroms
parallel oder antiparallel zur Magnetfeldrichtung).
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6 Interpretation magnetischer Wolken

Tab. 6.2 Schematische Darstellung (in Analogie zu Abb. 6.1) der méglichen Magnet-
feldkonfigurationen einer zylindersymmetrischen magnetischen FluBrshre und der Rotation
des Magnetfeldvektors, die eine Raumsonde bei zentraler Passage des jeweiligen
FluBrohrentyps (der magnetischen Wolke) beobachten wiirde.

Richtung des Rotation
Variation des Magnetfeldvektors in der
Typ der'Wolke Magnetfeldvektors auf der Bz-By-Ebene
Zylinderachse (Bx*-By*-Ebene)

SON

> H Siid(-Bz)—Nord(+Bz) Ost(+By) m

SWN

Siid(-Bz)>Nord(+Bz) West(-By) u
NOS

Nord(+Bz)—-Siid(-Bz) Ost(+By) m
NWS

Nord(+Bz)—Siid(-Bz) West(-By) \-/

Vertikale Orientierungen

Rotationen wie
Ost(+By)—West(-By), Nord(+Bz), Siid(-Bz) oben, aber in der
SON, NWS, SWN, NOS By-Bz-Ebene

West(-By)—Ost(+By) Siid(-Bz), Nord(+Bz) (Bx*-By*-Ebene)
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Abb. 6.3 Eine magnetische Wolke des Typs SON, beobachtet mit Helios 1 bei 0,8 AU
im August 1977 (240:14-241:10 UT). Die Zeitdifferenz zwischen der StoBwelle
(240:06 UT) und der magnetischen Wolke betrug 7 Stunden. Die Richtung der Achse
der magnetischen Wolke ist gegeben durch @ = 112°, 8 = +12°. Die Achse liegt damit
etwa in Ost-Westrichtung, nahe der Ekliptik. Fiir die Richtung minimaler Varianz ergab

sich:
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Abb. 6.4 Eine magnetische Wolke des Typs SWN, beobachtet mit Helios 1 bei 0,8 AU
im Dezember
(362:23 UT) und der magnetischen Wolke: 9 Stunden. Bei dieser magnetischen Wolke
wird in den Daten eine scheinbar kompliziertere Magnetfeldvariation iiber einen Zeitraum
von 30 Stunden beobachtet. Im Minimum-Varianz-Koordinatensystem ergibt sich dagegen
eine einfache Rotation des Magnetfeldvektors. Orientierung der Achse: ¢ = 177°, 8=-30°.
Richtung minimaler Varianz: ¢ = 230°, 6 = +47°. Diese magnetische Wolke mit sehr
hoher Plasmageschwindigkeit wurde in einem schnellen Sonnenwindstrom eines Korona-
lochs beobachtet.

1978 (363:09-364:14 UT). Zeitdifferenz zwischen der StoBwelle
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Abb. 6.5 Eine magnetische Wolke des Typs NOS, beobachtet mit Helios 1 bei 1 AU im
Januar 1977 (29:10-30:10 UT). Zeitdifferenz zwischen StoBwelle (29:01 UT) und magneti-
scher Wolke: 8 Stunden. Orientierung der Achse: @ = 103°, 6 = +8°. Richtung minimaler
Varianz: ¢ = 191°, 8 = -15°. Dieses Ereignis ist ein Beispiel fiir eine magnetische Wolke
mit komplizierterer interner Magnetfeldstruktur (s. Rotation in der Ebene maximaler
Varianz). Die magnetische Wolke wurde direkt an der heliosphirischen Stromschicht
beobachtet, Helios 1 befindet sich im AnschluB an die Wolke in einem anderen Sektor.
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Abb. 6.6 Eine magnetische Wolke des Typs NWS, beobachtet mit Helios 1 bei 0,5 AU,
im Juni 1980 (172:02-172:20 UT). Zeitdifferenz zwischen StoBwelle (171:19 UT) und
magnetischer Wolke: 6 Stunden. Orientierung der Achse: ¢ = 87°, 8 = -17°. Richtung
minimaler Varianz: ¢ = 168°, 8 = +26°. Diese magnetische Wolke wurde direkt als Folge
eines CME in Zielrichtung auf Helios 1 beobachtet (s. auch Kap. 3.2).
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6 Interpretation magnetischer Wolken

6.2 Die Magnetfeldkonfiguration und Orientierung
magnetischer Wolken in der inneren Heliosphire

Mit der Minimum-Varianz-Methode wurde fiir alle 46 mit Helios 1 und Helios 2 beob-
achteten magnetischen Wolken die Magnetfeldkonfiguration, d.h. der FluBrohrentyp und
die Orientierung der Zylinderachse, bestimmt. Die Ergebnisse der Minimum-Varianz-
Analyse und die Klassifizierung der einzelnen magnetischen Wolken sind in Tab. Al des
Anhangs aufgefiihrt. Bei einigen der untersuchten magnetischen Wolken deuteten die
Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse darauf hin, daB diese magnetischen Wolken
eine komplexere interne Magnetfeldstruktur besaBen oder von der Raumsonde moglicher-
weise nur gestreift wurden. Die Zahl solcher Falle war aber sehr gering, so daB mogliche
Fehlinterpretationen des FluBrohrentyps die im folgenden dargestellten Ergebnisse nicht
beeintrichtigen.

Tab. 6.3 zeigt, wie hiufig die unterschiedlichen Fluréhrentypen insgesamt beobachtet
wurden. Wihrend des Beobachtungszeitraums 1975 bis 1981 traten iiberwiegend, d.h.
in 74% aller Fille, magnetische Wolken der Typen SON und SWN auf. Bei diesen
Magnetfeldkonfigurationen stellt eine Raumsonde bei der Passage einer magnetischen
Wolke eine SN-Rotation des Magnetfeldvektors fest. DaB magnetische Wolken der Typen
NOS und NWS, die zu NS-Rotationen des Magnetfeldvektors fithren, viel seltener
beobachtet worden sind, legt die Idee nahe, daB die unterschiedliche Magnetfeldkon-
figuration magnetischer Wolken von der globalen Polaritit der Sonne abhdngen konnte.
Eine Durchsicht der Satellitendaten bei 1 AU zeigte auch einen gewissen Trend dafiir,
daB in den Jahren nach der "Umpolung” der Sonne im Jahr 1980, ab etwa 1982,
magnetische Wolken mit NS-Rotationen des Magnetfeldvektors hiufiger auftraten als
SN-Wolken. Eine genaue Untersuchung der Magnetfeldkonfiguration magnetischer
Wolken fiir Zeitrdume unterschiedlicher magnetischer Polaritit der Sonne ist nur moglich,
falls sehr vollstindige Sonnenwindbeobachtungen iiber einen langen Beobachtungszeitraum
vorliegen. Zusitzlich miissen prizise Analysen durchgefiihrt werden, die Riickschliisse
auf die solaren Ursachen magnetischer Wolken zulassen. An dieser Stelle soll auf das
Kapitel 8 dieser Arbeit verwiesen werden, in dem der Zusammenhang zwischen magne-
tischen Wolken und "verschwindenden" Filamenten (eruptiven Protuberanzen) ein-
schlieBlich der beobachteten Magnetfeldkonfigurationen untersucht wird.

Nach der Magnetfeldkonfiguration der magnetischen Wolken sollen die Ergebnisse fiir
die berechneten Orientierungen der magnetischen Wolken bzw. der Zylinderachsen im
interplanetaren Raum betrachtet werden. Abb. 6.7 zeigt die Hiufigkeitsverteilung fiir den
Azimutwinkel @ in der Ekliptik (6.7a) und den Elevationswinkel 0 (6.7b) der Zylinder-
achsen in Intervallbreiten von 20°. Zusitzlich ist der Mittelwert aus allen Beob-achtungen
sowie die Richtung des Parkerspiralwinkels (PS) fiir I AU (¢=135°) angegeben. Abb. 6.7a
zeigt, daB die Orientierung der Achsen keinen Zusammenhang mit der im "normalen”
Sonnenwind beobachteten Parkerspiralrichtung des IMF ergibt. Der Mittelwert von ¢
ergab, daB die Orientierung der FluBrohren im Mittel in der Ost-Westrichtung lag
(<9>=91°, 6=44°). Achsen nahe der radialen Richtung zur Sonne wurden duBerst selten
beobachtet. In Abb. 6.7b erkennt man, daB die Achsen der magnetischen Wolken am
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6 Interpretation magnetischer Wolken

Tab. 6.3 Hiufigkeiten der unterschiedlichen FluBrohrentypen (magnetischen Wolken)
nach Beobachtungen mit den Sonnensonden Helios 1 und Helios 2 im Bereich 0,3 bis

1 AU fiir die Jahre 1975-1981.

Typ Anzahl beobachteter
Wolken
SON
17
SWN
17
NOS
6
6
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0 +90°
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1 Ekliptik

-90°

Abb. 6.7 Hiufigkeitsverteilung der Orientierungen der Zylinderachsen in Intervallbreiten
von 20° fiir die 46 mit Helios 1 und Helios 2 beobachteten magnetischen Wolken nach
den Ergebnissen der Minimum-Varianz-Analyse: a) in der Ebene der Ekliptik (¢) b)
Neigung der Achsen gegen die Ekliptik (). Zusitzlich sind der Parkerspiralwinkel (PS)
fiir | AU (¢=135°) und die Mittelwerte <@>, <> markiert.

86



6 Interpretation magnetischer Wolken

haufigsten nahe der Ekliptik lagen. Nur sehr wenige magnetische Wolken (FluBrohren)
wurden mit fast vertikaler Orientierung im interplanetaren Raum beobachtet.

DaB die FluBrohren vorwiegend in der Ekliptik lagen, ist iiberraschend, weil man von
vornherein sicherlich eine stark variable Orientierung der magnetischen Wolken vermutet
hitte. Da der gesamte Helios-Datensatz sehr sorgfiltig nach Rotationen des Magnetfeld-
vektors in beliebigen Ebenen relativ zur Ekliptik durchsucht worden ist, kann ein
Auswahleffekt als Erklirung dieses Ergebnisses mit groBer Wahrscheinlichkeit aus-
geschlossen werden. Eine solare Ursache fiir die bevorzugte Orientierung magnetischer
Wolken ist daher naheliegend. Insbesondere kommt ein Zusammenhang mit der Orientie-
rung von Filamenten auf der Sonne in Frage. In Abb. 6.8 ist eine Hiufigkeitsverteilung
fiir die Lage von eruptiven Protuberanzen ("verschwindenden" Filamenten) bei CMEs
(beobachtet mit Koronagraphen an Bord von Skylab und dem Solar-Maximum-Mission-
Satelliten) dargestellt. Protuberanzen mit vertikaler Lage (relativ zum Sonnenéquator)
wurden viel seltener beobachtet.

90 T T T T T T T T
ORIENTATIONS OF ALL FILAMENTS
L -
70 | .
& SMM ————1
Z -
= i
=
E 50 1 ]
u
o B 7
S 30t 1
T SKYLAB 1
0 1
_ (a)
90° 70° 50° 30° 10° 8

Abb. 6.8 Hiufigkeitsverteilung der Orientierung von "verschwindenden” Filamenten bei
CMEs, die mit den Koronagraphen an Bord von Skylab und des Solar-Maximum-Mission-
Satelliten (SMM) beobachtet wurden. Die Intervallbreite betrdgt 10° heliogr. Breite.
8=0° entspricht einer Lage des Filaments parallel zum Sonneniquator [nach WEBB, 1988].
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In Tab. 6.4 sind die Analyseergebnisse fiir die unterschiedlichen Typen magnetischer
Wolken angegeben. Die mittlere Orientierung der Zylinderachse ist fiir die einzelnen
Teilmengen magnetischer Wolken im Rahmen der Genauigkeit der Analysemethode in
guter Ubereinstimmung. Die Richtung der minimalen Varianz liegt nach den Beobachtun-
gen fast in der radialen Richtung in der Ekliptik, so wie man es auch nach den Modellvor-
stellungen fiir eine magnetische Wolke, deren Achse senkrecht zur radialen Richtung liegt,
erwartet.

Tab. 6.4 Mittelwerte fiir die Richtung der Zylinderachse und die Richtung minimaler
Varianz fiir alle untersuchten magnetischen Wolken und die unterschiedlichen
FluBrohrentypen. Angegeben ist zusitzlich die Standardabweichung ¢ und in Klammern
die Anzahl der Wolken, aus denen der Mittelwert berechnet wurde.

Klasse der Wolken

Orientierung der
Achse

Richtung
minimaler Varianz

Gesamtmenge (46)

<p>= 91°, 0=44°
<0>= +3°, 0=36°

<@>=188°, 6=38°
<0>= +3°, 6=27°

SON (17)

<@>=104°, o=44°
<0>= +6°, 0=35°

<p>=185°, 0=39°
<0>= -9°, 6=22°

SWN (17)

<@p>= 83°, 5=42°
<0>= 0° o=41°

<p>=196°, 6=40°
<0>=+10°, 0=29°

NOS (6)

<p>= 77°, 6=22°
<0>=+15°, 6=28°

<p>=180°, 6=31°
<0>=+11°, 0=19°

NWS (6)

<@p>= 94°, 6=61°
<0>= -8°, 6=30°

<@>=184°, 5=42°
<B>= +8°, 6=36°

Fiir die typische Orientierung einer magnetischen Wolke in der inneren Heliosphire
folgt mit den Ergebnissen der Minimum-Varianz-Analyse:

 Die Zylinderachsen von magnetischen Wolken liegen im Mittel nahe der Ost-West-
richtung sowie nahe der Ekliptik.

Abb. 6.9 zeigt, daB man sich die Orientierung und Struktur einer typischen magnetischen
Wolke nach diesen Beobachtungsergebnissen als groBraumige magnetische FluBrohre im
Sonnenwind vorstellen kann [zum Konzept magnetischer Wolken als magnetische
FluBrohren im Sonnenwind s. z.B. MARUBASHI, 1989; GOSLING, 1990; CROOKER et al.,
1990; BURLAGA, 1988; BURLAGA et al., 1990; LEPPING et al., 1991]. Zusitzlich sind die
unterschiedlichen Varianzrichtungen des Magnetfeldvektors angedeutet, die bei der
Passage der FluBrohre beobachtet werden.

Nach dieser Modellvorstellung sollte eine magnetische Wolke iiber einen groBen Bereich
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6 Interpretation magnetischer Wolken

solarer Lénge im interplanetaren Raum die gleiche charakteristische Magnetfeldkon-
figuration aufweisen. Ob diese Vorstellung zutrifft, kénnte mit gleichzeitigen Messungen
mehrerer Raumsonden und Satelliten an unterschiedlichen Positionen im interplanetaren
Raum geklirt werden. Dies soll im folgenden Kapitel dieser Arbeit untersucht werden.

Sun Helios

min g

Ecliptic
< Plane

/‘Magnefic
Flux Rope Field Lines

Abb. 6.9 Idealisierte Darstellung einer typischen magnetischen Wolke als groBriumige
magnetische FluBrohre im Sonnenwind, nach Beobachtungen mit Helios 1/2 (1975 bis
1981, Bereich: 0,3 bis 1 AU). Die Richtungen minimaler (min), mittlerer (med) und
maximaler Varianz (max) des Magnetfeldvektors, die bei der Passage der FluBrohre
festgestellt werden, sind zusitzlich angedeutet. Unklar ist, ob die magnetische FluBréhre
noch mit der Sonne verbunden ist oder ob sich die FluBrohre ganz von der Sonne gelst
hat [BOTHMER und SCHWENN, 1992b].
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7 AusmaB, Stabilitit und Expansion
magnetischer Wolken

Die Analyse magnetischer Wolken in Kapitel 6 hat gezeigt, daf3 eine magnetische Wolke
als grof3rdumige magnetische Flufirohre im Sonnenwind interpretiert werden kann. Die
Messungen einer einzelnen Raumsonde konnen nur lokal Auskunft iiber die Struktur
einer magnetischen Wolke geben. In diesem Kapitel soll iiberpriift werden, ob
"gleichzeitige" Beobachtungen einer magnetischen Wolke mit mehreren Raumsonden und
Satelliten an unterschiedlichen Positionen im interplanetaren Raum die Modellvor-
stellung bestdtigen. Im zweiten Teil dieses Kapitel wird mit Helios-, Voyager- und
Pioneer-Daten iiber den Bereich 0,3 bis 4,1 AU die radiale Expansion magnetischer
Wolken untersucht. Die Ergebnisse werden mit der Expansion und Grofle eruptiver
Protuberanzen, die aus Koronagraphenbeobachtungen ermittelt wurde, verglichen. Die
Helios-Messungen zeigen, daf3 mit wachsendem Abstand von der Sonne die Plasmadichte
in magnetischen Wolken wesentlich stirker als im "ungestérten” Sonnenwind abnimmt.
Aus der beobachteten Dichteabnahme folgt, daf3 magnetische Wolken auch quer zur
radialen Richtung expandieren. Die Ergebnisse stiitzen die Vorstellung einer magneti-
schen Wolke als einer von der Sonne ausgehenden grofiriaumigen, expandierenden
magnetischen Flufréhre.

7.1 AusmaB und Stabilitiit magnetischer Wolken

Die Messungen einer Raumsonde geben nur lokal Auskunft iiber die Magnetfeldstruktur
einer magnetischen Wolke. Nach dem in Kapitel 6 skizzierten Modell einer magnetischen
Wolke als groBraumige magnetische FluBréhre im Sonnenwind sollte sich eine
magnetische Wolke iiber einen groBen Bereich des interplanetaren Raumes erstrecken.
Ob dies der Fall ist, kann nur mit gleichzeitigen Beobachtungen einer magnetischen
Wolke durch mehrere Raumsonden und Satelliten an unterschiedlichen Positionen im
interplanetaren Raum festgestellt werden. Da dies nur sehr selten moglich ist, existieren
in der Literatur erst zwei solcher Beobachtungen [BURLAGA et al., 1981; BURLAGA et
al., 1987].

Ausgehend von den Helios 1/2 Beobachtungen wurde untersucht, ob die magnetischen
Wolken zusitzlich auch von Erdsatelliten'" und (oder) den Raumsonden Voyager 1/2"2

" Am National Space Science Data Center (NSSDC) der NASA (National Aeronautics and Space
Administration) in Greenbelt Maryland existiert eine Datenbank mit Raumsonden- und Satellitenmessungen
(in Form von Stundenmittelwerten ab 1963) des Sonnenwindes in Erdnihe, die stindig aktualisiert wird. Vom
Max-Planck-Institut fiir Aeronomie in Katlenburg-Lindau ist ein direkter Zugriff auf diese Daten iiber den
Zentralrechner der ESA (European Space Agency) iiber das SPAN-Netz (Space-Physics-Analysis-Network)
mdoglich (fiir Daten ab 1973) [s. NSSDC, 1990].
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(Start im Herbst 1977) beobachtet worden sind. Von den insgesamt neun festgestell-
ten Fillen, in denen eine Untersuchung einer magnetischen Wolke mit mehr als einer
Sonde moglich war (s. Tab. Al), sollen zwei Ereignisse naher erldutert werden.

Abb. 7.1 zeigt links eine im April 1979 mit Helios 2 nach einer StoBwelle bei 0,7
AU, 27° bstlich der Erde beobachtete magnetische Wolke und die Ergebnisse der
Minimum-Varianz-Analyse. Helios 2 stellte eine magnetische Wolke des FluBréhren-
typs SWN fest. Die Erdsatellitendaten, die in Abb. 7.1 rechts dargestellt sind, zeigen,
daB sowohl die StoBwelle als auch die magnetische Wolke bei der Erde ebenfalls
festgestellt- wurden'? [s. auch BURLAGA et al., 1987]. Hier war allerdings die Strom-
struktur des "ungestérten" Sonnenwindes anders als bei Helios 2. Man erkennt in
Abb. 7.1, daB sich die magnetische Wolke bei der Position der Erde in einen schnel-
len Sonnenwindstrom hinein ausbreitet, wihrend bei Helios 2 die magnetische Wolke
im langsamen Sonnenwind beobachtet wird. Die Analyse der Erdsatellitendaten ergab
den gleichen Wolken- bzw. FluBrohrentyp, den auch Helios 2 beobachtet hatte. Die
magnetische Wolke hat folglich bei der Ausbreitung zwischen 0,7 und 1 AU ihre
charakteristische Magnetfeldkonfiguration beibehalten und besaB eine Ausdehnung
von mindestens 27° solarer Linge in der Ekliptik. Die radiale Ausdehnung der ma-
gnetischen Wolke, berechnet mit den mittleren Plasmageschwindigkeiten (490 km/s
bei IMP; 436 km/s bei Helios 2) iiber den Zeitraum der magnetischen Wolke, betrug
0,2 AU bei Helios 2 und 0,3 AU bei der Erde. Da im Erdabstand 27° solarer Linge
0,5 AU entsprechen, ist die Langenausdehnung der magnetischen Wolke viel groBer
als ihre radiale Ausdehnung. Diese magnetische Wolke besaB daher im Einklang mit
den Modellvorstellungen die Struktur einer groBriumigen magnetischen FluBrohre
und nicht etwa die einer kugelférmigen magnetischen Plasmablase.

Die mit der Minimum-Varianz-Methode berechnete Orientierung der Achse der
Wolke in der Ekliptik bei Helios 2 und bei der Erde ist in Abb. 7.2 abgebildet. Mit
der mittleren Plasmageschwindigkeit und der fiir 1 AU berechneten Orientierung der
Achse wurde unter Annahme konstanter Ausbreitungsgeschwindigkeit die Position
und Lage der Achse (des Zentrums der Wolke) zur Beobachtungszeit von Helios 2
bestimmt. Basierend auf der ermittelten radialen Ausdehnung der magnetischen Wol-
ke und der beobachteten Magnetfeldkonfiguration ist in Abb. 7.2 die Struktur der
magnetischen Wolke bei 0,7 AU skizziert worden. Die Struktur der StoBwellenfront
wurde aus den gemessenen Plasmageschwindigkeiten abgeleitet. Da in den Plasma-
daten von Helios 1 (0,7 AU, 43° 6stlich von Helios 2) im AnschluB an die StoBwelle
keine Anzeichen eines transienten Sonnenwindstromes festgestellt wurden, konnte
zwischen Helios 1 und Helios 2 die duBere Grenze der magnetischen Wolke gelegen
haben (die magnetische Wolke liegt nach den Ergebnissen der Minimum-Varianz-Analyse

" Hierzu wurde die NSSDC-Datenbank COHO (Coordinated-Heliospheric-Data-Base) verwendet, die
Stundenmittelwerte der Sonnenwindmessungen (und die Trajektorien) einer ganzen Reihe von Raumsonden
(z.B. Pioneer, Voyager) enthilt [s. NSSDC, 1992].

" Durch diese magnetische Wolke wurde ein starker (Kp=8-) erdmagnetischer Sturm verursacht (s.
Kap. 9).
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Abb. 7.1 Eine StoBwellen-assoziierte magnetische Wolke, die im April 1979 mit Helios 2
(links) bei 0,7 AU, 27° &stlich der Erde (93:02-93:18 UT) und 19 Stunden spiter auch
mit den Erdsatelliten IMP 8 und ISEE 3 (rechts) bei 1 AU (93:21-94:21 UT) beobachtet
wurde. Einsatzzeiten der StoBwelle: 92:20 UT bei Helios 2, 93:09 UT bei 1 AU. Unter
den Datenplots sind die Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse dargestellt. An beiden
Positionen wird eine magnetische Wolke des Typs SWN festgestellt.
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Helios 1

Helios 2

IMP/ISEE

Abb. 7.2 Die Orientierung der Achse der magnetischen Wolke (April 1979) in der
Ekliptik bei Helios 2 (¢=79°, 6=+14°) und bei 1 AU (@=88°, 6=-12°). Fiir die Minimum-
Varianz-Richtungen ergab sich: ¢=164°, 6=-19° bei Helios 2; ¢=173°, 6=+22° bei der
Erde (1 AU). Mit den berechneten Achsenorientierungen und der beobachteten Magnet-
feldkonfiguration wurde die Struktur der magnetischen Wolke bei 0,7 AU skizziert. An
der Position von Helios 1 bei 0,7 AU, 43° ostlich von Helios 2, wurde zwar die
StoBwelle, aber nicht die magnetische Wolke festgestellt.
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fast in der Ekliptik, d.h. nicht schridg im Raum). Die aus den Beobachtungsergebnissen
abgeleitete Struktur der magnetischen Wolke stimmt mit der in Kapitel 6 abgeleiteten
Modellvorstellung einer magnetischen Wolke als groBraumige magnetische FluBrohre
im Sonnenwind iiberein.

DaB die Magnetfeldkonfiguration einer magnetischen Wolke sogar bis zu sehr groBen
Abstinden von der Sonne stabil bleiben kann, zeigt das folgende Beispiel:

Im Mirz 1978 wurde mit Helios 1 bei 0,9 AU, 55° ostlich der Erde eine StoBwellen-
assoziierte magnetische Wolke beobachtet (s. Abb. 7.3 oben links)". Der Winkelabstand
von Helios 1 zu den Voyager-Sonden bei 2,5 AU betrug zum Beobachtungszeitpunkt 18°
solarer Linge. Mit der mittleren Plasmageschwindigkeit von 446 km/s bei Helios 1 wiirde
man erwarten, daB diese magnetische Wolke etwa nach 5,5 Tagen 2,5 AU erreicht.
Abb. 7.3 zeigt anhand der Magnetfelddaten der einzelnen Sonden, daB die Wolke fiinf
Tage nach der Passage bei Helios 1 tatsichlich die Voyager-Sonden erreicht. Die in den
Plasma- und Magnetfelddaten von Voyager 2 festgestellte Einsatzzeit der StoBwelle ergab,
daB bei 2,5 AU die Zeitdifferenz zwischen StoBwelle und magnetischer Wolke um 15
Stunden groBer als bei 0,9 AU war. Dies bestitigt die Annahme, daB die StoBwelle der
magnetischen Wolke "davoneilte". Tab. 7.1 enthilt die genauen Angaben dieses
Ereignisses fiir die einzelnen Sonden. Da diese magnetische Wolke in den Voyager-Daten
unabhingig von der Helios-Beobachtung bereits von BURLAGA und BEHANNON [1982]
analysiert worden ist und zum Zeitpunkt dieser Arbeit keine Plasmadaten fiir Voyager 1
vorlagen, sind in Tab. 7.1 die von BURLAGA und BEHANNON ermittelten radialen
Ausdehnungen fiir diese Wolke angegeben. Die Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse
fiir die einzelnen Sonden in Abb. 7.3 weisen eine exzellente Ubereinstimmung auf: Alle
drei Sonden beobachten die gleiche charakteristische Rotation des Magnetfeldvektors,
d.h. eine magnetische Wolke des Typs SON. Bei den Voyager-Sonden erfolgte die
Rotation des Magnetfeldvektors bei anndhernd gleicher Plasmageschwindigkeit wie bei
Helios 1 iiber einen etwa doppelt so langen Zeitraum. Die magnetische Wolke besaB bei
2,5 AU demnach eine viel groBere radiale Ausdehnung, d.h. die magnetische Wolke hat
sich wihrend ihrer Ausbreitung in radialer Richtung stark ausgedehnt. Dies ist im Ein-
klang mit den Ergebnissen fiir eine magnetische Wolke, die bei 1 und 2 AU beobachtet
wurde [BURLAGA et al., 1981] und der zwischen 2 und 4 AU mit Voyager 1/2 festgestellten
groBeren radialen Ausdehnung magnetischer Wolken [BURLAGA und BEHANNON, 1982].

Die mit der Minimum-Varianz-Analyse berechnete Orientierung der Achse der
magnetischen Wolke in der Ekliptik fiir Voyager 1/2 und Helios 1 zeigt Abb. 7.4. In
Analogie zu Abb. 7.2 wurde die Struktur der magnetischen Wolke skizziert. I?ie
Ergebnisse bestitigen wiederum das Modell einer magnetischen Wolke als groBraumige
magnetische FluBrohre im Sonnenwind. Ob Helios 2, 22° 8stlich von der Erde, neben
der StoBwelle auch die Wolke beobachtete, konnte aufgrund von Datenliicken nicht
eindeutig entschieden werden. Bei der Erde, d.h. 55° westlich von }-lelios 1, wurde aber
weder die StoBwelle noch die Wolke in den Daten festgestellt. Ostlich von Helios 1

" Diese magnetische Wolke wurde bereits in Kapitel 5 und 6 ausfihrlich beschrieben.
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7 AusmaB, Stabilitit und Expansion

Tab. 7.1 Spezifische Daten fiir die mit Helios 1 und Voyager 1/2 im Mirz 1978
beobachtete magnetische Wolke (radiale Ausdehnung s bei Voyager 1/2 nach BURLAGA

und BEHANNON [1982]).

Parameter/Sonde Helios 1 Voyager 1 Voyager 2
R [AU] 09 2,6 2,5
Position relativ zur Erde [°] E55 E73 E73
StoBwelle (Tag:Stunde) UT 60:12 64:22
Zeit zw. StoBwelle u. Wolke [h] 12 27
Wolke (Tag:Stunde) UT 61:01-62:01 | 66:08-68:11 | 66:02-68:02
Dauer der Wolke [h] 25 53 50
<V> [km/s] 446 461
Richtung minimaler ¢=189° ¢=170° ¢=163°
Varianz 6=-20° =-19° 6=-19°
Orientierung ¢=119° ¢=91° ©=83°
der Achse 6=+44° 6=+30° 0=+28°
s [AU] 0,27 0,51 0,49

sollte daher die Grenze der magnetischen Wolke gelegen haben, wobei aber in diesem
Beispiel zu bedenken ist, daB die Achse der Wolke recht stark gegen die Ekliptik
geneigt war (0=+44° bei Helios 1).

Neben den neun Fillen, in denen eine magnetische Wolke von mehr als einer Sonde
beobachtet wurde, wurden auch sechs Fille festgestellt, in denen eine weitere Sonde an
unterschiedlicher Position in der Ekliptik eindeutig keine Anzeichen der von Helios 1 (2)
beobachteten magnetischen Wolke bemerkte (die Ereignisse sind in Tab. Al vermerkt).
Hieraus ergaben sich weitere Hinweise auf die GroBe des Winkelbereichs den magne-
tische Wolken in der Ekliptik einnehmen kénnen. Abb. 7.5 zeigt in einer Einteilung in
Intervallen von jeweils 10° solarer Linge, daB magnetische Wolken maximal bis zu
einem Winkelbereich von 50°-60° solarer Lange in der Ekliptik beobachtet worden sind.
Bei den einzelnen Ereignissen ist nicht bekannt, wo sich die Raumsonden jeweils relativ
zum Zentrum der Wolke befanden. AuBerdem sind einzelne magnetische Wolken unter-
schiedlich groB, und auch nicht jede Wolke liegt ideal in der Ekliptik. Nach diesen
Ergebnissen kann die Langenausdehnung einer magnetischen Wolke also durchaus etwa
50°-60° in der Ekliptik betragen. Auf jeden Fall folgt hieraus, daB die Ausdehnung einer
magnetischen Wolke in solarer Linge wesentlich groBer als in der radialen Richtung ist,
d.h. magnetische Wolken besitzen eher die Struktur groBriumiger magnetischer FluB-
rohren als die kugelformiger magnetischer Plasmablasen, wie manche Autoren vermuten
[s. z.B. VANDAS et al., 1991].

95



7 AusmaB, Stabilitit und Expansion

B (oT)

sE38i 885888

il
4

0(°)

v (®

10

B (aT)
o

o
835,58

v

f

LA R
s8dfs.s8 . &

=
g
£

£

Abb. 7.3 Magnetfelddaten fiir die mit Helios 1 (links oben) bei 0,9 AU im Mirz 1978
(61:01-62:01 UT) und Voyager 1/2 bei 2,5 AU beobachtete magnetische Wolke
(Voyager 1: 66:08-68:11 UT, Voyager 2: 66:02-68:02 UT). Rechts sind die Ergebnisse
der Minimum-Varianz-Analyse dargestellt. Alle Sonden stellen eine magnetische Wolke
des Typs SON fest. Bei 2,5 AU erstreckt sich, im Vergleich zu Helios 1, die Rotation
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des Magnetfeldvektors etwa iiber einen doppelt so langen Zeitraum.
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Abb. 7.4 Die Orientierung der Achse in der Ekliptik fiir die im Marz 1978 mit Helios 1
und Voyager 1/2 beobachtete magnetische Wolke (genaue Ergebnisse s. Text). In
Analogie zu Abb. 7.2 wurde die Struktur der magnetischen Wolke abgeleitet und
skizziert. Fir Voyager 1/2 ist in der Darstellung der Mittelwert aus beiden Einzel-
ergebnissen verwendet worden. Die mit Voyager 1/2 ermittelte radiale Ausdehnung zeigt
die radiale Expansion wihrend der Ausbreitung der Wolke auf. Bei der Erde (55°
westlich von Helios 1) wurden keine Anzeichen der StoBwelle und des transienten
Sonnenwindstroms in den Daten festgestellt. Bei Helios 2, 22° westlich von Helios 1,
konnte aufgrund von Datenliicken nicht eindeutig entschieden werden ob neben der
StoBwelle auch die magnetische Wolke beobachtet wurde.
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Abb. 7.5 Winkelbereiche in Intervallen von jeweils 10° in solarer Linge, fiir Be-
obachtungen, fiir die mit den Sonden Helios 1/2, Erdsatelliten und den Sonden
Voyager 1/2 festgestellt werden konnte, ob die gleiche magnetische Wolke an
unterschiedlichen Positionen in der Ekliptik beobachtet wurde (gefiillter Anteil der
Histogramme: beobachtet, offener Anteil: in diesem Winkelabstand wurden keine
Anzeichen der Wolke festgestellt). Fille ab A@=80° aufwirts sind zusammengefafit
worden.

Die Ergebnisse aus der Untersuchung magnetischer Wolken mit mehreren Raumsonden
bzw. Satelliten lauten:

* Magnetische Wolken sind sehr groBrdumige Strukturen im interplanetaren Raum. Die
maximal beobachtete Winkelausdehnung in der Ekliptik betrug 50° bis 60° in solarer
Linge.

* Magnetische Wolken konnen bis zu groBen Abstinden von der Sonne ihre charak-
teristische Magnetfeldkonfiguration beibehalten bzw. in ihrer Struktur stabil bleiben.

* Die Beobachtungsergebnisse sind im Einklang mit der Vorstellung von magnetischen
Wolken als groBraumige magnetische FluBrohren im Sonnenwind.

* Es wurde eine starke radiale Expansion magnetischer Wolken mit wachsendem
Abstand von der Sonne festgestellt.
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7.2 Die Expansion magnetischer Wolken

Ob die in Kapitel 7.1 erwihnte radiale Expansion einer magnetischen Wolke im Verlauf
ihrer Ausbreitung ein typisches Merkmal magnetischer Wolken ist, konnte direkt an den
zwischen 0,3 und 1 AU mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken iiberpriift
werden.

Dazu wurde fiir alle 46 magnetischen Wolken deren radiale Ausdehnung s aus der
jeweiligen Beobachtungsdauer ¢ (Kriterien zur Festlegung der Beobachtungszeitriume
s. Kapitel 5.2) und der gemessenen mittleren Plasmageschwindigkeit <V,> bestimmt:

s =<V, >t (7.1)

Abb. 7.6 zeigt die radialen Ausdehnungen der mit Helios 1/2 zwischen 0,3 und 1 AU
untersuchten magnetischen Wolken und die Mittelwerte fiir Abstandsintervalle von
0,1 AU Breite. Trotz einer groBen Streuung der Einzelwerte ist die Zunahme der radia-
len Ausdehnung magnetischer Wolken mit wachsendem Abstand von der Sonne deutlich
zu erkennen.

Die Streuung der Einzelwerte ist leicht verstindlich, wenn man die folgenden beiden
Punkte beriicksichtigt:

- Die Ausdehnung einzelner magnetischer Wolken hingt von der GroBe des solaren
Ereignisses ab, durch das die jeweilige magnetische Wolke hervorgerufen wurde.

- Die beobachtete Ausdehnung hingt von der Trajektorie der Raumsonde durch die
magnetische Wolke ab.

Zusitzlich zu den Helios-Beobachtungen konnte der Untersuchungsbereich durch die
von BURLAGA und BEHANNON [1982] in den Voyager 1/2-Daten untersuchten magneti-
schen Wolken sowie durch eine zusitzliche mit Voyager 1/2 bei 2 AU festgestellte
magnetische Wolke erweitert werden [s. BURLAGA et al., 1981]. Da Voyager 1/2 sich
jeweils in fast gleicher Position befanden wurde jeweils ein Mittelwert aus beiden
Voyager-Beobachtungen ermittelt, wobei die von BURLAGA und BEHANNON [1982] be-
stimmten radialen Ausdehnungen iibernommen wurden. Da in den Daten der Voyager-
Sonden keine magnetische Wolke zwischen 1 und 2 AU festgestellt wurde, sind zusitz-
lich noch die Daten der Raumsonden Pioneer 10/11 im Bereich 1 bis 2 AU nach ma-
gnetischen Wolken durchsucht worden. In den Daten von Pioneer 10 konnten zwei
magnetische Wolken in diesem Bereich identifiziert werden (Tab. 7.2 gibt einen Uber-
blick iiber alle Ereignisse).

Mit den insgesamt 54 zwischen 0,3 und 4,1 AU beobachteten magnetischen Wolken

war es moglich die Variation der radialen Ausdehnung s in Abhiingigkeit vom Abstand
zur Sonne iiber einen groBen Beobachtungsbereich systematisch zu untersuchen.
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Abb. 7.6 Radiale Ausdehnungen s [AU] der 46 mit den Helios-Sonden zwischen 0,3
und 1 AU beobachteten magnetischen Wolken. Die horizontalen Striche markieren
Mittelwerte iiber Bereiche von jeweils 0,1 AU.

Tab. 7.2 Ubersicht iiber die zwischen 0,3 und 4,1 AU beobachteten magnetischen
Wolken. Zusitzlich ist angegeben wie jeweils die radiale Ausdehnung der Wolken
bestimmt worden ist.

Abstand Anzahl Bestimmung der radialen
zur Sonne Sonde(n) der Ausdehnung s; untersuchte
[AU] Wolken Ereignisse
03-1 Helios 1/2 46 s =v-t;(s. Tab. Al)
; s=v-t;1972: 110:05-111:06 UT
b Fioueer 10 2 172:05-174:02 UT
1 s =v-t; (s. Tab. Al)
e=fl | Vayager g 5 s nach BURLAGA und BEHANNON [1982]

100



7 AusmaB, Stabilitat und Expansion

s [AU] In(s)
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Abb. 7.7 Doppeltlogarithmische Auftragung der radialen Ausdehnung s magnetischer
Wolken gegen den Abstand R zur Sonne fiir Helios- (+), Voyager- (a) und Pioneer- (x)
Beobachtungen zwischen 0,3 und 4,1 AU. Die durchgezogene Gerade ist die ermittelte
Regressionsgerade (In(s)=-1,4362+0,77618-In(R)). Bei zwei Ereignissen, bei denen mit
Helios 1 und den Voyager-Sonden dieselbe Wolke in unterschiedlichem Abstand von
der Sonne beobachtet worden ist, wurden die jeweils ermittelten Werte miteinander
verbunden (gestrichelte Linien).

Abb. 7.7 zeigt in doppeltlogarithmischer Auftragung die radialen Ausdehnungen der
magnetischen Wolken als Funktion des Abstands von der Sonne und die nach der
Methode der kleinsten Quadrate ermittelte Regressionsgerade. Zwei Ereignisse, bei
denen dieselbe magnetische Wolke mit Helios 1 und in gréBerem Abstand von der
Sonne auch mit Voyager 1/2 beobachtet wurde, sind direkt miteinander verbunden
worden (die Ereignisse sind in Tab. Al des Anhangs vermerkt).

Fir die Abhidngigkeit der radialen Ausdehnung s einer magnetischen Wolke als
Funktion des Abstandes R von der Sonne folgte als Ergebnis der Regression:

R) = 0,24+0,01 - RO+0.10 14
s (R) [AU] 7.2)
Korrelationskoeffizient: r* = 0,74
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In Ubereinstimmung mit den bisher fiir 1 AU ermittelten radialen Ausdehnungen von
0,2-0,3 AU [s. z.B. KLEIN und BURLAGA, 1982] ergibt sich aus Gleichung 7.2 ein Wert
von 0,24 AU.

Interessant ist, da8 das Ergebnis fiir die radiale Expansion magnetischer Wolken mit
bisherigen Beobachtungen fiir die GroBenordnung und Expansion eruptiver Protuberan-
zen im Gesichtsfeld von Koronagraphen in guter Ubereinstimmung ist. Magnetische
Wolken stehen in einem engen Zusammenhang mit CMEs auf der Sonne, die ja mit
eruptiven Protuberanzen assoziiert sind. Es liegt nahe, daher auch einen Zusammenhang
zwischen magnetischen Wolken und eruptiven Protuberanzen anzunehmen. Abb. 7.8
zeigt, wie bei einem CME auf der Sonne nach der ersten hellen Front eine aufsteigende
Protuberanz beobachtet wird, die im Gesichtsfeld des Koronagraphen noch bis 10 R ihre
Grundstruktur beibehalten hat. Die radiale Ausdehnung der Protuberanz betrug nach den
Koronagraphenbildern etwa 1-2 Rg. Gleichung 7.2 ergibt in erstaunlich guter Uberein-
stimmung damit fiir die Ausdehnung einer magnetischen Wolke einen Wert von 2 Rg
im Abstand von 4 Rg von der Sonne.

.”." L

Abb. 7.8 Ein CME im Mai 1979, beobachtet mit dem Solwind-Koronagraphen an Bord
des Satelliten P78-1. Die Bildfolge (Differenzbilder der Koronahelligkeit) zeigt, wie iiber
einen Zeitraum von etwa 2,5 Stunden im AnschluB an eine helle Vorderfront ver-
dichteten Koronamaterials eine riesige Protuberanz (Emission in H,) im Gesichtsfeld
des Koronagraphen aufsteigt. Die Protuberanz expandiert, aber ihre Grundstruktur bleibt
bis zu mindestens 10 Ry erhalten [SHEELEY et al., 1981].
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7 AusmaB, Stabilitat und Expansion

Die abgeleitete GesetzmaBigkeit fiir die radiale Expansion magnetischer Wolken ist
auch mit Beobachtungen der Expansion von schleifenformigen Protuberanzen vertriglich.
Abb. 7.9 zeigt die Zunahme des Durchmessers fiir eine mit einem Koronagraphen an
Bord von Skylab beobachtete aufsteigende Protuberanz nach den Ergebnissen von
MousCHOVIAS und POLAND [1978]. Fiir die Zunahme des Durchmessers s der Protu-
beranz ergab sich: s~R%%. Fiir die Ausdehnung der magnetischen Wolken hat die
vorliegende Arbeit ergeben: s~R%”® (s. Gleichung 7.2). Die Ubereinstimmung der
ermittelten Expansionen ist bemerkenswert. Allerdings gibt es eine weitere Beobachtung
von MACQUEEN und COLE [1985], nach der bei Protuberanzen die Variation des Durch-
messers s bei sehr groBer Streuung der Einzelergebnisse proportional zu R% war.

Erst zukiinftige Beobachtungen mit technisch weiterentwickelten Koronagraphen wie
z.B. auf SOHO (Solar-Heliospheric-Observatory) 1995, mit denen eine aufsteigende Pro-
tuberanz auch weit iiber 10 Rq hinaus verfolgt werden kann, werden moglicherweise den
Zusammenhang der Expansion magnetischer Wolken mit schleifenartigen Protuberanzen
weiter aufkldren.
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Abb. 7.9 Links: Schematische Darstellung einer schleifendhnlichen Protuberanz mit dem
Durchmesser s iiber dem Sonnenrand. Rechts: Zunahme der Ausdehnung s [R] einer
schleifendhnlichen Protuberanz als Funktion des Abstands von der Sonne, nach Beob-
achtungen mit einem Koronagraphen an Bord von Skylab. Die gestrichelte Gerade ist
ein Fit an die Beobachtung, die durchgezogene Gerade ist eine theoretisch berechnete
Gerade. Der Fit ergab: s~R%® [nach MOUSCHOVIAS und POLAND, 1978].
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7 AusmaB, Stabilitat und Expansion

Aufgrund der radialen Expansion magnetischer Wolken wiirde man vermuten, daf die
Plasmadichte in magnetischen Wolken mit wachsendem Abstand von der Sonne stirker
als mit R abnimmt. Abb. 7.10 zeigt die mittleren Anzahldichten N, der Protonen fiir

die mit Helios 1/2 zwischen 0,3 und 1 AU beobachteten magnetischen Wolken und die
ermittelte Regressionsgerade.

Das Ergebnis der Regression war:

N, = 6,47+0,85 - R™237:025 o3 (R in AU)
(7.3)
Korrelationskoeffizient: r* = 0,82

N lem™] 1n(ny)
In(N;) = 1.8679 - 2.3665 - In(R) (R in AU)

148.4 s
T T T T T I
54.6 4
20,1 3 L
74 2 L
+
.
27 1 v ¥
- .
1.0 0 1 1 I ! 1 I

1.4 153 -1.0 -0.8 -0,6 -0.4 -0.2 0.0 In(R)

0.25 0.30 037 0,45 0.55 0.67 0,82 10 R[AU]

Abb. 7.10 Mittlere Protonenanzahldichten N, der mit Helios 1/2 zwischen 0,3 und 1 AU
beobachteten 46 magnetischen Wolken als Funktion des Abstandes von der Sonne und
die ermittelte Regressionsgerade (In(Np) = 1,8679 - 2,3665 - In(R)).
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7 AusmaB, Stabilitat und Expansion

Die mittlere Anzahldichte der Protonen fillt in magnetischen Wolken mit wachsendem
Abstand von der Sonne proportional zu R** ab, d.h., deutlich stirker als im "normalen”
Sonnenwind (N,~R?). Dieses Ergebnis ist qualitativ im Einklang mit der beobachteten
Expansion magnetischer Wolken und kann die im Erdabstand in magnetischen Wolken
festgestellten recht niedrigen Plasmadichten erkliren [s. auch KLEIN und BURLAGA,
1982]. Es ist daher durchaus méglich, daB eine magnetische Wolke von einer eruptiven
Protuberanz herriihrt, die ja in der Sonnenatmosphire eine héhere Dichte als ihre
Umgebung besitzt [s. z.B. VRSNAK, 1992].

Nach dem Modell einer expandierenden magnetischen FluBréhre wiirde man annehmen,
daB auch eine Ausdehnung der FluBrohre quer zur radialen Richtung stattfindet. Geht
man vereinfachend von einer zylindersymmetrischen FluBrohre F mit dem Durchmesser
s und der Linge /, d.h. dem Volumen V,=(1/4)- s*- I, aus, dann wichst nach Glei-
chung 7.2 als Folge der Expansion der Durchmesser s der FluBrohre proportional mit
R%7. Da man aus Koronagraphenbeobachtungen fiir die Struktur von CMEs annehmen
kann, daB die Linge / der FluBréhre proportional zu R zunimmt (s. auch die Skizze in
Abb. 7.11), vergroBert sich das Volumen der FluBrohre proportional mit R**. Bei
konstanter Teilchenzahl in der Wolke sollte die Plasmadichte folglich mit R** abfallen.
Wenn man die Einfachheit der Modellannahmen beriicksichtigt, dann ist die in
Gleichung 7.3 ermittelte GesetzmiBigkeit, nach der N,~R>¥ ist, innerhalb der
Fehlergrenzen mit dieser Vorstellung vertriglich.

Abb. 7.11 Skizze fiir die Expansion
einer zylindersymmetrischen ma-
gnetischen FluBrohre mit wachsen-
dem Abstand von der Sonne.
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7 AusmaB, Stabilitit und Expansion

Es sollen abschlieBend noch einige Problemstellungen erwihnt werden, die sich aus
der Expansion magnetischer Wolken ergeben.

Als Ursache fiir die Expansion magnetischer Wolken kommt der im Verhiltnis zum
"umgebenden"  Sonnenwind wesentlich hohere totale Plasmadruck im Inneren
magnetischer Wolken in Betracht [s. KLEIN und BURLAGA, 1982], andere Autoren
schlagen dagegen vor, daB lediglich der in magnetischen Wolken oft beobachtete
Geschwindigkeitsabfall von der Vorder- zur Riickfront der Grund fiir die Expansion sein
konnte [s. z.B. Gosling, 1990].

Die im Inneren magnetischer Wolken beobachteten niedrigen Plasmatemperaturen
konnten eine Folge der Expansion sein. Diese Méglichkeit wurde in der Literatur bereits
sehr frith vorgeschlagen [s. z.B. GOSLING, 1973; MONTGOMERY et al., 1974]. Wie die
Expansion magnetischer Wolken mit der Modellvorstellung  kraftfreier Magnet-
feldstrukturen zu vereinbaren ist, wird zur Zeit noch unterschiedlich diskutiert [s. dazu
zB. BURLAGA, 1991; GOSLING, 1990; SUESS, 1988]. SchlieBlich spielt die Expansion
1~agnetischer Wolken noch eine wichtige Rolle bei der Frage, bis zu welchen Abstinden
von der Sonne magnetische Wolken eine StoBwelle direkt "treiben” konnen, da durch
lie Abnahme der Plasmadichte mit wachsendem Abstand von der Sonne auch der
ImpulsfluB der Wolke immer mehr abnimmt.

Die Ergebnisse dieses Kapitels sollen wieder kurz zusammengefaBt werden:

* Magnetische Wolken expandieren wihrend ihrer Ausbreitung im interplanetaren
Raum. Die zwischen 0,3 und 4,1 AU ermittelte GesetzmiBigkeit fiir die radiale
Expansion magnetischer Wolken war: s=0,24 - R®7® [AU].

¢ Die Plasmadichte in magnetischen Wolken fillt aufgrund der Expansion schneller ab
als im "ungestorten" Sonnenwind. Aus den Helios-Daten ergab sich fiir die Abnahme
der mittleren Protonenanzahldichte in magnetischen Wolken zwischen 0,3 und 1 AU:
Np=6,5-R*7 cm? (R in AU).
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8 Der Zusammenhang zwischen magnetischen Wolken
und '"'verschwindenden'' Filamenten
(eruptiven Protuberanzen) auf der Sonne

Nach den bisherigen Beobachtungsergebnissen besteht ein enger Zusammenhang zwi-
schen magnetischen Wolken und CMEs, also auch mit eruptiven Protuberanzen ("ver-
schwindenden" Filamenten). Protuberanzen weisen auf der Sonne ebenfalls die Struktur
magnetischer Flufrohren auf. An den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken
wird in diesem Kapitel mit Hilfe eines geeigneten Beobachtungsmaterials fiir grofie ver-
schwindende Filamente untersucht, ob der vermutete Zusammenhang bestditigt werden
kann. Die Untersuchung zeigt, daf ein Teil der magnetischen Wolken direkt als Folge
eines verschwindenden Filaments in Zielrichtung auf die Sonden beobachtet wurde. Im
nichsten Schritt wurde untersucht, ob die nach einfachen Modellvorstellungen an-
genommene Magnetfeldkonfiguration eines verschwindenden Filaments mit der in situ
beobachteten Magnetfeldstruktur der magnetischen Wolke iibereinstimmt. Dies traf fiir
die Fille zu, bei denen die magnetische Wolke eine "ideale" Rotation des Magnet-
feldvektors bzw. FluBrohrencharakter aufwies. Mit den Daten von Erdsatelliten wurde
dieses Ergebnis iiberpriift. Die Analyse bestitigte den Zusammenhang zwischen ver-
schwindenden Fila-menten und magnetischen Wolken, und es stellte sich eine hohe
Ubereinstimmung zwi-schen der Magnetfeldkonfiguration der Filamente mit den dazu-
gehorigen magnetischen Wolken heraus. Da man von vornherein bei einem verschwin-
denden Filament auf der Sonne allerdings nicht weifs, ob das Filament eine einfache
oder komplexe Magnetfeldstruktur besitzt, kann nach diesen Ergebnissen nur mit einer
gewissen Wahrscheinlichkeit vorausgesagt werden, ob beim Verschwinden des Filaments
eine magnetische Wolke im interplanetaren Raum beobachtet wird und welche Magnet-
feldkonfiguration die magnetische Wolke besitzt.

8.1 Magnetische Wolken und "verschwindende'' Filamente

- Ergebnisse fiir die Helios 1/2 Beobachtungen -

Bevor untersucht werden soll, ob die mit Helios 1/2 im interplanetaren Raum beobach-
teten magnetischen Wolken durch verschwindende Filamente auf der Sonne hervor-
gerufen worden sind, sollen zuerst kurz die wesentlichen Eigenschaften verschwindender
Filamente erkldrt werden.

Filamente werden im Licht von H, in Absorption als ausgedehnte dunkle Fiden auf

der Sonnenscheibe beobachtet. Uber dem Sonnenrand, wo sie in Emission sichtbar sind,
bezeichnet man sie als Protuberanzen. Die GroBe von Filamenten reicht von einigen

107



8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

heliographischen Langengraden (kleine Filamente in aktiven Regionen auf der Sonne)
bis zu iiber 60° heliographischer Léinge (gro8e Filamente iiber der ruhigen Chromosphi-
re oder ehemals aktiven Gebieten).

Filamente entstehen in aktiven Gebieten auf der Sonne (meist in Fleckengruppen oder
Fackelflichen). Sie nehmen an GroBe zu, auch nachdem die aktiven Gebiete selbst
schon verschwunden sind, und konnen mehrere Monate stabil bleiben. Ein Filament
kann auch plétzlich instabil werden und aufzusteigen beginnen. Aufgrund des Doppler-
effekts verldBt es deshalb den DurchlaBbereich der schmalbandigen H,-Filter von
Spektroheliographen. Dies ist der eigentliche Grund fiir das "Verschwinden" eines
solchen Filaments. Man kann iiber einen Zeitraum von einigen Minuten bis zu mehreren
Stunden in den H,-Spektroheliogrammen das Verschwinden des Filaments beobachten.
Gegen die Sonnenscheibe gesehen, bezeichnet man ein solches Ereignis als plotzlich
verschwindendes Filament (Sudden Disappearing Filament, SDF) bzw. als Disparition
Brusque (DB) [s. z.B. BRUZEK und DURRANT, 1977]. Uber dem Sonnenrand nennt man
ein solches Ereignis eine eruptive Protuberanz (Eruptive Prominence on the Limb,
EPL). Eine gute Ubersicht iiber die wichtigsten Eigenschaften von Filamenten bzw.
Protuberanzen findet man z.B. bei VRSNAK [1992], DEMOULIN und VIAL [1992] oder
PRIEST [1982, 1989].

Abb. 8.1 Oben: Diese Auf-
nahme der Sonnenscheibe
(Observatorium Meudon)
im Licht von H, zeigt
viele kleine Filamente in
aktiven Gebieten, ein gro-
Bes Filament in der Nihe
des norddstlichen Sonnen-
randes sowie eine grofie
ruhige Protuberanz (Quies-
cent Prominence, QP) in
Emission am nordwest-
lichen Sonnenrand. Unten:
Helle Protuberanzen iiber
dem Sonnenrand, mit den
iiber ihnen liegenden Koro-
nastrukturen (helmet strea-
mers). Aufnahme: High-
Altitude-Observatory [aus
PRIEST, 1989].
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

Seit den ersten CME-Beobachtungen mit Koronagraphen ist ein enger Zusammenhang
zwischen CMEs und eruptiven Protuberanzen festgestellt worden [s. z.B. MUNRO et
al., 1979; HARRISON, 1991; WEBB und HUNDHAUSEN, 1987; WEBB, 1988]. Man wiirde
daher auch einen Zusammenhang zwischen magnetischen Wolken und verschwindenden
Filamenten erwarten. Jedoch gibt es bisher in der Literatur lediglich zwei Untersuchun-
gen dazu. WILSON und HILDNER [1986] fanden eine statistische Beziehung zwischen
einer Reihe bei 1 AU beobachteter magnetischer Wolken und dem Auftreten verschwin-
dender Filamente und MARUBASHI [1986] fand fiir zwei magnetische Wolken sogar die
beiden zugehorigen verschwindenden Filamente auf der Sonne. Eine direkte Zuordnung
zwischen interplanetaren und solaren Ereignissen ist, wie bisherige Untersuchungen
zeigen, oft sehr schwierig, da die Sonne sehr vielfiltige Aktivititsformen zeigt [s.
NEUGEBAUER, 1987].

Eine geeignete Datensammlung, mit deren Hilfe der Zusammenhang zwischen magne-
tischen Wolken und verschwindenden Filamenten auf der Sonne untersucht werden
kann, erméglicht ein vor kurzem vom World-Data-Center herausgegebener Katalog mit
Beobachtungen (Observatorien Boulder (USA) und Culgoora (Australien)) verschwin-
dender Filamente fiir die Jahre 1964 bis 1980 [UAG-100, 1991]. Die in diesem Katalog
enthaltenen verschwindenden Filamente waren im allgemeinen nicht mit aktiven Regio-
nen oder mit Flares in aktiven Regionen auf der Sonne assoziiert, sondern lagen
hauptsichlich iiber der ruhigen Chromosphire und waren wesentlich groBer als kleine
Filamente in aktiven Gebieten. Dieser Katalog enthilt genaue Informationen fiir die Zeit
des Verschwindens der Filamente, ihre Position auf der Sonne und fiir die meisten der
beobachteten Filamente auch deren magnetische Polaritit.

Da die Beobachtung von Filamenten ab einem Abstand von 60° vom Zentralmeridian
der Sonne stark durch die Randverdunkelung der Sonne beeintrichtigt ist, wurden fiir
die folgende Untersuchung nur magnetische Wolken herangezogen, die mit den Helios-
Sonden im Bereich +60° 6stlich oder westlich des Zentralmeridians festgestellt worden
sind. Mit dieser Bedingung konnten fiir den vorliegenden Beobachtungszeitraum ver-
schwindender Filamente 22 der mit Helios 1/2 festgestellten Ereignisse untersucht
werden.

Um den Zusammenhang dieser 22 magnetischen Wolken mit verschwindenden Fila-
menten zu studieren, wurden folgende Analyseschritte durchgefiihrt:

1) Mit der minimal und maximal in einer magnetischen Wolke gemessenen Plasmage-
schwindigkeit (Stundenmittelwerte) wurde unter Annahme einer konstanten Aus-
breitungsgeschwindigkeit der magnetischen Wolke von der Sonne zum Ort der
Sonde ein Zeitfenster berechnet, in dem auf der Sonne das Verschwinden eines
Filamentes hitte beobachtet werden miissen.

2) Im Beobachtungskatalog der Filamente wurde iiberpriift, ob ein verschwindendes
Filament auf der Sonne innerhalb dieses Zeitfensters unter Beriicksichtigung der
angegebenen zeitlichen Fehlergrenzen beobachtet worden ist. Um eine zusitzliche
Sicherheit in der eindeutigen Zuordnung von Filamenten und Wolken zu gewihr-
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

leisten, wurden nur Fille beriicksichtigt, in denen die Helios-Sonden in einem
Bereich von bis zu +20° westlich oder ostlich des Filamentbereichs positioniert
waren.

Das folgende Beispiel zeigt eine magnetische Wolke, der nach dieser Methode ein-
deutig ein groBes verschwindendes Filament auf der Sonne zugeordnet werden konnte
(s. Abb. 8.2):

Am 30. Januar 1977 wurde mit Helios 1 bei 1 AU, 37° 6stlich des Zentralmeridians,
eine magnetische Wolke nach einer StoBwelle beobachtet. Besonders auBergewohnlich
an dieser Wolke war, da in den Spektren von Helios 1 ein Anteil von bis zu 30% an
He" gemessen wurde, was darauf hindeutet, daB kaltes chromosphirisches Material einer
eruptiven Protuberanz im Sonnenwind enthalten war [s. SCHWENN et al., 1980]. Die
iiber den Zeitraum der Wolke gemessene minimale und maximale Plasmageschwin-
digkeit war 419 km/s bzw. 506 km/s. Daraus ergab sich fiir das berechnete Zeitfenster
auf der Sonne, innerhalb dessen das Verschwinden eines Filaments hitte beobachtet
werden miissen: 25.1.77, 11:00 UT bis 26.1.77, 03:00 UT. Die Durchsicht des Beob-
achtungskatalogs zeigte: Am 26. Januar verschwand um 02:43 (+02:06) UT ein Fila-
ment, das die Position S31°E89° bis S42°E34° besaB, auf der Sonne. Der Mittelpunkt
dieses Filaments lag bei S40°E64°. Helios 1 befand sich im Winkelbereich dieses
langgestreckten (ca. 60°), fast parallel zum Sonneniquator liegenden Filaments. Die
Ausbreitungszeit der Wolke (des Filaments) von der Sonne zur Sonde war in Uberein-
stimmung mit der Plasmageschwindigkeit, die an der Vorderfront der Wolke gemessen
wurde. Der Beobachtungskatalog wies keine Beobachtungsliicken auf. Das letzte
Filament, daB zeitlich vor dem zugeordneten Filament verschwand, wurde am 21.1.
1977, daB erste zeitlich danach verschwindende Filament am 5.2.1977, beobachtet.

Fiir insgesamt neun der 22 magnetischen Wolken wurde ein verschwindendes Filament
auf der Sonne nach den festgelegten Kriterien festgestellt (s. Tab. 8.1). Es wurden dabei
zwei Ereignisse beriicksichtigt, bei denen die Zeitdifferenz des Verschwinden des
Filaments einschlieBlich der angegebenen Unsicherheit nur wenige Stunden zum
ermittelten Zeitfenster betrug. Bei drei Ereignissen war aufgrund von Beobachtungs-
liicken keine Aussage moglich, zehn magnetischen Wolken konnte kein verschwinden-
des Filament zugeordnet werden (die Zuordnung der einzelnen magnetischen Wolken
mit Filamenten ist in Tab. A3 des Anhangs angegeben).

Tab. 8.1 Assoziation zwischen magnetischen Wolken, die mit Helios 1/2 beobachtet
wurden, und groBen verschwindenden Filamenten auf der Sonne wihrend des Zeitraums
1975 bis 1980.

Gesamtzahl der
untersuchten

Zahl der Wolken,
die mit verschwin-
denden Filamenten

Zahl der Wolken,
denen kein
verschwindendes

Zahl der Fille, in denen
aufgrund von
Beobachtungsliicken keine

Ereigni i i :
TELEnISes assoziiert waren Filament zugeordnet Aussage moglich war
werden konnte
22 9 10 3
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Abb. 8.2 Eine mit Helios 1 am 30. Januar 1977 bei 0,95 AU (Position E37°) nach einer
StoBwelle beobachtete magnetische Wolke und das zugehorige verschwindende Filament
auf der Sonne. Oben links: Dieses langgestreckte Filament in der Nihe des ostlichen
Sonnenrandes (S31°E89° bis S42°E34°) verschwand am 26. Januar 1977 um
(02:43+02:06) UT. Oben rechts: Mit Blick auf die Ekliptik ist die Position des Fila-
ments auf der Sonne und die Position von Helios 1 skizziert. Unten links: Plasma- und
Magnetfelddaten von Helios 1. Unten rechts: In den mit Helios 1 gemessenen E/Q-
Spektren wurden bis zu 30% an He* (dritter peak von links) gemessen [s. SCHWENN et
al., 1980].
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

Die Zahl der Fille, in denen magnetische Wolken mit groBen verschwindenden Fila-
menten aus ruhigen Gebieten auf der Sonne assoziiert waren, ist recht groB, wenn man
bedenkt, da3

die Tageshdufigkeit fiir das Verschwinden eines Filaments im Bereich zwischen
45°E und 45°W solarer Linge zwischen 1975-1980 bei 0,1 bis 0,4 Filamenten pro
Tag lag.

nur Beobachtungen von verschwindenden Filamenten bzw. eruptiven Protuberanzen
aus ruhigen Gebieten vorlagen und es durchaus méglich ist, daB zusitzlich weitere
magnetische Wolken mit nicht im Beobachtungsmaterial aufgefiihrten verschwin-
denden Filamenten assoziiert waren.

Der vermutete Zusammenhang zwischen magnetischen Wolken und verschwindenden
Filamenten wird durch dieses Untersuchungsergebnis gestiitzt. Es bleibt aber aufgrund
der wesentlich groBeren Anzahl beobachteter verschwindender Filamente auf der Sonne
im Vergleich zu der im interplanetaren Raum beobachteten recht geringen Anzahl ma-
gnetischer Wolken unklar, warum verschwindende Filamente scheinbar nicht in jedem

Fall

eine magnetische Wolke im interplanetaren Raum hervorrufen.

Welche Moglichkeiten als Ursache dieser Diskrepanz in Frage kommen konnen, sollen
abschlieBend die folgenden Punkte aufzeigen:
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Einige Filamente sind moglicherweise in die Chromosphiire zuriickgestiirzt, d.h. sie
konnten gar nicht in den interplanetaren Raum entweichen.

Nicht jedes verschwindende Filament muB eine so geordnete Magnetfeldstruktur
besitzen, wie sie bei einer magnetischen Wolke beobachtet wird. Ob bei der Erup-
tion einer jeden Protuberanz deren Grundstruktur erhalten bleibt, ist durchaus nicht
klar. So konnte man sich z.B. vorstellen, daB manche Protuberanzen recht gleich-
miBig in den interplanetaren Raum quasi hinausgezogen werden, wihrend andere,
sehr explosiv und in ihrer Grundstruktur verindert, in den interplanetaren Raum
geschleudert werden.

Wie sich ein verschwindendes Filament im interplanetaren Raum ausbreitet, d.h.
den Ort des Beobachters erreicht, ist bisher nicht geklart.
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8.2 Vergleich der Magnetfeldkonfiguration verschwindender
Filamente mit der Magnetfeldkonfiguration der
zugehorigen magnetischen Wolken

Es soll nun untersucht werden, welche Ursache die besondere Magnetfeldkonfiguration
einer magnetischen Wolke haben konnte. Da magnetische Wolken nach den Ergebnissen
von Kapitel 6 und 7 als groBraumige magnetische FluBrohren im Sonnenwind angese-
hen werden konnen, deren Struktur bei der Ausbreitung im interplanetaren Raum stabil
bleibt, liegt es nahe, einen Zusammenhang mit der Magnetfeldstruktur verschwindender
Filamente zu vermuten.

Zunidchst soll die fiir ein Filament typische Magnetfeldtopologie erldutert und ein
Modell vorgestellt werden, das die mogliche Magnetfeldstruktur eines verschwindenden
Filaments aufzeigt.

Die Beobachtung von Filamenten zeigt (man vergleiche die einzelnen Punkte mit
Abb. 8.3) [eine ausfiihrliche Darstellung bisheriger Untersuchungen findet man z.B. bei
PRIEST, 1990 oder DEMOULIN und VIAL, 1992]:

- Filamente liegen stets zwischen Gebieten unterschiedlicher magnetischer Polaritit.

- Uber einem Filament verlaufen die Magnetfeldlinien arkadenartig nahezu vertikal
zur Filamentachse (das ist der in Absorption sichtbare dunkle Faden auf der Sonnen-
scheibe).

- Die Magnetfeldrichtung des Filaments verlauft etwa in Richtung der Filamentachse.

- Durch die differentielle Rotation der Sonne werden urspriinglich fast vertikal orien-
tierte Filamente immer mehr in Ost-Westrichtung gestreckt und liegen so nach
mehreren Sonnenrotationen nahezu parallel zum Sonnenédquator. Dabei verldngert
sich das Filament, und die Magnetfeldlinien werden verschert.

Abb. 8.4 zeigt schematisch auf, wie die Magnetfeldtopologie eines verschwindenden
Filaments bzw. einer eruptiven Protuberanz bei einem CME aussehen konnte (diese
Abbildung wurde bereits in Kapitel 3 im Zusammenhang mit den CMEs niher erldu-
tert). In Tab. 8.2 sind die vier moglichen magnetischen FluBrohrenkonfigurationen
skizziert. Es wurde dabei angenommen, daB die Richtung des Magnetfeldes auf der
Zylinderachse der FluBrohre der Magnetfeldrichtung der verscherten Feldlinien entlang
der Filamentachse entspricht und daB die Richtung der Magnetfeldlinien auf dem Zylin-
dermantel durch die Polaritdt der arkadenartig tiber der Filamentachse verlaufenden
Magnetfeldlinien bestimmt ist. Positive (+, N) Polaritit bedeutet, daB die Magnetfeldli-
nien von der Sonne wegzeigen, negative (-, S) Polaritdt, daB die Magnetfeldlinien zur
Sonne hinzeigen.
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Abb. 8.3 Links: Schematische Darstellung der Magnetfeldkonfiguration eines Filaments
auf der Sonne [VRSNAK, 1992]. Rechts: Skizze fiir die Verinderung der Lage eines
Filaments und die Verscherung der Magnetfeldlinien auf der Nordhemisphire der Sonne,
infolge der differentiellen Rotation der Sonne [MARTENS und VAN BALLEGOOUEN, 1990].

Abb. 8.4 Ein Szenario, das aufzeigt, wie durch eine aufsteigende Protuberanz bzw. ein

verschwindendes Filament ein CME hervorgerufen wird [aus SCHWENN, 1991; nach
PRIEST, 1988].
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

Tab. 8.2 Dieses Schema zeigt die vier magnetischen FluBrohrentypen, die entsprechend
der unterschiedlichen Lage und Polaritdt von Filamenten nach einfachen Modellvor-
stellungen zu erwarten sind. Der Verlauf der Magnetfeldlinien auf dem Zylindermantel
héngt von der Orientierung der Magnetfeldlinien iiber dem Filament bzw. der Polaritit
des Filamentes ab, die Magnetfeldrichtung auf der Zylinderachse entspricht der Magnet-
feldrichtung der verscherten Feldlinien entlang der Achse des Filaments.

Polaritdt und Orientierung des Filaments FluBrohrentyp
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A" .‘
=
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\/
+
- NWS
<5l :
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% !

Wenn ein solches Filament in den interplanetaren Raum verschwindet, dann wiirde man
je nach Lage und Polaritit des Filaments das Auftreten einer entsprechenden magnetischen
FluBrohre bzw. magnetischen Wolke im interplanetaren Raum erwarten. Ob dies zutrifft,
soll nun an den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken untersucht werden,
die mit einem verschwindenden Filament assoziiert waren.

Im Beobachtungskatalog der verschwindenden Filamente war fiir acht der zehn korrelier-
baren Ereignisse auch die Polaritit des Filaments bekannt. In diesen Fillen konnte der
FluBrohrentyp der magnetischen Wolke direkt mit dem zu erwartenden FluBrohrentyp
des Filaments verglichen werden. Ein Beispiel dieses Vergleichs zeigt Abb. 8.5.
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Spacecraft: Helios 1 1 Hour Averages Year: 1977
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Abb. 8.5 Beispiel fiir den Vergleich des nach den Modellvorstellungen zu erwartenden
FluBrohrentyps eines Filaments mit dem FluBrohrentyp der zugehorigen, mit Helios 1
im Dezember 1977, beobachteten magnetischen Wolke. Links oben: Schematische
Darstellung der Lage und Polaritit des Filaments auf der Sonne (von Helios 1 aus gese-
hen). Rechts oben: Daten von Helios 1. Darunter ist der erwartete FluBrohrentyp des
Filaments (links) und der nach den Ergebnissen der Minimum-Varianz-Analyse ermittelte
FluBrohrentyp (Typ SON) der magnetischen Wolke (rechts) dargestellt.
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

Genaue Angaben zu allen acht untersuchten Ereignissen findet man in Tab. A2 des An-
hangs. Welche FluBrohrentypen beobachtet wurden, ist in Tab. 8.3 zusammengefaft.

Das Gesamtergebnis dieser Untersuchung lautet:

* In vier Fillen stimmte tatsichlich der nach Lage und Polaritit des Filamentes nach
den Modellvorstellungen zu erwartende FluBréhrentyp mit dem in situ beobachteten
FluBrohrentyp der magnetischen Wolke iiberein. In den anderen Fillen wurde keine
Ubereinstimmung festgestellt.

Die Signifikanz dieses Ergebnisses ist sehr schwierig zu bewerten. Moglicherweise
konnen bisher nicht in Erwagung gezogene Gesichtspunkte die nicht iibereinstimmenden
Fille erkldren. Daher wurde jeweils die Lage des assoziierten Filaments, die Position der
Sonde relativ zum Filament und die Eigenschaft der magnetischen Wolke niher unter-
sucht. Es stellte sich heraus, daB gerade in den vier Fillen, bei denen keine Ubereinstim-
mung vorhanden war, die Ergebnisse der Minimum-Varianz-Analyse auf komplexere
interne Magnetfeldstrukturen der untersuchten magnetischen Wolken hindeuteten (Abb. 6.5
in Kap. 6 zeigt ein Beispiel fiir eine solche komplexe Wolke). Welche SchluBfolgerungen
aus dieser Beobachtung gezogen werden konnen, soll nun erklirt werden.

Die Annahme, daB bei der Ausbreitung einer magnetischen Wolke eine komplette
Verédnderung der magnetischen Grundstruktur der Wolke durch die Wechselwirkung mit
dem umgebenden Sonnenwind méglich ist, steht im Widerspruch zu den Beobachtungs-
ergebnissen. Demnach bleibt die Magnetfeldkonfiguration einer magnetischen Wolke
wihrend der Ausbreitung im interplanetaren Raum stabil. Ferner bedeuten Deformationen
der urspriinglichen Magnetfeldkonfiguration keine Verinderung des FluBrohrentyps.
Unwahrscheinlich ist auch, daB lediglich die Trajektorie der Sonde durch die magnetische
Wolke in allen vier Fillen die Beobachtung einer komplizierteren Magnetfeldstruktur zur
Folge hatte, die zu einer Fehlinterpretation des FluBrohrentyps fiihrte.

Tab. 8.3 Ergebnis des Vergleichs der bei bekannter Polaritit und Lage der Filamente
nach einfachen Modellvorstellungen zu erwartenden FluBrohrentypen, fiir acht ver-
schwindende Filamente, mit den FluBréhrentypen der assoziierten mit Helios 1/2
beobachteten magnetischen Wolken. Angegeben ist zusitzlich die Haufigkeit der einzelnen
FluBrohrentypen.

Zahl der
untersuchten Ubereinstimmung der Beobachtete FluBrohrentypen
magnetischen FluBrohrentypen a) Wolken  b) Filamente
Wolken
a) 3 SON,2 SWN,2 NOS,1 NWS
8 4: 2 SON,1 NOS,1 SWN
b) 3 SON,2 SWN,2 NOS,1 NWS
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

Als plausible Erklirung fiir die Diskrepanz zwischen den Modellannahmen und den
Beobachtungsergebnissen kommt nach diesen Uberlegungen vor allem folgender Aspekt
in Betracht:

- Die Magnetfeldstruktur einer Protuberanz auf der Sonne ist in vielen Fillen so kom-
plex, daB die einfachen Modellannahmen die Magnetfeldtopologie des Filaments nicht
angemessen beschreiben (es gibt z.B. auch mehrere mégliche Protuberanztopologien,
s. z.B. VRSNAK [1992]). Moglicherweise kénnen auch bei der Eruption der Protube-
ranz Verdrehungen auftreten, so daB die urspriinglich angenommene Magnetfeldkon-
figuration nicht zutrifft.

Wenn insbesondere die Annahme richtig ist, da8 nicht in jedem Fall die einfachen
Modellannahmen zur Beschreibung der Magnetfeldstruktur eines verschwindenden
Filaments zutreffen, daB aber bei der Ausbreitung die Magnetfeldkonfiguration des
Filaments erhalten bleibt, dann sollte die Modellvorstellung zumindest fiir magnetische
Wolken mit sehr einfacher Magnetfeldstruktur bzw. "idealer" Rotation des Magnetfeld-
vektors anwendbar sein.

Mit den Sonnenwinddaten fiir 1 AU (s. S. 90) fiir die Jahre 1963 bis 1980 stand ein
weiterer umfangreicher Datensatz zur Verfiigung, an dem die aufgestellte Hypothese und
auch die Assoziation magnetischer Wolken mit verschwindenden Filamenten nochmals
berpriift werden konnte.

Dazu wurden die Plots der mit Erdsatelliten gemessenen Stundenmittelwerte der Plasma-
und Magnetfeldparameter des Sonnenwindes iiber den Zeitraum 1963 bis 1980 nach
magnetischen Wolken durchsucht, die eine ideale Rotation in 6 bzw. ¢ aufwiesen und
deren Magnetfeldstirke groBer als 10 nT war, d.h., es wurden nur Ereignisse betrachtet,
die sich deutlich vom "ungestorten” Sonnenwind (B= 4-6 nT) unterschieden.

Insgesamt wurden iiber den Beobachtungszeitraum 34 "ideale" magnetische Wolken
in den Daten identifiziert, die in Tab. A3 des Anhangs aufgelistet sind (ein Vergleich
mit der Literatur zeigte, daB viele dieser magnetischen Wolken ebenfalls von KLEIN und
BURLAGA [1982] und ZHANG und BURLAGA [1988] identifiziert worden sind). Fiir alle
magnetischen Wolken wurde dann der Bereich der Plasmageschwindigkeit iiber den
Zeitraum der magnetischen Wolke aus den Plots abgelesen. Unter Annahme konstanter
Ausbreitungsgeschwindigkeit wurde wie bei den mit Helios 1/2 beobachteten magneti-
schen Wolken iiberpriift, ob in dem Beobachtungskatalog zu den ermittelten Zeiten in
einem Bereich bis zu +20° §stlich oder westlich des Zentralmeridians, das Verschwinden
eines Filaments auf der Sonne beobachtet worden ist.

Fiir 24 der 34 magnetischen Wolken wurde ein zur "richtigen" Zeit auf der Sonne in
der Nihe (+20°) des Zentralmeridians verschwindendes Filament beobachtet. In zwel
Fillen war aufgrund von Beobachtungsliicken keine Aussage moglich, und in acht Fillen
wurde kein verschwindendes Filament beobachtet (die Einzelereignisse sind in Tab. A3
des Anhangs aufgefiihrt). Die Assoziation zwischen magnetischen Wolken mit idealer
Magnetfeldkonfiguration und verschwindenden Filamenten aus ruhigen Gebieten auf der
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8 Magnetische Wolken und "verschwindende" Filamente

Sonne betrdgt unter Beriicksichtigung der Beobachtungsliicken 75%. Tab. 8.4 faBt das
Beobachtungsergebnis zusammen.

Bei 18 dieser Filamente war auch die magnetische Polaritit bekannt, so daB wiederum
die Magnetfeldkonfiguration der magnetischen Wolke mit der des Filaments verglichen
werden konnte. Da die Daten erst ab dem Jahr 1973 in digitaler Form vorlagen, konnte
mit der Minimum-Varianz-Analyse nur fiir Fille ab 1973 der genaue FluBr6hrentyp der
magnetischen Wolke bestimmt werden. Vereinfacht konnte aber fiir alle Ereignisse
tiberpriift werden, ob die bei der Passage der magnetischen Wolke beobachtete SN- oder
NS- Rotation des Magnetfeldvektors mit der magnetischen Polaritit des Filaments (dem
Verlauf der Feldlinien iiber der Achse des Filaments) im Einklang stand.

In 16 von 18 Fillen war bei bekannter Polaritit des Filaments die beobachtete Rotation
des Magnetfeldvektors senkrecht zur Ebene der Ekliptik (Variation in @) in Uber-
einstimmung mit der magnetischen Polaritit des Filamentes, in zwei Fillen konnte keine
Ubereinstimmung festgestellt werden (s. Tab. A3 des Anhangs). Dabei wurden jeweils
neun NS- und sieben SN-Ereignisse (Wolken) richtig bestimmt. Auffillig an den
beobachteten magnetischen Wolken war in Ubereinstimmung mit den Helios-Beobach-
tungen, daB zwischen 1975 und 1980 von 18 Wolken 15 eine SN-Rotation des Magnet-
feldvektors aufwiesen. Wihrend der Jahre 1965 bis 1970, d.h. bei umgekehrter globaler
magnetischer Polaritit der Sonne wurden dagegen von insgesamt neun Wolken sechs mit
einer NS-Rotation des Magnetfeldvektors beobachtet.

Fiir sieben der zwischen 1973 und 1980 identifizierten magnetischen Wolken konnte
mit Hilfe der Minimum-Varianz-Methode der FluBrohrentyp bestimmt werden und mit
dem FluBrohrentyp des zugehorigen Filaments verglichen werden. In sechs Fillen wurde
eine Ubereinstimmung der FluBrohrentypen festgestellt. Abb. 8.10 zeigt ein Beispiel dieser
Untersuchung. Tab. 8.5 faBt die Ergebnisse zusammen.

Tab. 8.4 Assoziation zwischen magnetischen Wolken mit idealer Rotation des
Magnetfeldvektors, beobachtet mit Erdsatelliten im Sonnenwind und groBen verschwinden-
den Filamenten auf der Sonne fiir den Beobachtungszeitraum 1963 bis 1980.

Anzah] der Anzahl der mit Anzahl der magnetischen
) Anzahl der Fille
untersuchten | verschwindenden Wolken, fiir die kein

) ) in Beobachtungs-

magnetischen Filamenten verschwindendes Filament el

ticken
Wolken assoziierten Wolken beobachtet wurde
34 23 9 2
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Spacecraft: IMP/ISEE Hourly Averages Year: 1978
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Abb. 8.6 Am 23. August 1978 verschwand um (10:25+03:44) UT ein langes Filament
nahe des Zentralmeridians der Sonne. Position des Filaments: N16°E18° - N11°E04°,
Polaritdt westlich des Filaments: - (S). Am 27. August um 18:00 UT wurde bei der Erde
eine magnetische Wolke (239:18-240:18 UT) nach einer interplanetaren StoBwelle be-
obachtet (die Wolke 16ste einen starken erdmagnetischen Sturm (s. Kap. 9) aus [s. auch
JOSELYN und MCINTOSH, 1981; diesem Artikel wurde die H, -Aufnahme der Sonnen-
scheibe entnommen]. Die Zeitdifferenz zwischen dem Verschwinden des Filaments und
dem Eintreffen der magnetischen Wolke bei der Erde entspricht der in der Wolke
gemessenen Plasmageschwindigkeit (400 km/s). Aufgrund der Polaritit des Filamentes
wiirde man eine magnetische Wolke erwarten, die in der West-Ostrichtung eine Rotation
des Magnetfeldvektors hervorruft. Auf der Achse der FluBrohre sollte ein siidwirtsgerich-
teter Magnetfeldvektor beobachtet werden. Die in situ Magnetfeldmessungen stimmen
damit iiberein. Der FluBrohrentyp der Wolke war NWS. Fiir die Neigung der Achse relativ

zur Ekliptik ergab sich: 6=69°, d.h., die Achse war in diesem Fall stark gegen die Ekliptik
geneigt.
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Tab. 8.5 Ergebnis der Vergleiche der nach einfachen Modellannahmen nach der Lage
und Polaritit der Filamente zu erwartenden Magnetfeldkonfigurationen mit den Magnet-
feldstrukturen der assoziierten magnetischen Wolken (Beobachtungen mit Erdsatelliten
fiir den Zeitraum 1963 bis 1980). Die FluBréhrentypen wurde fiir Fille in den Jahren 1973
bis 1980 bestimmt, in denen digitale Daten vorlagen.

Zahl der | Ubereinstimmung der Magnetfeld-

Beobachtete Magnetfeldstrukturen
bzw. FluBréhrentypen
a) Wolken b) Filamente

unter- struktur, Typ der
suchten Magnetfeldrotation in 6 bzw.
Fille Typ der magnetischen FluBrohre

a) 9 NS, 9 SN

18 16: 7 SN-, 9 NS-Rotationen b) 11 NS, 7 SN

a) 2 SON, 2 SWN, 2 NOS, 1 NWS

7 6: 1 SON, 2 SWN, 2 NOS, 1 NWS b) 1 SON, 2 SWN, 3 NOS, 1 NWS

Die Ergebnisse der Untersuchung des Zusammenhangs zwischen magnetischen Wolken

und verschwindenden Filamenten (eruptiven Protuberanzen) lauten:

Magnetische Wolken stehen mit verschwindenden Filamenten auf der Sonne im Zu-
sammenhang. Die beobachteten Fille stiitzen die Vorstellung, da dann eine magneti-
sche Wolke im interplanetaren Raum beobachtet wird, wenn sich ein Beobachter im
(oder nahe (+20°) des) Winkelbereich(s) des Filaments befindet. Nicht jedes
verschwindende Filament ruft eine magnetische Wolke im interplanetaren Raum
hervor.

Die Magnetfeldstruktur (der FluBrohrentyp) magnetischer Wolken mit idealer Rotation
des Magnetfeldvektors bzw. einfacher Magnetfeldkonfiguration war in guter
Ubereinstimmung mit der nach einfachen Modellannahmen bestimmten Magnetfeld-
konfiguration der assoziierten verschwindenden Filamente auf der Sonne. Da bei der
Beobachtung eines verschwindenden Filaments nicht bekannt ist, ob die Magnetfeld-
konfiguration komplex oder einfach ist, kann nur mit einer gewissen Wahrscheinlich-
keit bei bekannter Polaritit und Lage eines Filaments vorhergesagt werden, ob eine
magnetische Wolke des entsprechenden FluBrohrentyps auch im interplanetaren Raum
auftritt. Hinzu kommt, daB nicht bei jedem verschwindenden Filament auch eine
magnetische Wolke im interplanetaren Raum beobachtet wurde.

Der Grund dafiir, daB nur selten magnetische Wolken mit stark gegen die Ekliptik

geneigter Achsorientierung beobachtet wurden, sollte in der Lage der Filamente
begriindet sein.
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9 Der EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs
auf die Magnetosphiire der Erde

- Die interplanetaren Ursachen der stirksten
erdmagnetischen Stiirme -

Abschliefend soll in dieser Arbeit untersucht werden, welche Rolle die interplanetaren
Folgeerscheinungen der CMEs, d.h. interplanetare Stofwellen, transiente Sonnenwind-
strome und magnetische Wolken, bei erdmagnetischen Stiirmen spielen. Kapitel 9.1
erldutert zundchst die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Erdmagnetfeld, und
Kapitel 9.2 zeigt, wie der Einflu des Sonnenwindes auf das Erdmagnetfeld durch
erdmagnetische Kennziffern in geeigneter Weise quantitativ erfaf3t werden kann. Auf der
Basis der Kennziffer Kp werden dann in Kapitel 9.3 mit Hilfe der Satellitenmessungen
des Sonnenwindes in Erdnihe die interplanetaren Ursachen der stirksten erdmagneti-
schen Stérungen untersucht. Dabei wird bestdtigt, daf eine siidwirtsgerichtete Kompo-
nente des IMF von primdrer Bedeutung fiir die Energieiibertragung des Sonnenwindes
in die Erdmagnetosphire ist. Aus der Analyse folgt weiter, daf3 starke erdmagnetische
Stiirme durch CMEs bzw. Stofwellen-assoziierte magnetische Wolken und das Draping
des IMF um transiente Sonnenwindstréme hervorgerufen werden. Bis auf wenige
Ausnahmen kann nach diesen Ergebnissen von jedem erdmagnetischen Sturm mit Kp>8-
angenommen werden, dafs ein solcher Sturm durch einen CME auf der Sonne verursacht
wurde.

9.1 Der Sonnenwind als Ursache der erdmagnetischen Aktivitit

Bevor der EinfluB magnetischer Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphdre
untersucht wird, soll in diesem Kapitel zunéchst die Wechselwirkung des Sonnenwindes

mit dem Erdmagnetfeld, d.h. die Ursache der erdmagnetischen Aktivitdit, erldutert
werden.

Der die Erde anstromende Sonnenwind ist als hochleitfahiges Plasma stark an die
interplanetaren Magnetfeldlinien gebunden und kann daher das Erdmagnetfeld nicht
einfach durchdringen, sondern wird um dieses magnetische Hindernis umgelenkt, wobei
das Erdmagnetfeld durch den Sonnenwind charakteristisch verformt wird.

Auf der sonnenzugewandten Seite wird durch den Stromungsdruck des Sonnenwindes
das Erdmagnetfeld bis auf einen Abstand von ca. 10 R, an die Erde herangedriickt,wih-
rend es auf der sonnenabgewandten Seite durch kompliziertere plasmaphysikalische
Prozesse zu einem bis weit iiber die Mondbahn reichenden Schweif in die Linge
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9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphare

gezogen wird (s. Abb. 9.1). Den so entstandenen magnetischen Stromlinienkdrper im
Sonnenwind nennt man die Magnetosphdre der Erde. Die Grenzfliche der Magnetosphi-
re, die Magnetopause, trennt die Erdmagnetfeldlinien von den interplanetaren
Magnetfeldlinien im Sonnenwind. Vor der Magnetosphire bildet sich auf der Tagseite
eine (stehende, stoBfreie) Bugstofwelle (Bow shock) aus. An dieser BugstoBwelle findet
die Abbremsung des Sonnenwindes auf Unterschallgeschwindigkeit statt. Der dabei kom-
primierte und erhitzte turbulente Sonnenwind kann dann die Magnetosphire der Erde
umstrémen (man nennt diese Region die Magnetohiille (magnetosheath) der Erdmagne-
tosphire).

s

Northern tail

Plasma Sheey 8 lobe

<7 Plasma T
.. sheel - "X
- = i N E =

Southern tail
lobe

B S —

Abb. 9.1 Seitenansicht der Erdmagnetosphire fiir den Fall eines siidwirts gerichteten
IMF. Hier kann Rekonnexion an der Frontseite der Magnetosphire auftreten (s. ).
Skizziert ist zusitzlich ein infolge von Rekonnexionsprozessen im Schweif der Erde
entstandenes Plasmoid [SONNERUP, 1985].
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9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

Aufgrund der hohen elektrischen Leitfahigkeit des Sonnenwindes konnen praktisch
keine elektrischen Felder im Sonnenwind selbst existieren. Das durch den Sonnenwind
gegeniiber der Erde hervorgerufene elektrische Feld ist daher "rein" konvektiv:

E =--V xB 9.1)

=MF —sw " —IMF

Die durch den anstromenden Sonnenwind in der Magneto- und Ionosphare hervor-
gerufenen groBraumigen elektrischen Stromsysteme sind in Abb. 9.2 dargestellt.

FIELD ALIGNED

AURORAL CURRENTS

ELECTROJET

PARALLEL ELECTRIC
FIELDS PLASMA
TURBULENCE

AURORAL OYAL

Abb. 9.2 Schemabild fiir die durch den Sonnenwind in der Erdmagnetosphire (oben)

und der Jonosphire (unten) hervorgerufenen groBriumigen Stromsysteme [aus PARKS,
1991].
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Die Magnetfelder dieser Strome iiberlagern sich dem viel stirkeren erdmagnetischen
Innenfeld. Da der Sonnenwind, wie in Kapitel 2 erldutert wurde, raumlich und zeitlich
variabel ist, ist auch die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Erdmagnetosphire
unterschiedlich. Das bedeutet, daB auch die groBraumigen Stromsysteme in der Magneto-
sphire und der Ionosphdre mit den Schwankungen des Sonnenwindes variieren.

Auf der Erde beobachtet man deshalb unregelmiBige Variationen (Stérungen mit einer
zeitlichen Dauer von wenigen Sekunden bis mehreren Tagen) in Betrag und Richtung
des Erdmagnetfeldes, die man als erdmagnetische Aktivitit bezeichnet. Die stirksten
erdmagnetischen Storungen sind die mehrere Stunden bis Tage dauernden erdma-
gnetischen Stiirme [s. z.B. den Ubersichtsartikel von UNTIEDT, 1983]. Bei erdmagneti-
schen Stiirmen kénnen Magnetfeldschwankungen bis zu einigen Tausend nT, d.h. bis zu
wenigen Prozent des Gesamtfeldes auftreten. Abb. 9.3 zeigt die bei dem erdmagneti-
schen Sturm im Februar 1967 an sechs verschiedenen Stationen auf der Erde ge-
messenen Variationen der Horizontalkomponente (H-Komponente) des Erdmagnetfeldes.
Der in Abb. 9.3 bei Beginn der Storung zu erkennende abrupte Anstieg in der H-Kom-
ponente wird als SSC (Storm Sudden Commencement) bezeichnet und ist die Folge einer
Kompression der Erdmagnetosphire durch eine interplanetare StoBwelle.

plotzliches
Einsetzen

I

Abklingen
des Sturms

Kompression Hauptphase —

Ringstrom
S 1 3 1 1 ! 1 1 1 1 1 1 1
22 24 02 04 06 08 10 12 14 16 18 20 22 24 02 04
15./16. Feb. 1967 Stunden 17. Feb. 1967

Abb. 9.3 Variationen der Horizontalkomponente des Erdmagnetfeldes wihrend des
starken erdmagnetischen Sturms im Februar 1967 (in Weltzeit) an sechs Stationen in
niedrigen magnetischen Breiten auf der Erde. Geringe Unterschiede in den Variationen
der H-Komponente resultieren aus der unterschiedlichen Lage der Stationen. Einige
Stunden nach dem SSC tritt die Hauptphase des Sturms ein. Nach dem Ende des Sturms
klingt der erhohte Ringstrom langsam ab, und die Horizontalintensitit erreicht
Normalniveau [aus FRIEDMAN, 1987].
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Erdmagnetische Stiirme konnen zu sehr unerwiinschten Auswirkungen auf der Erde
und im erdnahen Raum fiihren [s. z.B. JOSELYN, 1992; ALLEN et al., 1989]. Zum
Beispiel wurde bei dem starken erdmagnetischen Sturm am 13. Mirz 1989 iiber einem
groBen Teil Kanadas ein mehrstiindiger Stromausfall hervorgerufen.

In mittleren und hohen erdmagnetischen Breiten werden die beobachteten Magnetfeld-
storungen hauptsichlich durch die polaren Elektrojetstromsysteme, die in einer Hohe von
etwa 100 km in der Ionosphire flieBen, verursacht. Die Ursache sind in die Polarlicht-
zonen einfallende, beschleunigte, energiereiche Teilchen, die eine verstirkte Ionisation
der Atmosphirenteilchen und dadurch eine Erhéhung der elektrischen Leitfihigkeit in
dieser Hohe hervorrufen. Es flieBen dann dort besonders starke elektrische Strome
(GréBenordnung 10° A), da auch die ionosphirischen elektrischen Felder stark erhoht
sind. In niedrigen geomagnetischen Breiten, d.h. in groBer Entfernung von den polaren
Elektrojets, werden dagegen wihrend eines Sturmes hauptsichlich die Variationen des
dquatorialen Ringstroms (s. Abb. 9.3) registriert. Dieser Strom, der zu einer Ab-
schwichung der Horizontalkomponente des Erdmagnetfeldes fiihrt, flieBt in einer
Entfernung von 4-6 R; in der inneren Magnetosphire und entsteht durch die Driftbewe-
gung geladener Teilchen im inhomogenen Magnetfeld der Erde. Da die positiv geladenen
Ionen und die negativ geladenen Elektronen im inhomogenen Magnetfeld der Erde in
entgegengesetzte Richtungen driften, entsteht ein groBriumiger StromfluB in westlicher
Richtung um die Erde. Voraussetzung fiir einen erhohten Ringstrom ist, daB die
Teilchenpopulation in diesem Bereich der Magnetosphire erhoht wird. Die Ursache fiir
die Injektion beschleunigter energiereicher Teilchen in die innere Magnetosphire und
die polare Ionosphire sind nach heutigen Vorstellungen Instabilititen im Schweif der
Erdmagnetosphire, die durch den Sonnenwind angeregt werden, oder (und) es findet
eine direkt durch den Sonnenwind getriebene Energiezufuhr statt [s. FAIRFIELD, 1992].

Wie im einzelnen der Transport von Masse, Impuls und Energie des Sonnenwindes in
die Magnetosphire erfolgt, ist heute noch nicht in allen Einzelheiten geklirt. Die
Magnetopause schirmt insgesamt die Magnetosphire recht effektiv gegen den Sonnenwind
ab, wie die folgende Abschitzung zeigt: Mit einem Querschnitt A der tagseitigen Magne-
tosphire von etwa A= (15 Rg)’ und typischen Sonnenwindbedingungen (n=5-10° m?,
Vsw=500 km/s) folgt fiir den EnergiefluB F des Sonnenwindes: F=(1/2)'m,* n+(Vgy)**A
=10" W [SCHOLER, 1991b]. Der Anteil des vom Sonnenwind in die Magnetosphire iiber-
tragenen elektromagnetischen Kraftflusses kann zu etwa 10'' W abgeschitzt werden
[STERN, 1980]. Dabei ist beriicksichtigt worden, daB ein groBer Teil der zugefiihrten
Energie in Form von Joule’scher Wiirme dissipiert wird. Insgesamt werden nur etwa 1%
der maximal méglichen Gesamtenergie in die Magnetosphire iibertragen. Bei starker
Anregung durch den Sonnenwind, d.h. bei erdmagnetischen Stiirmen, werden aber Ener-
giefliisse bis zu 10> W in der Magnetosphire und Ionosphire dissipiert. Der Sonnenwind
hat bei diesen Ereignissen entweder einen sehr effektiven Zugang zur Magnetosphire,
d.h. die kinetische Energie kann direkt in der Magnetosphire umgesetzt werden, oder
(und) im Schweif der Erdmagnetosphire wird impulsiv zuvor gespeicherte Energie frei-
gesetzt [s. driven und loading-unloading process, AKASOFU, 1981; MCPHERRON, 1972;
HAPGOOD et al., 1991]. Beide Prozesse sind sicherlich wirksam, wie groB aber die
Einzelanteile sind, wird heute in der Literatur noch kontrovers diskutiert [s.
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FAIRFIELD, 1992 oder KAMIDE, 1992].

Aus Gleichung 9.1 ist ersichtlich, daB das interplanetare elektrische Feld bei hoherer
Sonnenwindgeschwindigkeit und stirkerem Magnetfeld ansteigt. Damit verstirkt Energie
vom Sonnenwind in die Magnetosphire iibertragen werden kann, muB zunichst das IMF
in Abweichung von der Parkerspiralrichtung eine siidwirtsgerichtete Komponente
besitzen (s. Abb. 9.1). Durch die Korrelation"® von Satellitenmessungen des Sonnen-
windes mit erdmagnetischen Kennziffern oder den Messungen der Magnetfeldvariationen
einzelner Stationen [s. z.B. FAIRFIELD und CAHILL, 1966] gilt dies heute als gesichert
[s. die Ubersichtsartikel von RUSSELL und MCPHERRON, 1973; AKASOFU, 1981]. In der
Tat wurde bei sehr starken erdmagnetischen Stiirmen iiber mehrere Stunden hinweg eine
starke siidwirtsgerichtete Komponente des IMF beobachtet [s. z.B. GONZALEZ et al.,
1989; GONZALEZ, 1990].

Die Ankopplung zwischen den interplanetaren Magnetfeldlinien und den Erdmagnet-
feldlinien erfolgt iiber den ProzeB der sogenannten Feldlinienverschmelzung'® (Rekon-
nexion, Reconnection, magnetic merging) [s. DUNGEY, 1961]. Man kann sich den Proze
der Rekonnexion anschaulich wie einen "KurzschluB" zwischen interplanetaren und
Erdmagnetfeldlinien vorstellen. Ausschlaggebend hierfiir ist nicht allein die Magnetfeld-
konfiguration, sondern auch, daB ein leicht bewegliches Plasma an das Magnetfeld
gekoppelt ist.

Es ist bisher nicht eindeutig geklart, wo lokal an der Magnetopause Rekonnexion
bevorzugt stattfindet. Ferner sind die genauen zeitlichen und rdumlichen Skalen unklar.
Es gibt daher auch verschiedene Modelle fiir die Rekonnexion interplanetarer Feldlinien
mit den Erdmagnetfeldlinien [s. z.B. PETSCHEK, 1964; VASILYUNAS, 1975; SCHINDLER,
1984; RUSSELL und ELPHIC, 1979]. Nach DUNGEY [1961] kommt vor allem eine quasi-
stationédre Feldlinienverschmelzung an der tagseitigen Magnetopause in Betracht. Die
Flanken der Erdmagnetosphire und die Polkappen stellen sicherlich ebenfalls exponierte
Regionen dar, in denen eine starke Energieiibertragung in die Magnetosphire denkbar
ist.

Zum SchluB dieses Abschnittes soll auf den Ubersichtsartikel von CROOKER und
SISCOE [1986] hingewiesen werden, der eine gute Einfiihrung in die Zusammenhinge
zwischen Sonnenwind und erdmagnetischer Aktivitit vermittelt und auf einige weitere
Teilaspekte genauer eingeht.

" Die beste Korrelation ergibt sich fiir die Bz-Komponente des interplanetaren Magnetfeldes im GSM-
Koordinatensystem, das die momentane Richtung der Erddipolachse beriicksichtigt.

' Bei der Rekonnexion wird gerade lokal das Prinzip der eingefrorenen Feldlinien verletzt. Erginzende
Literaturhinweise: KAMIDE und SLAVIN [1986], SCHOLER [1991b].
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9.2 Quantitative Erfassung der erdmagnetischen Aktivitit

- Erdmagnetische Kennziffern -

Um die Auswirkungen des Sonnenwindes auf die Erdmagnetosphire systematisch
untersuchen zu kdnnen, ist es nétig, die erdmagnetische Aktivitdt quantitativ zu erfassen.
Dazu werden aus den fortlaufenden Registrierungen der Schwankungen des Erdmagnet-
feldes (gemessen in drei Komponenten) an verschiedenen Observatorien auf der Erde
sogenannte Mafzahlen (Kennziffern, Indizes) fiir feste Zeitintervalle nach geeigneten
Verfahren bestimmt. Aus den MaBzahlen der jeweiligen Observatorien wird anschlieBend
eine einzelne MaBzahl bzw. Kennziffer mit planetarischem oder regionalem Charakter
ermittelt. Eine ausfiihrliche Beschreibung erdmagnetischer Kennziffern geben SIEBERT
[1971] und MAYAUD [1980]. Im folgenden sollen hier nur kurz die wichtigsten Eigen-
schaften der in dieser Arbeit verwendeten Kennziffern erliutert werden.

Die drei heute gebriuchlichsten Kennziffern erfassen die Intensitat der polaren Elek-
trojets auf der Nordhalbkugel der Erde (AE-Index), die Intensitit des magnetosphirischen
Ringstroms (Dg,-Index) und den globalen magnetischen Stérungszustand der ganzen Erde
(Kennziffer Kp). Diese Kennziffern bzw. Indizes (sowie die SSCs) werden in den JAGA
(International (Union of Geodesy and Geophysics) Association of Geomagnetism and
Aeronomie) -Bulletins und den Solar-Geophysical-Data verdffentlicht oder kdnnen in
digitaler Form vom World-Data-Center der NASA in Greenbelt, Maryland, auf ent-
sprechenden Speichermedien bezogen werden.

Von BARTELS wurde 1949 die geomagnetische Kennziffer Kp (Kennziffer planetarisch)
eingefiihrt [s. BARTELS und VELDKAMP, 1949], die die erdmagnetische Aktivitit fiir die
gesamte Erde moglichst gut wiedergeben soll. Die Kp-Werte werden fiir Zeitintervalle
von jeweils drei Stunden nach Weltzeit (0-3, 3-6, ... UT) aus den Registrierungen von
heute 13 Stationen in mittleren Breiten auf der Erde bestimmt (davon liegen nur zwei
auf der Stidhalbkugel der Erde). An jeder Station wird fiir das jeweilige Zeitintervall die
maximale Schwankung der am stirksten gestorten Komponente des Erdmagnetfeldes zur
Bestimmung einer Kennziffer herangezogen, wobei die lokalen Einfliisse (Tages- ,
Jahresginge) moglichst vollstindig eliminiert werden. Aus diesen 13 Kennziffern wird
dann der Kp-Wert ermittelt. Die Kp-Werte geben die Stirke der erdmagnetischen Akti-
vitdt in einer quasi-logarithmischen Skala wieder, die insgesamt 28 Werte umfaBt und
in Drittelstufen (0o, 0+, 1-, 1o, 1+, 2-, ..., 99) unterteilt ist. Kp=00 entspricht in dieser
Skala der geringsten erdmagnetischen Aktivitit und Kp=9e der stirksten Aktivitit. Eine
Haufigkeitsverteilung der Kp-Werte fiir die Jahre 1932 bis 1967 zeigt Abb. 9.4. Das
Maximum der Kp-Haufigkeitsverteilung liegt zwischen Kp=1e und Kp=2e. Die Vertei-
lung der Kp-Werte zeigt, daB Kp-Werte ab 8- nicht nur sehr starke, sondern auch wegen
ihrer geringen Haufigkeit sehr auBergewdhnliche Storungen des Erdmagnetfeldes sind.

Mit den Kennziffern D, und AE wird im Gegensatz zu den Kp-Werten nicht der
globale magnetische Storungszustand auf der Erde, sondern die Intensitit zweier
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Teilstromsysteme erfaft, in die vom Sonnenwind Energie dissipiert wird. Der Dg-Index
wurde als MaB fiir die Intensitit des dquatorialen Ringstromes eingefiihrt [s. SUGIURA,
1964]. Er wird aus der Abschwichung der Horizontalintensitit des Erdmagnetfeldes an
vier Stationen in niedrigen Breiten auf der Erde bestimmt (in der Einheit nT). Die
Zeitauflosung des Dg,-Index betrigt maximal eine Stunde, wobei negative Dg-Werte eine
hohere Ringstromintensitdt bedeuten.

Der AE (Auroral Elektrojet)-Index ist ein MaB fiir die Intensitdt des polaren Elektrojets
(genauer des west- und ostwirtigen Elektrojets) [s. DAVIS und SUGIURA, 1966]. Aus den
Schwankungen der Horizontalkomponente des Erdmagnetfeldes an zwolf Stationen nahe
der Polarlichtzone wird der AE-Wert in der Einheit nT mit einer zeitlichen Auflosung
bis zu 2,5 min ermittelt.

Die gute Korrelation zwischen den Parametern des Sonnenwindes (Vsy, und -Bz (GSM-
Koordinaten)) und den verschiedenen Indizes hat bestitigt, daB die Kennziffern sinnvolle
physikalische GroBen darstellen. Aus verschiedenen Griinden (z.B. unvollkommene
Verteilung der jeweiligen MeBstationen auf der Erde, unvollstindige Eliminierung
lokaler Effekte) ist jede dieser MaBzahlen mit Eigenschaften behaftet, die bei Korrelatio-
nen des Sonnenwindes mit diesen MaBzahlen gegebenenfalls beriicksichtigt werden
miissen [s. SIEBERT, 1971; ROSTOKER, 1972].
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Abb. 9.4 Haufigkeitsverteilung der Kp-Werte fiir die Jahre 1932 bis 1967. Die Kp wur-
den hier auf die Anzahl der Kennziffern im Jahr normiert. Das Maximum der Verteilung
liegt bei Kp=1+ [SIEBERT, 1971].
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So ist die Erfassung der geomagnetischen Aktivitit durch den AE-Index bei starken
erdmagnetischen Stiirmen problematisch, da die Polarlichtzone bei einer Kompression
der Erdmagnetosphire nach mittleren Breiten hin verschoben wird [s. z.B. ALLEN et al,,
1989; WITTMANN et al., 1989]. Das hat zur Folge, daB durch die lokal feste Stationskette
auf der Erde zu niedrige AE-Werte ermittelt werden. Die Kp-Werte geben aus diesem
Grund bei starken Stiirmen nicht nur die Intensitdt der Elektrojets wieder, sondern
beinhalten auch deren Lage auf der Erde. Auch durch die Bestimmungsmethode der Kp,
die sich aus der Varianz des Erdmagnetfeldes wihrend zeitlich fester 3-Stunden-Intervalle
ableiten, kénnen Ungenauigkeiten in der Bestimmung der exakten Stérungsamplitude auf-
treten. Die Problematik der Dg-Werte beruht auf der Asymmetrie des Ringstromes
zusammen mit der geringen Anzahl geeigneter Stationen und darauf, da8 zwar der Verlauf
der erdmagnetischen Aktivitit im Dg-Index sehr gut erkannt werden kann, aber die
Erfassung einer genauen Stdrungsamplitude schwierig ist.

Die im Kapitel 9.3 dargestellten Untersuchungen der interplanetaren Ursachen starker
erdmagnetischer Stiirme basieren hauptsichlich auf den Kp-Werten, die sich aufgrund
der aufgefiihrten Eigenschaften als am zweckmaBigsten erweisen.

9.3 Analyse der interplanetaren Ursachen der stirksten
erdmagnetischen Stiirme

In diesem Kapitel soll mit Satellitendaten des Sonnenwindes (Stundenmittelwerte) unter-
sucht werden, welche interplanetaren Ursachen die stirksten erdmagnetischen Stiirme
haben [Informationen zu den Satellitendaten s. KING, 1991].

Dazu wurden alle erdmagnetischen Stiirme mit Kp28- ab dem Jahr 1963 (ab diesem
Jahr liegen Satellitendaten vor) aus den Listen der IAGA-Bulletins bzw. fiir die Jahre
ab 1984 aus den Tabellen des Gottinger Geophysikalischen Instituts herausgesucht. Dabei
wurde die in den IAGA-Bulletins benutzte Definition verwendet, nach der mehrere Tages-
achtel mit Kp>8- zu dem gleichen erdmagnetischen Sturm gehoren, wenn in keinem der
dazwischenliegenden Tagesachtel die Aktivitit geringer als Kp=5- war. Der erdmagneti-
sche Sturm im September 1966 war das erste analysierbare Ereignis fiir das Satellitendaten
ausgewertet werden konnten. Ab 1990 konnte wegen unvollstandiger oder fehlender
Satellitendaten kein weiterer Sturm mehr untersucht werden (in Tab. A4 des Anhangs
sind alle untersuchten Ereignisse und die Ergebnisse aus der Analyse der Satellitendaten
angegeben).

Insgesamt traten in dem untersuchten Zeitraum, September 1966 bis Juni 1990, 78
Stiirme mit Kp>8- auf, von denen fiir 43 (55%) Stiirme die Satellitendaten nach folgenden
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Kriterien untersucht wurden'” (aufgrund einzelner Datenliicken konnten nicht fiir alle
Einzelereignisse die angegebenen Analysepunkte vollstindig ermittelt werden):

- In den Satellitendaten wurden interplanetare StoBwellen identifiziert'® (dabei
wurde auch auf Angaben in der Literatur zuriickgegriffen). Diese StoBwellen wur-
den mit den IAGA-Listen registrierter SSCs verglichen (s. IAGA-Bulletins).

- Die maximalen Kp-Werte eines einzelnen Sturmes wurden zeitlich mit den maxi-
mal gemessenen stidwirtsgerichteten -Bz-Werten (in GSM-Koordinaten) des IMF
verglichen, d.h. es wurde der zeitliche Abstand zwischen den maximalen -Bz-
Werten und den Tagesachteln mit den maximalen Kp-Werten in Stunden bestimmt.
Zusitzlich ist in Tab. A4 die maximal wizhrend dieser Tagesachtel gemessene
Sonnenwindgeschwindigkeit sowie die Dauer starker (<-10 bzw. <-20 nT) -Bz-
Ereignisse angegeben.

- Die Eigenschaften des Sonnenwindstroms, der zu dem erdmagnetischen Sturm
fiihrte, wurden genau untersucht (Treibergaseigenschaften, Charakteristika magneti-
scher Wolken). Dabei wurden zusitzlich bisher in der Literatur durchgefiihrte
Einzelanalysen als Referenzen verwendet.

- Die genaue Ursache der maximalen -Bz-Komponente wurde bestimmt (z.B.
Magnetfeldkonfiguration einer magnetischen Wolke, Draping des IMF).

Abb. 9.5 zeigt das Untersuchungsergebnis fiir den Zusammenhang der -Bz-Kompo-
nenten des IMF mit den maximalen Kp-Werten. In der iiberwiegenden Zahl aller
Ereignisse wurden der maximale Kp-Wert und der maximale -Bz-Wert im Sonnenwind
im gleichen Tagesachtel beobachtet. Dies zeigt, daB bei sehr starken erdmagnetischen
Stiirmen die Stérke der siidwirtsgerichteten Komponente des IMF von primirer Bedeu-
tung ist'®, und bestitigt die Annahme, daB der Vorgang der magnetischen Rekonnexion
bei der Energieiibertragung des Sonnenwindes in die Erdmagnetosphire von entscheiden-
der Bedeutung ist. GONZALEZ und TSURUTANI [1987] und TSURUTANI et al. [1990]
stellten dies in ihren Untersuchungen einer geringen Anzahl starker erdmagnetischer
Stiirme ebenfalls fest [s. zusitzlich TANG et al., 1989]. In Ubereinstimmung mit den
Ergebnissen von TSURUTANI et al. [1988] wurden dabei (s. Tab. A4 des Anhangs) auch
sehr hdufig hohe -Bz-Werte (<-10 bzw. <-20 nT) iiber mehrere aufeinanderfolgende
Stunden festgestellt.

"” Der geringe Zeitunterschied, der sich aufgrund der Ausbreitung des Sonnenwindes von der Position des
Satelliten bis zur Erde ergibt, kann fiir die im folgenden betrachteten Untersuchungen vernachlissigt werden.

18 - . . . . T m 5
Eine genaue Zeitangabe des Einsatzes der StoBwelle ist nur mit zeitlich hochaufgelosten Satellitendaten
moglich, die es auch erlauben, schwichere StoBwellen zu identifizieren.

"* Insgesamt ist zwar das Produkt VxB ausschlaggebend, aber im Sonnenwind ist i.a. die Varianz der
Magnetfeldstirken viel groBer als die Varianz der Sonnenwindgeschwindigkeiten. Zusitzlich muB auch die
Bedingung einer siidwirtsgerichteten IMF-Komponente erfiillt sein. Es sind daher vor allem die transienten
Sonnenwindstrome mit hohen Magnetfeldern, die zu starken erdmagnetischen Stiirmen fiihren.
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Abb. 9.5 Zeitlicher Vergleich der bei starken (Kp=>8-) erdmagnetischen Stiirmen
aufgetretenen maximalen -Bz-Werte (GSM-Koordinaten) des IMF und der maximalen
Kp-Werte. Angegeben wurde die Zeitdifferenz in Stunden zwischen dem maximalen
-Bz-Wert und dem Tagesachtel mit maximalem Kp-Wert. Zum Beispiel bedeutet eine
Differenz von -1 h, daB der maximale -Bz-Wert eine Stunde vor dem Tagesachtel mit
dem maximalen Kp-Wert auftrat.

In Abb. 9.6a ist einer Hiufigkeitsverteilung fiir die Stirke der Bz-Komponente (in
GSM-Koordinaten) bei 1 AU fiir die Jahre 1963 bis 1992 (Stundenmittelwerte) eine in
Intervallen von 5 nT unterteilte Haufigkeitsverteilung der maximalen -Bz-Werte der
analysierten Stiirme tiberlagert worden. Abb. 9.6b zeigt eine entsprechende Darstellung
fir die Magnetfeldbetrige. Die hohen -Bz-Werte, die bei den starken Stiirmen gemessen
wurden, stellen starke Abweichungen vom Normalwert der Bz-Komponente (die am
hiufigsten den Wert Null, entsprechend der Richtung des IMF entlang der Parkerspirale,
besitzt) dar. Die hohen Kp-Werte waren bei den untersuchten Stiirmen ausschlieBlich mit
hohen -Bz-Werten verbunden.
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Abb. 9.6 a) Der Hiufig-
keitsverteilung der Bz-
Werte des IMF nach
Hapgood et al. [1991]
wurde eine Haiufigkeits-
verteilung der maximalen
-Bz-Werte fiir die unter-
suchten Stiirme mit Kp>8-
in Intervallbreiten von
5 nT iberlagert (Skalie-
rung rechts, Werte kleiner
-30 nT sind zusammenge-
faBt worden). b) Darunter
sind entsprechend die Hau-
figkeitsverteilungen  der
Magnetfeldbetriage darge-
stellt (Intervallbreite
10 nT, Werte groBer 40 nT
sind zusammengefaBt
worden).

Die folgenden Beispiele, die die Satellitendaten des Sonnenwindes im direkten
Vergleich mit dem Verlauf der erdmagnetischen Aktivitit zeigen, sollen die nach der
Untersuchung aller Ereignisse gefundenen verschiedenen méglichen interplanetaren Ursachen
starker erdmagnetischer Stiirme aufzeigen (da primér die Stérungen im Sonnenwind unter-
sucht wurden, sind die Komponenten des IMF in GSE-Koordinaten dargestellt).

1) Magnetische Wolken:

a) SN-Wolke mit StoBwelle (Abb. 9.7):

Nach einer StoBwelle am 19. Dezember 1980 um 04 UT wird die Erde acht Stunden
spéter von einer magnetischen Wolke passiert. In dieser Wolke mit sehr hoher
Magnetfeldstirke findet eine gleichmiBige Richtungsinderung des Magnetfeldes
von Siiden nach Norden relativ zur Ekliptik iiber einen Zeitraum von 24 Stunden

133



e, @

9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

1 Hour Averages Year: 1980

I )

L
S

B, (aT) B, (aT) B, (aT)

B (nT)

6 (%)

nesge S838sE884 58 5 8 8 sbiommned

yongel vomd cma b Lo el b po o pa b padepebapebabade e g v plibibabibpbib bbbl

T
B5ss o
(1m) ¥a

r ()

V (km/s)

TTITTITT

N (em™)

-
o
~

T (K)
3

5

Abb. 9.7 Satellitendaten des Sonnenwindes (IMP/ISEE) fiir den starken erdmagnetischen
Sturm im Dezember 1980. Von oben nach unten sind die Stundenmittelwerte folgender
Parameter dargestellt: Bx-, By-, Bz-Komponente des IMF (GSE-Koordinaten, s. A2),
Magnetfeldbetrag B, Elevations- (8) und Azimutwinkel (¢) des Magnetfeldvektors, Ge-
schwindigkeit V, Anzahldichte N und Temperatur T des Sonnenwindes. 6 wurde der
Verlauf des Dg-Index, und der Sonnenwindgeschwindigkeit der Verlauf des Kp-Index
liberlagert (Skalierungen rechts). Drei aufeinanderfolgende Punkte markieren jeweils den
Kp-Wert eines Tagesachtels. Der interplanetaren StoBwelle am 19. Dezember (354:04 UT)
folgt einige Stunden spiter eine SN-Wolke (354:13-355:13 UT). Der Gleichlauf der Bz-
Komponente mit den Dg- und Kp-Werten (entgegengesetzter Verlauf) wird sehr gut
deutlich. Die Sonnenwindgeschwindigkeit ist in der Wolke anniihernd konstant [zu diesem
Sturm s. auch ZHANG und BURLAGA, 1988].
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statt (SN-Wolke). Die hohen (Maximum: Kp=8-) Kp- und -Dg-Werte wurden durch die
stark siidwirtsgerichtete Bz-Komponente in der vorderen Hilfte der magnetischen Wolke
verursacht. Bei nordwirtsgerichtetem IMF in der hinteren Hilfte der Wolke war die
erdmagnetische Aktivitat anschlieBend niedrig.

9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

b) NS-Wolke (Abb. 9.8):

Die Ursache des erdmagnetischen Sturms am 1. April 1973 war eine magnetische
Wolke ohne StofSwelle. Bei dieser magnetischen Wolke fand eine Rotation des
Magnetfeldvektors von Norden nach Siiden statt (NS-Wolke). Die hochste
erdmagnetische Aktivitit (Kp=8-) wurde am Ende der magnetischen Wolke
zusammen mit der starken siidwirtsgerichteten Bz-Komponente beobachtet. Das
hohe Magnetfeld am Ende der Wolke entstand hier durch eine in das hintere Ende
der Wolke fallende Kompressionszone.
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Abb. 9.8 Der starke erdmagnetische Sturm im April 1973 wurde durch eine langsame
(ohne StoBwelle) NS-Wolke verursacht (Daten: IMP). Die hochsten Kp- und -Dg-Werte
traten hier zusammen mit der starken -Bz-Komponente am Ende der Wolke auf. Zu

beachten ist in diesem Beispiel die Kompressionszone, die in das hintere Ende der Wolke
fallt.
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9 EinfluB von magneuschen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

¢) Beispiel fiir eine Wolke mit einer Rotation des Magnetfeldvektors in West-Ostrichtung
(Abb. 9.9):

Der Sturm am 18. August 1978 wurde durch eine magnetische Wolke mit einer
Rotation des Magnetfeldvektors in West-Ostrichtung hervorgerufen, und zwar durch
die stidliche Richtung des Magnetfeldvektors im Zentrum der Wolke (die Minimum-
Varianz-Analyse ergab, daB diese Wolke stark gegen die Ekliptik geneigt war
(6=68°)).
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Abb. 9.9 Auch magnetische Wolken mit einer Variation des Magnetfeldvektors in West-
Ostrichtung (s. @) konnen einen starken erdmagnetischen Sturm verursachen. Das IMF
besal hier innerhalb der Wolke (auf der Achse) eine siidwirtsgerichtete Komponente.
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9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

Diese Beispiele zeigen, da8 der Verlauf der erdmagnetischen Aktivitdt von der unter-
schiedlichen Magnetfeldkonfiguration der einzelnen magnetischen Wolken abhing [s. auch
WILSON, 1987 oder ZHANG und BURLAGA, 1988]. In Abb. 9.9 wire eine wesentlich
geringere erdmagnetische Aktivitdt zu erwarten gewesen, wenn das Magnetfeld im Inneren
der Wolke nordwirts orientiert gewesen wire.

2) Das Draping des IMF bei der Umstromung transienter Sonnenwindstrome (Abb. 9.10):

Nach den magnetischen Wolken war die zweite wichtige Ursache fiir erdmagneti-
sche Stiirme das Draping des IMF um transiente Sonnenwindstrome (bzw. magne-
tische Wolken). Abb. 9.10 zeigt dafiir ein Beispiel anhand der hochaufgeldsten
MeBdaten von ISEE 3. Die Ursache des Sturms im August 1979 waren die nach
einer StoBwelle im Bereich vor dem folgenden Treibergas durch Draping hervor-
gerufenen Richtungsinderungen des IMF. Der Bereich des transienten Sonnenwind-
stroms bzw. CME (in Abb. 9.10 markiert) wurde durch BDEs identifiziert. Ob es
sich in diesem Fall um eine magnetische Wolke handelt, konnte nicht eindeutig
entschieden werden. Dieses Beispiel macht auch deutlich, daB es mitunter sehr
schwierig ist, eindeutig zu entscheiden, ob das Draping oder schon die Vorderfront

des Treibergases (der Wolke) oder beide Effekte zusammen die Hauptursache eines
Sturmes sind.

600 - T
== |
> = S'r'ﬂCK ~'-_’_ : J
Z 007NN ) e M
= A CHE
300 —
20 ) T T
13 4 \',u‘“ W\ .I B
@ § 10 4 s J ‘\—\./_\ g
= 94 . ' : ' . e e
o
10 ' ’ r\ | .
P S e s I : B ook’ a
< R L A - VAV ] “ Nw
-10 4
-20 ! I' ! I
8 .
§' 4 1 =
4 ,_/"—* \\_ 1
0_ “‘_/\‘_\{ \ l i 1._. 4

Abb. 9.10 Sonnenwinddaten von ISEE 3 fiir den starken erdmagnetischen Sturm im
August 1979. Die Kp-Werte wurden in der Mitte der jeweiligen Dreistundenintervalle
(Tagesachtel) aufgetragen und miteinander verbunden. Der im AnschluB an die StoBwelle
am 29. August folgende transiente Sonnenwindstrom bzw. CME wurde durch BDEs
identifiziert. Die hochste erdmagnetische Aktivitidt wurde durch das Draping des IMF
im AnschluB an die StoBwelle verursacht [GOSLING und MCCOMAS, 1987].
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*) Mehrere aufeinanderfolgende transiente Sonnenwindstrome (Abb. 9.11):

In einigen Fillen wurden bei der Analyse kompliziertere Sonnenwindstorungen
beobachtet, wie das Beispiel des Sturms vom 4. Juli 1974 in Abb. 9.11 zeigt. Ursache
des Sturms waren mehrere aufeinanderfolgende StoBwellen-assoziierte transiente
Sonnenwindstréme bzw. compound streams [s. auch BURLAGA et al., 1987].
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Abb. 9.11 Dieser Sturm im Juli 1974 wurde durch mehrere aufeinanderfolgende transiente
StoBwellen-assoziierte Sonnenwindstréme verursacht (Daten: IMP). Zeiten der einzelnen

StoBwellen nach BORRINI et al. [1981] (in allen drei Fillen wurden nach der StoBwelle
Treibergascharakteristika beobachtet).
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9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

Die Analyseergebnisse fiir die interplanetaren Ursachen starker erdmagnetischer Stiirme
lauten:

 Eine hohe -Bz-Komponente des IMF im Sonnenwind ist die primére Ursache starker
erdmagnetischer Stiirme.

* Bisaufzwei Stiirme wurde bei allen Stiirmen eine interplanetare StoBwelle festgestellt.
Fast ausschlieBlich wurden auch Treibergascharakteristika (bzw. magnetische Wolken)
im AnschluB an die StoBwellen beobachtet (s. Tab. A3). Dieses Ergebnis ist im
Einklang mit den Untersuchungen von BORRINI et al. [1982], die anhand des Dy,-Index
feststellten, daB die erdmagnetische Aktivitit viel groBer ist, wenn die Erde zusitzlich
zu einer StoBwelle auch von dem mit der StoBwelle verbundenen transienten
Sonnenwindstrom passiert wird (s. Abb. 9.12). In Kapitel 3 wurde erldutert, da nur
etwa bei 50% der mit Satelliten beobachteten StoBwellen, auch ein folgender transienter
Sonnenwindstrom festgestellt wurde, da die StoBwellenfront im interplanetaren Raum
viel ausgedehnter sein sollte, als der Bereich des Treibergases. Dies erklirt weshalb
nicht nach jeder StoBwelle (jedem SSC) unbedingt auch ein erdmagnetischer Sturm
folgt (die Erde wird nicht vom Treibergas bzw. der CME-Materie getroffen). Zusitzlich
muB noch die Bedingung erfiillt sein, daB eine hohe -Bz-Komponente des IMF auftritt.
Auch GOSLING et al. [1990] und GOSLING et al. [1991], die mit ISEE-Daten die
Ursachen starker Stiirme wihrend des letzten Maximums der Sonnenaktivitat (August
1978 bis September 1982) untersucht haben stellten bei den 14 erdmagnetischen
Stirmen mit Kp>8-, die wihrend dieses Zeitraums auftraten, in 13 Fillen die
Charakteristika eines CME (Identifikation durch BDEs) im AnschluB an die StoBwelle
fest.

* Nur zwei Stiirme waren nicht mit einer StoBwelle verbunden. Diese Stiirme wurden
durch eine (langsame) magnetische Wolke (CME), deren Riickfront durch einen
schnellen Sonnenwindstrom komprimiert wurde sowie eine Kompressionszone zwischen
einem schnellen und einem langsamen Sonnenwindstrom hervorgerufen.

* Es konnte in 42 der 43 Fille auf einen CME als solare Ursache des Sturms zuriickge-
schlossen werden.

* Ursache der hohen -Bz-Werte war das Draping des IMF im Bereich zwischen einer
StoBwelle und einem folgenden transienten Sonnenwindstrom (bzw. einer magnetischen
Wolke) oder (und) die Magnetfeldkonfiguration einer magnetischen Wolke (des
Treibergases). Dies stimmt mit den Ergebnissen von TSURUTANI et al. [1992] iiberein.
Tab. 9.1 zeigt, daB magnetische Wolken und das Draping des IMF wihrend des
Zeitraums August 1978 bis September 1982 (ein Zeitraum mit sehr vollstindigen
Sonnenwindmessungen) etwa gleich hdufig die Ursache starker erdmagnetischer Stiirme
mit Kp=>8- waren.
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Abb. 9.12 Verlauf des Dy-Index nach StoBwellenereignissen bei 1 AU. Die linke
Abbildung zeigt den Verlauf fiir StoBwellen, nach denen eine erhihte Heliumanreicherung
(Treibergas) im Sonnenwind festgestellt wurde. Die rechte Abbildung zeigt den Verlauf
des Dg,-Index fiir StoBwellen, bei denen anschlieBend keine erhohte Heliumanreicherung
(kein Treibergas) im Sonnenwind beobachtet wurde. Fiir die Darstellung wurde die
Methode der iiberlagerten Epochen fiir jeweils 43 bzw. 48 Ereignisse angewendet
[BORRINI et al., 1982].

Tab. 9.1 Ursachen der hohen -Bz-Komponenten im Sonnenwind fiir die 14 Stiirme mit
Kp=8- wihrend des Zeitraums August 1978 bis September 1982. In neun Fillen wurde
dabei eine magnetische Wolke im Sonnenwind identifiziert. Bei drei Ereignissen konnte
die genaue Ursache nicht eindeutig geklirt werden.

Ursache des Sturms Wolke Draping Dr?,‘;i:nd ?
Anzahl 5 4 2 3

Die Ergebnisse dieser Untersuchung haben gezeigt, daB bis auf eine Ausnahme
energetische CMEs auf der Sonne, die im interplanetaren Raum StoBwellen-assoziierte
transiente Sonnenwindstrome hervorrufen, die Ursache starker erdmagnetischer Stiirme
mit Kp>8- waren (dies galt fiir Stiirme mit Kp>8-, unabhingig von der Phase der Sonnen-
aktivitit !). Kompressionszonen und schnelle Sonnenwindstrome fiihrten dagegen nur zu
geringerer Aktivitit (Kp<8-). Dies ist verstindlich, wenn man bedenkt, da in transienten
Sonnenwindstromen die héchsten Magnetfeldstirken im Sonnenwind festgestellt werden
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9 EinfluB von magnetischen Wolken bzw. CMEs auf die Erdmagnetosphire

[s. z.B. BURLAGA und KING, 1979]. In schnellen Sonnenwindstromen ist zwar die
Plasmageschwindigkeit hoch, aber es werden Magnetfeldstirken von nur 5-6 nT
beobachtet [s. z.B. BURLAGA, 1975]. Es gilt daher: Kp-Max (Schnelle Sonnenwindstrdme)
< Kp-Max (Kompressionszonen) < Kp-Max (CMEs). Ausnahmen von dieser Regel sind
unter Umstdnden moglich (zum Beispiel wurde ein Sturm mit Kp>8- durch eine Kom-
pressionszone im Sonnenwind hervorgerufen).

Die Ursachen der stirksten erdmagnetischen Stiirme stehen nach dieser Analyse fest.
Eine wichtige Fragestellung ist, ob nunmehr sogar eine Vorhersage starker erdmagneti-
scher Stiirme moglich ist [s. z.B. HOEKSEMA und ZHAO, 1992 oder MARUBASHI, 1989].
Wie ein Vergleich der in Kapitel 8 mit Erdsatelliten beobachteten magnetischen Wolken,
denen ein verschwindendes Filament zugeordnet werden konnte, zeigt, haben sieben ver-
schwindende Filamente starke erdmagnetische Stiirme (mit Kp>8-) ausgelost. Dieses
Ergebnis ist im Einklang mit Analyseergebnissen von JOSELYN und MCINTOSH [1981].
Eine qualitative "Vorwarnung" starker erdmagnetischer Stiirme kann nach den Ergebnissen
dieser Arbeit mit einem Satelliten gegeben werden, der, in einem der Librationspunkte
LA/LS5 des Systems Sonne-Erde, CMEs in Zielrichtung auf die Erde beobachtet. Mit einer
gewissen Wahrscheinlichkeit kann das Draping des IMF und, bei Beobachtung des "ver-
schwindenden" Filaments, auch die zu erwartende Magnetfeldkonfiguration einer
moglicherweise dabei hervorgerufenen magnetischen Wolke richtig vorhergesagt werden
(s. Kapitel 5.5 und Kapitel 8).
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10 Zusammenfassung der Ergebnisse und Ausblick

Mit Hilfe der Plasma- und Magnetfeldmessungen der beiden Weltraumsonden Helios 1
und Helios 2 wurden in dieser Arbeit die spezifischen Eigenschaften magnetischer
Wolken in der inneren Heliosphdre sowie deren Zusammenhang mit eruptiven Protube-
ranzen auf der Sonne untersucht. Durch die Korrelation der Helios-Beobachtungen mit
Messungen weiterer Raumsonden und Satelliten konnte die Struktur magnetischer
Wolken gleichzeitig an unterschiedlichen Positionen im interplanetaren Raum untersucht
werden. Um den Einfluf3 magnetischer Wolken bzw. CMEs auf die Magnetosphire der
Erde zu untersuchen, wurden die Sonnenwindmessungen erdnaher Satelliten herangezo-
gen. Die wichtigsten Ergebnisse dieser Untersuchungen werden in den folgenden Unter-
abschnitten zusammengefafit.

Elementare Eigenschaften magnetischer Wolken

In den Helios-Daten wurden tiber den Zeitraum 1975 bis 1981 im Bereich 0,3 bis 1 AU
46 magnetische Wolken identifiziert. Der sehr hohe Anteil (38) StoBwellen-assoziierter
Fille bestitigt, daB magnetische Wolken transiente Sonnenwindstréme im interplanetaren
Raum sind, die in enger Verbindung mit koronalen Massenauswiirfen (CMEs) auf der
Sonne stehen. Die Plasmageschwindigkeit magnetischer Wolken lag im Bereich 300 bis
1000 km/s, mit einer gewissen Haufung bei 400 bis 500 km/s. Die radiale Ausdehnung
magnetischer Wolken betrug 0,06 bis 0,48 AU. Magnetische Wolken traten vorwiegend
im langsamen Sonnenwind, d.h. im Bereich von Quellregionen in der Sonnenkorona mit
geschlossener Magnetfeldtopologie, auf.

Spezifische Plasma- und Magnetfeldeigenschaften

Die magnetischen Wolken besaBen sehr hohe Magnetfeldstirken im Vergleich zum
"ungestorten” Sonnenwind. Die Auswertung der Plasma- und Magnetfelddaten ergab, da3
das Plasma-B, im Inneren einer magnetischen Wolke, unabhingig vom Abstand zur
Sonne, viel kleiner als eins und der totale Plasmadruck P; wesentlich hoher als im
"ungestorten” Sonnenwind ist. In erster Naherung konnen daher die zeitlichen Grenzen
einer magnetischen Wolke durch den Verlauf des Plasma-f, bestimmt werden. Bei
StoBwellen-assoziierten magnetischen Wolken wird, im Bereich zwischen der StoBwelle
und der magnetischen Wolke, der vorher "ungestorte” Sonnenwind komprimiert und um
die Wolke umgelenkt. DaB in diesem Bereich hiufig festgestellte Maximum des Impuls-
flusses pp- V2 deutet darauf hin, daB magnetische Wolken StoBwellen direkt antreiben.
Die Richtungsinderungen des interplanetaren Magnetfeldes (IMF), die bei der Um-
stromung der Wolke verursacht werden, hidngen in erster Niherung von der Position
eines Beobachters relativ zum Zentrum der Wolke und der Polaritit des IMF am Ort des
Beobachters ab. Vor der Wolke wird dabei als Folge des Draping die azimutale (By-)
Komponente des IMF stark erhoht.
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Die Magnetfeldstruktur magnetischer Wolken

Mit Hilfe der Minimum-Varianz-Methode wurde die Magnetfeldstruktur der mit
Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken untersucht. Die Ergebnisse zeigen, da
magnetische Wolken als groBraumige magnetische FluBrohren mit helikaler Magnetfeld-
struktur erkldrt werden konnen. Die vier Magnetfeldkonfigurationen (FluBréhrentypen)
die magnetische Wolken nach diesem Modell besitzen konnen, wurden mit Helios 1/2
in situ beobachtet. Zwischen 1975 und 1981 traten diese Konfigurationen allerdings mit
stark unterschiedlicher Haufigkeit auf, was auf einen Zusammenhang mit der globalen
magnetischen Polaritdt der Sonne hindeutet. Die berechnete Orientierung der Zylinder-
achse dieser FluBrohren bzw. magnetischen Wolken lag im Mittel nahe der Ost-West-
richtung sowie nahe der Ekliptik. Stark davon abweichende Orientierungen der FluBrohren
wurden sehr selten festgestellt. Als Ursache kommen eruptive Protuberanzen, deren
Orientierung bei CMEs vorwiegend parallel zum Sonnenéquator beobachtet wird, in Frage.

AusmaB, Stabilitit und Expansion magnetischer Wolken

Durch die Korrelation der Helios-Beobachtungen mit den Sonnenwindmessungen von
Erdsatelliten und den Raumsonden Voyager 1/2 konnten in einigen Féllen magnetische
Wolken gleichzeitig an unterschiedlichen Positionen im interplanetaren Raum untersucht
werden. Die Analyse dieser Ereignisse bestitigt das Modell einer magnetischen Wolke
als groBraumige magnetische FluBrohre mit charakteristischer Magnetfeldkonfiguration.
Es wurde fiir die Ausdehnung magnetischer Wolken ein Winkelbereich von bis zu 50°-60°
solarer Linge in der Ekliptik beobachtet. DaB die Lingenausdehnung magnetischer
Wolken wesentlich groBer als ihre radiale Ausdehnung ist, bestitigt die Modellvorstellung.
Eine mit Helios 1 bei 0,9 AU und den Voyager-Sonden bei 2,5 AU beobachtete Wolke
zeigte, daB die Magnetfeldstruktur bis zu groBen Abstanden von der Sonne erhalten
bleiben kann. Dabei fand eine starke radiale Expansion der Wolke statt. Mit Helios-,
Pioneer- und Voyager-Daten wurde iiber den Bereich 0,3 bis 4,1 AU die radiale Expan-
sion magnetischer Wolken systematisch untersucht. Danach betrigt die radiale Aus-
dehnung magnetischer Wolken im Erdabstand 0,24 AU. Die radiale Ausdehnung magneti-
scher Wolken nimmt proportional zu R®® zu. Ein Vergleich dieses Ergebnisses mit der
Expansion und GroBe schleifenformiger eruptiver Protuberanzen nach Koronagraphen-
beobachtungen zeigte eine qualitative Ubereinstimmung. Als Erklidrung der Expansion
magnetischer Wolken kommt der im Verhaltnis zum "ungestorten" Sonnenwind wesentlich
hoéhere Plasmadruck in Betracht. Die Plasmadichte nimmt, wie die Helios-Messungen
zeigen, proportional zu R?%, d.h. wesentlich stirker als im "ungestorten" Sonnenwind,
ab. Magnetische Wolken sollten daher nahe der Sonne hohe Dichten besitzen, was auch
mit der Eigenschaft von Protuberanzen auf der Sonne iibereinstimmt, die eine hohere
Dichte als die umgebende Sonnenatmosphire besitzen.

Der Zusammenhang magnetischer Wolken mit 'verschwindenden' Filamenten
(eruptiven Protuberanzen) auf der Sonne

Eine Reihe der mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken wurde direkt als Folge
eines auf der Sonne im (nahe des) Winkelbereich(s) der Sonde, im Licht von H,
verschwindenden, groBen Filaments festgestellt. Die Zeit des Verschwindens der Filamente
war in Ubereinstimmung mit der unter Annahme konstanter Ausbreitungsgeschwindigkeit
des Filaments bzw. der Protuberanz von der Sonne zur Position der Sonde aus der
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Plasmageschwindigkeit der Wolke ermittelten Zeitspanne. Die Untersuchung zeigte, da8
zwischen magnetischen Wolken und eruptiven Protuberanzen (verschwindenden
Filamenten) ein enger Zusammenhang besteht. Ein Vergleich der nach einfachen
Modellvorstellungen zu erwartenden Magnetfeldkonfiguration der verschwindenden
Filamente mit den in situ beobachteten FluBrohrentypen der zugehérigen magnetischen
Wolken zeigte eine Ubereinstimmung fiir Fille mit einfacher Magnetfeldstruktur. Dieses
Ergebnis wurde durch eine weitere Untersuchung an Erdsatellitendaten bestitigt. Man
kann aufgrund dieser Ergebnisse schlieBen, daB eine magnetische Wolke durch eine
eruptive Protuberanz auf der Sonne hervorgerufen wird. Bei einfacher Magnetfeldstruktur
des Filaments entspricht die Konfiguration der magnetischen Wolke der des Filaments.
Unklar bleibt, weshalb nicht nach jedem verschwindenden Filament auch eine magnetische
Wolke im interplanetaren Raum beobachtet wird. Da zusitzlich von vornherein die
Struktur des Filaments sowohl eine komplexe als auch eine einfache Struktur aufweisen
kann, kann nur mit einer gewissen Wahrscheinlichkeit im Falle des Verschwindens eines
Filaments im Winkelbereich eines Beobachters auf eine magnetische Wolke sowie die
zu erwartende Magnetfeldkonfiguration im interplanetaren Raum geschlossen werden.

Der EinfluB magnetischer Wolken bzw. CMEs auf die Magnetosphire der Erde
Die Analyse der Erdsatellitendaten fiir erdmagnetische Stiirme mit Kp>8-, die iiber den
Zeitraum 1965 bis 1990 untersucht wurden, zeigt, daB CMEs bzw. StoBwellen-assoziierte
transiente Sonnenwindstréme (magnetische Wolken) die interplanetaren Ursachen dieser
Stirme waren. Die hohen Kp-Werte wurden durch starke siidwirtsgerichtete Komponenten
des IMF im sheath-Bereich StoBwellen-assoziierter transienter Sonnenwindstrome
(magnetischer Wolken) als Folge des Draping des IMF oder (und) durch die Magnetfeld-
konfigurationen der magnetischen Wolken hervorgerufen. Einige Stiirme wurden von
magnetischen Wolken verursacht, die direkt als Folge eines groSen verschwindenden
Filaments auf der Sonne beobachtet wurden.

Fazit

Eine magnetische Wolke im Sonnenwind besitzt nach den Ergebnissen dieser Arbeit die
Struktur einer groBriumigen zylindersymmetrischen magnetischen FluBrohre, die durch
eine eruptive Protuberanz bzw. ein verschwindendes Filament auf der Sonne hervorgerufen
wird. StoBwellen-assoziierte magnetische Wolken und das Draping des IMF um transiente
Sonnenwindstrome (magnetische Wolken), d.h. CMEs auf der Sonne, sind die
interplanetaren Ursachen der stirksten erdmagnetischen Stiirme.

Ausblick

Mit einem Koronagraphen an Bord eines Satelliten, der in einem der beiden Librations-
punkte L4/L5 des Systems Sonne-Erde positioniert wire, konnten CMEs in Zielrichtung
auf die Erde beobachtet werden. So wire eine Vorhersage der stirksten erdmagnetischen
Stiirme méglich. In Verbindung mit den Sonnenwindmessungen eines erdnahen Satelliten
konnten interessante weitere Studien des Zusammenhangs zwischen magnetischen Wolken,
eruptiven Protuberanzen und CMEs durchgefiihrt werden. Es wiire wiinschenswert, wenn
in nidherer Zukunft ein solches Weltraumprojekt realisierbar wire.
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11 Anhang

Al Liste der wichtigsten Symbole und Abkiirzungen

AE Index fiir die Intensitit der polaren Elektojets (Auroral Electrojets) auf der
Nordhalbkugel der Erde

AU Astronomische Einheit (Astronomical Unit), 1 AU = 150- 10° km
B Magnetfeldbetrag

B Magnetfeldvektor

IBil Betrag der Magnetfeldkomponente Bi

Bx, By, Kartesische Komponenten des Magnetfeldvektors
Bz

Bx*, By*, Kartesische Komponenten des Magnetfeldvektors
Bz* im Minimum-Varianz-Koordinatensystem

BDEs Bi-Directional Streaming Electrons

BDPs Bi-Directional Streaming Protons

CME Koronaler Massenauswurf (Coronal Mass Ejection)

Dg, Index fiir die Intensitit des 4quatorialen Ringstroms

GSE Geocentric Solar Ecliptic -Koordinatensystem

GSM Geocentric Solar Magnetospheric -Koordinatensystem

HCS Heliosphirische Stromschicht (Heliospheric Current Sheet)

HS Schneller Sonnenwindstrom (High Speed Stream)

IMF Interplanetares Magnetfeld (Interplanetary Magnetic Field)

IR Wechselwirkungszone zw. einem schnellen und einem langsamen

|
|
Sonnenwindstrom (Interaction Region) \‘
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J:T:M (:S) Jahr:Tag:Monat (:Stunde)

Kp
k

MHD

N, S,
E(0), W

NOS

NWS

Rs

SB
SE

SON

SSC

SWN

Erdmagnetische Kennziffer (planetarisch)

Boltzmann-Konstante

Magnetohydrodynamik

Masse der Protonen

Nord, Siid, Ost, West

FluBrohrentyp einer magnetischen Wolke bei der der Magnetfeldvektor erst
nach Norden, dann nach Osten und schlieBlich nach Siiden schwenkt

FluBrohrentyp einer magnetischen Wolke bei der der Magnetfeldvektor erst
nach Norden, dann nach Westen und schlieBlich nach Siiden schwenkt

Anzahldichte der Protonen

Anzahldichte der alpha-Teilchen
Parkerspiralwinkel

Totaler Druck des Plasmas

Abstand zur Sonne

Radius der Erde

Radius der Sonne

radiale Ausdehnung einer magnetischen Wolke
Sektorgrenze (Sector Boundary)

Solar Ecliptic -Koordinatensystem

FluBrohrentyp einer magnetischen Wolke bei der der Magnetfeldvektor erst
nach Siiden, dann nach Osten und schlieBlich nach Norden schwenkt

Sudden Storm Commencement

FluBrohrentyp einer magnetischen Wolke bei der der Magnetfeldvektor erst
nach Siiden, dann nach Westen und schlieBlich nach Norden schwenkt
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11 Anhang

t Zeit

T Temperatur der Elektronen

Tp Temperatur der Protonen

T, Temperatur der alpha-Teilchen

UT Weltzeit (Universal Time)

A% Plasmégeschwindigkeit

V. Alfvéngeschwindigkeit

Ve Geschwindigkeit der Protonen

Vo Geschwindigkeit der alpha-Teilchen

B Plasma-f

Bp Plasma-f3, berechnet mit den Protonenparametern

at Zeitdifferenz

A Eigenwerte

o) Azimutwinkel des Magnetfeldvektors in der Ekliptik

c Standardabweichung

) Elevationswinkel des Magnetfeldvektors senkrecht zur Ekliptik
<x> Arithmetisches Mittel der GroBe x
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A2 Koordinatensysteme

Die in dieser Arbeit verwendeten Koordinatensysteme fiir die Plasma-
und Magnetfelddaten sind wie folgt definiert [s. z.B. RUSSELL, 19711]:

SE (Solar Ecliptic) -Koordinatensystem:
x-Richtung: zeigt in der Ekliptik von der Raumsonde zur Sonne
y-Richtung: zeigt senkrecht zur x-Richtung in der Ekliptik nach Osten

z-Richtung: zeigt senkrecht zur Ekliptik nach Norden

GSE (Geocentric Solar Ecliptic) -Koordinatensystem:
x-Richtung: zeigt von der Erde in Richtung zur Sonne
y-Richtung: zeigt senkrecht zur x-Richtung in der Ekliptik nach Osten

z-Richtung: zeigt senkrecht zur Ekliptik nach Norden

GSM (Geocentric Solar Magnetospheric) -Koordinatensystem:
x-Richtung: zeigt positiv von der Erde in Richtung zur Sonne
y-Richtung: steht senkrecht zur magnetischen Dipolachse der Erde senkrecht auf x

z-Richtung: zeigt in Richtung des nérdlichen magnetischen Pols der Erde
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A3 Tabellen

1) Tab. Ala) bis Alc): Daten zu den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen
Wolken.

2) Tab. A2a) bis A2b): Daten zu magnetischen Wolken und verschwindenden
Filamenten fiir die Helios 1/2 Beobachtungen.

3) Tab. A3a) bis A3c): Daten zu magnetischen Wolken und verschwindenden
Filamenten fiir die Erdsatellitenbeobachtungen.

4) Tab. Ada) bis Adc): Daten zu den untersuchten erdmagnetischen Stiirmen
mit Kp>8-.
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11 Anhang

Tab. Ala) Daten zu den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken. Von links
nach rechts sind angegeben: Nr. der Wolke (Nr.), Jahr:Tag (J:T), Sonde (So), Abstand
Helios-Sonne (R), Position der Sonde in der Ekliptik relativ zur Erde (LE), heliogr. Breite
(HB), Zeit zw. StoBwelle u. Wolke (!=eine StoBwelle propagierte in die Wolke), Sektor-
grenzen (SB, innerhalb von +24 h vor (der StoBwelle) und nach der Wolke), Polaritit
(P) und Typ (UM) des "ungestdrten" Sonnenwindes (T=transient, L=langsam, HS=
schneller Sonnenwindstrom, IR=Kompressionszone), FluBrohrentyp, Anfangs- und Endzeit
der Wolke (Tag:Stunde), Richtung minimaler Varianz (MV), Orientierung der Achse
(OA), Verhiltnis der Eigenvektoren mittlerer zu minimaler Varianz (EV) u. Anteil der
Magnetfeldkomp. in Richtung minimaler Var. iiber den Zeitraum der Wolke in nT, Ref:
Wolke bei der Erde oder einer weiteren Sonde beobachtet ? (V=Voyager 1/2, J=Ja,
N=Nein, - =konnte nicht eindeutig entschieden werden).

. T at Clowd | MV | OA | EV
Nr.| JT |So|R [AUI\LE ()| HB [°]| | SB| P {UMI Typ | "oo™ | oo | oo |<Bzois R
007:00 | 154° | 102° | 016

o1 [7s:007{H1| 092 | 352 | -3 |-03| N |+ |HS|sON|ootl SNl e | os |
06316 | 222° | 124° | 020

o2 |75:063|H1| 039 | 030 | 7 |__| N |+ |BS|SON| eios| 6 | 100 | oa
092:06 | 234° | 144° | 007
092:16 | -02° | +13° | 0.1
313:03 | 220° | 179° | 003
313:18 | +47° | -35° | 0.1
_ 33106 145° | 042° | 014
os |7s321(m1| 087 [ 355 | +3 || 5|+ |L |SON|3i el re | e | on |?
090:09 | 204° | 091° | 004

06 |76:090|H2| 047 | 009 | -6 [-0a1| N | - [ L [SWN|oooTl e | sase | on |

187:03 | 181° | 091° | 016

07 |76:187|H1| 098 | 156 | -1 || 3 |- | IR{SWN| oot ool o | 02
029:10 | 191° | 103° [ 007
030:10| -15° | +08° | 04
076:05 | 201° | 076° | 002
076:20 | +13° | +68° | 03
07822 | 185° | 024° | 006
079:08 | -43° | -45° | 02
159:18 | 207° | 121° | 004
160:13 | -27° | +06° | 0.2
240:14| 205° | 112° | 120
12(77:240{H1| 084 | 135 | 4 [-07| 1|+ |L|SON| "ol vige | wize | o4 [N
268:14| 146° | 055° | 004
269:12| -01° | -32° | 07
BS54 | 197° | 119° | 027
336:00 | -41° | +14° | 02
SWN|003:15 | 265° | 124° | 010
7 |004:17 | +40° | +43° | 02
00408 | 212° | 104° | 016
005:10 | +38° | +21° | 02
006:01 | 158° | 074° | 040

16 |78:006H2| 095 | 354 | -3 | __| 3 [+ | T {sWN| ol e | so0 | 03
017:01 | 175° | 082° | 023

17|78:017|H2| 098 | 351 | -4 |__| 3|+ |L|NOS| ool oo | size | on |?

03 {75:092{H1| 0,48 | 157 +7 |-16| N | + | IR | SON

04 |75:313|H1| 0,81 | 355 +4 |-13| J | + | IR [NWS

08 |77:029(H1| 0,95 | 323 -2 -081 J | - | L |[NOS

09 [77:076{H2| 0,71 | 345 -7 |-09| N|-]|L|SWN

10 |77:078| H1| 0,57 | 330 -7 -14{ N | - | L |[NWS

11 |77:159{H1| 0,86 | 150 43 |-10| N| +| L |SON

13 |77:268|H1| 0,57 | 145 -7 |-11| N | - |HS|NOS

14 |77:335|H1| 0,75 | 324 +5 |-05(J | +|L|SON

15*|78:003|H1| 0,95 | 320 42 |-06| J | + |HS

< | <«

15°(78:004| H2| 0,94 | 355 -3 |-17| 7| - | L |SWN
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Tab. A1 b) Daten zu den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken.

Nr.| JT |So|R [AU][LE []| HB [*) [‘:] S | P |UM| Typ C:;d I::,X $f3 <|§:/*|> N
18 [78:020| H2| 098 | 347 | -5 |—t| N |- |Hs|SON gigﬁ EZ 233: %(?;] J
19 [78:037|H2| 098 | 344 | -5 08| 3 |-|L |Nws 83;;2 i;‘; 13? (())(?22
20'|78:046| H1| 095 | 307 | 2 |21 ]+]|L N‘;VS gj;’;;g 2;; 0251 %(‘)13 I
20°|78:047| H2| 095 | 341 | 6 |-25| 1 |-| L |swN migg 1?2: (_)gé’: %g I
21 |78:061|H1| 087 | 30s | 4 [-12|1]+]| L |soN 82;;8: 133 33 %117 S
22 |78:092|H2| 061 | 343 | 7 [47[ N[+ | R [swN 82;8? ?835 gj 5236 :
23 |78:14|H2| 032 [ 039 | 1 |~ |N|-]|L |Nws :ij}; i‘g 2‘;‘2 %?;

24 |78:189| H1| 094 | 134 | +2 |-11| 1| +]| L |soN }ggg; l,f; og;s %(')f

25 [78:292|H1| 047 | 143 | 7 |08/ N|-| L |NOS ggi?}t 41-?)2 Si; %?77 N
26 [78:358|H2| 085 | 351 | -1 [-06| N|+| L |soN ggg}g fgz f;‘jﬁ %Of

27 |78:363| H1| 085 | 309 | +4 |-09] 1 |- |Hs|swN ggii?z 23 1;3 (())(,)25

28 |79:058| H1| 096 | 293 | 2 |-12|N|-]| L [swN g;g:: 12938 023 %065

29 |79:062| 11| 094 | 202 | 2 |-07| 3 |-| L |son gggz?g ff;’: ?ff:f ?,151 N
30 [79:093| H2| 068 | 333 | 7 |0s| 1 |-|L [swn gg;i?ﬁ lf; Sﬁ: %f;) I
31 (79:129| H2| 030 | 084 | 46 | IN|+|L |SON };gi?‘; 2;; i;; %f

32 [79:148|H1| 043 | 091 | +7 |-04| N|[-| L |son :jgi(? fﬁg 133 ((),(‘)36

33 |79:305| H1| 050 | 124 | 7 || N[+]|L |[swn gggg?; 12’;5 Oéf %‘f

34 |79:365| H2| 084 | 345 | -1 |-08| 5 |+ | L |NoOs ;22?8 i;i Sigz (())(.?

35 |80:082| H1| 092 | 276 | -3 |-01]| 1 |+ ]| L [NoOS 83%?1; i;g 12(7) %{,7

36 |80:000| H1| 088 | 275 | 3 |-13|N|+]| L |son 828;?; 1;;‘ 0861 %(_);
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Tab. A1 ¢) Daten zu den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken.

ol on [ | o [ [l ] o
38| 80172 | H1| 053 | 092 | +7 06| 3|+ | L [Nws|TZ92) 198000 5|
30| 801075 11| 057 | 096 | 47 [-08|5| - | L [nws|IZZO AT o %{;‘
e Y N S F R R R s
a1|81:117|H1| 079 | 260 | -5 [-05|N| + | L [sWN :i;gg e ool %?;
2|s1a3n [Hi| 066 | 264 | 6 |07|N| - | T [son |21 OO0\ O
sl o [ |7 ool e |
44(81:170 |H1| 034 | 030 | +5 |-01|{N| - | L |[swN };g;gg i‘;g ‘_)gg: %(')39
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Tab. A2a) Daten zu den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken und
verschwindenden Filamenten. Von links nach rechts sind angegeben: Nummer der Wolke
(Nr.), Beobachtungszeit der magnetischen Wolke (Cloud, Jahr:Monat:Tag), Sonde (So),
Position von Helios (Abstand zur Sonne (R), Position in der Ekliptik rel. zur Erde (LE),
heliogr. Breite (HB)), minimale (V;,) und max. (V),,,) Plasmageschwindigkeit in der
Wolke, Zeitfenster (auf die Sonne zuriickgerechnet aus V,,,, und V,,,, unter Annahme
konstanter Ausbreitungsgeschwindigkeit der Wolke von der Sonne zu Helios,
Monat:Tag:Stunde), Verschwinden des Filaments in H, (u. Genauigkeitsbereich,
Monat:Tag:Stunde+Stunden), Position (Pos.) des Filaments auf der Sonne u. Lage des
Filamentmittelpunktes (N=Nord, ... ; Nein =es konnte kein verschw. Filament zugeordnet
werden), magnetische Polaritit westl. des Filaments (bei horizontalen Filamenten
4dquatorwiirts) und FluBrohrentyp des Filaments nach den Modellvorstellungen, FluBrohren-
typ der Wolke.

Fas. v, Polaritit
Nr Cloud So R [AU], VM“' Fenster | Filament | Position i Tyap Cloud
* o = o Max T T o
IM:T LE[), | i) | MTS | MTS i I S P B
HB [°]
0,92 e | SISE0S
o1 [75:01:07| H1 | Eo8 ggg Popoited Rt V= ?
-3 s S11E04
0,39
) : 418 | 03:03:00 .
02 |75:03:04 | HI “f:;o w7 |ovosn| NER
0.81
’ 377 | 11:05:08 :
03 |75:11:09| H1 | E05 aes  |neeesg| NER
+4
0,87
L ; 321 |1n12:12 .
04 |75:11:17| H1 | EO0S 335 | 11.13.00| Nein
+3
047
_ ’ 417 | 03:28:09 .
05 |76:03:30 | H2 ng9 510 |osomas| e
0,95 . | S31E89 +
06 (770029 | Hi | B3y | RO |OLZN 01;2062'02 S42E34
2 = S40E64 SON NOS
0,71
. : 339 | 03:13:13 )
07 |77:03:17| H2 5175 ol vl I O
0,57 . ] s46E86 n
08 |77:03:19| H1 | E30 :‘5)3 83;:;;}2 03;}()7307 S40E48
7 b = S45E66 SWN NWS
0,75 o | N6OE65 e
09 |771201 | Hi| E36 | 41 L1287 | 12808 NsoE33
+5 28 NS6EA7 SON SON
0,95
N . ; 589 | 12:31:19] | .
10 |78:01:03| HI | E40 o917 lonotis| Lucke
+2
0.94
et : 465 12:31:19 N
10° |78:01:04 | H2 Egs 684 |oronzg| Licke
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Tab A2b) Daten zu den mit Helios 1/2 beobachteten magnetischen Wolken und

verschwindenden Filamenten.

Position | -, Polaritit
Nr Cloud So R [AU], v““ Fenster | Filament | Position i Typ Cloud
N M- ) Max o 8 T o
IMT LEC)L | g | MTS | MTS | 01 | g Fiamens| TP
HB [°]
0,95 s
. - 535 |ono222| .
11 | 78:01:06 | H2 E(;6 o2 Lucke
0,98 o | satwor +
12 | 780117 | H2 | E09 o QU110 OL1L0% s 10w17
4 12 S24W10|  NOS NOS
0,98 e || NssE2s +
13 | 780129 [ H2 | EI3 gz; g};;g;f); mf&“ N39E08
5 . N4TE15 |  SON SON
0.98
"~ ; 367 |oz0200| . .
14 | 78:02:06 | H2 E_156 v el D
0,95 | s30Ess +
15* [ 78:02:15 | H1 | ES3 oo e | s37E26
2 i S38E35 |  NOS SWN
0,95 o
1 | 70216 [ H2 | E19 | 28 |2EIL sas | s s.0.
5 12 SWN
0,87
" : 376 022600 | .
16 | 78:03:02 | H1 E_545 il bcped 2
0,61 ]| se0E39 3
17 |78:04:02 | H2 | E17 20 a2 | 033003 sase00
K ESs ~ S53E21 SWN SWN
032
» ; 60 |o042222| .
18 |7w0s2¢ | 2| W3 | G| QOs| Nein
0,85 o | NsoE2s -
19 |78:12:24 | H2 | E09 ig; :g:i?j(l)g 12'120;06 N45W00
- - N4SEI0 |  NWS SON
0,85 | | NosEs3
20 |781220 | HI| E51 0 |y | | e ?
+ = = NOGE38
0.68
» . 389 [o03:3100| . .
21 | 79:04:03 | H2 Ez77 e |oaange| Nein
0.84
- : 375 |122702| .
2 |79z31 | W2 | IS |27 Nein
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Tab. A3 a) Daten zu den mit Erdsatelliten beobachteten magnetischen Wolken und ver-
schwindenden Filamenten (Abkiirzungen s. Tab. A2, M:T=Monat:Tag).

. Position ;
Cloud Filament : Polaritit Typ des Cloud
Ne o gmr | VOl | Uy [des F}’%me"“ des Filaments | Filaments Typ

_ N20E16
01 || 65:11:04 | 350-450 | 10:31 N3IE13 + NS NS
N26E15

N68ES3
02 || 67:01:14 400-500 01:12 N43E06 + SN SN
N61E30

S10W01
03 || 67:05:02 400-500 04:28 S04W29 + NS NS
SO7TW1S

S25E13
04 || 67:12:30 400-500 12:27 S20E07 + NS NS
S23E10

N29EA4S
05 || 68:09:07 400-600 09:04 N29E16 + NS NS
N30E30

N43E17
06 || 69:02:11 450-550 02:08 N45E02 - NS SN
N44E10

S32E04
07 |[ 69:03:24 450-550 03:19 S17W03 - SN SN
S25E00

NOSE13
08 || 69:08:26 350-450 08:21 NO7WO01 + NS NS
NO6E06

S40W03
09 || 70:01:15 350-400 01:10 S40W15 - NS NS
S40W09

10 || 71:06:23 =350 Nein SN

N44E20
11 || 72:03:27 350-450 03:23 N18E02 + SN SN
N31E10
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Tab. A3b) Daten zu den mit Erdsatelliten beobachteten magnetischen Wolken u. ver-
schwindenden Filamenten.

. Position

Cloud Filament . Polaritat y Cloud

Nr. JMT V [km/s] M:T des Fx[l;a]mems des Filaments Typ des Filaments Typ
S33E14

12 |{ 72:11:01 <750 10:30 S35W01 + SN SN
S34E07

13 || 73:04:01 =450 Liicke NS

14 | 73:05:21 <750 Nein SN

15 || 73:09:26 | 350-550 Nein SN
N30E12

16 || 74:10:13| 400-550 10:11 N38E10 ? SN
N34E11

17 | 75:04:20| 400-500 Nein SN
N41E07

18 || 75:05:25| 400-500 05:20 N40W02 ? SN
N41E02

19 || 75:11:17| 300-400 Nein SN
N29WO01

20 |f 76:01:10| 350-400 01:04 N29W04 4 SN
N29W02
S50E03

21 [[77:09:27| 550-700 09:19 S4TW17 2 SN
S49W07

22 || 77:09:22 =400 Nein SN

23 |[[78:01:04 | 450-650 Liicke SN

S37W01 NS NS

24 | 78:01:17| 300-350 01:11 S10W17 +
S24W10 NOS NOS
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Tab. A3c) Daten zu den mit Erdsatelliten beobachteten magnetischen Wolken und ver-
schwindenden Filamenten.

Position ;
Cloud Filament ; Polaritat Typ des Cloud
o IM:T ¥ femis) M:T ds Fl[lf]ments des Filaments Filaments Typ
S60E39 SN SN
25 |[ 78:04:03| 450-500 03:30 S45E09 -
S53E21 SWN SWN
NI16E18 NS NS
26 |[78:08:27 | 400-450 08:23 N11EO4 -
NI14E11 NWS NWS
S55E41
27 |[78:09:29 650-700 09:25 S50E03 2 SN
SS54E21
28 || 78:10:30| 350-400 Nein SN
29 |[79:04:03| 450-600 Nein SN
S40E29 SN SN
30 ([79:04:25| 500-600 04:22 S36E07 -
S39E18 SWN SWN
31 | 79:09:18 | 350-400 Nein N
NI19E02 SN SN
32 |[80:02:16| 350-450 02:11 N17W22 +
N18W10 SON SON
S48W10 NS NS
33 |[80:03:19( 300-400 03:16 S53w32 +
S51W20 NOS NOS
NIBE18 NS SN
34 |[80:12:19( 450-550 12:14 N18EQ7 +
NI18EI2 NOS SON
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Tab. Ada) Ergebnisse aus der Analyse der Satellitendaten fiir erdmagnetische Stiirme
mit Kp>8-. Es bedeuten von links nach rechts: Sturm (Jahr:Monat:Tag), SSC u. StoBwelle
(indizierte Referenz s.u., Monat:Tag:Stunde), max. Kp-Wert u. Tagesachtel, "héchster”
-Bz-Wert (GSM) u. Zeitdiff. in h zu Kp-Max (( ) Ereignis mit Datenliicken), V zur Zeit
des "hochsten" -Bz-Wertes, Anzahl h mit Bz-Werten <-10 nT bzw. <-20 nT, max.
Magnetfeldbetrag wihrend des Ereignisses, Charakteristika des transienten Sonnenwindes
(TG=Treibergas, Cl=Wolke), Ursache von Kp-Max u. indizierte Referenzen (D=Drap.,
MT=mehrere trans. Sonnenwindstréme, ?=konnte nicht eindeutig entschieden werden).

SSC _Bz-Wert (GSM) ¢l

JS‘:J"; Shock™! &; (nT), uu:/sl Bz<-10, Bz<-20 [HBT] ch(“:' Urs
- M:T:S at zu Kp-Max [h] [nT]

66:09:03 | Kein SSC| 9,- 28,0 30 as) N ] )
04 | 09:03:21 | 9,- 26,0 9 6 ? :
otz e (10) ]

67.01:14 | 0150 | 8, 25, -5 <500 - @7 JK c
o253 3 ]

67:02:16 | > =0 | 8, 92,0 633 i 33 N D

06:10:21 0 @

68:06:11 | (10200 | 82 7,0 790 o 20 ) D
| 1031:08 | 8, 119, 0 740 6 D.CI?

68:10:31 | 10.31:09 | 8, -16,0 754 0 = MT
T 11:01:09 | 8+ -16,0 ? 3 ? D

GHELOL L e | g -15,0 (908) 0 2 N | MT
— Toz0215 2 ] )

69:02:02 | 18, 24,0 608 ; 30 » cn

69:03:23 | 03:23:10 | 8, 17), -1 543 (10) - ] D.Cl
24 |032309 | 8, -14,0 525 ) ] MT?
| 05:14:19 | 8- ¢11), 0 (626) 3 ? .

69:05:15 | 5.14:197 8- 7 ? 0 £ ? ‘
o 03:08:14 4 J D

70:03:08 | 2oe 1 | 9 22,0 553 X 36 ) el
e | 07:24:23 @ ? ?

70:07:25 | 2S00 | 8 (-13),0 (879) 24 2 ) )
| os16:22 5 ?

700817 | og 160 | O 226, 0 544 ; 35 : D
— Toanan2 ) ?

7104114 | 00 S 8y 13,0 456 . 18 ) D
|osusas 1 ]

72:05:15 | o 1510 | 416, 0 486 o 35 i D
—Tos1713 10 ?

T206:18 | " 20| 8¢ 18, -1 ? g 2 ; Yol
| 08:09:00 ? 1 ?

72:08:09 | g0 0o | 8t 1,0 o 2 ; ?
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Tab. Adb) Daten zu den untersuchten erdmagnetischen Stiirmen mit Kp=8-.

JS:T? Shsoscg“" ﬁgx -BZ_W[::?].(GSM) [kr:l]/s] Bz<-l(‘).m1]31<-20 [nBT] CTlE, Urs
M:T:S at zu Kp-Max [h] [nT]
72:11.01 11(233311::11; 8, 24, -1 (662) f 30 JJ,( a
73:04:01 04:;)1}(:12 8.+ 21,0 453 15’ 27 JJK ﬁzl
73:04:14 gfll:g[, 8, -14,0 496 (2) 31 JJK iﬁ
73:05: 14 0515317 8- 9 700 : @1 S R
74:07:06 (?77; g’;gﬂ 9,- -20, -1 597 ? 32 ?JB N'IDT
75:01:07 (911:3’77112233,, 8,- Ja8.9 658 ; 18 i c
76:04:01 04:071"02 88:: ? ? Z @1 ; D,ClI
78:04:30 84“::33&029? 8, -14,0 526 Eéi (24) , D
78:08:28 (;)882277(;)22( 8+ -23,0 480 125 24 JL_JMZ ﬁ;
roslgzale] e (wm| ¢ =] &%
79:04:03 &“:g:()l& 8 -17,0 554 (7) 19 ]31 SIT
79:04:25 0(:“::223336 8, (-14), -2 (577) 8; 33 J{, D
79:08:29 &822;’(?5‘2 8 11,0 555 3 17 Z ?
80:12:19 1122:211991344(, 8 31,0 522 150 36 JLiz MCT’,
81:04:13 0(:4::1122::2‘1“0 8,+ -26, -3 581 ; 30 J&,T ?
soslpzelel 20 (@ 2 =] &
81:10:14 ]‘0?:1133::22226 8, ? 7 Z (25) i rle)T
82:03:01 (?33:5(?11::1111(, 8, -25.0 607 123 33 JJB 'iﬁ'
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Tab. Ad4c) Daten zu den untersuchten erdmagnetischen Stiirmen mit Kp=8-.

11 Anhang

S sniscg"*' e -Bz[ng) u(:;s] Bz<—1(l).u;]32<-20 [nBT] o | uss
M:T:S at zu Kp-Max [h] [nT)
8208:07 | 000 L1 8, ? ? o 2) ) ?
82:09:06 5)99::(%5;22225 9,- (-20)% 2 7507 ? 257 5 JNT 13_}
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Indizierte Referenzen:

B=BURLAGA et al. [1987]

B=BORRINI et al. [1982] (StoBwellen)
G=GOSLING et al. [1990] (StoBwellen)
K=KLEIN und BURLAGA [1982]
L=LEPPING et al. [1991]
M=MARSDEN et al. [1987]
T=TSURUTANI et al. [1992]

Z=ZHANG und BURLAGA [1988]
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