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Zusammenfassung

Wesentliche Eigenschaften des schnellen Sonnenwindes lassen sich nur durch eine Wech-
selwirkung der Teilchen des Windes mit Plasmawellen erkliren. Die quasi-lineare Nihe-
rung dieser Wechselwirkung. welche in Modellen des Sonnenwindes herangezogen wird.
geht von der statistischen Beschreibung des Zustands des Plasmas aus. Diese Niherung
beinhaltet dic Annahme einer Trennung der Skalen der Fluktuationen und der mittle-
ren Zustandsgrofien. Die nicht-lineare Wechselwirkung zwischen den Plasmawellen wird
ausgehend von der Vorstellung einer schwachen Turbulenz vernachliissigt. In dieser Ar-
beit habe ich mich der Frage gewidmet, inwieweit diese einfache Niherung sich auf den
schnellen Sonnenwind anwenden 148t und ob die ihr zugrunde licgenden Annahmen iiber
den Zustand des schnellen Sonnenwindes gerechtfertigt sind. Dafiir habe ich dic auf der
Raumsonde Helios 2 im solaren Minimum des Jahres 1976 gewonnenen Plasmamessun-
gen verwendet. Die Auswertung erstreckt sich auf den gesamten Bereich zwischen dem
Perihel und dem Aphel von Helios 2 bei (0.3 AE bzw. 1 AE. Es wurden zwei Ansatzpunk-
te verfolgt. Der im schnellen Sonnenwind beobachtete Protonenstrahl sowie die eben-
falls dort beobachtete Temperaturanisotropie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilun-
gen der Protonen konnen zur linearen Instabilitit von Plasmawellen fithren. Im Rahmen
der quasi-linearen Theorie miissen die lincaren Anwachsraten der instabilen Moden in
dem stationdren Zustand des schnellen Windes von der GroBenordnung des Kehrwertes
der typischen Expansionszeitskala sein, welche eine Grenze marginaler Instabilitit vor-
gibt. Es wurde das Auftreten von linearen Instabilititen im schnellen Sonnenwind durch
eine direkte Berechnung ihre Anwachsraten aus den gemessenen Geschwindigkeitsver-
teilungen der Protonen. a-Teilchen und Elektronen untersucht. Der zweite Ansatzpunkt
dieser Arbeit bestand in der Untersuchung der Geschwindigkeitsverteilungen der Proto-
nen des schnellen Sonnenwindes auf Diffusionsplateaus, wie sie von der quasi-linearen
Niherung vorhergesagt werden. Die Ausbildung von Diffusionsplateaus im Kern der Ver-
teilungen vermag seine Temperaturanisotropie zu erkliren. Die Auswertung der Plasma-
messungen des schnellen Sonnenwindes auf Helios 2 fiihrte zu den folgenden Ergebnis-
sen:

e Die Temperaturanisotropie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilungen des Proto-
nen verursacht fiir nahezu alle gemessenen Verteilungen eine lineare Instabilitit der
auswiirts laufenden Alfvén-Moden im Bereich der Zyklotronfrequenzen der lonen.
Die Anwachsraten der instabilen Moden iibersteigen die Grenze der marginalen
Instabilitdt um zwei Groflenordnungen.

e Der Protonenstrahl fiihrt nur fiir ungefihr 10% aller gemessenen Geschwindig-
keitsverteilungen zu einer linearen Instabilitit. Die beobachteten Anwachsraten der
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Strahl-Instabilititen diirfen als marginal bezeichnet werden.

Dic in Bezug auf die Sonne einwiirts gerichtete Hilfte der Geschwindigkeitsvertei-
lungen der Protonen zeigt eine gute und mit der Entfernung zur Sonne unverinder-
liche Ubereinstimmung mit den Diffusionsplateaus. welche durch die quasi-lincare
Wechselwirkung mit den auswiirts laufenden Alfvén-Moden im Bereich der Zyklo-
tronfrequenzen der lonen vorhergesagt werden.

Die Abweichung der Geschwindigkeitsverteilungen von den Diffusionsplateaus in
der auswiirts gerichtete Hilfte des Kerns, welche durch die quasi-lineare Wech-
selwirkung mit bestimmten einwiirts laufenden Zyklotronmoden enstehen sollten.
nimmt mit der Entfernung zur deutlich Sonne zu. Sie ist bereits im Perihel von
Helios grofer als in der einwiirts gerichteten Hiilfte des Kerns.

Innerhalb des Protonenstrahls 148t sich keine Ubereinstimmungen mit moglichen
quasi-linearen Diffusionsplateaus beobachten.



1 Einleitung

1.1 Phinomenologie und Modelle des Sonnenwindes

Der erste Hinweis auf die Existenz kontinuierlich und in alle Richtungen von der Sonne
abstromender Teilchen fand sich in den Beobachtungen von Kometenschweifen. Bier-
mann (1951) postulierte den Sonnenwind bzw. eine Korpuskularstrahlung, wie er den
Sonnenwind nannte. um Beschleunigungen von Schweifelementen zu erkliren, die der
Strahlungsdruck allein nicht erzeugen kann. Parker (1958) zeigte daraufhin, dass das Bild
einer hydrostatischen Korona unter der Annahme realistischer Wiirmeleitung zu cinem
physikalischen Widerspruch fiihrt. Der Gasdruck der Korona blicbe im Unendlichen we-
sentlich grofer als der verschwindend geringe Gasdruck des interstellaren Mediums. Er
betrachtete das einfache Modell einer stationidren sowie isothermen und sphérisch sym-
metrischen expandierenden Korona und fand, daB es zu jeder an der koronalen Basis
vorgegebenen Temperatur und Dichte nur eine cinzige Losung geben kann. Diese kri-
tische Losung besitzt eine Geschwindigkeit, die an der Basis kleiner als die Schallge-
schwindigkeit ist und diese in einer kritischen Entfernung erreicht und iibersteigt. (s. da-
zu Parker 1960, 1963a.b.c. 1965). Die Existenz des von Biermann und Parker vorherge-
sagten Sonnenwindes konnte durch Messungen auf Mariner 2 (Neugebauer und Snyder
1962) direkt nachgewiesen werden. In der folgenden Zeit waren Plasmaexperimente Be-
standteil der meisten Missionen. die den interplanetaren Raum mit unterschiedlichen wis-
senschaftlichen Zielsetzungen durchquerten. Der Sonnenwind konnte in der inneren He-
liosphire z.B. durch Helios 1 und Helios 2 erforscht werden (Porsche 1977, Rosenbauer
et al. 1977). Beobachtungen des Sonnenwindes in der duBeren Heliosphire ermoglich-
ten z.B. die Sonden Pioneer 10 und Pioneer 11 sowie Voyager 1 und Voyager 2 (Belcher
et al. 1981). Zusitzlich gab es etliche Unternehmungen, durch die der Sonnenwind in
der Erdniihe gemessen wurde. Ulysses erlaubte die Beobachtung des Sonnenwindes auch
deutlich auBerhalb der Ekliptik (s. Wenzel er al. 1989, Bame et al. 1992).

Der Sonnenwind besteht zum Hauptteil aus ionisiertem Wasserstoff, d.h. aus Protonen.
Vollstindig ionisiertes Helium (a-Teilchen) besitzt eine relative Haufigkeit von n,, /n,,
0.01 - 0.05 (s. z.B. Marsch er al. 1982b. Acllig er al. 2001). Die lonisationszustinde an-
derer lonenarten tauchen mit wesentlich geringeren Hiufigkeiten auf (s. z.B. von Steiger
et al. 1997). Es hat sich gezeigt, dal der Sonnenwind in zwei fundamentalen Zustiinden
auftritt, dem schnellen und dem langsamen Sonnenwind. Der schnelle Sonnenwind zeich-
net sich durch hohe Stromungsgeschwindigkeiten (550 - 800 kin/s), hohe Temperaturen
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(1 - 1% 10" K) und niedrige Teilchendichten (1 - 5 ¢m ™) aus'. Der langsame Sonnenwind
besitzt im Unterschied dazu niedrige Stromungsgeschwindigkeiten (250 - 500 kin /x). nied-
rige Temperaturen (0.25 - 2 x 10” K) und hohe Teilchendichten (5 - 25 cin#). Der schnelle
Sonnenwind hat seinen Ursprung in den koronalen Lochern. Er zeigt sehr einheitliche und
tiber lange Zeitrdume bestindige Eigenschaften, wihrend der langsame Sonnenwind we-
niger einheitlich und zeitlich sehr variabel ist (s. z.B. Axford und McKenzie 1992, 1997).
Das Parker-Modell ist in der Lage, unter realistischen koronalen Randbedingungen die
Geschwindigkeiten und Dichten des langsamen Sonnenwindes in der Erdentfernung vor-
herzusagen. Die hohen Geschwindigkeiten des schnellen Sonnenwindes konnen in die-
sem Modell nur durch hohe Temperaturen an der koronalen Basis erreicht werden (bis
zu 1 x 10" K). Jedoch wiichst damit auch der Teilchenstrom des Windes an, so dal} die
vorhergesagte Dichte in der Erdentfernung im Widerspruch zu den beobachteten, niedri-
gen Dichten des schnellen Sonnenwindes steht. Das Modell unterscheidet nicht zwischen
den einzelnen lonenarten und den Elektronen im Wind. Es beinhaltet die Annahme eines
lokalen thermodynamischen Gleichgewichts unter den Teilchenspezies, welche dieselbe
mittlere Geschwindigkeit und isotrope Temperatur besitzen sollen. Ein solches Gleichge-
wicht kann nur durch Kollisionen der Teilchen und dem damit verbundenen Austausch
von Energie und Impuls aufrechterhalten werden. Die Kollisionsfrequenz zwischen den
Teilchen des Sonnenwindes sind um GroBBenordnungen kleiner als die Expansionsrate des
Sonnenwindes, ¢ dInn/dr ~ 2v/r =~ 10 "5 ', weshalb ein lokales thermodynamisches
Gleichgewicht in dieser Entfernung, aber ebenso in grolerer Nihe zur Sonne, nicht an-
eenommen werden darf. Auch die Beobachtungen haben gezeigt, daf3 ein solches Gleich-
gewicht nicht besteht. Die Elektronen besitzen im schnellen Sonnenwind eine niedrigere
Temperatur als die Protonen, 7, ~ 2.57,, und im langsamen eine hohere, 7, ~ 2.57,
(Pilipp er al. 1981, 1987a.b). Die Temperatur der a-Teilchen ist mit 7, =~ 3 - 67, stets
erofer als diejenige der Protonen (Marsch er al. 1982b). Die mittlere Geschwindigkeit der
a-Teilchen iibersteigt die der Protonen im schnellen Sonnenwind bis zur Groenordnung
der Alfvén-Geschwindigkeit, im langsamen Sonnenwind stimmen beide im wesentlichen
tiberein (Marsch er al. 1982b). Desweiteren sind die Geschwindigkeitsverteilungen aller
Spezies grundsitzlich anisotrop. Die Temperatur einer Teilchenart parallel zum magne-
tischen Feld stimmt nicht mit threr Temperatur senkrecht dazu {iberein. So lassen sich
Temperaturanisotropien der Protonen beobachten, die mit dem Abstand von der Son-
ne abnehmen und im langsamen Sonnenwind mit 7', /7 = 0.3 - 1 kleiner sind als im
schnellen mit 7', /7], = 0.5 - 1.5 (Marsch er al. 1981, 1982¢). Auch die a-Teilchen wei-
sen Temperaturanisotropien auf. 7', /T, < 1 (Marsch et al. 1982b). Desweiteren tritt in
den Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen hiufig ein Protonenstrahl auf. Damit ist
eine zweite Population von Protonen mit geringerer Teilchendichte gemeint, die sich re-
lativ zu der Hauptpopulation auswiirts und entlang des mittleren magnetischen Feldes be-
wegl (Feldman er al. 1973, Asbridge er al. 1974, Feldman er al. 1974, Marsch er al. 1981,
1982¢). Im schnellen Sonnenwind ist der Protonenstrahl eine regulire Erscheinung. Seine
Relativeeschwindigkeiten ist im Mittel etwas groBer als die Altvén-Geschwindigkeit. Der
Anteil des Strahls an der Teilchendichte der Protonen liegt zwischen 10% und 20% und ist
im langsamen Sonnenwind groBer als im schnellen. Die Hauptpopulation. d.h. der Kern
der Verteilung der Protonen besitzt eine groflere Temperaturanisotropie als die Gesamt-

'Die angegebenen Werte bezichen sich auf die Protonen des Sonnenwindes in der Erdentfernung.
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verteilung. Es lassen sich im schnellen Sonnenwind Temperaturanisotropien des Kerns
von bis zu T /T < 4 beobachten (s.a. Bame er al. 1975). Feldman et al. (1974) schlu-
gen als Ursprung des Protonenstrahls raumlich und zeitlich variierende Bedingungen in
der Quellregion des Sonnenwindes vor. Demnach konnten rdumlich begrenzte Filamen-
te schnelleren Plasmas mit der Entfernung in einen sie umgebenden langsameren Wind
diffundieren. Auflerdem konnte ein zu einem spiiteren Zeitpunkt entstehender Sonnen-
windstrom einen langsameren iiberholen und durchdringen. Es wurde ebenfalls versucht,
dal Entstehen des Protonenstrahls durch einen Proze im interplanetaren Raum zu er-
kldren Livi und Marsch (1987). Die Frage. ob der Protonenstrahl solaren Ursprungs ist
oder sich im interplanetaren Raum bildet, ist ungeklirt.

Aufgrund der im Sonnenwind sehr niedrigen Kollisionsraten der Teilchen modellierten
Sturrock und Hartle (1966) und Hartle und Sturrock (1968) dic Elektronen und Proto-
nen im Sonnenwind als zwei unabhiingige und durch Kollisionen schwach gekoppelte
Fliissigkeiten mit identischen Geschwindigkeiten und Dichten. Sie nahmen isotrope aber
verschiedene Temperaturen und die Giiltigkeit des klassischen Wirmetransportes fiir dic
Teilchenarten an. Thr Modell schaffte es nicht. den schnellen Sonnenwind zu erzeugen.
sondern verursachte eine weitere Erkldrungsnot. Fiir realistische Temperaturen und Dich-
ten an der koronalen Basis sagte es einen Sonnenwind mit Geschwindigkeiten und Teil-
chendichten von der GroBenordnung von 300 ki s~ ! bzw. 10 cin™* in der Erdentfernung
voraus. Die Kollisionen erwiesen sich als nicht im Stande, dem Auseinanderstreben der
Temperaturen der Elektronen und Protonen aufgrund der deutlich geringeren klassischen
Wiirmeleitfahigkeit der Protonen entgegenzuwirken. Das Modell sagte zu groBe Elek-
tronentemperaturen und sowohl fiir den schnellen als auch den langsamen Sonnenwind
um eine GroBenordnung zu niedrige Protonentemperaturen in der Erdentfernung vor-
aus. Leer und Axford (1972) schluifolgerten aus den Arbeiten von Sturrock und Hartle
(1966) und Hartle und Sturrock (1968), dal die Protonen im Sonnenwind zusiitzlich zu
den StoBen mit den Elektronen geheizt werden miiten. Sie beschrieben die Protonen und
Elektronen ebenso durch zwei iiber Kollisionen gekoppelte Fliissigkeiten mit gemein-
samer Geschwindigkeit und Dichte. Zudem nahmen sie die Giiltigkeit der klassischen
Wirmeleitfahigkeiten an, beriicksichtigten aber die Temperaturanisotropie der Protonen
und fiihrten ad hoc eine nahe dem koronalen Rand konzentrierte Heizung der Protonen
ein. Thr Modell ergibt unter realistischen Randbedingungen Geschwindigkeiten und Teil-
chendichten in der Erdentfernung, die im Bereich der im langsamen Sonnenwind beob-
achteten Werte liegen, was Dank der Heizungsraten auch fiir die Protonentemperatur gilt.
Die vorhergesagte Elektronentemperatur ist allerdings sowohl fiir den langsamen als auch
den schnellen Wind zu grof, und die Temperaturanisotropien sind zu klein. Das Modell
konnte den schnellen Sonnenwind nicht reproduzieren und blieb eine Erklidrung der phy-
sikalischen Ursache der zusitzlichen Heizung schuldig. Durch Beobachtungen auf Helios
konnte spiiter gezeigt werden, daB sich die erforderliche Heizung der Protonen mindestens
bis zur Erdentfernung fortsetzen miiBte, um den nicht-adiabatischen radialen Verlauf der
Temperatur und das Auftreten der Temperaturanisotropie erklidren zu konnen (Marsch
et al. 1983, Schwartz und Marsch 1983).

In einer Reihe von Arbeiten (so z.B. bereits Alfvén 1947) wurde die Dissipation von ma-
gnetohydrodynamische Wellen als Ursache der Heizung der Korona vorgeschlagen. Bel-
cher und Davis (1971) konnten solche Wellen mit Plasmamessungen und Messungen des
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interplanetaren Magnetfeldes auf Mariner 5 im Sonnenwind nachweisen. Sie zeigten, daf3
es sich dabei im wesentlichen um auswiirts laufende Alfvénische Fluktuationen handelt,
deren mittlere Amplitude von der GroBenordnung des mittleren magnetischen Feldes ist.
Damit bot sich die Dissipation von Alfvén-Wellen als Erklidrung fiir die offenbar erfor-
derliche Heizung der Protonen an. Auerdem kinnen Alfvén-Wellen durch ihren Wellen-
druck, das istihr mittlerer magnetischer Druck, den Sonnenwind zusiitzlich beschleunigen
und somit den schnellen Sonnenwind erzeugen. Belcher (1971) bezog Alfvén-Wellen in
das Modell des Sonnenwindes von Parker (1960) ein. Sein Modell enthielt keine Dissi-
pation der Wellen. Durch den beriicksichtigten Wellendruck war es aber fihig. die hohen
Geschwindigkeiten des schnellen Sonnenwindes zu erzeugen, ohne zugleich auch unrea-
listisch hohe Teilchenstrome und somit Dichten in der Erdentfernung mit sich zu bringen.
Hollweg (1973) erweiterte das Zweifliissigkeiten-Modell von Sturrock und Hartle (1966)
und Hartle und Sturrock (1968) um auswiirts laufende Alfvén-Wellen. Er erzwang ihre
Dissipation durch ein Sittigungsprinzip. wonach die Amplitude der Wellen relativ zum
mittleren magnetischen Feld in einem bestimmten Entfernungsbereich zur Sonne kon-
stant bleibt. Der damit verbundene Verlust des Energiestroms der Alfvén-Wellen diente
der Heizung der Protonen. Unter realistischen Randbedingungen reproduzierte das Mo-
dell die Temperaturen der Protonen des schnellen Sonnenwindes in der Erdentfernung.
Die vorhergesagte Geschwindigkeit war aber deutlich zu niedrig, und die Elektronentem-
peraturen tberragten diejenigen der Protonen. Deshalb modifizierte Hollweg (1978) sein
Modell durch eine nicht-klassische Wirmeleitfihigkeit der Elektronen (Hollweg 1974.
1976), die zu effektiv niedrigeren Wiarmestromen fiihrte und die Elektronentemperatur
schneller abfallen lieB. Dadurch konnten realistische Werte der Temperatur in der Er-
dentfernung erzielt werden, und wegen des groBeren Gradienten des thermischen Drucks
cergab sich ein schnellerer Wind (s. Jacques 1977, 1978, zu vergleichbaren Modellen).

Die Arbeiten von Belcher (1971), Hollweg (1973), Jacques (1977, 1978) und Hollweg
(1978) verdeutlichten, daf} von der Sonne stammende und auswiirts laufende Alfvén-
Wellen den Sonnenwind auf die beobachteten Geschwindigkeiten beschleunigen kinnen.
Dabei erlauben sic es zugleich, die hohen Geschwindigkeiten des Windes mit niedrigen
Teilchendichten in der Erdentfernung und ausreichend groBen Dichten an der koronalen
Basis, d.h. realistischen Teilchenstromen, in Einklang zu bringen. Durch das Erzwingen
ciner Dissipation der Alfvén-Wellen kann auch die Temperatur des Sonnenwindes bzw.
die Protonentemperatur in der Erdentfernung auf die hohen Werte im schnellen Wind ge-
hoben werden. Eine selbstkonsistente Beschreibung des Dissipationsvorganges blieben
die betreffenden Arbeiten schuldig. Eine Reduktion des Wirmetransportes der Elektro-
nen scheint zum einen fiir die richtige Berechnung ihres Temperaturverlaufes und zum
anderen im Zusammenspiel mit den Alfvén-Wellen fiir eine ausreichende Beschleuni-
gung des schnellen Sonnenwindes nétig zu sein. Leer und Holzer (1980) untersuchten im
Rahmen eines Einfliissigkeiten-Modells und unter Einbeziehung von Hollwegs Reduktion
der Wiirmeleitung den Einflu der Entfernung, in der Impuls oder Wirmeenergie auf den
Wind iibertragen werden. Sie fanden, daB eine zusiitzliche Heizung oder Beschleunigung
des Windes innerhalb der kritischen Entfernung die Geschwindigkeit und die Temperatur
des Sonnenwindes in der Erdentfernung kaum anhebt bzw. sogar senkt, den Teilchen-
strom allerdings vergroBert. Dem entgegen erhdhen eine Heizung und Beschleunigung
des Windes auflerhalb der kritischen Entfernung seine Geschwindigkeit. cine Heizung
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aber auch seine Temperatur substantiell, ohne auf den Teilchenstrom einen Einfluf} zu
besitzen. Die von Alfvén-Wellen verursachte Heizung des Sonnenwindes tritt nach dem
Sittigungsmechanismus erst au3erhalb des kritischen Punktes ein, und ihr Wellendruck
istim Vergleich zum thermischen Druck und dem Gravitationspotential innerhalb der kri-
tischen Entfernung gering. Dic Beschleunigung und die Heizung des Sonnenwindes durch
Alfvén-Wellen finden somit im wesentlichen auBierhalb des kritischen Punktes statt, was
nach Leer und Holzer (1980) erst die spezifischen Eigenschaften des schnellen Windes
ermoglicht. Es wurde versucht, die bevorzugte Beschleunigung und die Heizung der a-
Teilchen ebenfalls durch Alfvén-Wellen zu erkldren Marsch er al. (1982a), Isenberg und
Hollweg (1983), Isenberg (1984). In diesem Zusammenhang wurde von Marsch er al.
(1982a) die sogenannte quasi-lineare Niherung der Welle-Teilchen-Wechselwirkung in
die Modellierung des Sonnenwindes eingefiihrt. Im Gegensatz zu den theoretischen Kon-
zepten, die den bisher diskutierten Arbeiten zugrunde liegen. handelt es sich dabei um
eine kinetische Beschreibung dieser Wechselwirkung in einem kollisionsfreien Plasma
(s. z.B. Vedenov er al. 1962, Drummond und Pines 1962, Kennel und Engelmann 1966.
Sagdeev und Galeev 1969, Davidson 1972, Galeev und Sagdeev 1983a). Sie ermoglicht
es, sowohl die Beschleunigung der Teilchen als auch ihre Heizung zu berechnen, und es
entfillt die Notwendigkeit eines Séttigungsprinzip, um die Dissipation der Wellen auszu-
driicken. Die Wellenmoden miissen eine Resonanzbedingung erfiillen, um die Teilchen
heizen zu konnen. Die resonanten Wellen besitzen Frequenzen im Bereich der Zyklo-
tronfrequenzen der lonen. Sie stellen eine Fortsetzung der von Belcher und Davis (1971)
beobachteten Alfvén-Wellen in diesen Frequenzbereich hinein dar. Mit wachsender Ent-
fernung zur Sonne nchmen der Betrag des interplanetaren magnetischen Feldes und somit
die Zyklotronfrequenzen der lonen ab. Diese Tatsache ermoglicht es Wellen mit immer
niedrigerer Frequenz mit den lonen resonant zu wechselwirken. Zusitzlich zu diesem
Mechanismus mufl ein Transfer spektraler Energiedichte der Wellen von grofen zu klei-
nen Skalen berticksichtigt werden, der eine Folge der Nichtlinearitit der Wechselwirkung
zwischen den Wellen und dem Plasma ist. Die quasi-lincare Nitherung beinhaltet diesen
Effekt nicht. Fiir den Sonnenwind ist die genaue Form dieser direkten Kaskade unbe-
kannt. Tu er al. (1984) schlugen ein vereinfachtes Modell des Transfers vor, welches in
vielen Arbeiten Anwendung fand (Tu 1987, Hu er al. 1997. Li et al. 1997, 1999, Hu und
Habbal 1999, Hu er al. 1999, 2000). Allerdings rief ihr Modell auch Widerspruch her-
vor (s. dazu Tu und Marsch 1995). Modelle, die sich des Sittigungsprinzips bedienen,
beinhalten den spektralen Transfer letztlich implizit. Auch die Beschleunigung der lonen
wurde von Marsch er al. (1982a) mit Hilfe der quasi-linearen Theorie kinetisch berechnet.
Andere Arbeiten verwendeten stattdessen eine auf ein mehrkomponentiges Plasma verall-
gemeinerte Beschleunigung der lonen durch den Wellendruck (Goodrich 1978, McKen-
zie er al. 1979, Isenberg und Hollweg 1982). Sowohl die bevorzugte Beschleunigung der
a-Teilchen als auch ihre bevorzugte Heizung konnten bis heute nicht befriedigend model-
liert werden.



I Einleitung

1.2 Quasi-lineare Diffusion und Mikroinstabilititen im
Sonnenwind

Aus der quasi-lineare Niherung der Welle-Teilchenwechselwirkung folgt die Diffusion
der Teilchen des Plasmas im Geschwindigkeitsraum (Vedenov er al. 1962, Drummond
und Pines 1962, Kennel und Engelmann 1966). Diese sogenannte quasi-lineare Diftfusi-
on fiihrt unter geeigneten Umstinden zur Ausbildung von Diffusionsplateaus in den Ge-
schwindigkeitsverteilungen der Teilchen. Die Diffusionsplateaus sind in der Regel nicht
isotrop. sondern konnen sich fiir Zyklotronwellen in der Richtung senkrecht zum ma-
gnetischen Feld zu groleren Geschwindigkeiten ausdehnen als parallel dazu. Dadurch
driicken sie die Eigenschaft der quasi-linearen Diffusion aus, die lonen bevorzugt in die-
ser Richtung heizen zu konnen (Arunasalam 1976). Die quasi-lineare Diffusion wird fiir
die beobachtete Temperaturanisotropie im Kern der Geschwindigkeitsverteilung der Pro-
tonen verantwortlich gemacht. Die Protonen sollen dafiir mit resonanten Alfvén-Wellen
im Bereich der Zyklotronfrequenzen der lonen wechselwirken. Von diesen Wellen wird
angenommen, dal sie von der Sonne stammen und entlang des interplanetaren magneti-
schen Feldes auswirts laufen. Sie stehen vermutlich iiber eine direkte Kaskade in einem
Zusammenhang mit den von Belcher und Davis (1971) beobachteten Alfvén-Wellen, die
eine deutlich kleinere Frequenz besitzen. Es wurde ein Modell des Sonnenwindes auf-
gestellt, wonach die Geschwindigkeitsverteilung der Protonen die Plateaueigenschaft in
jeder Entfernung zur Sonne exakt erfiillt (Isenberg 2001a,b.¢). Dadurch sollte nicht nur die
Temperaturanisotropice der Protonen sondern auch die Beschleunigung des schnellen Son-
nenwindes erklirt werden. Marsch und Tu (2001) und Tu und Marsch (2002) untersuch-
ten, ob sich im schnellen Sonnenwind tatsidchlich Diffusionsplateaus in den Geschwindig-
keitsverteilungen der Protonen beobachten lassen. Sie verglichen graphisch Hohenlinien
einiger weniger Verteilungen mit theoretischen Diffusionsplateaus, wofiir sie vereinfa-
chende Annahmen tiber die Alfvén-Wellen machten, welche fiir die Temperaturanisotro-
pie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen verantwortlich sein sollen.
Sie stellten eine gute Ubereinstimmung fest und sahen darin den Beweis der Giiltigkeit
der quasi-linearen Diffusion und der Voraussetzungen der quasi-linearen Niherung. Dazu
zihlt insbesondere die Annahme schwacher Turbulenz. Desweiteren sei die festgestell-
te Ubercinstimmung der Hohenlinien und der theoretischen Plateaus ein Beweis fiir die
Existenz der resonanten Alfvén-Wellen im Bereich der Zyklotronfrequenzen der lonen.
Die Diffusion der Protonen durch die Wechselwirkung mit Alfvén-Wellen bestimmt also
die Form des Kern der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen. Es wurde ebenfalls ver-
sucht die Form des Protonenstrahls durch die quasi-lineare Diffusion zu erkliren, wofiir
Tu er al. (2002) nach Zyklotronwellen mit geeigneter Dispersion suchten. Sie stellten die
Vermutung auf, dafl der Protonenstrahl erst durch die quasi-lineare Diffusion entsteht.

Die im Sonnenwind vorhandenen Wellen miissen nicht vollstindig von der Sonne stam-
men. Die beobachtete Turbulenz des Sonnenwindes kann zum Teil auch dort entstehen.
wolfiir als Ursache Instabilititen in Betracht kommen. In einem Plasma, in dem die Teil-
chen Temperaturanisotropien, nicht dieselbe mittlere Geschwindigkeit oder nicht dieselbe
Temperatur besitzen, konnen Wellen linear instabil sein. Diese Instabilititen ergeben sich
aus der kinetischen Beschreibung eines kollisionsfreien Plasmas (Davidson 1983, Stix
1992, Brambilla 1998). Instabile Wellenmoden besitzen Frequenzen und Wellenlingen,
12



1.2 Quasi-lineare Diffusion und Mikroinstabilititen im Sonnenwind

die von der Groidenordnung der Zyklotronfrequenzen bzw. der Lamorradien der Teilchen
sind. Im Sonnenwind l6sen moglicherweise die Temperaturanisotropie des Kerns der Ge-
schwindigkeitsverteilung der Protonen und der Protonenstrahl Instabilititen aus. Neben
Mikroinstabilititen. die sich aus den lokalen Eigenschaften der Geschwindigkeitsvertei-
lungen der Teilchen ergeben. konnen im Sonnenwind auch Makroinstabilititen auftre-
ten. so z.B. an der Grenze von Stromungen des Sonnenwindes mit unterschiedlicher Ge-
schwindigkeit. In dieser Arbeit werden nur Mikroinstabilititen thematisiert. Durch die
Energieerhaltung ist dem Anwachsen der Fluktuationen eines Plasmas aufgerund einer li-
nearen Instabilitit ein zeitliches Ende gesetzt. Eine Instabilitit muf3 relaxieren und die
lincare Anwachsrate muf3 sich unter eine Stabilititsgrenze bewegen, auf der sie idea-
lerweise verschwindet. Die Relaxation der Instabilitdten, die durch einen Protonenstrahl
ausgelost werden, leisten moglicherweise neben den Alfvén-Wellen im Bereich der Zy-
klotronfrequenzen der lonen einen Beitrag zur Heizung der Protonen. Im Verlauf die-
ser Instabilititen konnen die Temperaturanisotropien des Strahls und des Kerns der Ge-
schwindigkeitsverteilung der Protonen erhoht werden (Gary er al. 1986, Daughton er al.
1999). Das Bild, wonach Strahl-Instabilitiiten die kinetische Energie aus der Relativbe-
wegung des Strahls zum Teil in thermische Energie senkrecht zum magnetischen Feld
umwandeln. wurde bereits von Schwartz er al. (1981) vorgeschlagen. Die Relaxation ci-
ner linearen Instabilitdt IiBt sich durch die quasi-lineare Niherung der Welle-Teilchen-
Wechselwirkung beschreiben (s. z.B. Davidson und Ogden 1975). Auch in diesem Fall
diffundieren die Teilchen durch ihre Wechselwirkung mit den instabilen Wellenmoden
im Geschwindigkeitsraum. Nur im quasi-linearen Rahmen ist das Prinzip der marginalen
Stabilitit streng giiltig: die lineare Anwachsrate verschwindet am Ende der Relaxation.
Diese Grenze linearer Stabilitit ist eine Zwangsbedingung fiir Plasmaparameter wie z.B.
der Relativgeschwindigkeit des Strahls oder der Temperaturanisotropie der Protonen im
Kern der Verteilung. Es ist unbekannt. ob das Prinzip der marginalen Stabilitit im Son-
nenwind tatsichlich gilt.

Die Arten von Mikroinstabilititen, die im Sonnenwind auftreten konnen. sind aus Pa-
rameterstudien bekannt. In solchen Studien werden die Geschwindigkeitsverteilungen
von Teilchenpopulationen durch Bi-Maxwell-Verteilungen modelliert. Montgomery er al.
(1975), Montgomery ef al. (1976) und Daughton und Gary (1998) untersuchten das Auf-
treten von Instabilititen, die durch den Protonenstrahl verursacht werden. (Davidson und
Ogden 1975) betrachteten die von einer Temperaturanisotropie ausgeloste Instabilitit.
Auf die Instabilititstypen mochte ich im Kapitel 2 iiber die theoretische Grundlagen die-
ser Arbeit zu sprechen kommen. Das Auftreten dieser Instabilititen wurde im Sonnen-
wind nur in den Arbeiten von Dum er al. (1980) und Leubner und Viias (1986) durch die
Berechnung von Anwachsraten direkt untersucht und dort wurden auch nur wenige Ein-
zelfille betrachtet. Im Unterschied dazu untersuchten Marsch und Livi (1987) und Gold-
stein et al. (2000) gemessene Geschwindigkeitsverteilungen indirekt auf Instabiltiiten,
wie sie vom Protonenstrahl ausgelost werden, indem sie entscheidende Parameter der
Verteilungen mit Stabilititsgrenzen aus Parameterstudien verglichen (Gary er al. 1985,
Daughton und Gary 1998). Im Widerspruch zum Prinzip der marginalen Stabilitiit fanden
Marsch und Livi (1987) im Mittel instabile Verteilungen, die weit um die Stabilititsgren-
ze streuten. Goldstein er al. (2000) kamen zu dem entgegengesetzten Ergebnis. Sie fanden
deutlich unter diesen Grenzen liegende Parameter der Verteilungen.



I Einleitung

1.3 Zielsetzungen und Aufbau der Arbeit

Es ist die erste Zielsetzung dieser Arbeit, den schnellen Sonnenwind direkt auf linca-
re Instabilititen zu untersuchen. Dafiir verwende ich Geschwindigkeitsverteilungen der
Protonen. der a-Teilchen und der Elektronen, die vom Plasmaexperiment auf Helios 2 im
solaren Minimum um das Jahres 1976 gemessen wurden. Die untersuchte Datenmenge
deckt die Primirphase von Helios 2 moglichst vollstindig ab. Aus jeder in dieser Pha-
se von Helios 2 durchquerten Stromung schnellen Sonnenwindes wurde ein Zeitintervall
von einem Tag herausgegriffen. Es wird ein Umfang von mehr als Tausend Datensiitzen in
jeder Stromung erzielt, wodurch die Ergebnisse der Untersuchungen dieser Arbeit auf si-
cherer statistischer Grundlage stehen. Die ausgewerteten Datenausschnitte liegen in dem
Entfernungsbereich zwischen dem Perihel und dem Aphel von Helios 2 bei (0.29 AE bzw.
I'AE beinahe dquidistant. Die lincaren Anwachsraten der Instabilititen hiingen empfind-
lich von der Form der Geschwindigkeitsverteilungen ab (Dum er al. 1980). Deshalb wurde
cin Modell fiir die gemessenen Verteilungen aufgestellt, welches die vom MeBinstrument
erzielte Auflosung im Geschwindigkeitsraum so weit als moglich ausnutzt und dennoch
die Berechnung der linearer Anwachsraten zuliBt. Ich verwende nur dann Bi-Maxwell-
Verteilungen, wenn es aus praktischen Griinden unvermeidbar ist. Ich beabsichtige auf-
zukldren, welche Mikroinstabilititen tatsichlich auftreten und ob ihre Anwachsraten ggf.
marginal stabil sind. Diese Ergebnisse erlauben wichtige Riickschliisse auf den turbulen-
ten Zustand des schnellen Sonnenwindes. Durch den Nachweis einer linearen Instabilitit
darf geschluBfolgert werden, da8 die betreffenden instabilen Moden angeregt sind. Sie
wechselwirken unter Umstinden quasi-linear mit den Teilchen des Sonnenwindes und
beeinflussen moglicherweise entscheidend deren Geschwindigkeitsverteilungen (s. z.B.
Schwartz et al. 1981), weshalb sie in Modellen beriicksichtigt werden miissen. Im Son-
nenwind ist das Wellenspektrum nur unzureichend durch direkte Messungen bekannt. Auf
diese Weise kann nicht gesagt werden, welche von den Moden des Plasmas, die mit den
Teilchen resonant wechselwirken konnen, auch angeregt sind. Die Beobachtung einer Ab-
weichung von der marginalen Stabilitit hat ebenfalls wichtige Konsequenzen. Sie zeigt
an, daf} die betreffenden Moden einer nichtlinearen Wechselwirkung ausgesetzt sind, die
nicht vernachldssigt werden darf. Nach allen Erkenntnisse ist der Zustand des schnel-
len Sonnenwindes stationir und die tatsichlichen Anwachsraten der betreffenden Moden
miissen marginal sein. Diese setzen sich aus der linearen Rate und nichtlinearen Korrek-
turen zusammen. Letztere konnen nach der Beobachtung nicht verschwinden. Sie sind
sowohl die Konsequenz nichtlinearer Welle-Welle-Wechselwirkung (s. z.B. Galeev und
Sagdeev 1983b) als auch nichtlinearer Welle-Teilchen-Wechselwirkung (s. z.B. Galeev
und Sagdeev 1983c¢). Im ersten Fall zerfallen die betreffenden Wellenmoden in andere
Moden. und im zweiten Fall sind sie nichtlinear gedimpft. Es ist die zweite Zielsetzung
dieser Arbeit. die Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen im schnellen Sonnenwind
auf quasi-lineare Diffusionsplateaus zu untersuchen. Die fiir diesen Bestandteils der Ar-
beit ausgewertete Datenmenge stimmt mit der zuvor genannten iiberein. Es soll heraus-
gefunden werden, welche Wellenmoden ggf. fiir die Ausbildung der Diffusionsplateaus
verantwortlich sind. Die von der Sonne auswirts laufenden Alfvén-Wellen im Bereich
der Zyklotronfrequenzen der lonen stehen dabei im Mittelpunkt. Der Nachweis der durch
sie verursachten theoretischen Diffusionsplateaus im Kern der Verteilungen der Proto-
nen bestitigt ihre Existenz und zeigt, daf sie die Ursache fiir die Temperaturanisotropie
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des Kerns sind. Aus der Beobachtung von quasi-linearen Diffusionsplateaus in gemes-
senen Geschwindigkeitsverteilungen darf geschluBfolgert werden, daB die quasi-lineare
Niherung im schnellen Sonnenwind weitgehend zutreffend ist. Die Annahmen schwa-
cher Turbulenz und der Trennung von turbulenten und mittleren Skalen sind in diesem
Fall gerechtfertigt (s. Kapitel 2). Zusammenfassend unternehme ich mit dieser Arbeit den
Versuch, die im schnellen Sonnenwind relevanten kinetischen Wechselwirkungsprozesse
zwischen Wellen und Teilchen soweit aufzukliren, wie es die bloBe Messung von Ge-
schwindigeitsverteilungen erlaubt.

Im Kapitel 2 sollen die Grundlagen der Beschreibung kinetischer Plasmawellen und der
quasi-linearen Diffusion dargestellt werden. Insbesondere mochte ich die aus Parame-
terstudien bekannten Instabilititen ansprechen und das Zustandekommen von Diffusi-
onsplateaus erklidren. Im Kapitel 3 werden die Helios Mission und die Instrumente des
Plasmaexperimentes auf Helios beschrieben, von denen die in dieser Arbeit untersuchten
MeBdaten stammen. Ich gehe darauf ein, wie sich MeBwerte der Geschwindigkeitsvertei-
lungen der a-Teilchen bestimmen lassen. Ich schildere, mit welchen besonderen Schwie-
rigkeiten die Auswertung der Messungen der Elektronen verbunden ist. und wie ich damit
umgegangen bin. Abschlieend erldutere ich die Datenauswahl, die ich getroffen habe. Im
Kapitel 4 wird die Modellicrung der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen aus den
vorhandenen MeBwerten vorgestellt und die Methode beschrieben. durch die sie sich im
Einzelfall numerisch gewinnen liB3t. Es handelt sich um eine in diesem Zusammenhang
bisher nicht gebrauchte Darstellungsform, die den Erfordernissen dieser Arbeit besonders
entspricht. Im Kapitel 5 wird die numerische Methode beschrieben. mit der in dieser Ar-
beit die Dispersionsbeziechungen kinetischer Plasmawellen gelost und die Abhiingigkeit
der Moden maximaler Anwachsrate von Modellparametern bestimmt wird. Im Kapitel
6 prisentiere ich die Ergebnisse der mit den MeBdaten des Plasmaexperimentes durch-
gefiihrten Untersuchung des schnellen Sonnenwindes auf Instabilititen kinetischer Plas-
mawellen. Dabei behandle ich die Instabilititen von sich schriig und parallel zum magne-
tischen Feld ausbreitenden Moden in den einzelnen Abschnitten 6.3 bzw. 6.4. Im Kapitel
7 stelle ich die Ergebnisse der Untersuchung der gemessenen Geschwindigkeitsverteilun-
gen der Protonen auf die Ausbildung von Diffusionsplateaus vor.






2 Grundlagen

In dieser Arbeit habe ich den schnellen Sonnenwind anhand der vom Plasmaexperi-
ment auf Helios gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen. a-Teilchen und
Elektronen auf Mikroinstabilititen untersucht. Desweiteren wurde die von der quasi-
lineare Niiherung der Welle-Teilchen-Wechselwirkung gemachte Vorhersage von Diffu-
sionsplateaus in den Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen iiberpriift. Es galt her-
auszufinden. ob sich die Form des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen
und die Form des beobachteten Protonenstrahls durch Diffusionsplateaus erkliren lassen.
Das Ergebnis dieser Untersuchung erlaubt zudem Riickschliisse auf die Giiltigkeit der
quasi-linearen Nidherung und ihrer Voraussetzungen im schnellen Sonnenwind. In diesem
Kapitel sollen die Grundlagen kinetischer Plasmaphysik beschrieben werden, auf denen
diese Arbeit beruht.

2.1 Theorie mittlerer Felder

Der Ausgangspunkt der kinetischen Beschreibung eines Plasmas sind die Klimontovich-
Maxwell-Gleichungen fiir das elektromagnetische Feld und die Mikrodichten f, (7. ¢'. 1)
der Teilchenspezies des Plasmas

- — 47[‘ < | ()I
B === BT+ — 2,
V x = ZI_\./(lll'/,fr g (2.1)
S o= 9B
Gy 128 2.2)
¢ Ot
V-B=0. V-E 1;24, /«/vn-,/;. (2.3)
- ) T
O vosr+ S (B+%x8). 2% 4. (2.4)
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Die Mikrodichten sind durch die Orte und Geschwindigkeiten der einzelnen Teilchen des
Plasmas definiert

N,
SETA) =N 0(F = Talt) 0(F = Fu(h) . (2.5)
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2 Grundlagen

welche in der notwendigen statistischen Beschreibung des Plasmas zusammen mit dem
clektrischen und magnetischen Feld als ZufallsgroBen anzusehen sind. Das Mittel einer
ZufallsgroBe sei durch (-) bezeichnet. Die Ein-Teilchen-Verteilungsfunktionen (f,) wer-
den in dieser Arbeit schlicht Geschwindigkeitsverteilungen genannt. Die Bewegungsglei-
chungen der Geschwindigkeitsverteilungen lassen sich durch die Mittelung der Klimon-
tovich-Gleichung bestimmen. Die Zerlegung nach mittleren und fluktuierenden Grofien

fs=0fi+({fy. B=6B+(B). E =0E+(E) (2.6)
fithrt zu
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Die fluktuierenden Anteile der Mikrodichten erfiillen

Bfy = e o T =\ 9. . O(fs)
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worin abkiirzend die Lorentz-Beschleunigungen durch die fluktuierenden elektromagne-
tischen Felder B
8, = —= (,»'E" += x a‘/?) 2.9)
My el
auftauchen'. Plasmawellen diirfen als Bestandteil der fluktuierenden GroBen betrachtet
werden. Im Abschnitt 2.2 soll die Dispersionsbeziehung von Plasmawellen vor dem Hin-
tergrund homogener und stationdrer mittlerer Felder vorgestellt werden. Es werden ins-
besondere diejenigen Dispersionszweige, deren Moden fiir bestimmte Geschwindigkeits-
verteilungen der Teilchen des Plasmas instabil sind, diskutiert. Im Sonnenwind kénnen
zwei Kategorien solcher Mikroinstabilitidten auftreten. Im Abschnitt 2.3 wird die quasi-
lincaren Niherung der Wechselwirkung von Plasmawellen mit den Teilchen des Plasmas
beschrieben. Diese Wechselwirkung driickt sich durch den Mittelwert auf der rechten
Seite der Gleichung 2.7 der Geschwindigkeitsverteilungen aus. Im Rahmen der quasi-
lincaren Niherung ist es moglich, den Wechselwirkungsterm durch die 2-Punkt-Korre-
lationen der fluktuierenden elektromagnetischen Felder und die Geschwindigkeitsvertei-
lungen selbst auszudriicken. Es ergibt sich die sogenannte quasi-lineare Diffusion, deren
Konsequenz unter geeigneten Voraussetzungen die Ausbildung von Diffusionsplateaus in
den Geschwindigkeitsverteilungen ist.

2.2 Kinetische Plasmawellen und ihre Instabilititen

Die fiir die fluktuierenden Felder linearisierten Gleichungen 2.8 lassen sich unter der An-
nahme homogener und stationdrer mittlerer Felder durch eine Fourier-Laplace-Transfor-

"Produkte von Feldern am gleichen Ort sind nicht definiert, sondern z.B. erst f., ., (1.2)
(fo (D) feul2)) — Ao 0 (1 2)(fe (1)). Diese Tatsache ist in der Gleichung 2.4 nicht sichtbar und soll
vernachliissigt werden.
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mation losen. Die Vernachlissigung der nicht-linearen Terme kann durch kleine Amplitu-
den der Fluktuationen. d.h. die Vorstellung schwacher Turbulenz des Plasmas begriindet
werden. Es wird im allgemeinen vereinfachend vorausgesetzt, dafl dic Geschwindigkeits-
verteilungen der Teilchen symmetrisch um das mittlere magnetische Feld sind. Diese
Symmetrie bleibt z.B. durch die quasi-lineare Welle-Teilchen-Wechselwirkung erhalten
und wird im schnellen und langsamen Sonnenwind durch Beobachtungen gestiitzt. Das
mittlere elektrische Feld muf verschwinden, was zumindest fiir dic Komponente senk-
recht zum mittleren magnetischen Feld durch einen Wechsel des Bezugssystems erreicht
werden kann?. Die Losung fiir die Fluktuationen des elektrischen Feldes besitzt damit die
allgemeine Form

D(w. k) 6 E(w. k) = §A(w. k). (2.10)
wobei die rechte Seite dieser Gleichung von den Anfangsbedingungen der fluktuieren-
den Felder abhingt. Die Dispersionmatrix D gibt durch die Stellen in der komplexen .-
Ebene, an denen sie bei reellem Wellenvektor singulidr wird, die Moden des Plasmas vor.
Die Abhiingigkeit der Dispersionsmatrix von der Frequenz ist in der unteren komplexen
Halbebene durch analytische Fortsetzung definiert. Ohne Einschriinkung der Allgemein-
heit soll die Richtung des mittleren magnetischen Feldes im folgenden mit dem Basis-
richtung € zusammen fallen. Die Dispersionsmatrix besitzt damit die generelle Form

Do)~ (F-r) 1 2y fan B o

(s. z.B. Stix 1992, Brambilla 1998), wobei die Abkiirzungen
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verwendet werden und J,, die Bessel-Funktionen erster Art bezeichnen.

2.2.1 Dispersion bei paralleler Ausbreitungsrichtung

Fiir sich parallel zum mittleren magnetischen ausbreitende Feld Wellenmoden A — k¢
nimmt die Dispersionsmatrix eine besonders einfache Form an. da in diesem Fall .J,

*Man verwende das mit der Drift-Geschwindigkeit ¢(( E) x \/If") )/ (BY bewegte Bezugssystem.
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Parameter Protonen Elektronen

n/n, 1 1
H/ lp 1 1
T, /1 1 |

Tabelle 2.1: Exemplarische Parameter eines Protonen/Elektronen-Plasmas. Im iibrigen
sind 04 /¢~ 10 Yund 4, — 0.3.

0,0 gilt. Es ergibt sich
(D +D )2 —i(D,—D_)/2 ()
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mit den Dispersionsfunktionen

2 whs wu 0F
hi(w. ki) = w® L oy —— —— 2.17
Dyl I Z n / “ w—kyyy Oy ( )

s

und

H()l S, ]/l)l'H - 2(.«, = AHI H)I"\ 0

Di(w. ky) = w? — 2k} +Z ”“/1 so—Fazin) ¢ 28

,_.b*

die sich durch die reduzierten Geschwindigkeitsverteilungen

2

Fonlv)) 27.'/ dv, l'f”” {fs) (v vy) (2.19)

0

nullter und erster Ordnung ausdriicken. Die Dispersionsmatrix ist diagonal in den Vekto-
ren &y = (& i é )/\/Z und ¢, die somit die Polarisationsvektoren der sich parallel zum
mittleren magnetischen Feld ausbreitenden Zyklotronmoden

[)+(w'./1'H) ={) (22())
bzw. elekrostatischen Moden

/)H(“"'/'IH) == [} (22])
des Plasmas sind. Die Zyklotronmoden sind rechts- bzw. links-zirkular polarisiert. Fiir
dic parallel zur eigenen Ausbreitungsrichtung polarisierten elektrostatischen Moden ver-
schwindet der magnetische Feldvektor. Sie sind mit Fluktuationen der elektrischen La-

dungsdichte verkniipft.
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2.2 Kinetische Plasmawellen und ihre Instabilititen

Parameter Protonen-Kern Protonen-Strahl  Elektronen

n/n, 0.75 0.25 I
Ty/Tjx I I I
T /T, 1 1 I

Tabelle 2.2: Parameter cines Protonen/Elektronen-Plasmas mit Strahl-Instabilititen. Im
iibrigen sind v4/¢ B4, F, — 0.3 und die Relativgeschwindigkeit des Protonen-
Strahls Avy s — 1.7v4.

2.2.2 Dispersion fiir Bi-Maxwell-Verteilungen

Die Einschriinkung auf sich parallel zum mittleren magnetischen Feld ausbreitende Wel-
lenmoden zeigt, daB} alle Moden entweder elektrodynamisch und zirkular polarisiert oder
aber elektrostatisch sind. Die Dispersion von Wellenmoden kann allerding nur unter der
Vorgabe spezifischer Geschwindigkeitsverteilungen diskutiert werden. Ein einfaches Mo-
dell einer Verteilung, das auch die im Sonnenwind beobachteten Temperaturanisotropien
relativ zum mittleren magnetischen Feld zulidft, ist die Bi-Maxwell-Verteilung

27) 3/2

(fod () vi) = me (\ )\‘--rf (=) /28 o= /Y2, (

Il L.s

(%)
(5%}
o

mit einer mittleren Geschwindigkeil parallel zum magnetischen Feld v ;. den thermi-
schen Geschwindigkeiten V2 = m/kpT) . V? — my/kiT | , sowie den Temperaturen
T .. T . parallel bzw. smkruhl zum mittleren magnetischen Feld. Die Annahme. daf3
alle GL.\LhWII’IdIgl\UISVLﬁCIIungLI] diese Form besitzen, erlaubt es, die Dispersionsmatrix
analytisch zu berechnen. Im Kapitel 4 wird ein allgemeineres Modell von Verteilungs-
funktionen diskutiert, welches diese Berechnung auch zulidft. Es wird in dieser Arbeit zur
Darstellung der gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen verwendet. Al-
lerdings mache ich ebenfalls von der Bi-Maxwell-Verteilung Gebrauch. Alle bekannten
Parameterstudien von Mikroinstabilititen im Sonnenwind basieren auf dieser Verteilungs-
form. Die Dispersionsmatrix lautet in diesem Fall (Stix 1992)

W+ (RE = k) + Z o, ‘l%:—'ucn | ”Z\ vl (2.23)
wobei abkiirzende Symbole durch
b
S A in (1, = In) As 2], By
—in(ly = h) Aw (=200 PO+ Bl) A~ (0 — L) Bun | (224)
3otk B i (I, — 1) Bon gl g,

und A\, — k% VE_/Q? definiert sind. Mit /,, werden die modifizierten Bessel-Funktionen
erster Art bezeichnet: [, — 1, (\,) — ¢ "J, (iA). Es tauchen mit €2, e 3/cmg und
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Abbildung 2.1: Es ist die Abhingigkeit der Frequenz der magnetosonischen (--), der
ionen-akustischen (--) und der Alfvén-Dispersionszweige (—) des Plasmas mit (a) den
Parametern der Tabelle 2.1 und (b) den Parametern der Tabelle 2.2 von der Wellenzahl
bei der Ausbreitung parallel zum magnetischen Feld dargestellt. Die gepunktete Kurve in
(b) zeigt den einzigen weiteren Zyklotron-Dispersionszweig des Plasmas, dessen Moden
resonant mit dem Kern der Verteilung der Protonen sind.

Whs Imeing/my die Zyklotron- bzw. die Plasmafrequenz der Teilchensorte s auf. Die
Koeffizienten

- . ‘l T i lvdl ~
Ao = Cs0.Z (Csn) — 7 (11 = I) 2 (Can) (2.25)
2 s
und
_ - : 1 W — /\'HI'H_, TL § @) — Hs). i
By = B),56s02 (Con) — = (— +{5——1)—— ) Z'(Cn) (2.26)
2 ky TH-a‘ k
mit

5 1 w — kyvy s — nfly
Csn — =
V21 II.s k

driicken sich durch die nicht-relativistische Plasmadispersionsfunktion (Fried und Conte
1961) 7 und ihre Ableitung 7' aus. Diese spezielle Funktion ist in der ganzen komplexen
Ebene analytisch und durch

| &=t
Zl)= s lixe =10 2.28
Q) \/ﬁl/’h‘ff( me > ( )

cindeutig definiert. Sie kann aber auch mit Hilfe der komplexen Fehlerfunkion (s. Abra-
mowitz und Stegun 1965, S. 297ff.) geschrieben werden:

(2.27)

Z(C)=ivre S (1 —erf (—iQ)) . (2.29)

Aufgrund der Art, wie die Parameter der Bi-Maxwell-Verteilungen der Teilchen in die
Dispersionsmaxtrix eingehen, ist es sinnvoll, im folgenden die normierten Dichten 1, /1,
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2.2 Kinetische Plasmawellen und ihre Instabilitdten

die auf die Alfvén-Geschwindigkeit vy = B/\/Amm,n, normierten mittleren Geschwin-
digkeiten v /v 4. die Plasmabetas ) , - '_’\'H'i/rf‘ und 4, = 2V /7 sowie die Tem-
peraturanisotropien 7' ./} . zu betrachten. Die Dispersionsbeziechung zwischen der nor-
mierten Frequenz w /€2, und dem normierten Wellenvektor rl.—‘/u.',,,, hiingt nur von diesen
entdimensionalisierten Parametern sowie von v,y /c ab. Die mittleren Geschwindigkeiten
der Teilchen und alle im verbleibenden Teil dieser Arbeit dargestellten Dispersionszweige
beziehen sich stets auf das Massenschwerpunktssystem aller Teilchen, d.h. das Ruhesy-
stem des Plasmas. Die Frequenz in anderen Bezugssystemen unterscheidet sich davon
durch eine Dopplerverschiebung. Selbst wenn dies im Einzelfall nicht explizit erwiihnt
wird, sollen alle in dieser Arbeit betrachteten Plasmen im Mittel weder eine elektrische
Ladungs- noch Stromdichte aufweisen. Die Verteilungen der Elektronen sind entspre-
chend angepalt.

In den Abbildung 2.1a und 2.1b sind Dispersionszweige bei der Ausbreitung parallel
zum mittleren magnetischen Feld im Bereich der lonen-Zyklotronfrequenzen « < €,
fiir dic exemplarischen Plasmen mit den in den Tabellen 2.1 und 2.2 angegebenen Pa-
rametern zu schen. Das zweite Plasma enthilt einen Protonenstrahl, der die Symmetrie
der Dispersionszweige beziiglich des Vorzeichens der Wellenzahl £ bricht. Bei den ge-
zeigten Zweigen handelt sich um die sogenannten magnetosonischen, ionen-akustischen
und Alfvén-Zweige (Stix 1992, Brambiila 1998). Die magnetosonischen und die Alfvén-
Moden sind Zyklotronwellen, withrend die ionen-akustischen Moden elektrostatisch sind.
Diese Zweige sind in der gezeigten Form Losungen der Dispersionsbezichung iiber 1)

Mit einer Losung w der Dispersionsbezichung zu kst allerdings auch —w* eine Losung
2 —F. was bereits fiir die allgemeine Dispersionsmatrix 2.11 zutrifft. Die beiden durch
diese Symmetric verbundenen Moden sind aus mathematischen Griinden stets mit glei-
cher Amplitude angeregt. Fiir kleine Wellenzahlen und Frequenzen gehen die magnetoso-
nischen und die Alfvén-Zweige in die gleichnamigen Zweige der idealen MHD iiber, was
auch bei der Ausbreitung schrig zum mittleren magnetischen Feld gilt. Der Vollstindig-
keit halber mufl erwihnt werden, daB die Dispersionsbeziehung zu jedem Wellenvektor
prinzipicll unendlich viele Losungen besitzt. AuBer den in den Abbildungen gezeigten
Moden, sind aber alle Moden im Bereich der lonen-Zyklotronfrequenzen stark gedampft
und somit physikalisch unbedeutend. Dies gilt bereits fiir betraglich kleine Wellenvekto-
ren, bei denen die magnetosonischen und die Alfvén-Moden ungeddmpft sind. Sie sind
es, die unter den im schnellen Sonnenwind gegebenen Bedingungen instabil sein konnen.

2.2.3 Mikroinstabilititen

Mikroinstabilititen werden durch Temperaturanisotropien und die Relativbewegung von
Teilchenpopulationen verursacht. Im schnellen Sonnenwind kommen Instabilititen auf-
grund der Temperaturanisotropie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen
und aufgrund der Relativbewegung eines Protonenstrahls in Betracht. Die Verteilungen
der a-Teilchen und Elektronen beeinflussen die Anwachsraten. Unter den Gegebenheiten
des schnellen Sonnenwindes verursachen sie jedoch selbst keine Instabilititen. So sind
z.B. die ionen-akustischen Moden nur dann instabil (s. z.B. Stix 1992, Brambilla 1998).
wenn die Elektronentemperatur diejenige der Protonen in einem Male iibersteigt, wie es
im Sonnenwind nicht zu beobachten ist.
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Abbildung 2.2: Verlauf der Dispersionszweige (a) der Temperaturanisotropie-Instabilitit
bei # = 0° und (b) der Strahl-Instabilititen jeweils entlang der Richtung maximaler An-
wachsrate bei 6 = 50.2° (Alfvén I, schwarz), § = 34.9° (Alfvén II, schwarz gestrichelt),
0 = 146.6° (Alfvén 111, blau), # = 180° (parallel magnetosonisch, rot) und # = 150.5°
(schrig magnetosonisch, rot gestrichelt). Der Verlauf der Anwachsraten ist in (a) und (b)
durch die gepunkteten Kurven dargestellt. Es liegen (a) und (b) die Parameter der Tabelle
2.1 mit T /T, = 3 bzw. der Tabelle 2.2 zugrunde.

Die durch eine Temperaturanisotropie der Protonen verursachte Mikroinstabilitéit betrifft
ausschlieBlich die Alfvén-Moden (Davidson und Ogden 1975, Davidson 1983). Diese
Instabilitidt hat ihre maximale Anwachsrate bei der Ausbreitung parallel zum mittleren
magnetischen Feld. Solange keine Richtung entlang des magnetischen Feldes ausgezeich-
net ist, sind ggf. sowohl die Alfvén-Moden bei positiver als auch bei negativer Wellen-
zahl k) in gleicher Weise instabil. Ein Protonenstrahl bricht diese Symmetrie (vgl. Ab-
bildungen 2.1a und 2.1b). Die Abbildung 2.2a zeigt den Verlauf der Anwachsrate der
Anisotropie-Instabilitit fiir das Plasma mit den Parametern der Tabelle 2.1 und der fiir
die Protonen verinderten Temperaturanisotropie 7', /7j = 3. Der Verlauf dieser Instabi-
litéit bei schriger Ausbreitungsrichtung wird durch die Abbildung 2.3a verdeutlicht, in der
Hohenlinien der Anwachsrate zu sehen sind. In einem Plasma mit Protonenstrahl ist bei
negativen Wellenzahlen k| der in der Abbildung 2.1b gepunktet dargestellte Dispersions-
zweig von der Instabilitit durch die Temperaturanisotropie des Kerns der Verteilung der
Protonen betroffen.

Von den Instabilititen, die durch einen Protonenstrahl ausgelost werden konnen, sind so-
wohl die Alfvén-Moden als auch die magnetosonischen Moden betroffen Montgomery
et al. (1975, 1976), Daughton und Gary (1998). Es existieren in dem Parameterbereich,
der dem Sonnenwind zugiénglich ist, zwei Strahl-Instabilititen unter den parallel bzw.
schriig zum mittleren magnetischen Feld laufenden magnetosonischen Moden. Beide In-
stabilititen treten bei negativen Wellenzahlen auf®. Unter den Alfvén-Moden konnen bei
der Ausbreitung schrig zum mittleren magnetischen Feld drei verschiedene Instabilitiiten

*In iibereinstimmung mit der in den Abbildungen 2.1a und 2.1b aufgegriffenen Konvention, besitzen
die magnetosonischen Moden negative Frequenzen. Es muB die generelle Symmetrie E— —kw— —w*
der Dispersionsbeziehung beachtet werden, die es erlaubt, jeweils einen der durch sie verbundenen Disper-
sionszweige zu unterschlagen.
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Abbildung 2.3: Hohenlinien der Anwachsraten (a) der Temperaturanisotropie-Instabilitit,
(b) der Alfvén I und II Instabilitdten, (c) der Alfvén III Instabilitit sowie (d) der magne-
tosonischen Instabilitdten bei paralleler und schriger Ausbreitungsrichtung. Es liegen (a)
und (b)-(d) die Parameter der Tabelle 2.1 mit 7', ,, /7], = 3 bzw. der Tabelle 2.2 zugrun-
de (vgl. Abbildung 2.2). Die Hohenlinien entsprechen fiir jede Instabilitit den Anteilen
0.9, 0.7, 0.5, 0.3, 0.1 und 0 der maximalen Anwachsrate. Im Fall der magnetosonischen
Instabilititen sind zusitzlich die Hohenlinien zu den Anteilen 0.03, 0.01 und 0.003 der
maximalen Anwachsrate zu sehen.

auftreten: die Alfvén I und II Instabilititen bei positiven sowie die Alfvén III Instabi-
litit bei negativen Wellenzahlen k. Die Bezeichnung der Alfvén I-III Instabilititen, die
ich im verbleibenden Teil der Arbeit beibehalten werde, geht auf Daughton und Gary
(1998) zuriick. Die Abbildungen 2.2b und 2.3b-2.3d verdeutlichen den Verlauf der An-
wachsraten der genannten Strahl-Instabilititen und ihre relativen Groenordnungen. Die
angegebenen Ausbreitungswinkel ¢ der Moden maximaler Anwachsrate beziehen sich
auf die durch den Protonenstrahl bestimmte Richtung. Die Dispersionsbeziehung hingt
nicht von der Orientierung des mittleren magnetischen Feldes ab. Es liegen den Abbil-
dungen die in der Tabelle 2.2 angegebenen Parameter zugrunde. In diesem Plasma treten
alle Strahl-Instabilitidten gemeinsam auf. Die Ausbreitungsrichtung einer Wellenmode ist
durch die Phasengeschwindigkeit (w/|£|?)k vorgegeben. Sie ist invariant unter der be-

25




[}

Grundlagen

(a) (b)

0.15 T T 0.15 T ™

Tm/ { 2]:

.‘m//S zp

Axm/Qp

0,05

25 3

Al‘.:k/ Va

Abbildung 2.4: Abhiingigkeit der maximalen Anwachsrate der Strahl-Instabilititen von
@ T s/Tj).ss 0) TLe/Tjes (€) Tt /Tjjis (d) 1)/ Ty« und (e) n,/n, sowie (f) von der
Strahl-Geschwindigkeit ( parallel magnetosonisch (—), Alfvén I (---), schriig magnetoso-
nisch (--). Alfvén I1I (), Alfvén [T (---)). Es liegen (a)-(f) bis auf Avy o — 2.004 die Pa-
rameter der Tabelle 2.2 zugrunde. Die hohere Strahlgeschwindigkeit wurde gewiihlt. um
den direkten Vergleich mit den Ergebnissen von Daughton und Gary (1998) zu ermégli-
chen. Die Alfvén II Instabilitit existiert bei dieser Geschwindigkeit des Protonenstrahls
nicht mehr, wie in der Abbildung (f) zu erkennen ist.
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Abbildung 2.5: (a) Kurve konstanter Anwachsrate v,,/¢2, — 10 3 der Anisotropie-In-
stabilitdt in der gezeigten Parameterebene fiir die Plasmaparameter der Tabelle 2.1. (b)
Kurven konstanter Anwachsrate ~,, /€2, — 107 der Strahl-Instabilititen in der gezeigten
Parameterebene fiir die Plasmaparameter der Tabelle 2.2 ( parallel magnetosonisch (—).
Altvén I (---), schrag magnetosonisch (--), Alfvén III (--), Alfvén 11 (---)).

reits an vorausgegangener Stelle im Text und in der Fufinote 3 erwihnten Symmetrie
der Dispersionsbezichung. Es [d6t sich festhalten, daB auf das Ruhesystem des Plasmas
bezogen die instabilen magnetosonischen Moden sowie die Moden der Alfvén [ und 11
Instabilitidten auswirts, die Alfvén 11 hingegen einwirts laufen. Dabei wird die durch den
Protonenstrahl vorgegebene Richtung als auswirts gerichtet bezeichnet, was der Situation
im Sonnenwind geschuldet ist.

Eine besondere Bedeutung kommt der Abhiingigkeit der Instabilititen von den Plasma-
parametern und insbesondere den Stabilititsgrenzen zu, an denen die linearen Anwachs-
raten bestimmte konstante Werte iiberschreiten. Dem Anwachsen der Fluktuationen eines
Plasmas aufgrund einer linearen Instabilitit ist dadurch ein zeitliches Ende gesetzt, daf3
die kinetische und die elektromagnetische Energie zusammen nicht-linear erhalten sind.
Eine Instabilitdt mul relaxieren und ihre Anwachsrate muf sich unter cine Stabilitiits-
grenze bewegen, die idealerweise durch ~,, /€2, = 0 bestimmt ist. Diese Stabilititsgrenze
gilt fiir die lincare Anwachsrate. wenn sie mit der tatsiichlichen Anwachsrate iiberein-
simmt. Korrekturen aufgrund der Nichtlinearitit der Fluktuationen (s. Gleichung 2.8)
miissen vernachlidssigbar sein. In einem inhomogenen Plasma kann der Grenzwert der
Anwachsrate einen positiven Wert besitzen. Fiir eine typische Ausbreitungsgeschwindig-
keit V' von Wellen im Plasma und eine typische Skala L der Inhomogenitit des Plas-
mas ist dieser Grenzwert von der GroBenordnung +,, ~ V//L. Im schnellen Sonnenwind
stimmt die Ausbreitungsgeschwindigkeit nahezu mit der Stromungsgeschwindigkeit tibe-
rein, V & 700 ki /s, und die Skala der Inhomogenitit darf durch L ~ 0.1 Al abgeschitzt
werden, d.h. 7, ~ 5 x 10?5 ' Es ist unbekannt, ob die linearen Anwachsraten von
Instabilititen im schnellen Sonnenwind marginal stabil und somit durch diesen Wert be-
schriinkt sind. Das allgemein als giiltig angenommene Prinzip der marginalen Stabilitit
und die Bedeutung der Nichtlinearitit miissen iiberpriift werden. Die Abbildungen 2.4a-
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2.4f zeigen die Abhingigkeit der maximalen Anwachsraten der Strahl-Instabilitidten von
den Plasmaparametern, wie sie auch von Daughton und Gary (1998) betrachtet wurden.
Die Altvén I Instabilitit und die Instabiltit der sich parallel zum mittleren magnetischen
Feld ausbreitenden magnetosonischen Moden sind nach ihrer Anwachsrate beurteilt do-
minant. Mit wachsender Relativgeschwindigkeit des Protonenstrahls treten sie allerdings
nicht zuerst auf. In der Abbildung 2.5b sind ihre willkiirlich durch ~,, /€2, — 1077 defi-
nierten Stabilititsgrenzen zu sehen, wie sie zwischen der Dichte des Protonenstrahls und
seiner Geschwindigkeit relativ zum Kern der Verteilung bestehen. Fiir kleine Dichten des
Strahls gibt die magnetosonische Instabilitidt bei paralleler Ausbreitungsrichtung die obere
Schranke fiir seine Relativgeschwindigkeit vor. Es folgen mit steigender Dichte die ma-
gnetosonische Instabilitit bei schriger Ausbreitungsrichtung, die Alfvén 111 und Alfvén
Il Instabilitdt. Diese Instabilititen treten bereits bei kleineren Relativgeschwindigkeiten
des Strahls auf als die Alfvén [ Instabilitdt (vgl. Abbildung 2.4f).

2.3 Quasi-lineare Diffusion

Im vorausgegangen Abschnitt iiber Plasmawellen wurde ein Hintergrund von stationiren
und homogenen mittleren Feldern angenommen, der von den Plasmawellen unbeeinfluf3t
bleibt. Die Bewegungsgleichung der Geschwindigkeitsverteilungen 2.7 enthilt allerdings
auf ihrer rechten Seite einen Term, der eine Wechselwirkung zwischen den Plasmawellen
und den mittleren Feldern ausdriickt. In der quasi-linearen Niherung der Welle-Teilchen-
Wechselwirkung wird die Verdnderung der Geschwindigkeitsverteilungen durch die Plas-
mawellen iiber diesen Term beriicksichtigt, wihrend die Wellen selbst weiterhin unter der
Annahme schwacher Turbulenz linearisiert betrachtet werden. Diese Niherung erlaubt
es bereits, die zuvor angesprochene Relaxation von Mikroinstabilititen zu beschreiben
(s. z.B. Davidson 1972). Durch den Wechselwirkungsterm unterliegen die Geschwindig-
keitsverteilungen einer Diffusion, der sogenannten quasi-linearen Diffusion.

Die linearisierte Gleichung der Fluktuationen im Plasma 2.8 148t sich entlang der Teil-
chentrajektorien in den mittleren elektromagnetischen Feldern integricren. Es bezeichne
Ty y eine solche Trajektorie mit der Anfangsbedingung 7'y — 7. 0y — ¢, dann gilt

S AT ) = 0f (FonpToant—Al)

At =
N o) .
— dr 08l (T s Bt — T ) e (F_r U_t—1) . (2.30)
’ v
0

Der Welle-Teilchen-Wechselwirkungsterm schreibt sich damit

b, ' o
Cloa BN L L0 i (750) 0 anToard — At))
v v
N
) H f.
b / A7 (08, (. 5.t) 0y (FrT il — 7))+ - <t> (Fop Tt — 7). (231)
v, o

0

Eine wichtige Annahme der quasi-linearen Niherung ist die Dekorrelation der elektro-
magnetischen Fluktuationen mit groBem rdaumlichen und zeitlichen Abstand, d.h. entlang

28




2.3 Quasi-lineare Diffusion

einer Trajektorie soll

(8@, (F.0.1) 0@y (For. Trt — 7)) > 0. T 00. (2.32)

T

gelten. Messungen der elektromagnetischen Fluktuationen werden mit wachsendem Ab-
stand statistisch unabhiingig voneinander. Sind nun die Inhomogenitit und Nicht-Statio-
naritéit der Geschwindigkeitsverteilungen so gering. dal sie entlang der Trajektorie in-
nerhalb ciner typischen Dekorrelationsskala der elektromagnetischen Fluktuationen nicht

variieren o

Xz ot~ . rgn (233)

v v ~

dann hiingt die Welle-Teilchen-Wechselwirkung nur noch von der momentanen Geschwin-
digkeitsverteilung ab und nicht von ihrer Geschichte im Integrationsintervall. Wegen der
Dekorrelationseigenschaft 2.32 kann, ohne daf dies einen grofien Fehler verursacht. die
Integration innerhalb der Gleichung 2.31 bis unendlich ausgedehnt werden. Wenn im glei-
chen Zug die verbleibende Korrelation zwischen den zeitlich versetzten Fluktuationen der
Mikrodichten und den elektromagnetischen Feldern vernachlissigt wird,

(0G5 (. 0. t) Ofs (T_ar. U—nr.t — At)) = 0. (2.34)

ergibt sich die Diffusionsgleichung

OO 0 = I fs) o
{62, L5\ O (D308 <,'/_> (F.0.1) (2.35)
v v o
mit der Diffusionsmatrix
D, / dr (0@, (T.0.t) 0G5 (T—r. Vv, t — 7)) - R(—S2T). (2.36)

0

wobei mit R(¢) die Rotationsmatrix zum Winkel ¢ um das mittlere magnetische Feld
gemeint ist. Dafiir miissen die Geschwindikeitsverteilungen symmetrisch um das ma-
gnetische Feld sein. Diese Annahme wurde bereits fiir die Berechnung der Dispersion
von Plasmawellen gemacht. Unter der Annahme nur schwach inhomogener und nicht-
stationirer elektromagnetischer Fluktuationen, z.B.

<»‘/§(.r».r) SE(F+ .14 /')> ~ <a’1§(.rfﬂ.f -t (51?(,r,/)> . (2.37)

kann der allgemeine Ausdruck 2.36 der Diffusionsmatrix ausgewertet werden. Durch die
Fourier-Transformation in den Abstiinden lassen sich alle Korrelationen auf das Spektrum
der Fluktuationen des elektrischen Feldes

- T AR s e
Pg(Z tiw. k) / i <o1{(,r./> SE(F+ 1.t +,,/)> el =] (2.38)
zuriickfiihren. Genauso wie die Geschwindigkeitsverteilungen der Teilchenspezies sollen
auch die Korrelationen des elektrischen Feldes symmetrisch um das mittlere magnetische
Feld sein. d.h. es gilt Pp(F.t:w.R- k) =~ R-Pr(r.tiw. k) R fiir alle Rotationen R
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2 Grundlagen

um das mittlere magnetische Feld. Diese Eigenschaft der Fluktuationen hat die wichtige
Folge, daB dic Symmetrie der Geschwindigkeitsverteilungen im Verlauf der Diffusion
erhalten bleibt und sich die Diffusionsgleichung 2.35 in der Form

. Af, 0 a(fs) )
= BBty = L { pp BN o —
<"u ;,)rv> vy <[ | g, + Pl vy

) ([ A ( fs
+ 19 vy <Dﬁ,‘ L' o <'/‘—>) (2.39)

vy Qv Ay == Gu

schreiben @Bt in der nunmehr allein die v)- und v, -Abhiingigkeiten cine Rolle spielen.
Die Diffusionskoeffizienten sind (s. z.B. Kennel und Engelmann 1966)

: g} = " APk dw . . .
D: = = Z 22 R (u,' — kyvy —n8dy) @ Pp-ay . (2.40)

Bk dw . .

[);H = <,” ) Z / WR (w’ — /FHI‘H = HQ,,) (l,;”‘ PE'(I,,\ i [241)
PPk dw . .

D3 (m ) Z / '(217‘)2 R(w— kg —nQ) @, Pp-dy  (2.42)

und

Pk
Dy, <m) Z /’ R (w— kg —nS) & Peda.  (243)

wobei die Abkiirzungen

£, - ke - ;e
@y ( . — ) Jy b+ \fT‘ (Fup1 8% € + W ¥ 4 (2.44)
g © = 1 kv 1 °

@ | ”T:_H[ b 7 <l = %) (Jnr1 €@ + Sy eV E) . (245)
an (€ £ ie’z)/\/‘j. k= kb + k| (cosy @ + sin U €y) (2.46)

und die Distribution . |
R(w) = — = mb(w) + iP (2.47)

w (A w

auftauchen. Die Voraussetzungen fiir die quasi-linearen Diffusion 2.35 bzw. 2.39 und der
Diffusionskoeffizienten 2.40-2.43lauten zusammengefaf3t: Dekorrelation der Fluktuatio-
nen. eine gegeniiber den Skalen der mittleren Felder kleine Dekorrelationsskala (Skalen-
trennung). die Symmetrie der Fluktuationen um das magnetische Feld sowie ihre Homo-
genitidt und Stationaritit.

Fiir die Wechselwirkung mit den Teilchen werden im Sonnenwind sich parallel zum mitt-
leren magnetischen Feld ausbreitende Wellenmoden verantwortlich gemacht. Diese sol-
len ihren Ursprung auf der Sonne besitzen und entlang des magnetischen Feldes auswiirts
laufen. Demnach besiBe das Spektrum P sein Hauptgewicht bei Wellenvektoren mit
by 0. Die Richtigkeit dieser Annahme ist unklar. So tritt z.B. die maximale Anwachs-
rate der im Abschnitt 2.2 dieses Kapitels beschriebenen Strahl-Instabilititen bei schriiger
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2.3 Quasi-linearc Diffusion

Ausbreitungsrichtung auf. In dieser Arbeit betrachte ich nur sich parallel zum mittleren
magnetischen ausbreitende Wellenmoden. Dadurch vereinfachen sich die Diffusionsko-
effizienten und nehmen die Form

N es \? [ Bhdw
1)" T <’” ) / )2 0 (wv — ki "H) Px
€3 2 (I:{l\'([w' ) l i L\ ?
- <"; ) / @m0 =) 5 <L> Ppi. (248)

6 B

e\ [ dPhde kyv, ko ,
T <m_\> / Wﬁ (w— kyyy = SZ,) o (l — T) Pr (2.49)

e\ [ Phde 1 e N 2
PR (T S T PR I S T A s
L <m_\) / (27,—)'-’{( I Q) ; <| " ) Pg (2.50)

an. Es tauchen die Spektren

und

(8]

Pgy=bPgb. Pg =2& Pgé (2.51)

fiir elektrostatische bzw. Zyklotronwellen auf, deren Eigenschaften im Sonnenwind aller-
dings unbekannt sind. Die Dispersionsbeziehung bietet den Ansatzpunkt

Pe o (w.k) = (2m)*2 3~ dw —witl) 8(k 1) PR (ky) - (2.52)

A

wobei prinzipiell alle Dispersionszweige A/ mit zu € parallel gerichteter Polarisation
eingehen. Die Wechselwirkung mit elektrostatischen Moden soll vernachlissigt werden.
Der unter dem Einflul des Spektrums 2.52 ablaufende Diffusionsprozef3 1dB3t sich auf
cinfache Weise charakterisicren. Teilchen mit einer Geschwindigkeit v wechselwirken
mit einer endlichen Anzahl von Moden. deren Wellenzahlen die Resonanzbedingung
Wi, — vk — 2 0 erfiillen miissen. Falls bei einer Geschwindigkeit ¢ eine einzige
resonante Mode mit der resonanten Wellenzahl & existiert, dann verlduft die Diffusion
bei dieser Geschwindigkeit fiir jedes v, entlang der Richtung

= vikyfwy, . V1 =1—uykyfws, . (2.53)

Sie ist somit auf die Kurven eingeschrinkt, zu denen diese Richtungen tangential sind.
Die Hohenlinien der Funktion
5
2 ) i Wk /
Plyj.vy) = v+ o] —2 (I'I'H —(v)) (2.54)
k|

stimmen mit den Kurven iiberein, wobei die Phasengeschwindigkeit wy /& der Wellen-
moden iiber die Resonanzbedingung eine Funktion der Geschwindigkeit ¢ ist. Die Diffu-
sion fuhrt mit fortschreitender Zeit dazu, dafl die Geschwindigkeitsverteilung konstant auf
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Abbildung 2.6: (a) Dispersionszweige der mit dem Kern der Geschwindigkeitsverteilung
der Protonen resonanten Moden. Die gestrichelte Gerade stellt den Verlauf der Resonanz-
geschwindigkeit (1o = (w — €2,)/ky) dar. Es wurden die Plasmaparameter der Tabelle
2.2 zugrunde gelegt. (b) Hohenlinien der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen, die
den Bruchteilen 0.9, 0.7, 0.5, 0.3, 0.1, 0.03, 0.01 und 0.00:3 des Maximums der Verteilung
entsprechen (gestrichelte Kurven). Es sind ebenfalls die Diffusionsplateaus dargestellt,
die die gleichen ¢ -Achsenabschnitte im Zentrum des Kerns besitzen wie die gezeigten
Hohenlinien.

den Diffusionskurven wird. Existieren mehrere resonante Moden, dann ist die Diffusions-
richtung eine Superposition der jeweiligen Richtungen 2.53, die von den Amplituden der
betreffenden Moden abhiingt. In diesem Fall kann eine Geschwindigkeitsverteilung in der
Regel nur stationdr sein, wenn sie bei den resonanten Geschwindigkeiten entlang jeder
Richtung konstant ist. Die Abbildung 2.6b zeigt Diffusionskurven zu der Geschwindig-
keitsverteilung der Protonen, die den in der Tabelle 2.2 genannten Parametern entspricht.
In der Abbildung 2.6a sind die Dispersionszweige der resonanten Moden, zu denen die-
se Diffusionskurven gehoren, zusammen mit den Resonanzgeschwindigkeiten dargestellt
(vgl. Abbildung 2.1b). Die Diffusionskurven verlaufen innerhalb der Kerns der Vertei-
lung. Sie stimmen allerdings nicht mit den tiberlagerten Hohenlinien der Verteilung iibe-
rein, die im Zentrum des Kerns dieselben v | -Achsenabschnitte besitzen. Es wird sich im
Kapitel 7 zeigen, dal anders als in diesem Beispiel im schnellen Sonnenwind eine weit-
gchende und systematische Ubereinstimmung festgestellt werden kann. Es lassen sich
Diffusionsplateaus im Kern der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen beobachten.



3 MebBdaten

3.1 Helios

Die Helios-Mission bestand aus zwei Raumsonden. Helios 1 startete am 10. Dezember
1974 und Helios 2 am 15. Januar 1976. Beide wurden auf exzentrische elliptische Um-
laufbahnen um die Sonne gebracht, die sich innerhalb der Erdumlaufbahn befanden. Heli-
os ist bislang die cinzige Mission, mit der Eigenschaften und Prozesse des interplanetaren
Mediums der innersten Heliosphire in situ gemessen werden konnten. Die Umlaufbah-
nen der Helios-Sonden hatten ihren sonnennichsten Punkt bei 0.3 AE fiir Helios 1 und
0.29 AE fiir Helios 2. d.h. innerhalb der Merkur-Umlaufbahn. Die Inklination der Bahnen
gegeniiber der Ekliptik war kleiner als 1°. Beide Helios-Sonden waren im wesentlichen
baugleich. Auf beiden Sonden arbeiteten zehn Experimente mit verschiedenen wissen-
schaftlichen Zielsetzungen. Sie lassen sich in drei Gruppen einteilen:

1. Experimente iiber das interplanetare Plasma (Sonnenwind).

(%]

. Experimente iiber die kosmische Strahlung und

3. Experimente iiber Mikrometeoriten.

Dieser Arbeit liegen sowohl die Daten des Plasma- als auch des Magnetometer-Experi-
mentes zugrunde (Rosenbauer er al. 1981, Musmann er al. 1975). Das Plasmaexperiment
lieferte in Zeitintervallen von 40.5 s einen MeBdatensatz. Die Ergebnisse der Magnetfeld-
messungen, deren zeitliche Auflosung 0.125 s betrigt, wurden zu 325 Mittelwerten in-
nerhalb eines MeBzyklus des Plasmaexperimentes zusammenfaBt'. Die MeBdaten stehen
vom 12. Dezember 1974 bis zum 4. September 1985 fiir Helios 1 und vom 20. Februar
1976 bis zum 8. Mirz 1980 fiir Helios 2 zur Verfligung. Zu Beginn der Messungen auf
Helios 1 und 2 befand sich die Sonne unmittelbar vor einem Aktivititsminimum. Wie die
Abbildung 3.1 zeigt. in welcher der zeitliche Verlauf der Sonnenfleckenanzahl dargestellt
ist. stieg ihre Aktivitit in den Folgejahren bis 1980 an und erreichte in diesem Jahr ein
Maximum. Der solare Zyklus zeigt sich auch in den Eigenschaften des interplanetaren
Mediums. So weisen u.a. der Protonenflufl des Sonnenwindes. die relative Hiufigkeit von
a-Teilchen im Sonnenwind und das interplanetare magnetische Feld eine dem Aktivitiits-
zyklus folgende Variabilitit auf (s. z.B. Ogilvie und Hirshberg 1974, Feldman er al. 1978,
Smith und Bieber 1991, Aellig er al. 2001). Die Primérphasen beider Helios-Sonden, dic

"Die Instrumente des Plasmaexperimentes bendtigten maximal 32 s zur Erstellung eines Datensatzes. In
& &
den verbleibenden acht Sekunden fand keine Messung statt.
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400

Helios 1

Sonnenfleckenanzahl

Abbil'dung 3.1: Tigliche Anzahl der Sonnenflecken zwischen den Jahren 1970 und 1985
(RWC Belgium, World Data Center for the Sunspot Index)

At /o 2 £ et A ad o e 2 e £ e A e i
len vollstindig in das anfingliche Aktivitdtsminimum. Es ist dieser zeitliche Abschnitt.
in dem die Daten des Plasmaexperimentes ihre grofte Dichte aufweisen und in dem das
Gros aller Daten liegt. Die in dieser Arbeit verwendeten Daten stammen ausschlieBlich
aus diesem solaren Minimum.

3.1.1 Das Plasmaexperiment

Das Plasmaexperiment bestand aus vier Instrumenten. Die Instrumente la, Ib und 3
maBen lonen mit spezifischen Energien zwischen 0.5 crg/esu und 50 erg/esu (150 V-
7500 V). Elektronen mit Energien zwischen 1.7 x 10 erg und 2.7 x 10 erg (10¢V
- 1.7 keV) wurden durch das Instrument 2 erfaBt. Dieses Instrument besaB3 einen Mef3-
modus, in dem auch Elektronen mit Energien unterhalb von 10.68 ¢V gemessen wurden.
Solche Daten wurden in dieser Arbeit nicht verwendet. Die Energiebereiche der Instru-
mente entsprechen Geschwindigkeiten der Protonen zwischen 200 ki /s und 1700 ki /5
bzw. Geschwindigkeiten der Elektronen zwischen 2000 km/s und 25000 kin/s. Im Ge-
gensatz zu den Instrumenten la, 2 und 3, die lonen bzw. Elektronen nach ihrer Einfalls-
richtung und Geschwindigkeit unterschieden, maf das Instrument 1b den iiber einen um
die Sichtlinie Helios-Sonne gelegenen Raumwinkel integrierten Ladungsstrom der lonen.
Das Instrument 3 wurde so konzipiert, da es die lonen nicht nur nach ihren Geschwin-
digkeiten sondern auch nach ihrer Masse unterscheiden konnte. Es arbeitete wegen seiner
eeringeren Empfindlichkeit und groBeren Leistungsaufnahme nur im Wechsel mit dem
Instrument 1a und auch nur in der Nihe des Perihels der beiden Helios-Sonden. Ich ha-
be die MeRdaten dieses Instrumentes deshalb nicht verwendet. Im Folgenden sollen die
wichtigsten Eigenschaften der Instrumente la, 1b und 2. auf deren Daten diese Arbeit
beruht. beschrieben werden. Technische Details sind Gegenstand des Forschungsberich-
tes von (Rosenbauer er al. 1981). Auf das Magnetometer-Experiment (Musmann er al.
1975) gehe ich nicht ein, da nur die erwiihnten 32 s-Mittelwerte des magnetischen Feldes
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verwendet werden und kein direkter Gebrauch von den Daten des Experimentes gemacht
wird.

Instrument la

Das Instrument la trennte die in definierten Zeitintervallen cinfallenden lonen des Son-
nenwindes und zihlte sie. Zu diesem Zweck bestand es aus einem elektrostatischen Vier-
telkugel-Analysator und neun Teilchendetektoren. Einen solchen Analysator passicren
nur die lonen, deren spezifische Energie in cinen durch die Steuerungsspannung vorge-
gebenen DurchlaBbereich fillt und deren Einfallsrichtung in der Schnittfliche des Analy-
sators liegt. Das Instrument war so montiert. daff die Rotationsachse der Helios-Sonden
mit der zentralen Achse der Viertelkugel tibereinstimmte. Innerhalb einer Rotationspe-
riode, die eine Sekunde dauerte, wurden alle moglichen Blickrichtungen durchlaufen.
Der Azimut der Einfallsrichtung eines lons relativ zu der nach auflen gerichteten Ver-
bindungslinic Sonne-Helios ist durch den zeitlichen Bruchteil einer Umdrehung, in dem
es geziihlt wurde, definiert. Die Elevation der Geschwindigkeit eines lTons iiber der Ebe-
ne der Bahnbewegung wurde durch die neun Detektoren unterschieden, die geeignet an
der Austrittsseite des Analysator angebracht waren. Insgesamt besaB3 das Instrument la
32 Energickanile, 16 Azimutkanile und 9 Elevationkanile. Es mal} im allgemeinen in
ciner Rotationsperiode alle 144 Winkelkanile aus. Der Energiekanal wurde nach ciner
vollstindigen Rotation weitergeschaltet. so daB die Aufnahme eines vollstindigen Spek-
trums 32 s dauerte. Die genauen Lagen der Energie- und Winkelkanile des Instrumentes
sind in dem Forschungsbericht von Rosenbauer er al. (1981) auf der S. 181 tabelliert. Die
Winkelkanile waren in guter Niherung dquidistant verteilt. wobei die Winkelabstinde im
Azimut und in der Elevation ungefihr 5.6° bzw. 5.1” betrugen. Die Abstinde der Ener-
giekanile erhohten sich beginnend mit ungefihr 8 x 10 2 ¢rg /esu bei dem niedrigsten
Energiekanal schrittweise um den nahezu konstanten Faktor 1.16. Die genaue Winke-
lausrichtung des Kanalgitters hing vom wechselnden Meimodus des Instrumentes ab (s.
Rosenbauer er al. 1981, S. 68 und S. 771t.). Der Wert der Verteilungsfunktion der lonen
bei der zentralen Geschwindigkeit eines Kanals f leitet sich aus der gemessene Zihlrate
Z durch die Bezichung

Z =G cos(e) et f (3.1)

her. Darin bezeichnen ¢ und v die zentrale Elevation bzw. den Geschwindigkeitsbetrag
des betreffenden Kanals®. Die mit den Elevationkanilen variierende GroBe ¢ hingt mit
der sogenannten Geritefunktion des Kanals zusammen, die durch eine Eichung des In-
strumentes bestimmt wurde (s. Rosenbauer er al. 1981, S. 172ft.). Zur Erklirung der
Abhiingigkeit von cos(e) v! ist zu beriicksichtigen. daB die in einem Kanal gemessene
Zihlrate idealerweise proportional zu der eintreffenden Teilchenzahl ist. Diese leitet sich
aus der Stromdichte der Teilchen ab, deren Geschwindigkeit in den DurchlaBbereich des
betreffenden Kanals fallen. Die Stromdichte muf} dafiir iiber die Eintrittsflidche des Instru-
mentes und die Dauer der Messung integriert werden. Das Instrument spricht auf Teilchen
mit verschiedener Geschwindigkeit auch innerhalb eines Kanals nicht gleich empfindlich
an. Deshalb ist die Geschwindigkeitsverteilung zur Berechnung der Teilchenstromdichte

*Fiir die Umrechnung der spezifischen Energie eines lons in dessen Geschwindigkeit mull an dieser
Stelle angenommen werden, daB es die Ladung und Masse eines Protons besitzt.
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mit der von der Geschwindigkeit abhingigen Geriitefunktion des Kanals zu multipliziert.
Eine Taylor-Entwicklung der Geschwindigkeitsverteilung um das Kanalzentrum ergibt
damit in nullter Ordnung cine Beziehung der Form 3.1, worin die Proportionalitit zu ¢*
aus dem Anwachsen des Volumens, d.h des DurchlaBbereiches der Kanile mit der Ge-
schwindigkeit folgt. Der Faktor cos(e) ¢ stammt vom Produkt der vektoriellen Geschwin-
digkeit der Teilchen mit der Normalen der Eintrittsfliche. Die MeBdauer und die Eintritts-
fliche sind in ¢/ enthalten.

Von den Helios-Sonden wurden im allgemeinen nicht die Zihlraten aller Kaniile des In-
strumentes la sondern nur diejenigen eines zusammenhingenden Ausschnittes des Ka-
nalgitters iibertragen. Zum Ausgleich sind fiir jeden MeBzyklus bei jedem Energickanal
die tiber die Winkelkinale summierten Zihlraten verfiigbar. Diese summierten Zihlraten
ermdglichen niiherungsweise die Berechnung der iiber die Winkel integrierten Geschwin-
digkeitsverteilung der lonen

F(v) = /u'(\ de v* cos(e) f(v.a.e). 3.2)

worin a und ¢ der Azimut bzw. die Elevation der Geschwindigkeit und ¢ ihr Betrag sind.
Die fiir einen konstanten Energiekanal summierte Zihlrate Z hiingt mit dem Wert /' der
reduzierten Verteilungsfunktion 3.2 bei der dem Energiekanal entsprechenden Geschwin-
digkeit ¢ iiber die Beziehung

Z =Gy*F (3.3)
zusammen, wobei die Konstante (7 sich aus den Geritefunktionen der Kanile ergibt (s.
Rosenbauer er al. 1981, S. 179f.). Die Abbildung 3.2 zeigt die so bestimmte reduzierte
Verteilung der lonen fiir einen beispielhaften Datensatz. Es ist ein von den Protonen des
Sonnenwindes herriihrendes Verteilungsmaximum zu erkennen. Welche lonenspezies in
dem bei hoherer spezifischer Energie liegenden Nebenmaximum registriert wurden, it
sich durch die Messung des Instrumentes la nicht bestimmen, da es lonen nur nach ihrer
spezifischen Energie unterschieden hat.

Instrument 1b

Das Instrument 1b maB durch eine geeignete Kombination von elektrostatischem Ana-
lysator und Elektrometer in 32 Energie-Kanilen, deren Lagen mit denen des Instrumen-
tes la nahezu iibereinstimmten, den iiber einen um die Sichtlinie Sonne-Helios gelege-
nen Raumwinkel integrierten Ladungsstrom der lonen. Dieser ist mit dem Sichtbereich
des Instruments 1a vergleichbar. Die vom Instrument in einem Energiekanal aufgefange-
ne Ladung ergibt sich aus den einzelnen Geschwindigkeitsverteilungen der lonen durch
die Integration der Ladungsstromdichte, wobei in die Geschwindigkeitsintegration cben-
so wie fiir das Instrument la eine vom Kanal abhiingigen Geritefunktionen eingeht. Die
in einem Kanal gemessenen Ladungsmenge hingt deshalb iiber die Bezichung

Q=Gov* Y e, F, (3.4)

von den Werten [ der iiber die Winkel integrierten Geschwindigkeitsverteilungen der
lonen s bei der zentralen Geschwindigkeit v des Kanals ab. Die mit den Geritefunktionen
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Abbildung 3.2: (a) Die von den Instrumenten la (schwarz) und 1b (rot) auf Helios 2
am 14. April 1976 um 0h/37m/39s gemessenen iiber reduzierten Verteilung der Ionen in
Abhiingigkeit von der spezifischen Energie und (b) die mittlere Ladungszahl.

zusammenhingende Konstante GG, wurde durch eine Eichung des Instrumentes bestimmt
(s. Rosenbauer e al. 1981, S. 179f.). Durch e, wird die Ladung der Ionenart s bezeichnet.
Die Elektronik des Instrumentes zihlte die Ladung als Vielfaches der Quantisierungsein-
heit Qo = 1000 e = 4.8 x 10~ 7 esu. Fiir die Zihlrate Z in einem Energiekanal gilt also

2l & v? Z Z,F, (3.5)
berechnet werden, wobei Z; die Ladungszahl der Ionenart s sein. Die Abbildung 3.2a
zeigt die durch die Gleichung 3.5 bestimmte Ladungsgewichtung der iiber die Winkel
integrierten Verteilungen der Ionen. Auch in dieser Verteilung ist sowohl das den Proto-
nen zuzuordnende Hauptmaximum als auch das Nebenmaximum bei hoherer spezifischer
Energie zu erkennen. Das Verhiltnis der von den Instrumenten 1b und 1a bestimmten re-
duzierten Verteilungen der Tonen gibt die mittlere Ladungszahl der in einem Energiekanal
detektierten Teilchen an. Damit hilft es bei der Unterscheidung der lonenarten, die von
den einzelnen Instrumenten 1a und 1b nicht getrennt werden konnten. In der Abbildung
3.2b ist dieses Verhiiltnis fiir das Beispiel der Abbildung 3.2a aufgetragen. Die lonen des
Hauptmaximums besitzen eine mittlere Ladungzahl von Z ~ 1, weshalb sie wegen ih-
rer Haufigkeit nur Protonen sein konnen. Im Bereich des Nebenmaximums betriigt die
mittlere Ladungszahl Z ~ 2. Da Helium in allen Schichten der Sonne das zweithiufigste
Element ist, darf unterstellt werden, da8 es sich bei diesem Nebenmaximum im Sonnen-
wind um a-Teilchen handelt.

Instrument 2

Anders als das Instrument la in Bezug auf die Ionen, konnte das Instrument 2 einfal-
lende Elektronen nicht nach ihrer Elevation getrennt ziihlen. Es bestand aus einem halb-
kugelformigen elektrostatischen Analysator, in dessen Fokus ein Teilchendetektor ange-
bracht war. Die Abhingigkeit der Elektronenverteilung vom Azimut wurde auch durch
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Abbildung 3.3: Skizze der Abtrennung der a-Teilchen aus dem dreidimensionalen Zihl-
ratenspektrum des Instrumentes 1a in einer Ebene konstanter Elevation.

die Eigenrotation der Sonde aufgelost. Der Offnungswinkel des Instrumentes reichte in
der Elevation von —10° bis 10°. Das Instrument 2 besal 16 Energickanile und 8 Azi-
mutkanile. Die genauen Lagen der Energie- und Azimutkanile des Instrumentes sind in
dem Forschungsbericht von Rosenbauer er al. (1981) auf der S. 184 tabelliert. Die Azi-
mutkanile waren in guter Niherung dquidistant verteilt und ihr Abstand betrug 45°. Die
Kanalbreiten waren aber deutlich geringer. Die Abstinde der Energiekanile erhdhten sich
beginnend mit ungefiihr 6.8 x 10~'?erg bei dem niedrigsten Energiekanal schrittweise
um den Faktor 1.4. Die genaue Winkelausrichtung des Kanalgitters hing auch beim In-
strument 2 vom wechselnden Memodus ab. Der Wert der Verteilungsfunktion der Elek-
tronen bei der zentralen Geschwindigkeit eines Kanals f ergibt sich aus der gemessenen
Zihlraten Z iiber die Beziehung

Z=Gov*f (3.6)

(vgl. 3.1.1, Instrument 1a), wobei v der Betrag der Geschwindigkeit zum betreffenden
Kanal ist. Die Konstante GG ergab sich aus einer Eichung des Instrumentes (s. Rosenbauer
eral 1981, S 182ff.).

3.1.2 Abtrennung der «-Teilchen

In dieser Arbeit gehe ich von der Annahme aus, daf3 es sich bei den Teilchen des in der
Abbildung 3.2a erkennbaren Nebenmaximums um a-Teilchen handelt, was durch die ge-
wichtete Ladungszahl der Ionen im Nebenmaximum gestiitzt wird (s. Abbildung 3.2b).
Das dreidimensionale Zihlratenspektrum des Instrumentes 1a soll entsprechend in zwei
den Protonen und a-Teilchen zuzuordnende Bestandteile zerlegt werden. Ich setze dafiir
voraus, daB die a-Teilchen ihr Verteilungsmaximum bei einer Geschwindigkeit besitzen,
die groBer oder gleich derjenigen der Protonen ist, und daB ihr Verteilungsmaximum in
einem der Winkelkanile liegt, die unmittelbar an den Winkelkanal des Verteilungsma-
ximums der Protonen angrenzen. BesidBen die a-Teilchen ihr Verteilungsmaximum bei
der gleichen Geschwindigkeit wie die Protonen, dann golte fiir die spezifischen Energi-
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Abbildung 3.4: (a) Der Mittelwert des Verhiltnisses aus den Integralen der von den In-
strumenten la und 1b bestimmten reduzierten Verteilungen. (b) Die aus den dreidimen-
sionalen Zihlratenspektren der Ionen (schwarz), der Protonen (rot) und a-Teilchen (blau)
gewonnenen reduzierten Verteilungen als Funktion der spezifischen Energie des Kanals.
Die verwendeten Daten wurden auf Helios 2 am 14. April 1976 um 0h/37m/39s vom
Instrument 1a gemessen (vgl. Abbildungen 3.2a und 3.2b).

en der Teilchen in den jeweiligen Maxima (E/q), = 2 (E/q),. Das Nebenmaximum
liegt bei groBerer spezifischer Energie, weshalb die a-Teilchen schneller stromen miissen
als die Protonen. Das Verteilungsmaximum der -Teilchen wird in den Energiekanilen
mit £/q > 2-(E/q)pmax und den unmittelbar an das Verteilungsmaximum der Proto-
nen angrenzenden Winkelkanilen gesucht. Die Aufteilung des Spektrums soll sich an
einem festen Energiekanal (E/q), orientieren. Diesen Energiekanal wihle ich so, daB er
bei dem Winkelkanal des Verteilungsmaximums der o-Teilchen das Verteilungsminimum
zwischen den Protonen und a-Teilchen markiert. Demnach betrachte ich alle Teilchen, die
bei groBeren spezifischen Energien gezihlt wurden als a-Teilchen und die verbleibenden
als Protonen (s. Abbildung 3.3). Um nicht versehentlich ein moglicherweise existieren-
des zweites Verteilungsmaximum der Protonen als a-Teilchen abzutrennen, akzeptiere
ich ein Nebenmaximum nur dann als a-Teilchen, wenn der Energiekanal, in dem es liegt,
eine mittlere Ladungszahl oberhalb von 1.5 aufweist (s. Abschnitt 3.1.1). Die Trennung
findet nicht in jedem Winkelkanal bei (E'/q), statt. Da es moglich ist, daB die Kurve
(E'/q)o = const. bei randlagigen Winkelkanilen einen bedeutenden Teil der Verteilung
der Protonen durchtrennt, erhhe ich in jedem Winkelkanal den Grenzkanal ausgehend
von (E/q)o um maximal zwei weitere Kanile, sofern die Zihlrate dabei abnimmt. Vor
der Verwendung der Daten des Instrumentes 1b fiir die beschriebene Abtrennung ist zu
beachten gewesen, daf sich die Empfindlichkeit des Instrumentes als abhiingig von der
Temperatur der Sonde, die von der Temperatur des umgebenden Sonnenwindes und der
Einstrahlung beeinfluBt wird, erwiesen hat (Rosenbauer er al. 1981, S. 127f.). Die Emp-
findlichkeit nimmt mit wachsender Temperatur und somit groBerer Nahe zur Sonne ab,
wodurch die Berechnung der mittleren Ladungszahl verfilscht wird. Aus diesem Grund
habe ich die mit den Instrumenten la und 1b bestimmten iiber die Winkel integrierten
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Verteilungen der lonen in einem gemeinsamen Bereich um das Hauptmaximum durch
die Trapezregel integriert. Dort wurden nur Protonen gemessen und die Integrale 7,,.
[y, miissen Gbereinstimmen. Die Abbildung 3.4a zeigt den Verlauf des Verhiltnisses aus
diesen Integralen als Funktion der Entfernung zur Sonne. Es sind die Mittelwerte an aus-
gewihlten Tagen (s. Abschnitt 3.2) zu sehen. Es ist zu erkennen, daB das Verhiltni3 mit
geringer werdender Entfernung entsprechend der Empfindlichkeit des Instrumentes 1b ab-
nimmt. Ich habe dies in jedem Fall durch die Renormierung der Daten des Instrumentes
Ib korrigiert und die Gleichheit der Integrale erzwungen. Die Abbildung 3.4b zeigt das
Ergebnis der Abtrennung. Die Zihlraten der Protonen und a-Teilchen sind iiber die Win-
kelkanile summiert und durch die Gleichung 3.3 in die reduzierte Verteilung iiberfiihrt
worden.

3.1.3 Das Sondenpotential und die Elektronen-Messung

Die Berechnung der Geschwindigkeitsverteilungen der lonen und Elektronen erfolgt iiber
die von den Instrumenten gemessenen Teilchenstrome. Diese Teilchenstrome sind durch
den EinfluB der Sonde auf den umgebenden Sonnenwind gestort. Die Sonde ist im Son-
nenwind einem Ladungsstrom auf ihre Oberfliche ausgesetzt. Zugleich findet durch die
UV-Strahlung der Sonne auf der Sondenoberfliche Photoemission von Elektronen statt.
Unter diesen Ladungsstromen lidt sich die Sonde bis zu einem Gleichgewicht unter den
Stromen auf. Da dic Photoemission iiberwiegt. besitzt die Sonde ein positives Potenti-
al. In ihrem Umfeld bilden sich zudem Raumladungen aus. In dem elektrischen Feld
werden lonen und Elektronen, bevor sie in die Instrumente gelangen, gestreut. Unter Ver-
nachldssigung von Teilchenkollisionen und der Welle-Teilchen-Wechselwirkung sind ihre
Geschwindigkeitsverteilungen entlang der Teilchentrajektorien in diesem Feld konstant,
d.h. es gilt
ft.20) j E T
22 F 0 ) (3.7)
wobei .,  den Ort und die Zeit der Messung und f die durch die Sonde gestorte Ge-
schwindigkeitsverteilung bezeichnen. Diese Beziehung gilt fiir Teilchen. deren kinetische
Energie so groB ist, daB sie sich mit wachsendem zeitlichen Riickschritt 7 beliebig weit
von der Sonde entfernen und die Stérung verlassen. Auf der riumlichen und zeitlichen
Skala, die sie dabei durchqueren, darf die ungestorte Verteilung im Sonnenwind als ho-
mogen und stationdr angenommen werden. Die Bahnen von Teilchen mit zu niedrigen
kinetischen Energien fithren auf die Sonde zuriick. Bei solchen Energien kénnen nur
Teilchen gemessen werden, die wie Photoelektronen auf der Sondenoberfliche erzeugt
wurden.

Isensee (1977). Isensee und MaaBberg (1981) und Voigt er al. (1981) untersuchten die
Teilchenstreuung im Umtfeld der Helios-Sonden. Sie fanden. daB Elektronen mit kine-
tischen Energien oberhalb von 20 ¢V vor ihrer Messung keine merkliche Anderung der
Richtung ihrer Geschwindigkeit erfuhren. Die kinetischen Energien der lonen sind grof
gegeniiber ihrer moglichen Anderung im elektrischen Potential der Sonden, weshalb sie
als unbeceinflut betrachtet werden diirfen. Die zu beriicksichtigende Anderung der kine-
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Abbildung 3.5: (a) Werte der auf Helios 2 am 4. April um Oh/26m/2s gemessen Geschwin-
digkeitsverteilung der Elektronen als Funktion des Betrages der Differenzgeschwindigkeit
At;; = v;; — ¥, im Kanal 45 nach der Korrektur um das Sondenpotential ¢ pgs. Durch @,
wird die mittlere Geschwindigkeit der Protonen bezeichnet. (b) Hohenlinien einer ein-
fachen und durch polynomiale Interpolation des Logarithus der in (a) gezeigten Werte
gewonnenen Darstellung der Geschwindigkeitsverteilung der Elektronen (s. Fuinote 1
im Kapitel 4). Die Hohenlinien entsprechen den Anteilen 0.9, 0.7, 0.5, 0.3, 0.1, 3 x 1072,
1072, ..., 3 x 107° und 10~° des maximalen gemessenen Wertes. Die Aussparung in
der Mitte der Verteilung entsteht durch die Vernachlissigung aller bei Geschwindigkeiten
unterhalb von 20 ¢V gemessenen Werte (s. Text). Die Abszisse zeigt in die Richtung der
mittleren Geschwindigkeit der Protonen und der Ursprung stimmt mit ihr iiberein.

tischen Energie der Elektronen ergibt sich aus der Energieerhaltung im statischen elektri-

schen Feld

R=9"-—2¢, (3.8)
Me

wobei 7, v die Geschwindigkeiten eines Elektrons vor und nach der Streuung und ¢ das

elektrische Potential an der Sondenoberfliche sind. Es gilt somit

AT PO L f'_")
fe (t.I,U[}) e fe (taxq Uy -+ e ¢ |170| . (39)

oberhalb kinetischer Energien von 20 ¢V. Die kinetische Energie der aus dem Sonnenwind
stammenden Elektronen iibersteigt deshalb bei der Messung den Grenzwert e¢. Unterhalb
dieser Energie konnen nur Photoelektronen gemessen werden. Sie besitzen eine von den
Elektronen des Sonnenwindes verschiedene Energieverteilung und erlauben so prinzipi-
ell die Bestimmung des Sondenpotentials (Rosenbauer 1973). Pilipp ez al. (1984) haben
fiir ausgewihlte Daten des Instrumentes 2 auf Helios das Sondenpotential bestimmt. Sie
fanden die empirische Beziehung

¢pss = 3.85 (2.13 —1In (np 2 (:1113/AE2)) A (3.10)

Die Abnahme des Potentials mit n,r? erklirt sich durch die Zunahme der Photoemissi-
on in groBerer Nihe zur Sonne und durch die Zunahme des Zustroms negativer LLadung
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Abbildung 3.6: (a) Teilchendichten der Protonen und Elektronen am 27. Februar 1976 als
Funktion des Zeitpunktes der Messung. (b) Mittelwerte des Verhiltnisses des Teilchen-
dichten der Elektronen und Protonen in ausgewihlten Strémungen schnellen Sonnenwin-
des (s. Abschnitt 3.2) als Funktion der mittleren Entfernung der Messungen zur Sonne.
Die Elektronenmessungen zu (a) und (b) sind um das Sondenpotential ¢ pg, korrigiert
worden.

auf die Sonde mit steigender Elektronendichte des Sonnenwindes. Fiir die Auswertung
der Messungen des Instrumentes 2 gehe ich davon aus, daB die elektrische Ladungs- und
Stromdichte iiberall verschwinden, d.h. unter Vernachlissigung der a-Teilchen und ande-
rer auf Helios nicht gemessener Minorititsionen stimmen die Teilchendichten und mitt-
leren Geschwindigkeiten der Elektronen und Protonen iiberein. Die Abbildung 3.5a zeigt
die vom Instrument 2 gemessenen Werte einer beispielhaften Elektronenverteilung. Die
Geschwindigkeiten zu den Kanilen wurden durch die Gleichung 3.8 um das Sondenpo-
tential 3.10 korrigiert und Kaniile mit Energien unterhalb von 20 eV bliecben unberiick-
sichtigt. Es ist zu erkennen, da8 die Verteilung in zwei Bereichen, dem Kern und Halo
der Verteilung, nahezu mit einer Maxwell-Verteilung iibereinstimmt. Nur entlang eines
einzigen Richtungskanals zeigt sich eine Abweichung davon, was auf einen begrenzten
Elektronen-Strahl zuriickzufiihren ist (Pilipp ef al. 1987a). Die gezeigte Form der Vertei-
lung ist représentativ. In dieser Arbeit modelliere ich die Elektronen deshalb durch zwei
bei der mittleren Geschwindigkeit der Protonen zentrierte Maxwell-Verteilungen, deren
Parameter ich, wie es in der Abbildung 3.5a durch die gestrichelten Geraden dargestellt
ist, durch lineare Regression bestimme.

Eine systematische Auswertung der Daten des Instrumentes 2 offenbarte einen drasti-
schen Widerspruch zum Verschwinden der elektrischen Ladungsdichte. Die Abbildung
3.6a zeigt den zeitlichen Verlauf der aus der Kern-Halo-Darstellung berechneten Dich-
te der Elektronen fiir die auf Helios 2 am 27. Februar 1976 gemessenen Verteilungen.
Die Dichte der Protonen ist auch dargestellt. Das Verhiltnis der Dichten ist in diesem
Zeitraum nahezu konstant, jedoch deutlich groBer als eins. Solche Abweichung von der
Neutralitiit sollten in einem zeitlichen Mittel auf der hier betrachteten Skala nicht sichtbar
sein. Ladungstrennungen fiihren zu Fluktuationen auf der Zeitskala der Plasmafrequenz
wpe = 4me’n, /m,, die mit typischerweise 10° s~ sehr klein ist. Voigt er al. (1981) werte-
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Abbildung 3.7: (a) Mittelwerte des optimierten Sondenpotentials und des Potentials ¢ pgy
in ausgewihlten Stromungen schnellen Sonnenwindes als Funktion der mittleren Entfer-
nung der Messungen zur Sonne. (b) Mittelwerte des Verhiltnisses der Temperaturen der
Elektronen und Protonen in den ausgewihlten Sonnenwindstromungen. Die Elektronen-
messungen zu (b) sind durch das optimierte Sondenpotential korrigiert worden.

ten einzelne Messungen des Instrumentes 2 unter Verwendung der Korrektur 3.9 aus und
fanden ebenfalls abweichende Dichten, deren Verhiltnis sie als ungefihr 1.5 angaben,
was mit den von mir im Aphel von Helios berechneten Werten vergleichbar ist. In der
Abbildung 3.6b ist der Mittelwert des Verhiltnisses in ausgewihlten Stromungen schnel-
len Sondenwindes (s. Abschnitt 3.2) gegen die mittlere Entfernung der Messungen zur
Sonne aufgetragen. Es ist ein Anstieg mit wachsender Niihe zur Sonne zu beobachten.
Es muB geschluBfolgert werden, daB entweder die Eichung des Instrumentes 2 ein nicht
zutreffendes nulltes Moment der Geriitefunktion ergeben hat oder die Korrektur der Ge-
schwindigkeitsverteilung gemiiB der Gleichung 3.9 und dem Sondenpotential 3.10 nicht
ausreicht. Durch groBere Sondenpotentiale als 3.10 kann die Elektronendichte gesenkt
werden. Um eine iibereinstimmung mit der Dichte der Protonen zu erzielen, miiBte es fiir
das in der Abbildung 3.5 gezeigte Beispiel 15.2 V betragen und fiir die meisten Daten aus
dem Perihel sogar deutlich groBer als 20 V sein. Bei den entsprechenden Energien e ist
in den gemessenen Verteilungen aber keine Trennlinie zu den Photoelektronen zu beob-
achten. Diese Tatsache lieBe sich durch Raumladungen im Umfeld der Sonde erkliiren.
Die kinetische Energie, unterhalb derer ein Elektron von der Sondenoberfliche stammen
muB, hingt in diesem Fall von der Einfallsrichtung der Elektronen ab?. Das Instrument
2 sammelte Elektronen zwischen den Elevationen +10°, so daB die scharfe Trennung
zwischen den Photoelektronen und den Elektronen des Sonnenwindes verwischt (Rosen-
bauer 1973). Solche unter schrigem Winkel mit groBeren kinetischen Energien als e¢
einfallende Photoelektronen beeinfluBten die Elektronendichte zusiitzlich, wenn sie die
von mir beriicksichtigten Energiekaniile oberhalb 20 ¢V noch betriifen. Und die meisten
der im Kern der Verteilung fiir eine lineare Regression verwendeten Werte stammen aus
den ersten beiden Energiekanilen oberhalb dieser Energie. Andererseits schlossen Isen-

3vgl. Bewegung eines Teilchens mit nicht verschwindendem Drehimpuls im Debye-Potential.
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see (1977), Isensee und MaaBberg (1981) und Voigt er al. (1981) die implizierte Rich-
tungsiinderung der Geschwindigkeit der Elektronen bei solchen Energien fiir Sondenpo-
tentiale der Groienordnung von ungefihr 517, die aus der Beziehung 3.10 im schnellen
Sonnenwind folgt. aus. Aulerdem sollte eine Abhingigkeit vom Azimut, d.h. der Blick-
richtung des Instrumentes innerhalb der Ekliptik bestehen. Die Abbildung 3.5b. in der die
Hohenlinien einer beispielhaften Geschwindigkeitsverteilung von Elektronen dargestellt
sind. zeigt hingegen keine deutlichen Abweichungen von der Symmetrie der Verteilung
beziiglich der Richtung des magnetischen Feldes. Eine Unterschitzung des Sondenpoten-
tials durch die Beziehung 3.10 kann somit nicht die alleinige Erklirung sein.

In dieser Arbeit habe ich mich dazu entschieden, den Dichteunterschied ebenso wie Voigt
et al. (1981) als systematischen und konstanten Fehler des Instrumentes zu betrachten.
Den Anstieg des Dichteverhiiltnisses mit der Nihe zur Sonne fiihre ich darauf zuriick,
daf} dic Abhiingigkeit des Sondenpotentials vom Produkt 7,1 nicht zutreffend ist. Der
Anstieg der Hiufigkeit der Photoemission muf3 den Anstieg der Elektronendichte und des
verbundenen Zustroms negativer Ladung auf die Sondenoberfliche iiberwicgen und zu
cinem groBleren Sondenpotential als das der Beziehung 3.10 fiihren. Aus diesem Grund
wende ich in einem ersten Schritt den Mittelwert des am 23. Januar, 19. und 27. Fe-
bruar 1976 (s. Tabelle 3.1) im Umfeld des Aphels von Helios gemessen Verhiiltnisses
aus der Dichte der Elektronen und Protonen, N Ty 1.69, als Korrekturfaktor zur Ei-
chung des Instrumentes auf alle MeBwerte an. In einem zweiten Schritt bestimme ich
das Sondenpotential so. daB sich nach der Transformation der Geschwindigkeiten durch
die Energicerhaltung 3.8 bzw. der Verteilung durch die Gleichung 3.9 eine mit der Pro-
tonendichte iibereinstimmende Dichte der Elektronen ergibt. Die Abbildung 3.7a zeigt
den an ausgewihlten Tagen auf diese Weise berechneten Mittelwert des Sondenpotenti-
als im Vergleich zum Mittelwert des nach Pilipp er al. (1984) berechneten Potentials als
Funktion der mittleren Entfernung der Messungen zur Sonne. Wihrend das Sondenpo-
tential von Pilipp er al. (1984) im Mittel konstant bleibt, steigt das den Daten angepafte
erwartungsgemi3 an und ist nur in der Nihe des Aphels von Helios von der gleichen
GroBenordnung. In der Abbildung 3.7b ist der Mittelwert des Verhiiltnisses der Tempera-
turen der Elektronen und Protonen als Funktion der Entfernung zur Sonne aufgetragen.
Dic Elektronentemperatur ist um einen Faktor 2 bis 1 kleiner als diejenige der Protonen,
was mit den Ergebnissen von Pilipp er al. (1987a), Pilipp et al. (1987b) iibereinstimmt.

3.2 Datenauswahl

Fiir die Untersuchungen in dieser Arbeit stehen prinzipiell alle Einzelmessungen des Plas-
maexperimentes auf Helios 1 und 2 zur Verfiigung. Die auBerhalb der Primiirphasen von
Helios 1 und 2 schnell geringer werdende Datendichte schriinkt die Datenauswahl aller-
dings auf diese Phasen der Mission ein. Zudem verwende ich aus Griinden der Datenqua-
litdit ausschlieBlich dic Daten des Plasmaexperimentes auf Helios 2. Die Abbildung 3.8
zeigt die aus den Daten des Instrumentes la auf Helios 2 innerhalb der Primirphase ge-
wonnene Dichte und mittlere radiale Geschwindigkeit der Protonen als Funktion des Zeit-
punkts der Messung. In diesem Zeitraum bewegte sich die Sonde von 0.98 AE unmittelbar
nach dem Beginn der Messungen bis zu ihrem ersten Periheldurchgang bei 0.29 AE am

44




3.2 Datenauswahl

Tag Datenanzahl 7 (AE) B (107°G) 77, (cm 3) Tpp (ki /s)

23.  Januar 2031 (1196) 0.98 5.0 2.4 694

19.  Februar 1926 (1308)  0.88 74 3.3 610
27. Februar 1906 (1356)  0.82 74 3.1 (83

6. Mirz 1949 (1567) 0.75 9.6 1.1 678
16. Mirz 2013 (1288) 0.65 11.1 5.3 615

4. April 1012 (771) 0.40 23.6 16.2 GOX

14.  April 1984 (1310) 0.30 12.2 20.2 0672
16.  April 2042 (1282) 0.29 12.6 25.1 704
6. April 1977 1916 (724) 0.46 19.6 1.1 682

Tabelle 3.1: Die Anzahl der an dem jeweiligen Tag des Jahres 1976 verfiigbaren Da-
tensitze von Helios 2 (in der Klammer ist die tatsdchlich in den Untersuchungen der
Kapitel 6 und 7 verwendeten Anzahl von Datensitzen angegeben. s. Text) sowie die Ta-
gesmittel des Betrages des magnetischen Feldes, der Dichte und der radialen Geschwin-
digkeit der Protonen.

Tag 107. Es sind wiederkehrende Stromungen schnellen Sonnenwindes mit Geschwindig-
keiten von oberhalb 550 ki /s zu erkennen. Diese Ereignisse iiberdauern jedesmal einen
oder mehrere Tage und umfassen dabei 87504 von insgesamt 189185 Einzelmessungen
des Zeitraums. Aus diesen Ereignissen habe ich einzelne Tagesdatensitze so ausgewihlt.
dal} zum cinen keine Anteile langsameren Sonnenwindes enthalten sind und zum anderen
der Entfernungsbereich von 0.29 AE bis 0.98 AE moglichst gleichmiBig unterteilt ist. Die
Mittelpunkte der betreffenden Tage sind in der Abbildung 3.8 durch gestrichelte Geraden
markiert.

Die Tabelle 3.1 gibt fiir jeden Tag die mittleren Werte der Dichte und der radialen Ge-
schwindigkeit der Protonen, des magnetischen Feldes sowie die Anzahl der jeweils ver-
fligharen Datensiitze des Plasmaexperimentes an. Die am 14./16. April 1976 vorhande-
nen Datensitze des Instrumentes 3 sind in den Zahlen enthalten. Die Mittelwerte weiterer
Plasmaparameter sind fiir die ausgewihlten Tage in der Tabelle A.1 zusammengetragen
und der Anhang A gibt eine vollstindige Ubersicht der parametrischen Eigenschaften des
schnellen Sonnenwindes der ausgewihlten Tage. Um die Liicke zwischen den Entfernun-
gen von 0.65 AE und 0.40 AE zu schliefien, habe ich die Daten von Helios 2 vom 6.
Mirz 1977, die nicht mehr aus der Primidrphase stammen, hinzugenommen. Die cinzige
in der Primédrphase vorhandene Stromung schnellen Sonnenwindes zwischen diesen Ent-
fernungen umfaf3t mit 961 nur wenige Datensitze. Insbesondere ist die mittlere radiale
Geschwindigkeit der Protonen in dieser Stromung mit 576 ki /s zu gering. und es sind
auch Geschwindigkeiten unterhalb von 550 ki /s enthalten.

Die Summe aller an den ausgewdhlten Tagen vorhandenen Datensitze betrigt 16779. Die
in den Kapiteln 6 und 7 dargestellten Ergebnisse dieser Arbeit griinden sich allerding nur
auf 10804 der moglichen Datensitze. Dafiir gibt es mehrere Ursachen. Erstens lieen sich
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Abbildung 3.8: Die aus des Daten des Intrumentes la auf Helios 2 innerhalb der
Primérphase gewonnene (a) Dichte und (b) radiale Geschwindigkeit der Protonen als
Funktion des Zeitpunkts der Messung in Tagen.

nicht in allen Datensitzen des Instrumentes la die a-Teilchen erkennen und abtrennen.
Solche MeRdaten blieben unberiicksichtigt. Da das Instrument 3 aufgrund seiner Kon-
struktion nur die Protonen maf, habe ich die Daten dieses Instrumentes auch nicht ver-
wendet. Zweitens liegen nicht in jedem Fall zugleich die MeBdaten des Instrumentes 1a
und des Instrumentes 2. d.h. der lonen bzw. Elektronen vor. Die Anzahl der Datensiitze des
Plasmaexperimentes, die die gleichzeitige Bestimmung der MeBwerte der Geschwindig-
keitsverteilungen der Protonen, a-Teilchen und Elektronen ermoglichen betrdgt 14142.
Drittens hiingt die Giiltigkeit der allgemeinen Dispersionsmatrix 2.11 von der Symmetrie
der Geschwindigkeitsverteilungen aller Teilchenarten um das magnetische Feld ab. Diese
Symmetrie muf} in einem gemeinsamen Bezugssystem, z.B. bezogen auf die Geschwin-
digkeit des Massenschwerpunktes, gelten. Daraus folgt, daf3 die Relativgeschwindigkei-
ten der Teilchenpopulationen parallel zum magnetischen Feld gerichtet sein missen. Die
im schnellen Sonnenwind gemessenen Relativgeschwindigkeiten A, , der Protonen und
a-Teilchen erfiillen diese Eigenschaft im Mittel. Der Anteil Av, , senkrecht zum magne-
tischen Feld streut gehiduft um Null und sein Mittelwert verschwindet. Ich habe deshalb
nur diejenigen Mefidaten in die Auswertung einbezogen, fiir die der Winkel zwischen der
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3.2 Datenauswahl

Relativgeschwindigkeit A, , und dem magnetischen Feld kleiner als 207 ist. Dadurch
bleiben die genannten 10804 Datensiitze iibrig.
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4 Modellierung der
Geschwindigkeitsverteilungen der
Protonen

Es ist aus den in der Einleitung genannten Griinden das Ziel dieser Arbeit, den schnellen
Sonnenwind mit den auf Helios gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen,
der a-Teilchen und Elektronen auf Mikroinstabilitdten zu untersuchen. Auflerdem sollen
die Verteilungen der Protonen auf die Ausbildung von Diffusionsplateaus unter dem Ein-
fluB resonanter und sich parallel zum magnetischen Feld ausbreitender lonen-Zyklotron-
Wellen iiberpriift werden. Sowohl die Existenz und die Eigenschaften von Mikroinsta-
bilitiiten als auch die Form der Diffusionsplateaus hingen sensibel von den Geschwin-
digkeitsverteilungen der Protonen ab. Es ist daher erforderlich, sie anhand der Mefidaten
des Instrumentes la so zu modellieren, dal ihre entscheidenden Eigenschaften darge-
stellt sind. Der parametrische Ansatz einer Maxwell-Verteilung ist dazu nicht geeignet
und auch physikalisch unbegriindet, da der schnelle Sonnenwind nahezu kollisionsfrei ist.
Dic Abbildung 4.1 zeigt die Hohenlinien einer polynomialen Interpolation' des Logarith-
mus der gemessenen Werte einer exemplarischen. aus der Nihe des Perihels von Helios
stammenden Verteilung der Protonen. Die Verteilung ist bis auf geringe Abweichungen
symmetrisch um das magnetische Feld und besitzt eine deutliche Temperaturanisotropie,
T./T, > 1. Sie besitzt zudem einen Strahl von Protonen, die sich entlang des magne-
tischen Feldes mit groBerer Geschwindigkeit als die Protonen im Kern der Verteilung
von der Sonne entfernen. Die Temperaturanisotropie und der Protonenstrahl sind, wic im
Abschnitt 2 beschrieben wurde. die mogliche Ursache von Mikroinstabilititen. Diese Ei-
genschaften miissen, ohne im Vorfeld Annahmen tiber ihre Gestalt und ihr Ausmal} zu
machen, durch einen geeigneten Ansatz modelliert werden. Die zur Erzeugung der Ab-
bildung 4.1 verwendete polynomiale Interpolation und jede andere stiickweise Interpo-
lation der MeBwerte sind solche geeigneten Modelle der Geschwindigkeitsverteilungen.
Fir die von mir angestrebten Untersuchungen sind sie allerdings ungeeignet und wiirden
aufgrund ihrer mathematischen Form zu prinzipiellen Schwierigkeiten im Zusammen-
hang mit der Definition der Dispersionsbeziehung von kinetischen Plasmawellen fiihren.
In den folgenden Abschnitten soll der von mir verwendete Ansatz zur Modellierung der
Geschwindigkeitsverteilungen und die Methode beschrieben werden, diese Modellvertei-
lung aus den MeBwerten zu berechnen.

- R G et A -
in sphirischen Koordinaten ) o ke (0= 0n) (o — ) (e — e)" umden Gitterpunkt ¢, v,

Lk
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4 Modellierung der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen
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Abbildung 4.1: Hohenlinien der auf Helios 2 am 16. April 1976 um 17h/8m/31s gemesse-
nen Geschwindigkeitsverteilung der Protonen. Thre Werte wurden polynomial interpoliert
(s. Text) und in der durch die mittlere Geschwindigkeit der Protonen und dem magneti-
schen Feld definierten Ebene berechnet. Die Abszisse zeigt in die Richtung der mittleren
Geschwindigkeit und der Ursprung stimmt mit ihr iiberein. Die Hohenlinien entsprechen
den Anteilen 0.9, 0.7, 0.5, 0.3, 0.1, 0.032, 0.01 und 0.0032 des Maximums der Verteilung.

4.1 Entwicklung nach Kernfunktionen

Die gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen sollen so anhand der Me3daten modelliert
werden. daf keine Annahmen tiber ihre funktionale Form aufgestellt werden miissen. Der
erforderliche Ansatz muf3 somit nicht-parametrisch sein. Nicht-parametrische Ansitze be-
sitzen die Eigenschaft, im Grenzfall unendlich vieler und dicht liegender Me3punkte ge-
gen den Zusammenhang zu konvergieren, der gemessen wird. Die Darstellung

N

R F; . (V-
LR (55) @)
besitzt diese Eigenschaft, wobei die Koeffizienten <, = F,(fi..... [~ vorerst unbe-

stimmte und geeignete Funktionen der MeBwerte sind. Die Geschwindigkeitsverteilung
wird nach Kernfunktionen entwickelt, welche in den Kanalzentren @, des MeBinstrumen-
tes positioniert sind und mit wachsendem Abstand hinreichend schnell abfallen.

Kern-Entwicklungen von Regressions- oder Modellfunktionen werden in der Literatur.
die sich mit der nicht-parametrischen Regression, Dichteschiitzproblemen? oder der Mus-
tererkennung befaBt, ausgiebig diskutiert (s. z.B. Gasser und Miiller 1979, Hand 1982.
Silverman 1986, Scott 1992). Und es wird untersucht, auf welche Weise sich optimale
Glittungsparameter /» und Kernfunktionen bestimmen lassen. Die Form der Kernfunktion
beeinfluBt die Qualitit des Ansatzes 4.1 im Vergleich zur Wahl des Glidttungsparame-
ters nur unwesentlich (s. Scott 1992, S. 133ff). Aus physikalischen Griinden ist an dieser

“Rekonstruktion von Wahrscheinlichkeitsdichten aus Zufallsmengen
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4.2 Optimale Glittungsparameter

Stelle zu fordern, daB die verwendete Kernfunktion positiv definit ist und ihre Geschwin-
digkeitsmomente existieren. Ich benutze in dieser Arbeit die Gaulsche Kernfunktion

1

22
(27 )3/2 . (4.2)

K(T)
Sie erlaubt es, die Dispersionsbezichungen 2.17 und 2.18 von sich parallel zum magne-
tischen Feld ausbreitenden kinetischen Plasmawellen fiir Geschwindigkeitsverteilungen
der Form 4.1 analytisch anzugeben und numerisch zu 16sen (s. Anhang D und Kapitel
5). Das Geschwindigkeitsintegral innerhalb der Dispersionsmatrix 2.11 1Bt sich aus dem
Ansatz 4.1 mit der GauB3schen Kernfunktion nicht analytisch ausfiihren. so dafl zur Unter-
suchung von Instabilititen von sich schrig ausbreitenden Wellenmoden ein einfacheres
Modell der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen notig ist (s. Abschnitt 6.1).

4.2 Optimale Gliattungsparameter

Ein optimaler Glittungsparameter existiert nicht in eindeutiger Weise. Die Bedeutung der
Bezeichnung optimal muf3, nicht frei von jeder Willkiir, definiert werden. Eine Moglich-
keit besteht in der Minimierung eines vorgegebenen Abstandes zwischen der zu modellie-
renden Geschwindigkeitsverteilung f und dem Ansatz f), nach dem Glittungsparameter.
Ein dafiir geeigneter Abstand ist

d(f. fn) = / o [f(7) = fa(D)] . (4.3)

Im allgemeinen sind die MeBwerte f; und somit die Entwicklungskoeffizienten £, und
der Ansatz f;, mit zufilligen Fluktuationen behaftet. Bei diesen fluktuierenden Anteilen
handelt es sich nur in geringerem Umfang um MeBfehler des Instrumentes (s. Abschnitt
2.1). Damit der optimale Glittungsparameter diese Tatsache beriicksichtigt. sollte der tiber
die Verteilung der zufilligen Beitrige gemittelte Abstand

(d(f. fn)) /:l"*v ((fA(D)) = (f(@)?) +/ B | () — (@) (4.4)

betrachtet werden. Dieser Mittel- oder Erwartungswert des Abstandes wird in der Litera-
tur mit MISE (mean integrated squared error) abgekiirzt. Er setzt sich aus der integrierten
Varianz der Modellverteilung f, und dem Abstand d (. (fy,)) ihres Mittels zu der Ge-
schwindigkeitsverteilung f zusammen.

Der praktische Nutzen des MISE in der Form 4.4 ist begrenzt. Die Geschwindigkeits-
verteilung f ist nicht verfiigbar und nur ihre MeBwerte f; sind bekannt. Aulerdem ist
die statistische Verteilung der fluktuierenden Anteile in den MeBwerten und somit des
fluktuierenden Anteils des Ansatz f;, unbekannt. Daher ist es unvermeidlich, Annahmen
iiber die Statistik der zufilligen Anteile in den MeBBwerten zu machen. Eine Moglichkeit
einen optimalen aus dem MISE ohne Kenntnis der Verteilung f zu bestimmen. eroft-
net die asymptotische Form des MISE 4.4 im Grenzfall unendlich vieler und in einem
beschrinkten Gebiet dicht liegender MeBpunkte. Der asymptotische MISE verdeutlicht
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4 Modellierung der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen

msbesondere den Einfluf$ der beiden Anteile des MISE 4.4 auf den optimalen Gliittungs-
parameter. Die Koeffizienten F; sollen im folgenden statistisch unabhiingig voneinander
sein

(BF) = (F)(E), i#] (4.5)

und die Mittelwerte
(F) =V f(5) (4.6)

sowie die Varianzen
(B2 = (F) = Vio(#) “.7)

asymptotisch mit dem Parameter

N-Vy = /(l"l'l (4.8)
Jy

skalieren, wobei V' das von den Messungen ausgetfiillte Gebiet und o () durch 4.7 defi-
niert seien (vgl. z.B. Hardle und Gasser 1984, Altman 1990). Asymptotisch stimmen die
Koeffizienten im Mittel bis auf den Volumenanteil Vy mit der gesuchten Geschwindig-
keitsverteilung iiberein. Desweiteren muB der Glittungsparameter gegen () konvergieren.
Unter diesen Vorausetzungen erfiillen die Varianz der Entwicklung 4.1 und der Abstand
ihres Mittels zur Geschwindigkeitsverteilung asymptotisch

' iy =3 e Var s spen T 8 mibnes
/ e ((fHT) = (ful)?) =~ /—: / d*v o’ (T) / &’z K*(Z) 4.9)
E v Jy 4

und
' L, 2 f ; ’
/ o | f(5) = (fa(D))* ~ '4— (Z/ (_):_ID’[.J(F) / e, /\'(.r-)) . (4.10)
Dafiir muB die Kernfunktion normiert sein, [ ¢’ A — 1, und ihr erstes Moment ver-

schwinden. Der rechten Seite der Gleichung 4.10 liegt cine Taylorentwicklung zugrun-
de. Alle groBeren Ordnungen als 7% wurden vernachlissigt. Fiir die von mir verwendete
Gauflsche Kernfunktion lautet die asymptotische Form des MISE somit

A T T 2\
<'/(./<.fh)>~m./l‘.’[lﬂ(I)Jrjl d" : i)l'f(l) ] (4.11)

Die von den zufilligen Anteilen der Messung herrithrende asymptotische Varianz fillt mit
I ab, withrend der Abstand des Mittels mit 7* anwiichst. Der optimale Glittungspara-

meter
/7

. (hr):s/z 2 E (-);!'/- - 2 ;
h m/ d* ZWM (4.12)

minimicert die Summe beider Anteile und stellt einen Ausgleich zwischen den Notwendig-
keiten her. die Entwicklung 4.1 aufgrund der zufilligen Fluktuationen zu glitten und sie
mit den einzelnen MeBwerten in Ubereinstimmung zu bringen. Mit wachsender Anzahl
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4.3 Anwendung auf dic MeBdaten

(a) (b)
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Abbildung 4.2: (a) Der optimale Glattungsparameter 4.19 als Funktion des Glittungs-
parameters des Ansatzes. (b) Asymptotische Form 4.18 des MISE in Abhiingigkeit von
dem Gldttungsparameter. Die Abbildungen a und b gehoren zu den MeBwerten der in der
Abbildung 4.1 gezeigten Geschwindigkeitsverteilung.

der MeBwerte verschwindet die Varianz, wodurch der optimale Glittungsparameter, wie
es zuvor angenommen wurde, gegen Null konvergiert.

Die asymptotische Form des MISE 4.11 enthilt weiterhin die unbekannte Geschwin-
digkeitsverteilung f. Dennoch erlaubt sie es, ohne die Kenntnis von [ einen optimalen
Glittungsparameter zu bestimmen. Scott er al. (1977) ersetzen dafiir die Verteilung f
in dem optimalen Glittungsparameter 4.12 durch die Entwicklung 4.1 mit einem ersten
Schitzwert hg. Darin missen die Koeffizienten £, nun als frei von statistischen Anteilen
angenommen und direkt aus den MeBwerten berechnet werden. Dies fiihrt iterativ zu ei-
ner Folge i,y — h* (f,,) deren Grenzwert in der Annahme, daf die Verteilung sukzessiv
besser angenihert wird. als optimaler Glittungsparameter betrachtet werden darf. Dieser
optimale Glittungsparameter ist somit ein Fixpunkt der Beziechung / h(fn). Erist
unabhdngig vom Startwert /1. falls genau ein Fixpunkt existiert. Scott (1992) schlug al-
ternativ vor, die Geschwindigkeitsverteilung bereits in der asymptotischen Form 4.11 des
MISE durch einen Ansatz f;, zu ersetzen und das Minimum des sich ergebenden Aus-

drucks
- Vv 3. 2 ' 3 ")th — i
Anise = m ,/v(l vo©+4 T / d’v E] Y () (4.13)

als optimalen Glittungsparameter zu betrachten.

4.3 Anwendung auf die MeBdaten

Sowohl die Iteration der Gleichung 4.12 als auch die Minimierung des asymptotischen
MISE in der Niherung 4.13 bieten prinzipiell die Moglichkeit zur automatischen Bestim-
mung eines optimalen Glidttungsparameters. Fiir die in dieser Arbeit verwendete Gaul-
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sche Kernfunktion gilt

2 Z EF, P <|",2“h"/ > TR (4 14y

worin das Polynom
Ple) = ot = br? 4

vorkommt (s. Anhang B). Die Abhiingigkeit der Koeffizienten F, von den Mel3werten f,
habe ich bislang nicht definiert. Fiir die Berechnung des optimalen Glittungsparameters
gebe ich sie durch £, Vi f, vor.

Der Beitrag der Varianz 4.7 zum asymptotischen MISE 4.13 kann allenfalls grob ab-
geschiitzt werden. Eine Moglichkeit besteht in der nicht vollstindig willkiirlichen An-
nahme, daB die in den Kanilen des Instrumentes gemessenen Zihlraten der Poisson-
Verteilung folgen. Jede in endlichen Zeitintervallen (f.¢,) gemessene ganzzahlige Zu-
fallsgroie Z(t,. 1) ist Poisson-verteilt, wenn Z(t,. ) und Z((,.14) fiir disjunkten Zeit-
intervalle (1. ¢;) und (f,. ;) statistisch unabhingig sind und wenn die Wahrscheinlichkeit
fiir das Ereignis Z(¢.t + Af) — 1 in kleinen Zeitinvallen At wie AA¢ mit einer reellen
Konstanten A skaliert. Die Wahrscheinlichkeit fir Z(¢. ¢ + At) > 1 muf} von der Ordnung
O(At?) sein. Der Mittelwert und die Varianz der Poisson-Verteilung stimmen iiberein.
Der beste Niherungswert fiir den Mittelwert ist im Fall einer einzigen Messung die ge-
messene Zihlrate selbst. Aus der Proportionalitit zwischen den Zihlraten und den Werten
der Geschwindigkeitsverteilung folgen

= , 7
(Y- (Y == (4.15)
und letztlich
J N ) i N 2
/ doat =V Do () = () =W D 5 (4.16)
A i=1 =1 “1

Die statistische Unabhingigkeit von Zihlraten in beliebigen getrennten Teilintervallen
des MeBzeitraumes muf3 allerdings bezweifelt werden, da die Momente der Geschwin-
digkeitsverteilungen typischerweise tiber Zeitrdume von wenigen Stunden korreliert sind.
Einen alternativen Schitzwert fiir die Grofienordnung der Varianz 4.7 liefert die iiber sol-
che Zeitriume beobachtete Fluktuation der Teilchendichte der Protonen

(4.17)

(FE) = (f)* =

wobei typischerweise (61%) / (n)? a5 x 10~ % gilt. Im Vergleich mit der Gleichung 4.15 |
kommt dieser Wert der Varianz bei einer Zihlrate von Z =~ 200 gleich, was der GroBen-
ordnung der Zihlraten im Maximum der gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen ent-
spricht. Die Nitherung 4.13 des asymptotischen MISE nimmt mit der Abschiitzung 4.15,
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welche ich fiir die Auswertung der Mef3daten verwendet habe. die Form

N N
fi 1 7 — &)l G 2/
Annse 1")‘ 758 g F1 g ( > ( (4.18)
1,j=1

=1
an. Der optimale Glidttungsparameter 4.12 schreibt sich als

z

/7

h*(h) <|1 - |> 2 AR
= P L e : (4.19)
h ‘Zl’l f //’ IZ / f

J=1

Die Abbildung 4.2a zeigt den Verlauf des optimalen Glittungsparameters /™ aus der Glei-
chung 4.19 in Abhiingigkeit eines ersten Glittungsparameters / fiir die MeBwerte der in
der Abbildung 4.1 dargestellten Geschwindigkeitsverteilung. Wenn die durch eine Itera-
tion der Beziehung 4.19 gewonnene Folge von Glittungsparametern konvergiert, ist ihr
Grenzwert ein Fixpunkt 2* (/) h. In der Abbildung ist zu erkennen, dal ein solcher
Fixpunkt fiir dieses Beispiel nicht existieren kann, da das Verhiltnis stets /" (h)/h < 1
erfiillt. Diese Eigenschaft gilt fiir alle in dieser Arbeit ausgewihlten Datensitze. Dic Be-
stimmung eines optimalen Glittungsparameters ist durch eine Iteration der Gleichung
4.19 deshalb nicht moglich. Nur unter der Annahme von Varianzen 4.7, die ungefihr um
den Faktor 27 — 125 groBerer sind als die Abschiitzungen 4.15 und 4.17 hobe sich die
Kurve 2" (h) soweit an, daB sich zwei Fixpunkten ergiiben, von denen der groflere den
optimalen Glittungsparameter definierte.

In der Abbildung 4.2b ist der asymptotische MISE in der Form 4.18 als Funktion des
Glittungsparameters fiir das Beispiel der Abbildung 4.1 aufgetragen. Er fillt sowohl fiir
groBe als auch kleine Glidttungsparameter wie i * ab und besitzt deswegen nur ein loka-
les Minimum. Ich betrachte den durch dieses Minimum definierten Glittungsparameter
als optimal. Seine Existenz ist allerdings nicht fiir jeden Datensatz gewihrleistet. Die
Abbildung 4.3a zeigt den asymptotischen MISE als Funktion des Glittungsparameters
fiir eine solche gemessene Geschwindigkeitsverteilung der Protonen. Von den insgesamt
14142 fehlerfreien Datensitzen (s. Abschnitt 3.2) lieBen nur 6103 die Bestimmung eines
optimalen Glittungsparameters durch die Existenz des lokalen Minimums des asympto-
tischen MISE zu. Um auch die verbleibende groflere Anzahl von Daten auszuwerten,
betrachte ich in diesen Fillen die Stelle des Maximums des Verhiiltnisses /*(h)/h als
optimal. Dieses Maximum existiert in jedem Fall und kommt einem gewiinschten Fix-
punkt des Zusammenhangs 4.19 am nidchsten. Besitzt auch der asymptotische MISE ein
lokales Minimum, muB der iiber das Verhiltnis 7" (h)/h definierte Glittungsparameter
kleiner als die Stelle dieses Minimums sein. Da ich im Zweifel die glattere Modellvertei-
lung als geeigneter erachte, mochte ich den durch das Maximum von /% (/1) /h definierten
Glittungsparameter nicht auf alle MeBdaten anwenden. In der Abbildung 4.3 sind dic bei-
den alternativen optimalen Glittungsparameter als Streudiagramm fiir die Datensiitze des
14. und 16. Aprils 1976 dargestellt. Zwischen ihnen besteht ndherungsweise eine lineare
Bezichung. Um zu vermeiden, daf eine Teilmenge der ausgewerteten Geschwindigkeits-
verteilungen einen systematisch kleineren Glittungsparameter besitzt, habe ich aus den
Datensitzen, die die Bestimmung beider optimalen Glidttungsparameter erlauben, fiir je-
de der ausgewihlten schnellen Sonnenwindstromungen (s. Tabelle 3.1) durch lineare Re-
eression jeweils einen Zusammenhang zwischen beiden Glittungsparametern bestimmt.
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Abbildung 4.3: (a) Asymptotische Form 4.18 des MISE in Abhingigkeit von dem
Glittungsparameter fiir die Werte der auf Helios 2 am 19. Februar 1976 um Oh/13m/30s
gemessenen Geschwindigkeitsverteilung (s. Abbildungen 4.4a und b). (b) Empirischer
Zusammenhang zwischen den iiber den asymptotischen MISE 4.18 und das Maximum
des Verhiltnisses h*(h)/h definierten optimalen Glittungsparametern h, bzw. h; fiir die
MeBdaten des Instrumentes la auf Helios 2 vom 14. und 16. April 1976.

Dieser erlaubt es, den iiber das Maximum des Verhiiltnis 4*(h)/h definierten optimalen
Gldttungsparameter anzugleichen.

Die Koeffizienten in der Entwicklung 4.1 sind zur Berechnung des Glittungsparameters
durch F; = Vyf; definiert. Der von der Anzahl der MeBwerte abhiingige Faktor Vy
entfdllt in den Gleichungen 4.18 und 4.19 und muB zu diesem Zweck nicht angegeben
werden. Die Gleichung 4.8 eignet sich fiir eine endliche Anzahl von Messungen auch
nicht fiir seine Berechnung, da das Gebiet V nicht eindeutig ist. Deshalb bestimme ich
die Koeffizienten F;, nachdem der optimale Glittungsparameter feststeht, durch die Mi-
nimierung der Summe der Fehlerquadrate

N
3= fa(@) (4.20)
=1

unter der Nebenbedingung, daB F; > 0,7 = 1..., N, gelten muf. Die Abbildung 4.4c
zeigt das Resultat dieses Vorgehens fiir die MeBwerte der in der Abbildung 4.1 dargestell-
ten Geschwindigkeitsverteilung. Es ist eine gute Ubereinstimmung festzustellen. In der
Abbildung 4.4b ist abschlieBend das Resultat der Auswertung der MeBwerte einer Ge-
schwindigkeitsverteilung zu sehen, deren optimaler Glittungsparameter nicht iiber den
asymptotischen MISE 4.18 bestimmbar ist und bereits angesprochen wurde (s. Abbbil-
dung 4.3a). Der verwendete Glittungsparameter wurde iiber das Maximum h* (h)/h defi-
niert und, wie oben beschrieben wird, reskaliert. Auch in diesem Fall ist eine gute Uber-
einstimmung feststellbar. Die bestimmte Entwicklung nach Kernfunktionen reicht iiber
die in der Abbildung 4.4a erkennbaren Grenzen des Kanalgitters hinaus, so daB die Ex-
trapolation durch diese Darstellung sichtbar wird.

Aus den MeBwerten der Geschwindigkeitsverteilungen der a-Teilchen (s. Abschnitt 3.1.2)

56
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Abbildung 4.4: (a) Hohenlinien der polynomialen Interpolation der auf Helios 2 am 19.
Februar 1976 um Oh/13m/30s gemessenen Geschwindigkeitsverteilung. (b) Hohenlinien
derselben Verteilung in der Darstellung 4.1. (¢) Hohenlinien der in der Abbildung 4.1 ge-
zeigten Geschwindigkeitsverteilung in der Darstellung 4.1. Die Hohenlinien aller Teilab-
bildungen wurden in der aus der jeweiligen mittleren Geschwindigkeit und dem jeweili-
gen magnetischen Feld definierten Ebene berechnet. Die Abszisse zeigt in die Richtung
der mittleren Geschwindigkeit und der Ursprung stimmt mit ihr iiberein. Die Hohenlini-
en entsprechen jeweils den in der Abbildung 4.1 verwendeten Anteilen der Maxima der
Verteilungen.

konnen ebenso wie aus den MeBwerten der Verteilungen der Protonen auf die beschriebe-
ne Weise Modellverteilungen gewonnen werden. Die Zihlraten der a-Teilchen sind aber
wegen ihrer geringen Teilchendichten klein. Deshalb ergeben sich im Vergleich mit den
Protonen deutlich groBere Glittungsparameter. Das Instrument ist somit nicht in der La-
ge. die Gestalt der Verteilungen der a-Teilchen aufzuldsen. Deshalb ersetze ich ihre in der
Form 4.1 bestimmten Modellverteilungen in allen Berechnungen dieser Arbeit durch die
dquivalenten Maxwell-Verteilungen.
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5 Numerische Methode zur Losung
der kinetischen
Dispersionsbeziehung

Die im Abschnitt 2.2 diskutierte Dispersionsbeziechung kinetischer Plasmawellen kann
nicht unmittelbar mit Standardmethoden zur Bestimmung von Nullstellen nicht-linearer
Funktionen wie der Newton-Raphson-Iteration gelost werden. Zwar existieren unter die-
sen numerischen Algorithmen solche, die global konvergent sind, d.h. die fiir jeden vor-
gegebenen Startwert eine Losung finden. Allerdings besitzt die Dispersionsbezichung fiir
jeden Wellenvektor unendlich viele Losungen. Ein Anwender ist jeder Kontrolle dariiber
beraubt, welche dieser Nullstellen er gefunden hat, wenn es ithm nicht moglich ist, einen
Startwert vorzugeben, der innerhalb des Konvergenzradius des Verfahrens um die ge-
wiinschte Losung liegt. Aus diesem Grund habe ich in dieser Arbeit cin zweiteiliges
Verfahren umgesetzt. In einem ersten Schritt ermoglicht es, alle Frequenzen innerhalb
eines vorgegebenen Ausschnittes der komplexen Ebene zu bestimmen, die die Dispersi-
onsbezichung bei einem festem Wellenvektor losen. In einem zweiten Schritt wird die
Abhingigkeit solcher Losungen vom Wellenvektor berechnet. Auf diese Weise konnen
Dispersionszweige stetig verfolgt werden. Die fiir den ersten Schritt des Verfahrens ent-
scheidende Eigenschaft der Dispersionsbezichung mit den in dieser Arbeit verwendeten
Formen von Geschwindigkeitsverteilungen ist ihre analytische. d.h. holomorphe Abhiingig-
keit von der Frequenz (s. Abschnitt 2.2 und Anhang D). Den ersten Schritt des Verfahrens
fihre ich bei einem zum magnetischen Feld parallelen Wellenvektor durch, da die Di-
spersionsbezichung fiir sich parallel zum magnetischen Feld ausbreitende Wellenmoden
eine besonders einfache Form annimmt (s. Abschnitt 2.2.1). Alle Polarisationen sind be-
kannt und es mussen die Nullstellen der analytischen Dispersionsfunktionen 22, und 1)
fiir Zyklotron- und elektrostatische Wellenmoden (s. Gleichungen 2.17, 2.18. D.20, D.21)
bestimmt werden. Im Abschnitt 5.1 beschreibe ich das von mir zu diesem Zweck ver-
wendete Verfahren, das die Bestimmung der komplexen Nullstellen einer beliebigen ho-
lomorphen Funktion erlaubt. Im Abschnitt 5.2 wird erklirt, auf welche Weise sich der Di-
spersionszweig verfolgen laBt, der mit einer einzelnen Losung der Dispersionsbeziehung
verbunden ist. Im abschlieBenden Abschnitt 5.3 wird die Bestimmung der Abhiingigkeit
der Mode maximaler Anwachsrate eines Dispersionszweiges von Parametern, wie z.B.
der Temperatur einer Teilchensorte, von denen die Geschwindigkeitsverteilungen und so-
mit die Dispersionsbezichung abhingen, diskutiert.

59



5 Numerische Methode zur Losung der Kinetischen Dispersionsbezichung

5.1 Bestimmung der Losungen der Dispersionsbeziehung
bei fixiertem Wellenvektor

Die Anzahl der Nullstellen einer in einem Gebiet (¢ der komplexen Ebene analytischen
Funktion 1) kann mit Hilfe des Residuensatzes der Funktionentheorie bestimmt werden.
Mit ) ist auch die Funktion D'/ D bis auf die Nullstellen von ) in dem Gebiet G ana-
Iytisch. Die Nullstellen sind ihre Pole. und die Ordnung eines Pols bzw. die Vielfachheit
ciner Nullstelle v, € ¢ stimmen mit dem Residuum

19k
Res (u.,. ﬁ) o(wy. D) (5.1)
tiberein. Deshalb gilt
1 3 D'(w) "
= / dw D(@) Z o(wp. f) . (5:2)
e flwi)=0

wne G

wobei )¢/ die Kurve bezeichne, die das Gebiet (¢ umrandet. Durch die Kenntnis einer ana-
Iytischen Funktion und ihrer Ableitung auf dem Rand eines Gebietes ist es also moglich,
ihre Nullstellen in diesem Gebiete mit ihrer Vielfachheit zu zihlen. Besitzt die Funkti-
on D nur einfache Nullstellen. so lassen sie sich durch die schrittweise Zweiteilung des
Gebietes isolicren. Die Teilung wird solange fortgefiihrt, bis jedes Teilgebiet (' nur eine
einzige Nullstelle wy enthilt. Der Residuensatz erlaubt es auch, sie zu berechnen

] / y
/ dw%—) wy. wr€G CG. (5.3)
aG"
Zur numerischen Bestimmung der Randintegrale wird cine Gaulsche Quadratur verwen-
det und als Ausgangsgebiet stets ein Rechteck in der komplexen Ebene gewihlt. Die Bi-
sektion geschieht durch Halbierung einer der Seiten des Rechtecks. Die Genauigkeit des
Resultates der Integration 5.3 wird abschliefend durch eine Newton-Raphson-Iteration
verbessert, deren Konvergenz nun garantiert ist. Auf dieser Weise werden alle Nullstellen
der Funktion D in dem Ausgangsgebiet (¢ bestimmt.
Einfache und dennoch nicht triviale Beispiele. an denen sich dieses Verfahren bewihrt.,
sind die komplexe Fehlerfunktion crf (s. Abramowitz und Stegun 1965, S. 2971f.) und dic
Plasmadispersionsfunktion 7, die sich aus der Fehlerfunktion ableitet (s. Gleichung 2.29).
Beide Funktionen sind in der ganzen komplexen Ebene analytisch und besitzen unendlich
vicle einfache Nullstellen. Die Abbildung 5.1 zeigt die mit der in diesem Abschnitt be-
schriebenen Methode bestimmten Nullstellen beider Funktionen im durch (0 < Rez < 10
und —10 < huz < 0 definierten Quadranten der komplexen Ebene. Weitere Nullstel-
len der Funktionen ergeben sich aus den bekannten Eigenschaften erf(z) orf(z*)
—orf(—=z) und Z(z) —Z(—=")". Die ersten zehn Nullstellen der Fehlerfunktion sind
2.B. in der Sammlung von Abramowitz und Stegun (1965) tabelliert und stimmen mit
denen der Abbildung 5. liiberein.
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5.2 Bestimmung der Abhingigkeit der Losungen der Dispersionbeziehung vom
Wellenvektor

o T T T T
2 = .
* x
x
x
4 - X x -
0 X x
g "k
=} {5
s ok, .1
X
X
Xx
ot
8 9 4
10 . L L L
0 2 4 6 8 10

Abbildung 5.1: Alle Nullstellen der komplexen Fehlerfunktion erf (schwarz) und der Plas-
madispersionsfunktion Z (rot) im durch 0 < Rez < 10 und —10 < Imz < 0 definierten
Bereich der komplexen Ebene. Die erste und die letzte der jeweils 31 Nullstellen lauten
2 = 1.450616 — 1.880943 i, z3; = 9.767493 — 9.930268: fiir die Fehlerfunktion und
21 = 1.991467 — 1.35481014, z3; = 9.947978 — 9.750015 4 fiir die Plasmadispersionsfunk-
tion.

Die Dispersionsfunktionen D) .. kinetischer Plasmawellen setzen sich fiir die in dieser Ar-
beit verwendeten Geschwindigkeitsverteilungen aus der Plasmadispersionsfunktion zu-
sammen. AuBer bei unter Umstinden vorhandenen isolierten Wellenzahlen k| besitzen
auch sie nur einfache Nullstellen.

5.2 Bestimmung der Abhéngigkeit der Losungen der Di-
spersionbeziehung vom Wellenvektor

Zur Bestimmung der Abhiingigkeit einer Losung der Dispersionsbeziehung vom Wellen-
vektor wende ich ein Homotopie-Verfahren an. Mit einem solchen Verfahren lassen sich
generell die Nullstellen einer Funktion /; aus den bekannten Nullstellen einer anderen
Funktion H, berechnen. Dabei ist die Homotopie ein Ubergang H (A, z) zwischen den
Funktionen mit einem Homotopieparameter 0 < A < 1, d.h. es gilt

H(N=0,2)=H(2), - HA = 1,2} = H;(2). (5.4)
Zu jeder Nullstelle z, von Hy ist die Kurve z(A) mit H(X,z(\)) = 0 und 2(0) = 2z
gesucht. Diese Kurve erfiillt unter Annahme der hinreichenden Differenzierbarkeit der
Homotopie die Differentialgleichung
dH (X, 2(N)) OH (A, z(N))
el o sl 0 T 22\ AR N
d Z o T
welche sich, solange die Jakobi-Matrix der Homotopie invertierbar bleibt, integrieren ldBt.

Der von mir verwendete und darauf basierende Algorithmus wurde von Watson et al.
(1987) beschrieben und implementiert.

=05 (5.5)
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5 Numerische Methode zur Losung der kinetischen Dispersionsbeziehung

In dieser Arbeit muf3 das Verfahren auf die Berechnung von Kurven =(p) von Nullstel-
len einer Funktion F'(z. p) in Abhingigkeit von einem Parameter p angewendet werden,
wobei Anfangslosungen z(pg) bekannt sind und die Funktion F', die Variable = und der
Parameter p mehrere reellwertige Komponenten besitzen. Es bieten sich die Homotopien

H(A.z) = F(z.Ap+ (1 = XNpp) (5.6)

oder
H(A, z) = AF(z,p)+ (1 — X)F(z. pg) - (3.7

an. Der Parameter p umfaft die Komponenten des Wellenvektors p — (k. A ). Er konnte
aber prinzipiell auch die Parameter der verwendeten Geschwindigkeitsverteilungen der
Teilchensorten bezeichnen. Durch die Definitionen

Re {D(w. k. k) E B

by { Do, ki, by )- B e
m w, k. k) E -
F(z.p) = o & ‘ (5.8)
4 Im f:'-F‘} Rew
2 Imw

-1

der Funktion /" und der Variablen = entsprechen die Nullstellen von /" den Losungen der
Dispersionsbeziehung

D (w(ky. ki) by ki) E(hy.ky) =0. (5.9)
Die zusitzlichen Bedingungen

lm{E-r‘}w. lf | (5.10)

dienen dazu, die Entartung E — ¢F, ¢ € C, aufzuheben. Der konstante Vektor € wird fiir
die Integration der Differentialgleichung 5.5 auf die Anfangspolarisation gesetzt. Durch
die Homotopien 5.6 und 5.7 konnen die Punkte eines reguldren Gitters von Wellenvek-
toren verbunden werden. Das Gitter enthiilt einen Anfangspunkt bei A (0, bei dem
Losungen der Dispersionbeziehung 5.9 auf die im Abschnitt 5.1 beschriebene Weise als
Nullstellen von D4 oder D) bestimmt werden. Ohne Einschrinkung der Allgemeinheit
ist der Polarisationsvektor dort £ — (A= &)/\/Q fiir Nullstellen von D und I l?/[i
fir Nullstellen von 1)), wobei B das magnetische Feld und €7, ¢, beliebige zu I}/lf or-
thonormale Vektoren bezeichnen (s. Abschnitt 2.2).

5.3 Bestimmung der Parameterabhiingigkeit von Moden
maximaler Anwachsrate

Die Eigenschaft maximaler Anwachsrate driickt sich durch die Bedingungen

Jdimew  Jlmw

ok, Ik,

=) (5.11)
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5.3 Bestimmung der Parameterabhéngigkeit von Moden maximaler Anwachsrate

aus. welche zusitzlich zu der Dispersionsbezichung 5.9 erfiillt sein miissen. Durch die in
der Gleichung 5.8 definierten Variablen = und den Parameter p lassen sich diese Bedin-
gungen in der allgemeinen Form
. dzy o
>y =t (5.12)
dp

1"
mit Konstanten (', schreiben, wobei in diesem Fall mit Ausnahme des Index g mit =,

I w alle Konstanten (', verschwinden miissen. Ein Mode maximaler Anwachsrate stimmt
also mit einer Nullstelle der erweiterten Funktion

F(z.p)
Fraj= | 9E.92, BF (5.13)
dz dp  Op
c dz
4 dp

in der neuen Variablen = — (z.dz/dp.p) iiberein. Dabei miissen = und dz/dp als un-
abhingig aufgefait werden. Die Indizes in den Ableitungen O/F, /0z,. ctc. sind ausge-
lassen worden. Uber die Dispersionsmatrix D hingen die Funktionen /' und I von den
Parametern ¢ der verwendeten Geschwindigkeitsverteilungen der Teilchensorten des Plas-
mas ab. Dic Bestimmung einer Nullstellenkurve =(¢) von [’ kann mit dem Verfahren
von Watson er al. (1987) und einer der Homotopien 5.6 und 5.7 bewiiltigt werden. An-
fangslosungen =(q,) werden aus dem bei ¢, berechneten Verlauf von Dispersionszweigen
abgelesen. Die Berechnung findet auf einem Gitter mit hinreichender Aufldsung statt. Die
Frequenz, der Wellenvektor und der Polarisationsvektor der auf dem Gitter vorhandenen
Mode maximaler Anwachsrate dienen als Startwerte fiir eine Newton-Raphson-lIteration
beziiglich F.

Stabilitdtsgrenzen von Mikroinstabilitdten unter den Parametern ¢ sind durch einen kon-
stanten Wert ¢ der maximalen Anwachsrate festgelegt. Stellen auf dieser Grenze konnen
als Nullstellen derjenigen Funktion erhalten werden, die sich durch die Erweiterung von
F um die Komponente hnw — 7, ergibt. Die Variable = mufl um cine beliebige Kom-
ponente der Parameter ¢ erweitert werden. Die Abhingigkeit der Stabilititsgrenzen von
den verbleibenden Parametern in ¢ kann wiederum durch das Verfahren von Watson er al.
(1987) berechnet werden.

Die in den Abbildungen 2.4a bis 2.4f gezeigten Parameterabhingigkeiten der maximalen
Anwachsraten spezieller Mikroinstabilititen und die in den Abbildungen 2.5a und 2.5b
dargestellten Stabilititsgrenzen dieser Mikroinstabilitdten sind auf die hier beschriebene
Weise berechnet worden. Der Vergleich mit den Ergebnissen von Daughton und Gary
(1998) zeigt eine Uhcreinslimmung.
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6 Untersuchung von
Mikroinstabilitaten im schnellen
Sonnenwind

In diesem Kapitel der Arbeit soll eine Untersuchung des schnellen Sonnenwindes auf
Mikroinstabilititen beschrieben werden (s. Abschnitt 1.2 und 1.3 der Einleitung). Aus
der Beobachtung linearer Instabilitdten darf geschluB3folgert werden, daf die betreffenden
Moden angeregt sind. Ihre Wechselwirkung mit den Teilchen des Sonnenwindes beein-
fluft moglicherweise entscheidend deren Geschwindigkeitsverteilungen (Schwartz er al.
1981). Die marginale Stabilitdt der Moden stellt ggf. eine beobachtbare Zwangsbedin-
gung fir die Parameter der Verteilungen dar, wie z.B. der Relativgeschwindigkeit des
Protonenstrahls im Fall einer durch ihn ausgelosten Instabilitit (s. Abschnitt 2.2.3). Ei-
ne Abweichung von der marginalen Stabilitidt zeigt. dafl die betreffenden Moden einer
nichtlinearen Wechselwirkung ausgesetzt sind, die nicht vernachlissigt werden darf. Die
Anwachsraten instabiler Moden wurden direkt aus gemessenen Geschwindigkeitsvertei-
lungen berechnet. Die fiir diesen Zweck verwendeten Mefidaten des Plasmaexperimentes
auf Helios 2 stammen aus dem solaren Minimum um das Jahr 1976 (s. Abschnitt 3.2). Es
sind die Geschwindigkeitsverteilungen aller vom Plasmaexperiment gleichzeitig gemes-
senen Teilchenarten, d.h. der Protonen, Elektronen und a-Teilchen. in die Untersuchung
einbezogen worden. Die Geschwindigkeitsverteilungen der Elektronen und a-Teilchen
(s. Abschnitte 3.1.3 und 4.3) habe ich durch ihre dquivalenten Maxwell-Verteilungen
beriicksichtigt. Diese Vereinfachung gilt ebenso fiir die Untersuchung des Kapitels 7. Die
Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen werden in Abhingigkeit von der Ausbrei-
tungsrichtung der Mode maximaler Anwachsrate einer Instabilitit auf unterschiedliche
Weise in die Untersuchung einbezogen. Fiir sich schrig ausbreitende Wellenmoden kann
die Dispersionsmatrix 2.11 fiir die Darstellung 4.1 der Verteilungen der Protonen nicht
berechnet werden. Deshalb vereinfache ich die Geschwindigkeitsverteilungen zu einer
Uberlagerung von zwei Bi-Maxwell-Verteilungen, welche einen Kern und einen Strahl
modellieren sollen. Im Abschnitt 6.1 dieses Kapitels erklire ich. wie sich ein zutreffendes
Kern-Strahl-Modell aus der allgemeinen Darstellung 4.1 gewinnen laft. Die Dispersions-
beziehung von sich parallel zum mittleren magnetischen Feld ausbreitenden Wellenmo-
den hiingt nur von den reduzierten Geschwindigkeitsverteilungen nullter und erster Ord-
nung ab (s. Abschnitt 2.2.1). Die reduzierten Verteilungen der allgemeinen Darstellung
4.1 konnen bestimmt werden (s. Anhang C). Allerdings besitzt die Entwicklung 4.1 nach
Gauf3funktionen im Perihel von Helios oft mehr als 100 Summanden. Zugleich umfaft die
ausgewihlte Datenmenge ungefihr 10000 Datensédtze. Um den zeitlichen Aufwand der
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6 Untersuchung von Mikroinstabilititen im schnellen Sonnenwind

Auswertung zu begrenzen, wird die Anzahl der Summanden in den reduzierten Vertei-
Iungcn. die selber Entwicklungen nach GauBfunktionen sind, geeignet verringert. Dieses
Verfahren beschreibe ich im Abschnitt 6.2. Die Dispersionsbezichung (s. Abschnitt 2 2 )
bzw. Anhang D) wurden auf die im Kapitel 5 beschriebene Weise oelost. Die Froebni:s;
der Untersuchung auf Instabilititen mit Moden maximaler Anwucisratc. die SIL; sch.r'a"(y
zum mittleren magnetischen Feld ausbreiten, beschreibe ich im Abschnitt 6.3 Dubu“i hani
delt sich ausschlieflich um solche Instabilititen, die vom Protonenstrahl Vt;;ﬁrsachl wer-

dlcn konnen: die Alfvén I, 11 und 111 Instabilititen sowie eine Instabilitit der magnetoso-
nischen Moden (s. Abschnitt 2.2.3). Im Abschnitt 6.4 schildere ich die cnlspreihcndcn
Rcsullullc fir die Instabilititen, deren Mode maximaler Anwachsrate sich f)arallcl zum
magnetischen Feld ausbreitet. Diese Instabilititen konnen sowohl durch den Prot »’

strahl \\\ auch durch die Tcmpcraluranisotropie des Kerns der Verteilung der P ‘“ﬁ“"
ausgelost werden und betreffen die magnetosonischen Moden bzw. die Ava iy

Abschnit 2.2 3). ik

6.1 Zerlegung der Geschwindi
000D 1y Kerm e Sttt

gkeitsverteilun gender Pro-

In der Einleitung zu diesem Kapitel ist darauf hingewiesen worden, daB es notig ist, die
im Kapitel 4 beschriebene Darstellung der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen
zu vereinfachen. Die Dispersionsbezichung von sich schriig zum mittleren magnetischen
Feld ausbreitenden Moden 1aBt sich anderenfalls nicht bestimmen. Dafiir zerlege ich die
Darstellung 4.1 der Verteilungen in einen Kern und einen Strahl, welche ich durch Bi-
Maxwell-Verteilungen modelliere. Diese Zerlegung ist auch dann méglich, wenn sich
der Protonenstrahl nicht als Nebenmaximum in der Verteilung zeigt sondern nur cine
Flanke des Kerns bildet. Sie findet innerhalb der reduzierten Verteilung nullter Ordnung
(s. Gleichung 2.19) statt. Im Anhang C zeige ich. daB diese reduzierte Verteilung fiir dic
Darstellung 4.1 die Form

N

Fy (v)) = (2mh?) ca Z T (o )" /202 6.1)

=1

mit u, — (0, — ) - b besitzt, wobei £, ¢, und h die Entwicklungskoeffizienten. die Posi-
tionen der GauBfunktionen bzw. der Glittungsparameter in der Darstellung 4.1 sind. Der
Richtungsvektor des mittleren magnetischen Feldes und die mittlere Geschwindigkeit der
Verteilung werden durch b bzw. i bezeichnet. In der reduzierten Verteilung sind der Kern
und der Strahl weiterhin erkennbar, da die Relativgeschwindigkeit des Strahls im Sonnen-
wind nahezu parallel zum mittleren magnetische Feld gerichtet ist. Ohne Einschrinkung
der Allgemeinheit steigt die Folge der Geschwindigkeiten «,; monoton an. Durch die
Wahl eines Index 7 ergibt sich mit den Teilsummen iiber die Indizes j mit 1 < VE4)
und / < j < N eine Zerlegung der reduzierten Verteilung in einen langsamen und einen
schnellen Anteil. Die Stelle 7 ist nun so zu bestimmen, dal diese Anteile als Kern bzw.
als Strahl der Verteilung bezeichnet werden diirfen. Es seien £ und F. die zu den ge-
nannten Teilsummen in Bezug auf die Momente dquivalenten Maxwell-Verteilungen. Ich
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6.1 Zerlegung der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen in Kern und Strahl
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Abbildung 6.1: Trennung von zwei Geschwindigkeitsverteilungen in Kern und Strahl
(links Helios 2, 14. April, 10h/37m/21s, 1976 und rechts Helios 2, 23. Januar, 21h/55m/7s,
1976). Die Abbildungen (a) und (d) zeigen die reduzierten Verteilungen nullter Ordnung
Fy sowie den Abstand von F- + F (s. Text) zu Fj als Funktion der Trennstelle. Eine Ska-
la fiir diesen Abstand ist nicht angegeben. Die Abbildungen (b) und (e) sowie (c) und (f)
zeigen Hohenlinien der Geschwindigkeitsverteilungen bzw. der Superpositionen aus Bi-
Maxwell-Verteilungen fiir Kern und Strahl. Die Hohenlinien entsprechen den Anteilen
0.9,0.7, 0.5, 0.3, 0.1, 0.03, 0.01 und 0.003 der Maxima der Verteilungen. Die Abszisse
ist parallel zum magnetischen Feld und der Ursprung stimmt jeweils mit der mittleren
Geschwindigkeit der Verteilung iiberein.
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6 Untersuchung von Mikroinstabilititen im schnellen Sonnenwind

withle ich die Trennstelle ¢ so, daf3 der Abstand
/ dv |F“(:"v) - F(v)) - ['.)(m)tz (6.2)

zwischen der Summe der dquivalenten Maxwell-Verteilungen und der reduzierten Ver-
teilung minimal ist. Die Abbildungen 6.1a-6.1c und 6.1d-6.1f zeigen das Resultat der
beschriebenen Vorgehensweise fiir zwei exemplarische im schnellen Sonnenwind gemes-
sene Geschwindigkeitsverteilungen, die aus einer Entfernung von 0.30 A bzw. 0.98 AE
stammen. Der Anteil des Protonenstrahls an der Teilchendichte der Protonen ist im ersten
Fall mit 0.06 klein, withrend er im anderen Fall mit (.23 grof3 ist. Die Geschwindigkeiten
i, aus der Entwicklung der reduzierten Verteilung nullter Ordnung sind in den Abbil-
dungen 6.1a und 6.1d an den Positionen der schwarzen Punkte zu erkennen, die den Ver-
lauf des zu minimierenden Abstandes 6.2 in Abhingigkeit von der Trennstelle i markie-
ren. Die dem Kern und dem Strahl entsprechenden Teilsummen innerhalb der reduzierten
Verteilungen nullter Ordnung sind durch die roten gestrichelten Kurven dargestellt. Die
reduzierte Verteilung erster Ordnung

N 2 -
Fy (o) = (200%) 72 Y 2R, (1 " ZT) e~ (v—wa) /20 (6.3)

1=1

wird an derselben Trennstelle 7 zerlegt, die fiir die reduzierte Verteilung nullter Ordnung
bestimmt wurde. Mit u,, wird der Betrag des Vektors , — « senkrecht zum mittleren
magnetischen Feld bezeichnet. Die Momente der Bi-Maxwell-Verteilungen, die den Kern
bzw. den Strahl modellieren sollen, konnen aus den reduzierten Verteilungen nullter und
erster Ordnung von Kern und Strahl, welche sich durch die beschriebene Zerlegung erge-
ben. bestimmt werden. Die Teilchendichte n. die mittlere und die thermische Geschwin-
digkeit parallel zum magnetischen Feld ) bzw. vz von Kern und Strahl ergeben sich
jeweils aus der nullten Ordnung

n / duvy Fo(vy) . (6.4)
nu / dvj vy Fo(vy) . (6.5)

und g
Hl‘;- = / l/l" ([‘H — IIH )"7 l"“(l'H ) 3 (6())

Die thermischen Geschwindigkeiten 07 von Kern und Strahl senkrecht zum mittleren
magnetischen Feld ergeben sich jeweils aus der ersten Ordnung

2'”‘7"\ = / (ll‘H [‘I(I'H ) . (67)
Die mittlere Geschwindigkeit « bezieht sich auf den Ursprung . d.h. die Bi-Maxwell-
Verteilungen von Kern und Strahl miissen jeweils bei der Geschwindigkeit o + b plat-
ziert werden. Das Resultat dieser Bestimmung dquivalenter Bi-Maxwell-Verteilungen zei-

gen die Abbildungen 6.1¢ und 6.1f.
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6.2 Vereinfachung der reduzierten Verteilungen der Protonen

6.2 Vereinfachung der reduzierten Verteilungen der Pro-
tonen

Dic Anzahl der Summanden in der Entwicklung 4.1 einer Geschwindigkeitsverteilung
der Protonen nach GauBfunktionen variiert zwischen den Grofenordnungen 29 im Aphel
von Helios bei kleinen Teilchendichten und 214 im Perihel von Helios bei groen Teil-
chendichten. Fiir die groBere Anzahl nimmt die erforderliche Rechenzeit. um die Disper-
sionsbeziehung zu 16sen. pro Geschwindigkeitsverteilung einen Umfang an. der es prak-
tisch unmoglich macht. die insgesamt 10804 Verteilungen (s. Abschnitt 3.2) auszuwer-
ten. Aus diesem Grund fasse ich die zu den reduzierten Verteilungen nullter und erster
Ordnung beitragenden Summanden (s. Gleichung C.16 bzw. C.17) in Gruppen zusam-
men und reduziere damit ihre Anzahl. Das Zusammenfassen mehrerer Summanden zu
einem cinzigen Term der gleichen Gestalt soll zu einer moglichst guten Approximtion
der urspriinglichen reduzierten Verteilungen fiihren. Dafiir wende ich die im Abschnitt
6.1 beschriebene Methode an. Die Summanden einer reduzierten Verteilungen werden
in zwei Gruppen aufgeteilt. so daB die Uberlagerung der zu den Teilsummen équivalen-
ten Maxwell-Verteilungen den geringsten Abstand zur Ausgangsverteilung besitzt. Jede
der beiden Gruppen von Summanden 1Bt sich erneut zweiteilen. Auf diese Weise wird
die Menge aller Summanden der reduzierten Verteilung nach n Schritten in maximal
2" Teilmengen aufgeteilt. Die Summe der zu den Teilsummen édquivalenten Maxwell-
Verteilungen besitzt dieselbe mathematische Gestalt wie die Ausgangsverteilung und soll
als Approximation verwendet werden. Um einen akzeptablen Zeitaufwand zu erzielen,
habe ich in jedem Einzelfall die reduzierten Verteilungen nullter und erster Ordnung un-
abhiingig voneinander durch n = 4 Zerlegungsschritte auf die GroBe von maximal 16
Summanden verringert. Die Abbildungen 6.2a und 6.2b zeigen zum Vergleich die re-
duzierten Verteilungen nullter bzw. erster Ordnung vor und nach der Verringerung der
Anzahl der Summanden fiir ein Beispiel aus dem Perihel von Helios 2. In den Abbildung
6.2¢ und 6.2d sind ebenfalls zum Vergleich die Dispersionszweige im Bereich der Zyklo-
tronfrequenzen der lonen (vgl. Abbildung 2.1b) und die Anwachsraten der bestchenden
Instabilititen vor und nach der Verringerung dargestellt. Die Instabilitit bei positiven Wel-
lenzahlen betrifft die auswiirts laufenden Alfvén-Moden. Bei negativen Wellenzahlen sind
die Moden des in der Abbildung 2.1b gepunktet gezeichneten Zyklotron-Zweiges betrot-
fen. Er ist auch in der Abbildung 6.2¢ zu sehen. Beide Instabilititen werden durch die
Temperaturanisotropie des Kerns der Verteilung der Protonen ausgeldst. Die vorhande-
nen Unterschiede konnen als gering bezeichnet werden. Ich habe ein Beispiel aus dem
Perihel gewiihlt, da die Anzahl der Summanden und somit der Einfluf} der beschriebe-
nen Verringerung ihrer Anzahl dort am groften ist. Im gezeigten Fall betrigt die Anzahl
der Summanden vor der Verringerung 165, und danach sind es 16 und 14 Summanden in
den reduzierten Verteilungen nullter bzw. erster Ordnung. Die Abbildung 6.3a zeigt den
Umfang. den die Verringerung der Summandenanzahl in verschiedenen Entfernungen zur
Sonne annimmt. Im Perihel entfallen im Mittel mehr als 90% aller Summanden aus den
Darstellungen der reduzieren Verteilungen. Im Aphel sind es noch 50% . Dennoch variiert
der verursachte Fehler, ausgedriickt durch den von der Norm || F'[|* = [ dvy [F(v))]* defi-
nierten relativen Abstand der verringerten reduzierten Verteilung zur Ausgangsverteilung,
nur schwach mit dem Abstand und bleibt unterhalb von 1%. Diese Beobachtungen spre-
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Abbildung 6.2: Die reduzierten Verteilungen (a) nullter und (b) erster Ordnung der Ge-
schwindigkeitsverteilung in der nach GauBfunktionen entwickelten Form 4.1 (—) und ih-
re auf maximal 2* Summanden verringerten Versionen (---). Die Abbildungen (c) und (d)
zeigen den EinfluB dieser Verringerung auf die Dispersionszweige und die Anwachsraten
der vorhandenen Instabilititen. Die verwendete Geschwindigkeitsverteilung der Protonen
stammt von Helios 2 und wurde am 14. April 1976 um 10h/46m/8s gemessen.

chen dafiir, daB die Verringerung der reduzierten Verteilungen zu keinem bedeutenden
Fehler in den aus ihnen berechneten Dispersionsbeziehungen und Anwachsraten fiihrt.

6.3 Instabilititen bei schriger Ausbreitungsrichtung

In diesem Abschnitt sollen die Ergebnisse der Untersuchung des schnellen Sonnenwin-
des auf Instabilititen, deren Mode maximaler Anwachsrate sich schrig zum mittleren
magnetischen Feld ausbreitet, beschrieben werden. Diese Instabilititen werden bis auf
eine Ausnahme durch den Protonenstrahl verursacht. Es handelt sich um die Alfvén I,
II und III Instabilitit sowie eine Instabilitit der magnetosonischen Moden (s. Abschnitt
2.2.3). Ihnen ist der Abschnitt 6.3.1 gewidmet. Im Abschnitt 6.3.2 komme ich auf ei-
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Abbildung 6.3: (a) Der Mittelwert des Verhiltnisses aus der verringerten und urspriing-
lichen Summandenanzahl in Abhingigkeit vom mittleren Abstand der Messungen zur
Sonne in den fiir diese Arbeit ausgewihlten Stromungen schnellen Sonnenwindes (s. Ta-
belle 3.1). (b) Relativer Abstand || Fo.1 — Fu.|/||F|| der reduzierten Verteilungen nullter
und erster Ordnung mit einer verringerter Anzahl von Summanden Fp.1 zu den Ausgangs-
verteilungen Fj ;. In (a) und (b) beziehen sich die schwarzen und die roten Kurven auf
die reduzierten Verteilungen nullter bzw. erster Ordnung.

ne Instabilitit zu sprechen, welche nicht vom Protonenstrahl herriihrt und sich in we-
nigen Einzelfillen beobachten lieB: die sogenannte Spiegel-Instabilitit. Sie wurde nicht
im Abschnitt 2.2.3 iiber Mikroinstabilititen diskutiert und kann durch die Temperatu-
ranisotropie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen ausgelost werden.
Die fiir alle Ergebnisse der Abschnitte 6.3.1 und 6.3.2 entscheidende Dispersionsbezie-
hung hat die im Abschnitt 2.2.2 behandelte Form, worin der Kern und der Strahl der
Verteilung der Protonen als unabhiingige Bi-Maxwell-Verteilungen eingehen. Diese Ver-
teilungen von Kern und Strahl wurden in jedem Einzelfall durch die im Abschnitt 6.1
beschriebene Kern-Strahl-Zerlegung bestimmt. Als Resultat der Auswertung liegen fiir
jeden kombinierten Datensatz der Protonen, Elektronen und a-Teilchen Losungen der
Dispersionsbeziehung auf einem reguliren Gitter im Wellenzahlenraum vor. Das Gitter
fiillt den durch 5 x 1072 < |I?]c/w,,p < 2.5 bzw. 0° < # < 80° definierten Bereich aus'
und umfaBt 45 x 25 Punkte. Der Ausbreitungswinkel @ bezieht sich im folgenden ebenso
wie im Kapitel 2 auf die durch den Protonenstrahl bestimmte Richtung entlang des mitt-
leren magnetischen Feldes. Auf diese Weise wurden alle Dispersionszweige im Bereich
der Zyklotronfrequenzen der lonen berechnet, die die zu Beginn genannten Instabilitédten
besitzen konnen.

! Alle instabilen Wellenmoden, deren Ausbreitungswinkel groBer als 90° ist, wurden fiir die Berechnun-
gen durch die Symmetrie E— —K,w — —w"® der Dispersionsbeziehung ausgetauscht (s. Abschnitt 2.2.2).
In den Darstellungen dieses Abschnittes ist der Ausbreitungswinkel ggf. durch # — 180° — 6 wiederherge-
stellt worden, um die Konventionen des Abschnittes 2.2.3 einzuhalten.
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Abbildung 6.4: Verteilung des Wellenvektors der Mode maximaler Anwachsrate der be-
obachteten (a) magnetosonischen und (b) Alfvén I und II Instabilitiiten.

6.3.1 Strahl-Instabilititen

Von den Strahl-Instabilititen, deren Mode maximaler Anwachsrate sich schriig zum mitt-
leren magnetischen Feld ausbreitet, lief sich nur die Alfvén 11 Instabilitit nicht nach-
weisen. Fiir die Mittelwerte der Parameter der Verteilungen. wie sie in den ausgewer-
teten schnellen Sonnenwindstromungen gemessenen wurden (s. Tabelle A.1), existiert
allerdings keine der Strahl-Instabilititen. Die Abbildungen 6.4a und 6.4b zeigen Streu-
diagramme der Wellenvektoren der Moden maximaler Anwachsrate fiir die aufgefunde-
nen magnetosonischen bzw. die Alfvén | und II Instabilititen. Die Alfvén I und II In-
stabilitidten heben sich in getrennten Populationen bei groBem Betrag des Wellenvektors,
0.35 5 [/:'|('/w',,,,. und groBem Ausbreitungswinkel. 30° < 6, bzw. umgekehrt von ein-
ander ab (vgl. Abbildung 2.3b). Die Streudiagramme umfassen 256 magnetosonische so-
wie 554 Alfvén I und I Instabilititen, was, bezogen auf die 10804 in der Auswertung
enthaltenen Datensiitze, den geringen Hiufigkeiten von 2.4% bzw. 5.1% entspricht. Die
Abbildungen 6.5a und 6.5b zeigen normierte Histogramme der maximalen Anwachsra-
ten der magnetosonischen bzw. der Alfvén Instabilititen. Von den nachgewiesenen 256
magnetosonischen Instabilitidten besitzen 41 eine maximale Anwachsrate oberhalb von
107 und sind deshalb nicht in der Abbildung 6.5a zu schen. Die maximale Anwachs-
rate der 551 nachgewiesenen Alfvén Instabilititen sind in 69 Fillen groBer als 5 x 107
und somit nicht in der Abbildung 6.5b zu erkennen. Diese starken Instabilititen treten
ausnahmslos bei spontanen Einbriichen des Betrages des mittleren magnetischen Fel-
des und somit der Alfvén-Geschwindigkeit auf (s. Abbildungen 6.11 und A.2). Die Ge-
schwindigkeitsverteilungen bleiben von diesen Einbriichen unberiihrt, weshalb die auf
die Alfvén-Geschwindigkeit normierte Relativeeschwindigkeit des Protonenstrahls weit
tiber die Stabilitidtsgrenze gehoben wird. Unter Vernachlissigung der nicht in den Hi-
stogrammen erkennbaren Fille betragen die Mittelwerte der maximalen Anwachsraten
et S 1.1 x 10 * und Pl = B2 10~ fiir die magnetosonische Instabilitit
bzw. dic zusammengefaBten Alfvén I und I1 Instabilititen. In der Abbildung 6.5¢ sind die
Hiufigkeiten der magnetosonischen Instabilititen und der Alfvén I und I1 Instabilititen in

72



6.3 Instabilititen bei schriiger Ausbreitungsrichtung

®) |

0 02 04 06 08 1 0 1 2 4 5

3
103 X Y/ 103 X Y/
(©) (d)
20 T T T 6 T T T T
5 4
15 | .
e ¥ b
= 10 | "\‘ - % 3
= {2\ Sl 7
S ,‘ A 3 < 4
e ﬂ\\,
il y o
i .
,‘/ 55 ol
0 i o 1 1 0 1 1 1 1
02 04 06 08 1 0 0,1 02 03 04 05
r (AE) s /T

Abbildung 6.5: Normierte Histogramme der maximalen Anwachsraten (a) der magnetoso-
nischen Instabilitéit sowie (b) der Alfvén I und II Instabilititen. (c) Haufigkeit der Alfvén
I, I (rot) und magnetosonischen (griin) Instabilitit in Abhédngigkeit von der mittleren
Entfernung der betrachteten Stromungen schnellen Sonnenwindes zur Sonne. (d) Streu-
diagramm der Dichte und der Geschwindigkeit des Protonenstrahls aller ausgewerteten
Geschwindigkeitsverteilungen (schwarz), der Verteilungen mit einer magnetosonischen
Instabilitit (griin) und der Verteilungen mit einer Alfvén I oder II Instabilitét (rot).

den ausgewerteten Sonnenwindstromungen iiber die mittlere Entfernung der Messungen
zur Sonne aufgetragen. Es ist ein schwacher Anstieg der Hiufigkeiten mit wachsender
Entfernung zu erkennen. Die Strahl-Instabilitdten treten allerdings noch im Aphel von
Helios 2 mit einer Hiufigkeit von hochstens 10% selten auf. In der Abbildung 6.5d ist
zu sehen, dafl die instabilen Geschwindigkeitsverteilungen trotz dieser Beobachtungen
nicht am Rande der Menge aller Verteilungen liegen. Sie zeigt ein Streudiagramm der
Teilchendichte und der mittleren Geschwindigkeit des Protonenstrahls. Die Anwachsra-
ten der Strahl-Instabilititen werden, nach der in den Abbildungen 2.4a-2.4f dargestellten
Parameterstudie (s.a. Daughton und Gary 1998) zu urteilen, im wesentlichen durch diese
beiden Parameter bestimmt. Das Auftreten der magnetosonischen bzw. der Alfvén Insta-
bilitdten ist farblich hervorgehoben. Instabile und stabile Geschwindigkeitsverteilungen
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Abbildung 6.6: (a) Streudiagramm der Werte der Dichte und der Geschwindigkeit des
Protonenstrahls fiir die Verteilungen mit einer Alfvén II Instabilitit sowie die durch
Ym/ = 1077 definierte Stabilititsgrenze der Alfvén II Instabilitit, welche auf den
Parametern der Tabelle 2.2 beruht. (b) Streudiagramm der Werte des Plasmabetas und
der Temperaturanisotropie des Kerns der Verteilung der Protonen fiir die Fille mit einer
Alfvén I (schwarz) und einer Alfvén II Instabilitit (rot).

treten nicht in getrennten Gebieten der Parameterebene auf. Mit Ausnahme der Verteilun-
gen, deren Strahlgeschwindigkeit Av, kleiner als die Alfvén-Geschwindigkeit v 4 ist,
konnten sich alle Verteilungen in der Niihe der Grenze absoluter Stabilitiit befinden. Die
Teilchendichte des Protonenstrahls entscheidet nicht, welche der Instabilititstypen auf-
tritt. Zu der entgegengesetzten Annahme verleitet hingegen die Abbildung 2.5b, in der
Stabilititsgrenzen der Strahl-Instabilititen zwischen der Dichte und der Geschwindigkeit
des Protonenstrahls zu sehen sind. Demnach sollte die magnetosonische Instabilitiit bei
kleinen Teilchendichten des Protonenstrahls auftreten (n, < 0.25n,,), wihrend die Alfvén
II Instabilitdt im umgekehrten Fall zu erwarten wire. Damit die Alfvén I Instabilitit mit
vergleichbaren Anwachsraten wie die magnetosonische oder die Alfvén II Instabilitit auf-
tritt, sollten zudem groBere Geschwindigkeiten des Protonenstrahls erforderlich sein. Nur
die magnetosonischen Instabilititen treten in dem Parameterbereich auf, in dem sie auf-
grund der Parameterstudie des Abschnittes 2.2.3 mit den beobachteten Anwachsraten zu
erwarten sind (s. Abbildungen 2.4e und 2.4f). Fiir eine getrennte Untersuchung der sich
auf demselben Dispersionszweig befindenden Alfvén I und II Instabilititen habe ich die
beobachteten Fille anhand der Abbildung 6.4b aufgeteilt. Die Frequenz, die Polarisati-
on oder die Anwachsrate der Moden maximaler Anwachsrate erlauben hingegen keine
Unterscheidung beider Instabilititstypen. Ich betrachte alle Alfvén-Instabilitiiten, die sich
unterhalb der Geraden befinden, welche die Achsenabschnitte 0.7 und 60° verbindet, als
Alfvén II Instabilititen und die verbleibenden als Alfvén I Instabilititen. Dieses Vorge-
hen fiihrt allerdings zu keiner sicheren Unterscheidung der Instabilititstypen. Fiir weni-
ge Fille in der Nihe der Trennlinie mag eine falsche Zuordnung getroffen worden sein.
Die Mittelwerte der maximalen Anwachsrate betragen demnach ~,,/(, = 1.0 x 1073
und 7,,/€2, = 8.8 x 107° fiir 281 Alfvén I bzw. 204 Alfvén 11 Instabilititen. Fille
mit maximalen Anwachsraten oberhalb von v,,/ Q=B X 10~ wurden dabei ausgelas-
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Parameter  Protonen-Kern  Protonen-Strahl  a-Teilchen Elektronen

n/n, 0.96 0.04 0.02 1.04
Tl T4 1 1.23 6.76 0.74
T, /T 1.9 14 1 I

Tabelle 6.1: Aus den auf Helios 2 am 6. Mirz 1976 um 14h/16m/49s gemessenen Ge-
schwindigkeitsverteilungen der Protonen, Elektronen und a-Teilchen abgeleitete Plas-
maparameter. Desweiteren sind vy /¢ 3.1 x 1074, B4 0.41; Avjs = 15904,
Avg o 0.93v4und 7, /T, — 3.8. Die genannten Parameter fithren zu einer Alfvén [
Instabilitit.

sen. Diese entsprechen sehr kleinen Betridgen des magnetischen Feldes bzw. der Alfvén-
Geschwindigkeit (04 /¢ < 2 x 10, vel. Abbildung A.2b). In der Abbildung 6.6a ist die
Stabilitdtsgrenze der Alfvén 11 Instabilitit zwischen der Teilchendichte und der Geschwin-
digkeit des Protonenstrahls zu der beobachteten Groenordnung +,, /€2, — 10 ihrer ma-
ximalen Anwachsrate zusammen mit dem Streudiagramm der Parameterwerte dargestellt
(vgl. Abbildungen 2.5b und 6.5d). Die der Stabilititsgrenze zugrunde liegenden Parame-
ter sind in der Tabelle 2.2 zusammengefalit. Es ist zu erkennen. daB dic Stabilititsgrenze
die gemessenen Parameterwerte erreicht hat. Die Abbildungen 6.7a-6.7¢ erklidren, wes-
halb die Mehrheit der Werte dennoch im Bereich der Parameterebene zu Anwachsraten
unterhalb von 7, /€2, = 10 " anzutreffen sind. Sie zeigen insbesondere die Abhiingigkeit
der maximalen Anwachsrate der Alfvén Il Instabilitit von der Temperatur des Protonen-
strahls parallel zum magnetischen Feld und von seiner Temperaturanisotropie (vgl. Abbil-
dungen 2.4a-2.4d). Die Temperaturanisotropie des Protonenstrahls und das Verhiiltnis von
seiner Temperatur parallel zum magnetischen Feld zu derjenigen des Kerns sind in den
ausgewerteten Stromungen schnellen Sonnenwindes in der deutlichen Mehrheit grof3er
als Eins (s. Abbildungen A.3b. A.3f und Tabelle A.1), und die maximale Anwachsrate
der Alfvén II Instabiltdt nimmt mit diesen Parametern zu. Die gezeigte Stabilititsgrenze
beriicksichtigt diese Tatsache nicht (s. Tabelle 2.2).

Die Abbildung 6.6b verdeutlicht. von welchen Parametern der Verteilung der Protonen
das Auftreten der Alfvén I Instabilitdt abhidngt. Sie zeigt ein Streudiagramm der Tem-
peraturanisotropie und des Plasmabetas ) ;. des Kerns der gemessenen Verteilungen fiir
diejenigen Fille. in denen sich eine Alfvén I bzw. eine Alfvén I1 Instabilitit nachweisen
lieB. Die Alfvén I Instabilitdten treten nahezu ausschlieBlich bei Temperaturanisotropi-
en 1" /T x =~ 2 und Plasmabetas 0.4 < 4 auf. Der Wert Fx =~ 0.1 trennt Alfvén
I und II Instabilitdten (s. dazu auch Abbildung 6.7d). Die Plasmaparameter der Tabelle
6.1 erlauben es. diesen Sachverhalt genauer zu beleuchten. Sie gehoren zu Geschwindig-
keitsverteilungen der Protonen, Elektronen und a-Teilchen, die auf Helios 2 gemessenen
wurden, und fiihren zu einer Alfvén [ Instabilitit. In der Abbildung 6.8a sind Hohenlinien
der Anwachsrate der instabilen Alfvén-Moden in Abhingigkeit von dem Ausbreitungs-
winkel und dem Betrag des Wellenvektors zu sehen. Bei paralleler Ausbreitungsrichtung
tritt zusitzlich die von der Temperaturanisotropie des Kerns der Protonen verursachte In-
stabilitdt auf (vgl. Abbildungen 2.3a und 2.3b). Die Abbildung 6.8b zcigt dic Abhiingig
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Abbildung 6.7: Abhiingigkeit der maximalen Anwachsrate der Alfvén I Instabilitit von
@) Ty o/ T).s (b) Ty & /Ty (©) Ty.s/T),x und (d) 3 . Es liegen (a)-(d) die Parameter der
Tabelle 2.2 zugrunde (vgl. Abbildungen 2.4a-2.4d).

der Mode maximaler Anwachsrate der Instabilitit der Alfvén-Moden bei schriiger Aus-
breitungsrichtung von der Geschwindigkeit des Protonenstrahls. Durch den Vergleich mit
der Abbildung 2.4f wird belegt, daB es sich bei dieser Instabilitit tatsiichlich um die in
den Grundlagen diskutierte Alfvén I Instabilitit handelt. Die folgenden Abbildungen 6.8¢
und 6.8d erkliren schlieBlich, die in der Abbildung 6.6b gezeigte Verteilung der Alfvén
I'Instabilitdten in Abhiingigkeit von der Temperaturanisotropie und dem Plasmabeta 7
des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen. Fiir die Parameter der Tabelle
6.1 nimmt die maximale Anwachsrate der Alfvén I Instabilitit zusammen mit der Aniso-
tropie sowic dem Plasmabeta ab und hért bei bestimmten Grenzwerten dieser Parameter
auf zu existieren. Im Unterschied zu dem im Abschnitt 2.2.3 diskutierten Fall einer Alfvén
I Instabilitdt. konnen die in den ausgewerteten Stromungen des schnellen Sonnenwindes
bei deutlich kleineren Dichten und Geschwindigkeiten des Protonenstrahls beobachteten
Alfvén I Instabilitidten nicht ohne eine Temperaturanisotropie des Kerns bestehen. Inso-
fern handelt es sich bei ihnen um keine cindeutigen Strahl-Instabilititen mehr.

Aus der der GroBenordnung der maximalen Anwachsraten und den geringen Héufigkeiten
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Abbildung 6.8: (a) Hohenlinien der sich aus den in der Tabelle 6.1 genannten Plasmapara-
metern ergebenden Alfvén | Instabilitit und der ebenfalls vorhandenen und von der Tem-
peraturanisotropie des Kerns der Verteilung der Protonen verursachten Instabilitiit, deren
Mode maximaler Anwachsrate sich parallel zum mittleren magnetischen Feld ausbreitet.
Die Hohenlinien entsprechen jeweils den Anteilen 0.9, 0.7, 0.5, 0.3, 0.1 und () der maxi-
malen Anwachsrate. (b) Abhiingigkeit der maximalen Anwachsrate der in (a) gezeigten
Alfvén I Instabilitit von der Geschwindigkeit des Protonenstrahls. Die gestrichelte Kurve
zeigt dieselbe Abhingigkeit, die sie sich aus den Mittelwerten der Plasmaparameter in
derjenigen Stromung des schnellen Sonnenwindes ergibt, in der die in der Tabelle 6.1 ge-
nannten Parameter gemessen wurden. (¢) und (d) zeigen die Abhiingigkeit der maximalen
Anwachsrate der in (a) gezeigten Alfvén I Instabilitidt von der Temperaturanisotropic bzw.
des Plasmabetas des Kerns der Verteilung der Protonen.

der Strahl-Instabilititen bei schriger Ausbreitungsrichtung liBt sich schlufifolgern. daf3
sie im mittleren Zustand des schnellen Sonnenwindes allenfalls marginal instabil sind (s.
Diskussion im Abschnitt 2.2.3). Fiir die Mittelwerte der Plasmaparameter in den ausge-
werteten Stromungen des schnellen Sonnenwindes. die jeweils den Zeitraum cines Tages
umfassen, existiert keine dieser Strahl-Instabilititen. Ihre Haufigkeit nimmt mit der Ent-
fernung zur Sonne nur schwach zu. Das Auftreten der Alfvén I Instabilitdt wird durch
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6 Untersuchung von Mikroinstabilitdten im schnellen Sonnenwind

vergleichsweise kleine Temperaturanisotropien und groe Werte von .7 ;. des Kerns der
Geschwindigkeitsverteilung der Protonen begiinstigt, die erst nahe der Entfernung von
1 AE im Mittel erreicht werden. Das Anwachsen der Hiufigkeit der magnetosonischen
Instabilitit hingt mit der Zunahme des Mittelwertes von Av, /v 4 mit der Entfernung zur
Sonne zusammen (s. Abbildung A.2c). AbschlieBend stellt sich die Frage, ob die beob-
achteten Strahl-Instabilitdten im mittleren Zustand des schnellen Sonnenwindes marginal
instabil sind oder noch in der Entfernung von | AE nicht auftreten. Die marginale Insta-
bilitdit der Strahl-Instabilititen wire mit ihrer (quasi-linearen) Relaxation im Verlauf der
Expansion des Windes verbunden. Als Ursache der magnetosonischen? und der Alfvén |
Instabilitiiten, welche wihrend der Expansion anhilt, kommt ggf. die Abnahme der Ma-
enetisierung des Sonnenwindes mit der Entfernung zur Sonne in Betracht. Sie driickt
sich durch die Abnahme der Alfvén-Geschwindigkeit aus. Eine Relaxation der Instabi-
lititen zeigt sich moglicherweise in der Verteilung der gemessenen Plasmaparameter in
Abhiingigkeit von der Entfernung zur Sonne. Aus diesem Grund sind in den Abbildungen
6.92-6.9h Streudiagramme der beobachteten Werte der Dichte und der Geschwindigkeit
des Protonenstrahls zusammen mit Stabilititsgrenzen aller Strahl-Instabilititen in dieser
Parameterebene zu sehen. Ein Vergleich dieser Parametern mit Stabilititsgrenzen wurde
auch von Marsch und Livi (1987) und Goldstein er al. (2000) vorgenommen. Dies geschah
allerdings mit dem Ziel iiber die Instabilitiit der gemessenen Verteilungen zu entscheiden,
was in dieser Arbeit durch die direkte Berechnung der Anwachsraten durchgefiihrt wurde.
Die Teilabbildungen unterscheiden zwischen den ausgewerteten Stromungen des schnel-
len Sonnenwindes. Den Stabilititgrenzen (vgl. Abbildung 2.5b) liegen jeweils die in der
Tabelle A.1 zusammengefaliten Mittelwerte der Plasmaparameter in den Stromungen zu-
erunde *. Die gemessenen Werte der Dichte und der Geschwindigkeit des Protonenstrahls
befinden sich in allen Entfernungen zur Sonne unterhalb der Stabilitdtgrenzen, was auf-
erund der vergleichsweise kleinen Groienordnung der beobachteten Anwachsraten und
der geringen Hiufigkeit der Strahl-Instabilititen zu erwarten war. In der Abbildung 6.9a,
die zu einer Entfernung von (.29 AE gehort, ist kein Zusammenhang zwischen der Ver-
teilung der Parameter und den Stabilititsgrenzen erkennbar. Bei den in diesem Streudia-
geramm gezeigten Parameterwerten handelt es sich in der Mehrheit um die nur kaum von
Instabilititen durchsetzte Teilmenge des Steudiagramms 6.5¢ mit Geschwindigkeiten des
Protonenstrahl, die kleiner als die Alfvén-Geschwindigkeit sind. Mit wachsender Entfer-
nung zur Sonne ist in den folgenden Abbildungen 6.9b-6.9h zu erkennen, dal sich die
Verteilung der Parameterwerte zu groieren Geschwindigkeiten des Protonenstrahls ver-

“Die magnetosonische Strahl-Instabilitit bei paralleler Ausbreitungsrichtung ist ebenfalls betroffen (s.
Abschnitt 6.4 zu der direkten Beobachtung ihrer Hiufigkeit und maximalen Anwachsraten).

‘Die Stabilititsgrenze der Alfvén II Instabilitit reicht in der Nihe zum Perihel von Helios 2 bei nied-
rigen Geschwindigkeiten des Protonenstrahls nicht bis 1. /1, = 0.5 zuriick. Die Alfvén II Instabilitit tritt
nicht oberhalb, sondern im Inneren dieser im Idealfall geschlossenen Kurve auf. In groBerer Niihe zur Sonne
schlieBt sich die Stabilititskurve nicht, weil die Alfvén 11 Instabilitit von der durch die Temperaturanisotro-
pie des Kerns der Verteilung der Protonen verursachten Instabilitit der Alfvén-Moden iiberlagert wird und
ihre Anwachsraten bei zu geringen Strahlgeschwindigkeiten kein lokales Maximum besitzen konnen. Es
wurde der Wert 4, /€2, = 5 x 10" fiir die Berechnung der Stabilititskurven verwendet. Auch die Alfvén
I Instabilitit wird von der durch die Temperaturanisotropie verursachten Instabilitit iiberlagert, weshalb in
den Abbildungen 6.9a-6.9h die ansteigenden Werte ~,, /€2, = 10,107,107, 10 2 107285 10722
10723 % 10~ 2 der maximalen Anwachsrate fiir die Berechnung ihrer Stabilititsgrenzen verwendet werden
muBten. Die Stabilititsgrenzen aller verbleibenden Strahl-Instabilititen sind in den Abbildungen 6.9a-6.9h
durch den Wert 5,,,/82, = 5 x 10~ definiert.
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Abbildung 6.9: (a)-(f) Stabilititsgrenzen der Strahl-Instabilititen in der aus der Dichte
und der Geschwindigkeit des Protonenstrahls gebildeten Parameterebene (parallel ma-
gnetosonisch (—), Alfvén I (), schriig magnetosonisch (--), Alfvén II (---), Alfvén III
(-~)) sowie Streudiagramme der gemessenen Werte dieser Parameter. Die Teilabbildun-
gen unterscheiden nach den ausgewerteten Stromungen des schnellen Sonnenwindes (s.
Tabelle 3.1). Den Stabilitiitsgrenzen liegen jeweils die Mittelwerte der Plasmaparameter
aus diesen Stromungen (s. Tabelle A.1) und die in der FuBnote 3 genannten Werte der
maximalen Anwachsrate zugrunde.
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schiebt und die Teilchendichte des Strahl stirker streut. Dabei verteilen sich die Parameter
in zunehmendem Maf3e entlang der Stabilititskurven. Diese Beobachtung kann als schwa-
ches Indiz fiir eine Relaxation von Strahl-Instabilititen im mittleren Zustand des schnel-
len Sonnenwindes betrachtet werden. In jedem Fall ist sie wie die bisherigen Ergebnisse
mit der Vorstellung einer quasi-linearen Relaxation der Strahl-Instabilititen vertraglich,
welche somit nicht ausgeschlossen werden kann. Daughton er al. (1999) fiihrten numeri-
sche Simulationen der Relaxation der Alfvén I und der magnetosonischen Instabilitiit bei
paralleler Ausbreitungsrichtung aus. Sie fanden. daB die Relaxation beider Instabilititen
zur Erhohung der Temperaturanisotropie des Protonenstrahls und im Fall der Alfvén |
Instabilitit auch zur Erhéhung der Temperaturanisotropie des Kerns der Geschwindig-
keitsverteilung der Protonen fiihrt (vgl. Schwartz er al. (1981)). Letzteres ist moglich, da
Wellenmoden. die sich schriig zum mittleren magnetischen Feld ausbreiten. iiber alle Re-
sonanzen mit den Teilchen wechselwirken (s. Gleichungen 2.40-2.43) und die Moden der
Alfvén [ Instabilitit eine Zyklotron-Resonanz im Kern der Verteilung der Protonen besit-
zen. Als Resultat ihrer Simulationen erhielten Daughton er al. (1999) stets groBere Tem-
peraturanisotropien des Protonenstrahls, 7., /T, > T, /T . Dafiir 18t sich in den in
dieser Arbeit untersuchten Daten kein Anzeichen finden (s. Anhang A), was somit gegen
cine Relaxation von Strahl-Instabilititen im mittleren Zustand des Sonnenwindes spricht.
Die Anwendbarkeit ihrer Simulationen ist allerdings fraglich, da sie anfingliche Tempe-
raturanisotropien vernachlissigten und insbesondere von sehr grofBen Anwachsraten der
Strahl-Instabilititen ausgingen, welche den Ergebnisse dieser Arbeit widersprechen. Da-
bei bericfen sie sich insbesondere auf Marsch und Livi (1987). die bei ihrer Auswertung
von Messungen des Plasmaexperimentes auf Helios eine groBe Menge von Verteilun-
gen der Protonen mit Geschwindigkeiten des Protonenstrahls oberhalb von 2 v 4 gefunden
haben (s.a. Marsch er al. 1982¢). Die von ihnen ermittelte Verteilung der Strahlgeschwin-
digkeit stimmt nicht mit meinen Ergebnissen iiberein. Dafiir stchen meine Ergebnisse im
vollstindigen Einlang mit denjenigen der Arbeit von (Tu er al. 2004). die ebenfalls von
Helios 2 stammende Messungen aus dem schnellen Sonnenwind in Hinsicht auf den Pro-
tonenstrahl untersucht haben. Ich schlieBe mich der dort geiduflerten Meinung an, daB die
Resultate von (Marsch und Livi 1987) zu groBen Teilen auf eine falsche Identifikation des
Protonenstrahls innerhalb der Verteilung der Protonen zuriickzufiihren sind.

6.3.2 Spiegel-Instabilit:it

Einige wenige und nahezu ausschlieBlich aus der Nihe des Perihels von Helios stammen-
de Geschwindigkeitsverteilungen weisen bei schriiger Ausbreitungsrichtung die Spiegel-
Instabilitidt (Hasegawa 1969, Gary 1993. Southwood und Kivelson 1993) auf. Sie entsteht
durch die Temperaturanisotropie 7', > T des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der
Protonen und wird durch groBe Werte von 3 ;. begiinstigt. Die Frequenz der Moden die-
ser Instabilitit verschwindet im Bezugssystem des Kerns der Verteilung der Protonen.
In dem mit dem Massenschwerpunkt aller Teilchen mitbewegten Bezugssystem, gilt so-
mit w = :’;\,,,\/F\ cosf, wobei ¢ ;. die mittlere Geschwindigkeit des Kerns der Verteilung
der Protonen in diesem Bezugssystem ist. Die Abbildung 6.10a zeigt Hohenlinien einer
der ausgewerteten Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen. In der Abbildung 6.10b
sind Héhenlinien der durch die Kern-Strahl-Zerlegung (s. Abschnitt 6.1) vereinfachten
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Abbildung 6.10: (a) Hohenlinien der Entwicklung 4.1 einer auf Helios 2 am 14. April
1976 um 9h/5m/33s gemessenen Geschwindigkeitsverteilung der Protonen. dic zu einer
Spicgel-Instabilitit fiihrt. (b) Hohenlinien der Kern-Strahl-Approximation dieser Vertei-
lung. Die Hohenlinien entsprechen jeweils den Anteilen 0.9, 0.7, (.5, 0.3. 0.1, 0.03. 0.01
und 0.003 des Maximums der Verteilung. Die Abszisse ist parallel zur Richtung des
mittleren magnetische Feldes. Der Ursprung stimmt mit der mittleren Geschwindigkeit
der Verteilung iiberein. (c) Frequenz und Anwachsrate des instabilen Wellenmoden in
Abhiingigkeit vom Betrag des Wellenvektors bei der Ausbreitungsrichtung § = 101.3” der
Mode maximaler Anwachsrate. (d) Hohenlinien der Anwachsrate der Spiegel-Instabilitit
im Wellenzahlraum. die den Anteilen 0.9, 0.7, 0.5, (0.3, 0.1 und () der maximalen An-
wachsrate entsprechen.

Verteilung zu sehen. Die aus ihr und den gleichzeitig gemessenen Verteilungen der Elek-
tronen und a-Teilchen ermittelten Plasmaparameter sind in der Tabelle 6.2 zusammen-
gestellt. Sie fithren zu einer der beobachteten Spiegel-Instabilititen. Die Abhingigkeit
der Frequenz und der Anwachsrate der instabilen Moden vom Betrag des Wellenvektors
sind in der Abbildung 6.10c fiir den Ausbreitungswinkel der Mode maximaler Anwachs-
rate dargestellt. Hohenlinien der Anwachsraten der Moden dieser Spiegel-Instabilitdt in
Abhiingigkeit vom Betrag des Wellenvektors und dem Ausbreitungswinkel sind in der Ab-
bildung 6.10d zu sehen. Die Auswertung ergab insgesamt 51 Spiegel-Instabilititen, von
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Abbildung 6.11: Zeitlicher Verlauf der Alfvén-Geschwindigkeit in der Sonnenwind-
stromung des 14. Aprils 1976. Das Auftreten von Spiegel-Instabilititen ist mit Kreuzen
markiert.

denen 30 aus den Sonnenwindstromungen vom 14. und 16. April 1976 aus der Entfer-
nung von (.29 AE stammen. Anhand der Abbildung 6.11 kann eine Ursache fiir das Auf-
treten der Spiegel-Instabilitidt erkannt werden. Sie zeigt den zeitlichen Verlauf des Plas-
mabetas und der Temperaturanisotropie des Protonenkerns sowie der normierten Alfvén-
Geschwindigkeit, wie er auf Helios am 14. April 1976 in der Niihe des Perihels gemessen
wurde. Die nachgewiesenen Spiegel-Instabilititen sind unter den Werten mit Kreuzen
markiert. Es ist zu erkennen, daB sie auftreten, wenn die Alfvén-Geschwindigkeit wegen
eines zeitlich begrenzten Abfalls des Betrages des mittleren magnetischen Feldes unter
ithren Umgebungswert sinkt. Da die thermische Geschwindigkeit des Kerns der Vertei-
lung der Protonen davon unberiihrt bleibt, steigt 3 an, wodurch die Spiegel-Instabilitit
begiinstigt wird. Das Auftreten der Spiegel-Instabilitiit ist auch mit iiberdurchschnittli-
chen Temperaturanisotropien verbunden. Die Ursache der Einbriiche des Betrages des
magnetischen Feldes kann ich nicht benennen (s. dazu Zurbuchen et al. 2001). Die Bedeu-
tung der Spiegel-Instabilitit fur die mittleren Eigenschaften des schnellen Sonnenwindes
schiitze ich wegen ihrer geringen Hiufigkeit als vernachliissigbar ein. Fiir die Mittelwerte
der in den ausgewerteten Sonnenwindstromungen gemessenen Parameter (s. Tabelle A.1)
existiert die Spiegel-Instabilitidt nicht. Tsurutani er al. (1992) berichten, da} sie in von
Ulysses im schnellen Sonnenwind aufgenommenen Magnetfelddaten die Moden dieser
Instabilitit hiitten nachweisen konnen. Diese Messungen stammen aus einer Entfernung
von 2.2 AE und im Gegensatz zu den Daten dieser Arbeit aus einer Phase maximaler
solarer Aktivitdt. Mir sind keine weiteren Beobachtungen dieser Moden im Sonnenwind
bekannt.

6.4 Instabilitiiten bei paralleler Ausbreitungsrichtung
Bei paralleler Ausbreitungsrichtung besitzen zwei Instabilititen, die durch die Tempera-
turanisotropie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der Protonen verursachten wer-

den. und eine vom Protonenstrahl ausgeloste Instabilitit der magnetosonischen Moden
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Parameter Protonen-Kern Protonen-Strahl  a-Teilchen Elektronen

n/n, 0.96 0.04 0.01 1.02
Ty /T & 1 1.55 11.8 0.75
T /1) 3.5 23 | 1

Tabelle 6.2: Aus den auf Helios 2 am 14. April 1976 um 9h/5m/33s gemessencn Ge-
schwindigkeitsverteilungen der Protonen. Elektronen und a-Teilchen abgeleitete Plas-
maparameter. Desweiteren sind vy/c = 5.6 x 1074 3, = 0.29, Avyg g 1.05 04,
Dvpa 1.06 04 und T, /T, — 4.2. Die genannten Parameter fiihren zu einer Spiegel-
Instabilitit.

ihre maximale Anwachsrate. Die Temperaturanisotropie kann die auswiirts laufenden®
Alfvén-Moden und einen Zweig von einwirts laufenden Zyklotron-Moden. der in der Ab-
bildung 2.1b gestrichelt dargestellt ist, instabil werden lassen. Die moglicherweise insta-
bilen magnetosonischen Moden laufen auswiirts. Die direkte Berechnung der Anwachsra-
ten dieser Instabilitidten beruht auf der L.osung der im Anhang hergeleiteten Dispersions-
bezichung D.21 der Zyklotronmoden. wie sie sich aus der Entwicklung der gemessenen
Verteilungen der Protonen nach GauBfunktionen (s. Kapitel 4) ergibt. Es wurde die im Ab-
schnitt 6.2 diskutierte Vereinfachung der reduzierten Geschwindigkeitsverteilungen der
Protonen vorgenommen. Als Resultat der Auswertung liegen die in der Abbildung 2.1b
gezeigten Zyklotronzweige auf einem reguliren Gitter mit 6 x 107 < kye/w,, < 25 und
einer Auflosung von 100 Punkten vor®. Der groBe Wert k| ¢/w,, — 25 wurde im Hinblick
auf die Untersuchung des Kapitels 7 gewihlt. Dort werden diejenigen Dispersionszweige
der Zyklotronmoden benétigt, die mit den Protonen im Kern der Geschwindigkeitsvertei-
lung resonant sind. Die Resonanzgeschwindigkeiten dieser Moden erreichen mit anstei-
gendem Betrag der Wellenzahl das Zentrum des Kerns der Verteilung (s. Abbildungen
7.2a und 7.2b) und sollen sich ihm innerhalb des vom Gitter umfafliten Bereichs hinrei-
chend annéhern.

Die Ergebnisse der direkten Berechnung der Anwachsraten der Instabilititen sind in den
Abbildungen 6.12a-6.12f zusammengefalit. Sie zeigen fiir jede der drei Instabilititstypen
das normierte Histogramm der beobachteten maximalen Anwachsraten und die Hiufig-
keiten der jeweiligen Instabilitit in den ausgewerteten Sonnenwindstromungen. welche
tiber die mittleren Entfernungen der Messungen aus diesen Stromungenzur Sonne aufge-
tragen sind. Im Zusammenhang mit der Untersuchung der Instabilititen bei schriiger Aus-
breitungsrichtung wurden die Dispersionszweige unter Verwendung der im Abschnitt 6.1
beschriebenen Kern-Strahl-Approximation der Geschwindigkeitsverteilungen der Proto-
nen berechnet. Die daraus folgenden Ergebnisse zu den Instabilititstypen sind in den
Abbildungen 6.12a-6.12f zum Vergleich hinzugetiigt. Die Mittelwerte der maximalen
Anwachsraten betragen 7,,/€2, = 1.2 x 1072, ~,/Q, — 1.9 x 107* und ~,, /1,

5.6 x 1073 fir die Instabilititen der auswirts laufenden Alfvén-Moden. der einwirts

*definiert iiber die Phasengeschwindigkeit der Moden
*Es wurde wie zuvor von der Symmetrie by — —ky, w — —w” der Dispersionsbeziehung Gebrauch ge-
macht. Links-zirkular polarisierte Moden gehen dadurch in recht-zirkular polarisierte iiber und umgekehrt.

83



6 Untersuchung von Mikroinstabilititen im schnellen Sonnenwind

laufenden Zyklotronmoden bzw. der magnetosonischen Moden. Unter Verwendung der
Kern-Strahl-Approximation ergeben sich in der gleichen Reihenfolge die Mittelwerte
Y/ = LTX1072, 5, /€, = 1.3x 1072 bzw. 5, /S, = 7.7x 10~3. Es fanden sich 9705,
1273 und 2060 Instabilititen der auswirts laufenden Alfvén-Moden, der einwiirts laufen-
den Zyklotronmoden bzw. der magnetosonischen Moden. Unter Verwendung der Kern-
-Strahl-Approximation betrigt die Anzahl der Instabilitéiten in dieser Reihenfolge 9711,
G11 bzw. 766, wobei 10804 Datensitze ausgewertet wurden. Die Verwendung der Kern-
-Strahl-Approximation fiithrt dazu, daB die instabilen auswiirts laufenden Alfvén-Moden
hdufiger mit einer grolen maximalen Anwachsrate auftreten. Die Gesamthiiufigkeit die-
ser Instabilitit bleibt allerdings unberiihrt. Die einwirts laufenden Zyklotronmoden sind
fiir die Kern-Strahl-Approximation der Verteilung der Protonen seltener instabil. Das Hi-
stogramm ihrer Anwachsraten dndert sich kaum. Die Hiufigkeit der magnetosonischen
Instabilitit fillt durch die Verwendung der Kern-Strahl-Approximation in allen Entfer-
nungen zur Sonne deutlich geringer aus.

Die Anwachsraten ciner instabilen Mode hiingt aufgrund der beobachteten Grofenord-
nung der maximalen Anwachsraten im wesentlichen von der Form der Geschwindig-
keitsverteilungen der Protonen in der Nihe ihrer Resonanzgeschwindigkeit vy — (w —
Q,)/k ab (s. Gleichung 2.18). Die Resonanzgeschwindigkeiten der Moden maxima-
ler Anwachsrate der von der Temperaturanisotropie des Kerns verursachten Instabilititen
befinden sich jeweils auf einer Seite des Kerns der Geschwindigkeitsverteilung der Proto-
nen, wo die gemessenen Verteilungen durch groBe Zihlraten des Instrumentes 1a festge-
legt sind. Deshalb sollte die Entwicklung der Verteilung nach GauBfunktionen zu besseren
Ergebnissen als die Kern-Strahl-Approximation fiihren. Aus diesem Grund wird die aus
dieser Darstellung berechnete Dispersion von Zyklotronmoden in den Untersuchungen
des Kapitels 7 iiber Diffusionsplateaus in den beobachteten Verteilungen der Protonen
verwendet. Die Mode maximaler Anwachsrate der magnetosonischen Instabilitiit hat ih-
re Resonanz im Protonenstrahl, von dem sie verursacht wird. Die Abbildungen 6.13a
und 6.13b verdeutlichen, daB es sich dabei nicht um den reguliren Protonenstrahl han-
deln muB. In der Abbildung 6.13a sind zwei reduzierte Verteilungen nullter Ordnung der
Protonen zu sehen. Beide ergeben sich aus der Entwicklung 4.1 einer auf Helios 2 gemes-
senen Geschwindigkeitsverteilung nach Gauffunktionen und unterscheiden sich dadurch,
daB3 in cinem Fall dic Beitrige von Kanilen des Instrumentes la zu der Entwicklung
vernachlidssigt wurden, die zu einem weiteren Strahl von Protonen mit sehr geringer Teil-
chendichte und vergleichsweise groBer Geschwindigkeit fiihren. Dieser Strahl verursacht
cine Instabilitdt der magnetosonischen Moden. Die Anwachsraten und dic Resonanzge-
schwindigkeiten dieser Moden sind in der Abbildung 6.13b in Abhiingigkeit von der Wel-
lenzahl fiir die Entwicklung 4.1 mit und ohne den zweiten Protonenstrahl dargestellt. Die
magnetosonischen Moden sind nur instabil, wenn der Protonenstrahl beibehalten wird.
Die Resonanzgeschwindigkeiten der instabilen Moden befinden sich innerhalb dieses
Protonenstrahls. Solche Protonenstrahlen treten in dhnlicher Form in vielen Geschwin-
digkeitsverteilungen der Protonen auf und werden durch sehr kleine Zihlraten. die nicht
viel groBer als Eins sind, erzeugt. Da die maximale Anwachsrate der magnetosonischen

“Die Symmetrie by hj.w — —w" der Dispersionsbezichung erlaubt es, sich auf Losungen der
Dispersionsbezichung zu D einzuschriinken. Davon wird in dieser Arbeit stets Gebrauch gemacht (s.a.
Abbildungen 2.1a und 2.1b).
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Abbildung 6.12: (a),(c) und (e) zeigen normierte Histogramme der maximalen Anwachs-
rate der auswirts laufenden Alfvén-Moden, der einwirts laufenden Zyklotronmoden (s.
Text) bzw. der auswirts laufenden magnetosonischen Moden. (b),(d) und (f) zeigen die
Haufigkeit dieser Instabilititen in den ausgewihlten Stromungen schnellen Sonnenwin-
des. Sie sind in abhingigkeit von der mittleren Entfernungen der Messungen in den
Stromungen zur Sonnne aufgetragen. Die roten Kurven zeigen jeweils die entsprechenden
Ergebnisse unter Verwendung der Kern-Strahl-Approximation der Verteilung der Proto-
nen.

85




6 Untersuchung von Mikroinstabilititen im schnellen Sonnenwind

(a)
10° T 6
i
s
107 f {
— 44
- o]
=l £ <
| S
=] 43
5 e 4
Ll?m 3 5
42
|
10 —
10" F / =
|
. l g

k‘” c/w,,,,

Abbildung 6.13: (a) Reduzierte Verteilungen nullter Ordnung der auf Helios 2 am 16.
Miirz 1976 um 23h/33m/12s gemessenen Geschwindigkeitsverteilung der Protonen mit
(schwarz) und ohne (rot) den Beitrag derjenigen Kaniile des Instrumentes 1a zur Darstel-
lung 4.1 der Verteilung, die einen irreguliren Protonenstrahl verursachen. (b) Anwachs-
rate der magnetosonischen Moden mit (schwarz) und ohne (rot) Beriicksichtigung dieser
Beitréige zur Verteilung der Protonen. Die Resonanzgeschwindigkeiten der magnetosoni-
schen Moden sind durch die gestrichelte Kurve dargestellt.

Instabilitdt bei paralleler Ausbreitungsrichtung mit der Geschwindigkeit des urséichlichen
Protonenstrahls stark ansteigt (vgl. Abbildung 2.4), konnen diese Strahlen trotz ihrer sehr
geringen Teilchendichte eine verhiltnismiBig groe Anwachsrate verursachen. Durch die
Kern-Strahl-Approximation der Verteilungen der Protonen (s. Abschnitt 6.1) werden sie
nicht beriicksichtigt, weshalb sich auf diese Weise deutlich geringere Hiufigkeiten und
maximale Anwachsraten der magnetonischen Instabilitiit ergeben haben (s. Abbildungen
6.12¢ und 6.12f). Der Mittelwert der maximalen Anwachsrate der magnetosonischen In-
stabilitiit betrigt 7,,/S2, = 8.5 x 107, wenn die nicht im Histogramm 6.12e sichtbaren
74 Fille mit v, /2, > 1.4 x 102 vernachlissigt werden. Diese Einzelfille sind wie fiir
die Strahl-Instabilititen bei schriger Ausbreitung mit kurzzeitigen Einbriichen des Betra-
ges des magnetischen Feldes und somit sehr kleinen Werten der Alfvén-Geschwindigkeit
verbunden (v4/c < 2 x 10~%). Die auswiirts laufenden magnetosonischen Moden sind bei
paralleler Ausbreitungsrichtung mit einer Gesamthiufigkeit von 7% selten instabil. Diese
Strahl-Instabilitidt kann in Anbetracht des Mittelwertes ihrer maximalen Anwachsrate ge-
nauso wie die Strahl-Instabilititen bei schriiger Ausbreitungsrichtung (s. Abschnitt 6.3.1)
allenfalls marginal instabil sein. Im schnellen Sonnenwind existieren somit bis zu der Ent-
fernung von 1 AE zur Sonne keine starken Strahl-Instabilitidten. Bisher wurde aufgrund
der Arbeit von Marsch und Livi (1987) das Gegenteil angenommen (s. z.B. Daughton und
Gary 1998, Daughton er al. 1999).

Die Ergebnisse zeigen, daB die auswiirts laufenden Alfvén-Moden, deren Instabilitit von
der Temperaturanisotropie des Kerns der Verteilung der Protonen verursacht wird, im
mittleren Zustand des schnellen Sonnenwindes nicht bloR marginal instabil sein konnen.
Ihre maximalen Anwachsraten iibersteigen die aufgrund der Diskussion des Abschnittes
2.2.3 zu erwartenden Werte um mehr als zwei GroBenordnungen. Diese Instabilitit betrifft
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6.4 Instabilitdten bei paralleler Ausbreitungsrichtung

mit einer Gesamthiufigkeit von 90Y% nahezu jede gemessene Geschwindigkeitsverteilung
und diese Haufigkeit wird selbst in der Entfernung von (.98 A kaum unterschritten. Die
von der Temperaturanisotropie ausgeloste Instabilitét der einwiirts lautenden Zyklotron-
moden tritt nur in der Nihe des Perihels von Helios mit bedeutender Haufigkeit auf. Die
dort beobachteten Anwachsraten diirfen ebenfalls nicht als marginal bezeichnet werden.
Die quasi-lineare Niherung der Welle-Teilchen-Wechselwirkung verlangt, daf3 die Insta-
bilititen im Verlauf der Expansion des schnellen Sonnenwindes auf der durch die linearen
Anwachsraten vorgegebenen Zeitskala von T~ 10%s bzw. einer riumlichen Skala von
L — VT = 10 * AE relaxieren, wobei von der typischen GroBenordnung €2, = 1 !
der Zyklotronfrequenz der Protonen und cinem Hochstwert V' & 10% ks ' der Expan-
sionsgeschwindigkeit des Windes ausgegangen wurde. Demnach sollten sie sich nicht
bestindig tiber zwischen (0.3 AE und 1 AE beobachten lassen.

Die Abbildungen 6.14a-6.14h sollen Aufschlufl geben, ob eine Relaxation der Instabi-
lititen im Verlauf der Expansion des schnellen Sonnenwindes stattfindet. Dafiir zeigen
sie Stabilitdtsgrenzen der von der Temperaturanisotropie des Kerns der Verteilung der
Protonen ausgelosten Instabilitdten in der von dem Plasmabeta und Temperaturanisotro-
pie des Kerns gebildeten Parameterebene. Die gemessenen Werten dieser Parameter sind
in Form von Streudiagrammen ebenfalls in den Abbildungen, dic zwischen den ausgewer-
teten Stromungen des schnellen Sonnenwindes und der Entfernung zur Sonne unterschei-
den, zu schen. Die Stabilititgrenzen sind durch den Wert ~,, /€2, 10~* der maximalen
Anwachsrate definiert und ihnen liegen die in der Tabelle A.1 zusammengestellten Mittel-
werte der Plasmaparameter in ausgewerteten Stromungen zugrunde. Es ist zu erkennen,
daB die Menge der Parameterwerte sich mit wachsender Entfernung zur Sonne auf die Sta-
bilititsgrenze der auswirts laufenden Alfvén-Moden zubewegen und sich in der Nihe von
1 AE entlang der Stabilititsgrenze verteilen. In geringerer Entfernung zur Sonne befinden
sich im Einklang mit den Resultaten der direkten Berechnung der Anwachsraten der In-
stabilitit der Alfvén-Moden praktisch alle Wertepaare oberhalb der Stabilititgrenze. Im
Perihel von Helios 2 reicht die Groe der Temperaturanisotropie noch aus, um die Insta-
bilitit der einwirts laufenden Zyklotronmoden zu verursachen. Im Verlauf der Relaxation
der linearen Instabilitit der auswirts laufenden Alfvén-Moden nehmen der Mittelwert und
die Varianz des Plasmabetas des Kerns der Verteilung der Protonen zu (vgl. Abbildung
A.3a). Die Temperaturanisotropie des Kerns nimmt weniger stark ab. als es bei einer adia-
batischen Expansion des Windes zu erwarten ist (vgl. Abbildung A.3¢). Eine Regression
fiihrt zu den Potenzgesetzen T 4 /T) ;. — 1.62 (r/AE) %" und 3, = 0.4 (r/AE)""
zwischen den Parametern und der Entfernung - zur Sonne. Marsch er al. (2004) beobach-
teten im schnellen Sonnenwind, ohne die Entfernung zur Sonne zu berticksichtigen. eine
direkte Korrelation zwischen dem Plasmabeta und der Temperaturanisotropie des Kerns
(T 4/ Tk == 1163, %), die sich aus dieser Entfernungsabhingigkeit der Parameter im
Zusammenhang mit der Relaxation erklirt.

Die Ergebnisse dieses Abschnittes zeigen, daf3 die nicht-lineare Wechselwirkung der mit
den Protonen resonanten auswirts laufenden Alfvén-Moden im Bereich der Zyklotron-
frequenzen der lonen nicht vernachlissigt werden darf. Die nicht-lineare Dynamik der
Wellenmoden mit wesentlich kleiner Frequenz und Wellenzahl, d.h. im Regime der MHD
kann seit der Arbeit von Belcher und Davis (1971) nicht bezweifelt werden. Sie beob-
achteten im schnellen Sonnenwind Alfvén-Wellen, deren Energiedichte mit derjenigen
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6 Untersuchung von Mikroinstabilitdten im schnellen Sonnenwind
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Abbildung 6.14: (a)-(f) Stabilititsgrenzen der von der Temperaturanisotropie des Kerns
der Verteilung der Protonen ausgeldsten Instabilititen in der zusammen mit dem Plasma-
beta des Kerns gebildeten Parameterebene (auswiirts laufende Alfvén-Moden (—) und
einwiirts laufende Zyklotronmoden (---)) sowie Streudiagramme der gemessenen Werte
dieser Parameter. Die Teilabbildungen unterscheiden nach den ausgewerteten Stromun-
gen des schnellen Sonnenwindes (s. Tabelle 3.1). Den Stabilititsgrenzen liegen jeweils
die Mittelwerte der Plasmaparameter aus diesen Stromungen (s. Tabelle A.1) und der
Wert 7,,, /€2, = 10~* der maximalen Anwachsrate zugrunde.
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6.4 Instabilititen bei paralleler Ausbreitungsrichtung

des mittleren magnetischen Feldes nahezu vergleichbar ist. Die auswiirts laufenden und
resonanten Alfvén-Wellen sind fiir das Entstehen der Temperaturanisotropie des Kerns
der Verteilung der Protonen und der nicht-adiabatischen Abnahme der Anisotropie mit
der Entfernung zur Sonne verantwortlich (s. Kapitel 7). Das Uberschreiten der Grenze
absoluter Stabilitit, was vor dem Perihel von Helios und unter Umstinden noch inner-
halb der Korona im Zusammenhang mit dem Entstehen der Temperaturanisotropie ge-
schieht, ist mit der quasi-linearen Niherung genauso wie das Verweilen im Bereich linca-
rer Instabilitidt zwischen 0.3 AE und 1 AE unvereinbar. Die nicht-linecare Welle-Teilchen-
Wechselwirkung beinhaltet Modenkopplungen und die nicht-lineare Didmpfung und In-
stabilitiiten von Wellenmoden (s.z.B. Sagdeev und Galeev 1969, Davidson 1972, Galeev
und Sagdeev 1983b.c). Letztere sind mit Resonanzen zwischen mehreren Wellenmoden
und den Teilchen verbunden, z.B. ' + w” — (A"" + I,"’"):vu b nf2s — 0 in der untersten
nicht-lincaren Ordnung, iiber die sie zusitzlich zu den linearen Resonanzen (s. Gleichun-
gen 2.40-2.43) mit den Teilchen wechselwirken. Es ist denkbar, daf3 die lineare Instabilitiit
der auswiirts laufenden Alfvén-Moden durch eine nicht-lineare Ddmpfung, an der meh-
rere Wellenmoden beteiligt sein miissen, ausgeglichen wird. Modenkopplungen kénnen
cbenfalls zur Stabilisierung der linearen instabilen Moden beitragen. Es mul} ggf. heraus-
gefunden werden, welche Moden an einer nicht-linearen Diamptung oder an einer Mo-
denkopplung der Alfvén-Moden beteiligt sind und welchen Einfluf} diese Moden auf die
Geschwindigkeitsverteilung besitzen. Moglicherweise steht eine Modenkopplung der in-
stabilen Alfvén-Moden in einem Zusammenhang mit einer direkten Kaskade, die Energie
von den grof- zu den kleinskaligen Fluktuationen befordern soll (s. z.B. Tu er al. 1984),
deren Bestandteil die mit den Protonen resonanten Alfvén-Moden sind.
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7 Untersuchung von
Diffusionsplateaus im schnellen
Sonnenwind

Im schnellen Sonnenwind zeigen die Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen in ih-
rem Kern eine Temperaturanisotropie. Die Temperatur des Kerns senkrecht zum mittleren
magnetischen Feld ist groBer ist als seine Temperatur parallel dazu. Aus diesem Grund
mull geschluBfolgert werden, daBl die Protonen im Kern der Verteilung einer Heizung
unterliegen. Fiir diesen Prozel werden Alfvén-Wellen im Bereich der Zyklotronfrequen-
zen der lonen verantwortlich gemacht (Marsch er al. 1982a, Marsch und Tu 2001, Tu
und Marsch 2002, Marsch et al. 2004). Von ihnen wird angenommen. daf} sie ihren Ur-
sprung auf der Sonne besitzen und entlang des magnetischen Feldes auswirts laufen.
Die Alfvén-Wellen sollen mit den Protonen gemif} der quasi-linearen Niherung wechsel-
wirken, wodurch die beobachteten Temperaturanisotropien entstehen konnen (Arunasa-
lam 1976). Im Abschnitt 2.3 dieser Arbeit wurde gezeigt, daB3 die Protonen durch diese
Wechselwirkung im Geschwindigkeitsraum diffundieren. Daraus folgt unter geeigneten
Umstinden die Ausbildung von Diffusionsplateaus in ihren Geschwindigkeitsverteilun-
gen. Es war eine Zielsetzung meiner Arbeit, diese Vorhersage im schnellen Sonnenwind
zu untersuchen. Aus der Beobachtung von Diffusionsplateaus im schnellen Sonnenwind
folgt somit die Existenz der Alfvén-Wellen im Bereich der Zyklotronfrequenzen der lo-
nen. Im Sonnenwind sind Alfvén-Wellen bisher nur bei Frequenzen nachgewiesen. die
deutlich Kleiner als die Zyklotronfrequenz der Protonen sind (Belcher und Davis 1971).
AuBerdem beweist eine solche Beobachtung, daf die zur quasi-linearen Diffusion fithren-
den Annahmen im schnellen Sonnenwind weitgehend giiltig sind. Die Vorstellung von der
schwachen Turbulenz des schnellen Sonnenwindes muf$ zutreffen und es gilt eine Skalen-
trennung zwischen den Fluktuationen und dem Hintergrund der mittleren Felder. Im Ab-
schnitt 7.1 beschreibe ich die Ergebnisse der Untersuchung dieser Arbeit. Die ausgewer-
teten Daten werden im Abschnitt 3.2 dargestellt. Die von Tu er al. (2002) aufgeworfene
Frage. ob die quasi-lineare Diffusion ebenfalls fiir die Form des im schnellen Sonnenwind
beobachteten Protonenstrahls verantwortlich ist, soll im Abschnitt 7.2 diskutiert werden.
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7 Untersuchung von Diffusionsplateaus im schnellen Sonnenwind

7.1 Diffusionsplateaus im Kern der Verteilung der Pro-
tonen

Die Erwartung, daB sich Diffusionsplateaus in den Geschwindigkeitsverteilungen der Pro-
tonen des schnellen Sonnenwindes beobachten lassen, ist durch eine Abschiitzung der

GroBenordnung der quasi-linearen Diffusion begriindet. Die typische Zeitskala 75, auf

der sich die Geschwindigkeitsverteilung der Protonen durch die Diffusion indert, betrigt
T & V#/D. Dabei sind D und V" die typische GroBenordnung der Diffusionskoeffizi-
enten 2.48-2.50 bzw. die typische Skala der Gradienten der Geschwindigkeitsverteilung.
Die Diffusionskoeffizienten besitzen die tibersichtliche Form

W 4
> b — —Q,) 20 Y Paky)d, g 7.1
(m,)> /\/._—*r[ ki 1) é <('/\'w> BB Vs ads

mit ) = vy ky/wy und U = 1 — vjky /wk,, wobei ausgehend von 2.48-2.50 das Spek-
trum der Fluktuationen des elektrischen Feldes iiber das Faraday-Gesetz durch dasjeni-
ge des magnetischen Feldes ausgetauscht wurde. Daraus folgt unmittelbar die typische

GroBenordnung der Koeffizienten
(o e
mny, (& \/57? v

mit einem typischen Wert Pj; fiir das Fluktuationsspektrum im Bereich resonanter Wel-
lenzahlen. Die Koeffizienten o, tragen im Kern der Geschwindigkeitsverteilung mit der
GroBenordnung 1 zu den Diffusionskoeffizienten bei und alle Wellengeschwindigkeiten
diirfen durch die Alfvén-Geschwindigkeit abgeschitzt werden. Der typische Wert fiir Py
mul3 aus Messungen bei wesentlich kleineren Frequenzen bzw. Wellenzahlen durch Extra-
polation abgeleitet werden. Die von Denskat und Neubauer (1983) erarbeiteten Spektren
fithren zu groben Schitzwerten von Pp/vy ~ 107" G?sund Pg/vy ~ 10 " G%5in
Entfernungen von 0.3 AE bzw. 1 AE zur Sonne. Daraus ergibt sich die typische Grifen-
ordnung der Diffusionskoeffizienten zu

=

Dy =

0o |

i

D=

|

D~ 102 km?/s*  buw. D =~ 1km?/s? (7.3)
in diesen Entfernungen. Die typische Zeitskala der Diffusion lautet somit
™~ 10%s  buw. 7p & 10%s. (7.4)

Dafiir wurde die typische Skala der Gradienten der Geschwindigkeitsverteilung durch
die Alfvén-Geschwindigkeit ¢4 abgeschiitzt, die bis 1 AE groBer als die thermische Ge-
schwindigkeit der Protonen ist. Die Expansionszeitskala des Sonnenwindes, 7 ~ 17/20,
betriigt im Vergleich zu 7, bereits 7z ~ 10% s bzw. 75 ~ 10°s. Die Diffusion dominiert
iiber alle anderen Terme in der Bewegungsgleichung der Geschwindigkeitsverteilung. Ei-
ne stationdre Verteilung mul} bis auf geringe Abweichungen Diffusionsplateaus ausgebil-
det haben.

Die Arbeiten von Marsch und Tu (2001) und Tu und Marsch (2002) haben erste Hinweise
ergeben, dall sich Diffusionsplateaus tatsidchlich in den Geschwindigkeitsverteilung der
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7.1 Diffusionsplateaus im Kern der Verteilung der Protonen
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Abbildung 7.1: Hohenlinien der auf Helios 2 (a) am 14. April 1976 um 10h/46m/8s und
(b) am 16. Mirz um 4h/24m/52s gemessenen Geschwindigkeitsverteilung der Protonen in
der im Kapitel 4 eingefiihrten Darstellung. Die Hohenlinien entsprechen den Anteilen 0.9,
0.7.0.5,0.3, 0.1, 0.03. 0.01 und 0.003 des Maximums der Verteilungen und wurden in der
durch die mittlere Geschwindigkeit der Protonen und das magnetischen Feld definierten
Ebene berechnet. Die Abszisse zeigt in die Richtung der mittleren Geschwindigkeit und
der Ursprung stimmt mit ihr iiberein. Wichtige Parameter der Verteilungen sind in der
Tabelle 7.1 zusammengetal3t.

Protonen beobachten lassen. Sie betrachteten einige wenige exemplarische Verteilungen
und fanden durch einen graphischen Vergleich eine gute Ubereinstimmung zwischen den
Hohenlinien der Verteilungen und den theoretischen Diffusionsplateaus. Dafiir mufiten
sie eine einfache und nicht von der Form der gemessenen Verteilungen abhingige Disper-
sionsbezichung der Alfvén-Wellen vorgeben. Diese Vereinfachung wird in dieser Arbeit
aufgegeben. Bevor ich auf die Auswertung der im Abschnitt 3.2 genannten Menge von
Daten eingehe, mochte ich die in der Abbildung 7.1 gezeigten Geschwindigkeitsverteilun-
gen der Protonen diskutieren. Sie wurden auf Helios 2 in einer Entfernung von 0.29 Al
bzw. 0.66 AE gemessen. Diesen Darstellungen liegt genauso wie allen Ergebnissen dieses
Abschnittes das im Kapitel 4 eingefiihrte Modell der Verteilungen zugrunde. Die entspre-
chende Dispersionsbeziehung (s. Anhang D) wurde unter der im Abschnitt 6.2 erliduterten
Einschriinkung mit der im Kapitel 5 beschriebenen Methode gelost. Die Abbildungen
7.2a und 7.2b zeigen die Dispersionszweige der mit den Protonen im Kern der Vertei-
lungen resonanten Wellenmoden und ihre Resonanzgeschwindigkeiten (vgl. Abbildung
2.6a). Die Wellenmoden bei positiven Wellenzahlen % sind Alfvén-Moden. Sie breiten
sich in Richtung des Protonenstrahls, d.h. auswirts aus. Die Resonanzgeschwindigkeit
der Zyklotronmoden bei negativen Wellenzahlen A ist beidseitig beschriinkt. Sie knnen
nicht mit den Protonen im Strahl in Resonanz treten. Die zu diesen Moden gehorenden
Diffusionsplateaus liegen auf der dem Strahl zugewandten Seite des Kerns der Vertei-
lungen. wihrend die zu den auswirts laufenden Alfvén-Moden gehorenden Diffusions-
plateaus auf der gegeniiberlicgenden Seite liegen (s. Abschnitt 2.3). Diese Topologie der
Dispersionszweige ist reprisentativ fur aller in dieser Arbeit ausgewerteten Verteilungen.
In den Abbildung 7.2¢ und 7.2d sind Hohenlinien der um das mittlere magnetische Feld
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Abbildung 7.2: Die Abbildungen (a) und (b) zeigen die Dispersionszweige (schwarz) der
Moden. die mit den Protonen im Kern der Geschwindigkeitsverteilung resonant sind. Th-
nen liegen die auf Helios 2 (a) am 14. April 1976 um 10h/46m/8s bzw. (b) am 16. Miirz
um 4h/24m/52s gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen zugrunde. Die Resonanzge-
schwindigkeit v — (w—12,)/k| dieser Moden wird durch die grauen Kurven dargestellt.
In den Abbildungen (¢) und (d) sind Hohenlinien (grau) der um das mittlere magnetische
Feld symmetrisierten Verteilungen zu schen. Die Hohenlinien entsprechen den Anteilen
am Maximum der Verteilungen, wie sie in den Abbildungen 7.1a und 7.1b verwendet
wurden. Den Hohenlinien sind die Diffusionsplateaus (schwarz) iiberlagert, die diesel-
ben ¢ -Achsenabschnitten im Zentrum des Kerns besitzen. Die Abbildungen (¢) und (d)
gchoren zu den Abbildungen (a) bzw. (b).

symmetrisierten Verteilungen dargestellt. Thnen sind die Diffusionsplateaus, die dieselben
¢ -Achsenabschnitte im Zentrum des Kerns besitzen, tiberlagert (vgl. Abbildung 2.6b).
Der Ursprung dieser Abbildungen stimmt mit der Geschwindigkeit des Massenschwer-
punktes iiberein. Die Darstellung der Dispersionszweige bezieht sich ebenfalls auf dieses
Ruhesystem des Plasmas. Die Hohenlinien der Verteilungen stimmen mit den theoreti-
schen Diftusionsplateaus insbesondere auf der dem Strahl abgewandten Seite des Kerns
gut iiberein. Die Ergebnisse von Marsch und Tu (2001) und Tu und Marsch (2002) werden
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7.1 Diffusionsplateaus im Kern der Verteilung der Protonen

damit auch ohne die von ihnen gemachten Vereintachungen bestitigt.

Die Auswertung der insgesamt 10804 Geschwindigkeitsverteilungen (s. Abschnitt 3.2)
auf ihre Abweichung von den theoretischen Diffusionsplateaus erfordert es, ein quantitati-
ves Mal fiir diese Abweichung aufzustellen. Eine Moglichkeit. dieses Mal3 zu definieren,
besteht darin, die Anisotropie von theoretischen Diffusionsplateaus und Hohenlinien zu
vergleichen (Tu und Marsch 2002). Letztere konnte als scheinbare Anisotropie der Vertei-
lung bezeichnet werden. Die Anisotropie einer Kurve ist dabei iiber A — (V7 /1] )z durch
ihre Achsenabschnitte V', und V| definiert. Tu und Marsch (2002) gaben den Achsen-
abschnitt 1| dabei so vor, daf3 die Verteilung dort den Bruchteil 0.3 ihres Maximums be-
triigt. Ich mochte den Unterschied zwischen den Anisotropien von Diffusionsplateaus und
Hohenlinien nicht als Mal fiir die Abweichung von den Diffusionsplateaus verwenden.
da das Ergebnis eines Vergleiches der Anisotropien von der Wahl eines Achsenabschnit-
tes V| abhingt. Ich mochte auch nicht die Richtungsableitung der Verteilungen entlang
der theoretischen Diffusionsplateaus betrachten. Es bote sich z.B. an. dic Norm

; of aof I?
loydv, v |0y =—+ V¥, — 5
,/”H”""l“(‘)l'“ }"i)m (7.5)

als MabB fiir die Abweichung einer Verteilung von den Plateaus zu verwenden. Die Funkti-
on e sinw! variiert mit der kleinen Amplitude ¢ nur schwach um Null. Durch die geeignete
Wahl der Frequenz w wird das Maximum ihrer Ableitung aber beliebig groll. Dementspre-
chend kann das Integral 7.5 grof sein, obwohl die Werte der Verteilungsfunktion f ent-
lang der Diffisionsplateaus nur schwach variieren. Schwankungen um die theoretischen
Plateaus sind durch die in dieser Arbeit verwendete Darstellung der Geschwindigkeits-
verteilungen nicht zu vermeiden. Ich beabsichtige, die Varianz der Werte einer Verteilung
auf den theoretischen Diffusionsplateaus als MaB fiir die Abweichung der Verteilung von
diesen Plateaus zu verwenden. Die Diffusionsplateaus sind die Hohenlinien der Funktion

v
Ploy,vy) = v +v3 —2 / duj

Cy

T(I"I‘) (7.6)

wobei die Phasengeschwindigkeit tiber die Resonanzbedingung eine Funktion der Ge-
schwindigkeit v ist. Diese Funktion erlaubt es. neue Koordinaten P, jo = (v — v)4)/F
einzufiihren. Mit ¢ ¢ sei die Geschwindigkeit im Zentrum des Kerns der Verteilung be-
zeichnet. Das Mittel einer Geschwindigkeitsverteilung auf den Diffusionsplateaus ist in
diesen Koordinaten durch
e (P)

dp f(P.p) (7.7)

(f)p(P) AP

1o

vy (P)

1 , ,
m / dvy f (IH.IA(I.I‘\)) (7.8)

vl

definiert, wobei Ap(P) = j1.(P) — pe(P), Avy(P) = v (P) = v)ound die Verteilungs-
funktion f in der Gleichung 7.7 durch 7 und y auszudriicken ist. Es werden die Symbole
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Abbildung 7.3: Skizze zur Bestimmung des Mittels einer Verteilung auf ihren Plateaus.

der Skizze 7.3 verwendet. Die Geschwindigkeit v (P. v) ergibt sich als Losung der Glei-
chung 7.6. Durch die Mittelung (-),, bleibt die Teilchendichte unberiihrt'. Die Norm

1712 = o / doydvy vy foyv)) 7.9)
= —/ dpdP P f2(P. 1) (7.10)
n/' dP P Au(P) (%), (P) (7.11)
fithrt auf den Abstand
1 =Dl =7 [ aPPauP) (82, (P~ pa) @

zwischen der Geschwindigkeitsverteilung f und ihrem Platcaumittel (f) p- Im Fall voll-
stindig ausgebildeter Platcaus stimmen beide iiberein, und der Abstand verschwindet.
Als Mal} ¢ fiir dic Abweichung einer Geschwindigkeitsverteilung von den theoretischen
Diffusionsplateaus verwende ich den relativen Abstand

e=f={Hpl /111 - (7.13)

Aus praktischen Griinden ist die Integration iiber die Plateauvariable P in den Gleichun-
gen 7.9 bis 7.12 durch einen maximalen Wert P, beschriinkt. Dadurch erstreckt sich die
Geschwindigkeitsintegration auf den Bereich, der von einem duBersten Diffusionsplateau
begrenzt wird (s. Skizze 7.3). Der Wert P,,.. wird auf der dem Protonenstrahl abgewand-
ten Seite des Kerns der Verteilung so gewiihlt, da die Positionen aller GauBfunktionen,
die in dic verwendete Darstellung 4.1 der Geschwindigkeitsverteilung eingehen. noch
im Integrationsgebiet liegen. Diese Positionen stimmen mit Kanalzentren des Instrumen-
tes la iiberein (s. Abschnitt 3.1.1). Fiir die Diffusionsplateaus in der dem Protonenstrahl

'Somit ist die auf den theoretischen Diffusionsplateaus gemittelte Verteilung (f),, der asymptotische
Endzustand von f, wenn die Diffusion mit unveriinderter Dispersion der beteiligten Wellen und unter Aus-
schluB anderer Einfliisse auf f fortgesetzt wiirde.
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7.1 Diffusionsplatcaus im Kern der Verteilung der Protonen

np(em ) oo (km/s)  va(km/s) Qu(s ') e (abgewandt) ¢ (zugewandt)
23.9 590 189 1.3 3.8 x 102 1.1 x 1071
BT 614 109 11 3.6 x 1072 1.1 x 107!

Tabelle 7.1: Parameter zu den auf Helios 2 am 14. April 1976 um 10h/46m/8s und am 16.
Mirz 1976 um 4h/24m/52s in den Entfernungen von 0.29 AE bzw. 0.66 AE zur Sonne
gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen (s.a. Abbildungen 7.2a-7.2d).

zugewandten Hilfte des Kerns kann das allerdings nicht erreicht werden, da die Reso-
nanzgeschwindigkeiten der relevanten Zyklotronmoden beschrinkt sind (s. Abbildungen
7.2a und 7.2b). In diesem Fall ist P, durch die betraglich kleinste der in der numeri-
schen Berechnung des Dispersionszweiges auftretenden Wellenzahlen /  besimmt. Fiir
diese Wellezahl kommt die Resonanzgeschwindigkeit dem Strahl am niichsten und P«
wird so gewihlt, dal das der v|-Achsenabschnitt des entsprechenden Diffusionsplatcaus
mit der Resonanzgeschwindigkeit zu Ay o iibereinstimmt. Die untere Integrationsgrenze
fiir P kann ohne Einschriankung der Allgemeinheit durch cine additive Konstante in der
Gleichung 7.6 auf Null gesetzt werden. In der Tabelle 7.1 sind fiir die in den Abbildun-
gen 7.1a und 7.1b sowie 7.2a-7.2d behandelten Beispicle die Abweichungen ¢ von den
theoretischen Plateaus in den beiden Hilften des Kerns der Verteilungen angegeben. Die
entsprechenden Werte von ¢ lauten fiir das im Abschnitt 2.3 diskutierte und in den Abbil-
dungen 2.6a und 2.6b dargestellte Beispiel zum Vergleich ¢ — 0.25 und ¢ — 0.3 auf der
dem Strahl ab- bzw. zugewandten Seite des Kerns der Verteilung. In diesem Fall bestcht
qualitativ wie quantitativ eine deutliche Abweichung der Verteilung von den theoreti-
schen Plateaus. Die Beispicle vermitteln den erforderlichen Mafstab fiir die qualitative
Bewertung der durch e ausgedriickten Abweichung der 10804 ausgewerteten Verteilungs-
funktionen von den theoretischen Diffusionsplateaus.

Die Abbildungen 7.4a-7.4d fassen die Ergebnisse der Auswertung fiir die ausgewiihlien
schnellen Sonnenwindstromungen zusammen (s. Tabelle 3.1). Sie zeigen die auf Eins nor-
mierten Histogramme der Abweichungen e der Verteilungen von den theoretischen Dif-
fusionsplateaus und den Verlauf dieser Abweichungen mit der Entfernung zur Sonne. Die
Teilabbildungen unterscheiden zwischen den Diffusionsplateaus, die in der dem Proto-
nenstrahl ab- bzw. zugewandten Hiilfte des Kerns der Verteilungen liegen. Diese gehoren
zu den auswiirts laufenden Alfvén-Moden bzw. den einwiirts laufenden Zyklotronmoden.
Letztere sind in den Abbildungen 7.2a und 7.2b bei negativen Wellenzahlen zu sehen
(s.a. Abbildung 2.6a). Der Mittelwert der Abweichungen aller ausgewerteten Geschwin-
digkeitsverteilungen von den theoretischen Diffusionsplateaus betriigt 5.8- 10 * auf der
dem Protonenstrahl abgewandten Seite des Kerns. Der entsprechende Mittelwert ist auf
der dem Strahl zugewandten Seite mit 1.2- 10! deutlich groBer. In den Abbildungen 7.4¢
und 7.4d ist zu erkennen, dafl die Abweichung der Verteilungen auf der dem Strahl zu-
gewandten Seite in jeder Entfernung zur Sonne grofier als auf der abgewandten Seite ist.
Desweiteren variieren die Abweichungen der Verteilungen von den theoretischen Plate-
aus in der dem Protonenstrahl abgewandten Hilfte des Kerns nur unmerklich mit der
Entfernung: € — 0.05 im Perihel und € — (.06 im Aphel von Helios. Im Gegensatz dazu
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7 Untersuchung von Diffusionsplateaus im schnellen Sonnenwind
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Abbildung 7.4: Auf Eins normierte Histogramme der Abweichungen ¢ aller innerhalb
der ausgewihlten schnellen Sonnenwindstromungen gemessenen Geschwindigkeitsver-
teilungen zu ihren Plateaumitteln in der dem Protonenstrahl (a) ab- und (b) zugewandten
Hiilfte des Kerns der Verteilungen. Die Mittelwerte und die Varianzen der Abweichungen
¢ in der dem Strahl ab- und abgewandten Hiilfte innerhalb der Sonnenwindstromungen
sind als Funktion der mittleren Entfernungen zur Sonne in den Abbildungen (¢) bzw. (d)
aufgetragen.

steigt auf der anderen Seite des Kerns die Abweichung mit der Entfernung deutlich an:
¢ 0.07 im Perihel und € — 0.2 im Aphel. Diese Ergebnisse zeigen, daB sich die Ge-
schwindigkeitsverteilungen auf der dem Protonenstrahl abgewandten Seite des Kerns in
allen Entfernungen zwischen dem Perihel und dem Aphel von Helios bei ().20AE bzw.
I'AE nur gering von den theoretischen Diffusionsplateaus unterscheiden. Diese qualitati-
ve Beurteilung wird dadurch nahegelegt. daB die beobachteten Werte der Abweichung ¢
im Mittel mit den entsprechenden Werten der zu Beginn dieses Abschnitts besprochenen
positiven Beispielen iibereinstimmt. Die Varianz der Abweichung ist in dieser Hilfte des
Kerns gering. Auf der dem Protonenstrahl zugewandten Seite des Kerns unterscheiden
sich die Geschwindigkeitsverteilungen hingegen deutlich von den theoretischen Plateaus.
Die Abweichung ¢ erreicht im Aphel von Helios Werte, die im Mittel mit der Abwei-
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7.2 Diffusionsplateaus im Strahl der Verteilung der Protonen

chung ¢ des im Abschnitt 2.3 dieser Arbeit besprochenen Beispiels iibereinstimmen. Fiir
dieses Beispiel ist keine Ahnlichkeit zwischen den Hohenlinien der Verteilung und den
theoretischen Plateaus zu erkennen.

Aus den Ergebnissen kann geschluBfolgert werden, dal die auswiirts laufenden und mit
den Protonen in der dem Strahl abgewandten Hilfte des Kerns der Verteilung resonanten
Alfvén-Moden angeregt sein miissen. Sie sind fiir die beobachtete Temperaturanisotro-
pie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen verantwortlich. Aulerdem
werden die Voraussetzungen der quasi-linearen Diffusionen im schnellen Sonnenwind
weitgehend erfiillt sein. Der schnelle Sonnenwind ist schwach turbulent und es gilt eine
Skalentrennung zwischen den Fluktuationen und dem Hintergrund der mittleren Felder.
Die starken Abweichungen der Verteilungen von den theoretischen Plateaus auf der dem
Protonenstrahl zugewandten Seite des Kerns mussen dadurch erklidrt werden, daf3 die re-
sonanten einwirts laufenden Zyklotronmoden mit einer zu niedrigen spektralen Energice-
dichte angeregt sind, um die Ausbildung von Plateaus zu erzwingen. In diesem Fall ge-
winnen die Advektion, etc. in der Bewegungsgleichung der Geschwindigkeitsverteilung
an Bedeutung. Die nicht-linearen Korrekturen zur quasi-linearen Niherung diirfen we-
een der im Kapitel 6 festgestellten linearen Instabilitit eines breiten Bandes der auswiirts
laufenden Alfvén-Moden prinzipiell nicht vernachlissigt werden. Thr Einfluf3 ist aller-
dings so gering, daB sie keine in den Beobachtungen benennbaren Abweichungen von den
quasi-linearen Diffusionsplateaus verursachen. Dennoch unterschreiten auf beiden Seite
des Kerns die Abweichungen der Geschwindigkeitsverteilungen von den theoretischen
Plateaus nur in wenigen Fillen einen Wert von ¢ = (.03. Es ist unméglich zu erkennen,
ob sich dahinter ein systematische Fehler verbirgt. der durch dic in dieser Arbeit verwen-
dete Darstellung der Geschwindigkeitsverteilungen eingefiihrt wird. Durch die Wahl der
im Kapitel 4 beschriebenen nicht-parametrischen Entwicklung der Geschwindigkeitsver-
teilungen nach Kernfunktionen habe ich versucht, den systematischen Fehler so gering
wie moglich zu halten.

7.2 Diffusionsplateaus im Strahl der Verteilung der Pro-
tonen

Tu et al. (2002) untersuchten die Moglichkeit, die Form des beobachteten Protonenstrahls
ebenso wie die Form des Kerns der Verteilung durch Diffusionsplateaus zu erkliren.
Dafiir suchten sie fiir ein kaltes und aus Elektronen, Protonen und a-Teilchen bestehendes
Plasma nach geeignete Dispersionszweigen der Zyklotronmoden. Einen Protonenstrahl
bezogen sie nicht in die Dispersionsbeziehung ein, die fiir die Zyklotronmoden

2 w*"u sk
w? + ¢ |Zw,,s g (7.14)

lautet. Dabei sind u und € die mittlere Geschwindigkeit bzw. die Zyklotronfrequenz
der Teilchenart s. Diese Dispersionsbeziehung folgt aus derjenigen des warmen Plas-
mas durch den Grenziibergang 3, — 0, |(s+| — oo und die Niherung Z(¢) =~ —1/¢
fiir [(| > 1 und Tm¢ > 0 (s. Abschnitt 2.2.2). Die Abbildung 7.5a zeigt die von Tu
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7 Untersuchung von Diffusionsplateaus im schnellen Sonnenwind
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Abbildung 7.5: (a) Dispersionszweige des von Tu er al. (2002) betrachteten kalten Plas-
mas. (b) Die zu den Dispersionszweigen gehorenden Diffusionsplateaus.

et al. (2002) ausgewiihlten Dispersionszweige sowie die zu ihnen gehorenden Resonanz-
geschwindigkeiten. Den Zweigen liegen die Parameter Na /1y, = 0.05und v o —v), = v4
zugrunde, durch die sie bis auf die Normierungen w /€2, und ck) /w,, vollstindig be-
stimmt sind. Die Abbildung 7.5b stellt die den Zweigen entsprechenden theoretischen
Diffusionsplateaus dar. Sie sind zum einen bei der mittleren Geschwindigkeit der Proto-
nen ¢y, = 0.17v, und zum anderen bei der mittleren Geschwindigkeit der a-Teilchen
Vo = 0.830, zentriert. Letztere sollen nach der Meinung von Tu et al. (2002) den Proto-
nenstrahl bestimmen. Allerdings ist es problematisch, daB zu jeder von vjpund vy, ver-
schiedenen Geschwindigkeit v jeweils zwei Moden resonant sein konnen. weshalb sich
die in der Abbildung 7.5 gezeigten Diffusionsplateaus iiberschneiden. Die Geschwindig-
keitsverteilung der Protonen kann unter diesen Umstinden nur stationiir sein, wenn sie
insgesamt konstant ist. Kern und Strahl der Verteilung kénnen nicht bestehen, sondern sie
zerlaufen im Geschwindigkeitsraum. Tu er al. (2002) vermieden dieses Problem, indem
sie die spektralen Energiedichten der Moden der oberen Dispersionszweige so beschnit-
ten, da3 von zwei mit der gleichen Geschwindigkeit resonanten Moden nur eine angeregt
ist. Sie schriinkten die spektralen Energiedichten dazu willkiirlich auf die Bereiche ein,
in denen die Resonanzgeschwindigkeiten der Moden dieser Zweige bei negativen Wel-
lenzahlen kleiner bzw. bei positiven Wellenzahlen griBer als eine Grenzgeschwindigkeit
in der Mitte zwischen zwischen v und ¢, sind. In dieser Arbeit habe ich anhand der be-
kannten Datenmenge (s. Abschnitt 3.2) fiir den schnellen Sonnenwindes untersucht, ob
sich Diffusionsplateaus im Protonenstrahl der gemessenen Geschwindigkeitsverteilungen
beobachten lassen. Ebenso wie Tu er al. (2002) betrachte ich nur sich parallel zum mittle-
ren magnetischen Feld ausbreitende Zyklotronmoden. Deren Dispersion berechne ich aus
den gemessenen Verteilungen (s. Erliduterungen im Abschnitt 7.1).

Die Abbildungen 7.6a und 7.6b zeigen fiir die beispielhaften Geschwindigkeitsverteilun-
im Bereich der Zyklotronfrequenzen der lonen (vgl. Abbildungen 7.2a, 7.2b). Zusiitzlich
zu den in der Abbildung 2.1b dargestellten Zweigen erscheinen zwei weitere, welche fiir

kleine positive bzw. negative Wellenzahlen in eine Frequenz miinden, die nicht wesent-
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7.2 Diffusionsplateaus im Strahl der Verteilung der Protonen
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Abbildung 7.6: Die Abbildungen (a) und (b) zeigen Dispersionszweige zu den in den
Abbildungen 7.1a bzw. 7.1b dargestellten und auf Helios 2 gemessenen Geschwindig-
keitsverteilungen der Protonen. Die Dispersionszweige, deren Moden mit den Protonen
im Strahl der Verteilungen in Resonanz treten, sind hervorgehoben (schwarz). Die betref-
fenden Resonanzgeschwindigkeiten, v, — (w — €2,)/ky. sind als gestrichelte Kurven zu
sehen. Die Abbildungen (¢) und (d) zeigen theoretische Diffusionsplateaus, welche zu den
in (a) bzw. (b) hervorgehobenen Moden gehdren. Die in den Abbildungen 7.1¢ bzw. 7.1d
gezeichneten Hohenlinien der Verteilungen sind den Plateaus iiberlagert. Dic Hohenlinien
zum Anteil 10 des Maximums der Verteilungen sind hinzugefiigt worden.

lich groer als die Zyklotronfrequenz der a-Teilchen ist. Diese Dispersionszweige, die
ihre Existenz den a-Teilchen verdanken, entsprechen den in der Abbildung 7.5a fiir das
kalte Plasma dargestellten oberen Dispersionzweigen. Im warmen Plasma sind dic Moden
auf beiden Zweigen bei betraglich kleinen Wellenzahlen ungedidmpft. In den Abbildun-
gen 7.6a und 7.6b sind diejenigen Dispersionszweige. deren Moden mit den Protonen im
Strahl in Resonanz treten. hervorgehoben. Die Resonanzgeschwindigkeiten dieser Moden
werden durch die gestrichelten Kurven dargestellt. Die Abbildungen 7.6a und 7.6b zeigen
theoretische Diffusionsplateaus, welche aus den hervorgehobenen Moden abgeleitet sind.
Die bereits in den Abbildungen 7.2¢ und 7.6d gezeichneten Hohenlinien der um das mitt-
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7 Untersuchung von Diffusionsplateaus im schnellen Sonnenwind

lere magnetische Feld symmetrisierten Verteilungen sind ebenfalls zu sehen. Es ist keine
deutliche Ubereinstimmung zwischen den Hohenlinien und den theoretischen Plateaus
feststellbar. Unter den Dispersionszweigen, die nicht in den Abbildung 7.6a und 7.6b
dargestellt sind, gibt es eine endliche Anzahl weiterer Zweige. deren Moden mit den Pro-
tonen im Strahl der Verteilungen in Resonanz treten. Die aus ihnen abgeleiteten theore-
tischen Diffusionsplateaus zeigen ebenfalls keine Ubereinstimmung mit den Hohenlinien
der jeweiligen Verteilung. Aus Griinden der Ubersichtlichkeit, wurden diese Dispersions-
zweige und die entsprechen theoretischen Plateaus nicht in die Abbildungen 7.6a-7.6d
aufgenommen. Die betreffenden Moden sind fiir alle Wellenzahlen stark gedidmpft und
vermutlich nicht angeregt.

Die Vorstellung von der Formung des Protonenstrahls durch die quasi-lineare Diffusion
unter sich parallel zum mittleren magnetischen Feld ausbreitenden Zyklotronmoden it
sich nicht durch Beobachtungen bestitigen. Fiir die beispielhaften Geschwindigkeitsver-
teilungen existieren keine Dispersionszweige, welche zu theoretischen Diffusionsplate-
aus fithren, die mit den Hohenlinien der Verteilung im Strahl iiberzeugend iibereinstim-
men. Die Untersuchung einer grolen Anzahl von Verteilungen wurde nicht versucht. Es
kann kein eindeutiger Dispersionszweig benannt werden, der in allen Einzelfillen die Ei-
genschaft besitzt, mit dem Protonen im Strahl resonant zu sein (s.a. 7.6a und 7.6b). Die
Betrachtung weiterer Einzelfille ergab keine von diesen Feststellungen abweichende Er-
gebnisse. Es mufl angenommen werden, dafl die Wechselwirkung der Protonen mit den
Moden der im Kapitel 6 nachgewiesenen Strahl-Instabilititen fiir die Form des Protonen-
strahls wichtiger ist. Allerdings kann die Diffusion der Protonen unter dieser Wechsel-
wirkung offensichtlich nicht die Ursache fiir die Ausbildung des Strahls sein, wie es Tu
et al. (2002) von den Zyklotronmoden mit paralleler Ausbreitungsrichtung angenommen
haben.
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8 SchluBfolgerungen und Ausblick

Wesentliche Eigenschaften des schnellen Sonnenwindes lassen sich nicht ohne eine Wech-
selwirkung der Teilchen des Windes mit Plasmawellen erkliren. Diese Wellen miissen im
wesentlichen von der Sonne stammen und sich von ihr entlang des interplanetaren Ma-
gnetfeldes entfernen. Alfvén-Wellen mit groien Wellenlingen und Perioden. welche diese
Eigenschaften besitzen, wurden im schnellen Sonnenwind nachgewiesen. Sie beschleuni-
gen iiber ihren Wellendruck die Teilchen des Windes, ohne mit ihnen resonant zu sein, und
erzeugen auf diese Weise die grolien Stromungsgeschwindigkeiten des schnellen Sonnen-
windes. In der Einleitung dieser Arbeit wurden die im schnellen Sonnenwind beobachtete
Temperaturanisotropie der Protonen und die bevorzugte Beschleunigung sowie Heizung
der Minorititsionen angesprochen. Solche Abweichungen vom lokalen thermodynami-
schen Gleichgewicht sind dort durch die extrem kleinen Kollisionsfrequenzen moglich.
Um ihr Entstehen zu erkldren, miissen von der Sonne stammende Plasmawellen mit klei-
nen Wellenlingen und Perioden angenommen werden, die mit den lonen resonant wech-
selwirken. Ihre Frequenzen sind von der Grokenordnung der Zyklotronfrequenzen der lo-
nen. Neben der Sonne sind lineare Instabilititen eine mogliche Quelle von Plasmawellen
im interplanctaren Raum. Der im schnellen Sonnenwind stets vorhandene Protonenstrahl
verursacht unter Umstinden lineare Instabilititen. Die auf diese Weise entstehenden Wel-
len haben durch die Relaxation ihrer Instabilitidt ggf. einen entscheidenden Einfluf} auf
die Geschwindigkeitsverteilungen der Teilchen des Windes. Die Strahl-Instabilititen be-
grenzen somit die Geschwindigkeit des Protonenstrahls und konnen die Temperaturaniso-
tropien des Strahls und des Kerns der Verteilung der Protonen mitbestimmen. Damit die
Entwicklung des Sonnenwindes auf den groBien Skalen sutreffend vorhergesagt werden
kann. muB also sein turbulenter Zustand auf den kleinen Skalen verstanden werden. In
dieser Hinsicht sind Beobachtungen erforderlich, die AufschluB iiber seine wesentlichen
Eigenschaften liefern und Anhaltspunkte fiir seine Modellierung liefern konnen. Es ist
entscheidend zu wissen, welche der Plasmawellen im Bereich der Zyklotronfrequenzen
der lonen, die mit den lonen resonant wechselwirken konnen, angeregt sind. In diesem
Frequenzbereich liegen keine direkten Messungen von Plasmawellen vor. Die im Sonnen-
wind vorhandenen linearen Instabilititen miissen identifiziert werden. Desweiteren sind
auch die sich auf den keinen Skalen im Sonnenwind ausbreitenden Plasmawellen prinzi-
piell nicht frei von nicht-linearer Wechselwirkung. Die quasi-lineare Niherung, welche in
Modellen des Sonnenwindes ausschlieBlich verwendet wird, braucht nicht auf alle Wel-
lenmoden zuzutreffen. Auch die allgemeinen Vorstellungen einer schwachen Turbulenz
und ciner Skafentrennung zwischen den Fluktuationen und dem mittleren Zustand des
Sonnenwindes benotigen cine Bestitigung. In dieser Arbeit hatte ich, soweit es die alleini-
ge Messung der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen, Elektronen und a-Teilchen
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8 SchluBfolgerungen und Ausblick

zuliéBt, diese Fragestellungen in Bezug auf den schnellen Sonnenwind untersucht.

Der erste Ansatzpunkt dieser Arbeit bestand in der Untersuchung des schnellen Sonnen-
windes auf Mikroinstabilititen. Diese Instabilititen konnen nach ihren Ursachen, welche
der Protonenstrahl bzw. die Temperaturanisotropie des Kerns der Verteilung der Protonen
sind in zwei Kategorien unterteilt werden. Die GroBenordnungen der beobachteten An-
wachsraten der Instabilititen erlauben Riickschliisse auf die Bedeutung der nicht-linearen
Wechselwirkung der instabilen Wellenmoden. Solche Wellenmoden, die sich quasi-linear
verhalten, konnen hochstens marginal instabil sein. Die Untersuchung zeigte, dal die
Strahl-Instabilititen im schnellen Sonnenwind selten und nur fiir weniger als 10 der
ausgewerteten Geschwindigkeitsverteilungen auftreten. Desweiteren sind die maximalen
Anwachsraten der Strahl-Instabilititen so gering. daf3 diese Instabilititen im mittleren Zu-
stand des schnellen Sonnenwindes hochstens marginal instabil sein konnen. Die Beobach-
tungen erlauben es nicht, zwischen der marginalen Instabilitit und der absoluten Stabilitéit
des Protonenstrahls zu unterscheiden. Im Unterschied dazu kénnen die von der Tempera-
turanisotropie des Kerns der Verteilung der Protonen verursachten Instabilititen aufgrund
der Ergebnisse der angestellten Untersuchung nicht bloB marginal instabil sein. Insbeson-
dere die Anwachsraten der in Bezug auf die Sonne auswiirts laufenden Alfvén-Wellen im
Bereich der Zyklotronfrequenzen der lonen iibersteigen die Grenze marginaler Instabilitiit
um GroBenordnungen. Zudem ergab sich diese Instabilitit aus 90% aller ausgewerteten
Geschwindigkeitsverteilungen. Withrend sich somit die vom Protonenstrahl im schnellen
Sonnenwind verursachten Instabilititen quasi-linear beschreiben lassen, kann die nicht-
lineare Wechselwirkung der auswiirts laufenden Alfvén-Moden selbst auf den kleinen
Skalen im Bereich der Zyklotronfrequenzen der lonen nicht vernachlissigt werden. Das
Uberschreiten der Grenze ihrer absoluten Stabilitit, was vor dem Perihel von Helios und
unter Umstiinden noch innerhalb der Korona im Zusammenhang mit dem Entstehen der
Temperaturanisotropie geschieht, ist mit der quasi-linearen Niherung genauso wie das
beobachtete Verweilen im Bereich linearer Instabilitit bis zur Erdentfernung unvereinbar.
Eine Modenkopplung der instabilen Alfvén-Moden steht moglicherweise in einem Zu-
sammenhang mit einer direkten Kaskade, die Energie von den groB- zu den kleinskaligen
Fluktuationen befordern soll.

Der zweite Ansatzpunkt dieser Arbeit bestand in der Untersuchung der Geschwindig-
keitsverteilungen der Protonen des schnellen Sonnenwindes auf Diffusionsplateaus. wie
sie von der quasi-linecaren Niherung der Welle-Teilchen-Wechselwirkung vorhergesagt
werden. Der sogenannten quasi-linearen Diffusion liegen insbesondere die Vorstellung
der schwachen Turbulenz und einer Skalentrennung zugrunde. Wiihrend sich im Kern
der Verteilungen der Protonen Diffusionsplateaus nachweisen lieBen, fand sich innerhalb
des Protonenstrahls keine Ubereinstimmung mit moglichen Diffusionsplateaus. Bei den
mit den Protonen im Kern resonant wechselwirkenden Wellenmoden, welche die Diffusi-
onsplateaus verursachen, handelt sich um die auswiirts laufenden Alfvén-Moden Bereich
der Zyklotronfrequenzen der lonen bzw. um einen besonderen Zweig von einwirts lau-
fenden Zyklotronmoden. Ein systematischer Vergleich zwischen den gemessenen Vertei-
lungen und den theoretischen Diffusionsplateaus zeigte, daB die Verteilungen der Proto-
nen zwischen dem Perihel und dem Aphel von Helios in der dem Protonenstrahl abge-
wandten Hilfte ihres Kerns unveriinderlich gut mit den Diffusionsplateaus, welchen dort
den auswiirts laufenden Alfvén-Moden zuzuordnen sind, iibereinstimmen. In der anderen
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8 SchluBfolgerungen und Ausblick

Hiilfte des Kerns der Verteilungen ist die Ubereinstimmung mit den Diffusionsplatcaus
bereits im Perihel von Helios geringer. Zudem nehmen die Abweichungen mit wach-
sender Entfernung zur Sonne deutlich zu. Aus diesen Ergebnissen kann geschluBfolgert
werden, dal} die auswiirts laufenden und mit den Protonen in der dem Strahl abgewandten
Hilfte des Kerns resonanten Alfvén-Moden angeregt sein miissen. Sie sind fiir die beob-
achtete Temperaturanisotropie des Kerns der Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen
verantwortlich. Wegen der beobachteten linearen Instabilitiit eines breiten Bandes dieser
Moden diirfen nicht-lineare Korrekturen zur quasi-linearen Niherung allerdings nicht ver-
nachlidssigt werden. Die Voraussetzungen der quasi-linearen Diffusion werden im schnel-
len Sonnenwind weitgehend erfiillt sein. Er ist insbesondere schwach turbulent und es gilt
cine Skalentrennung zwischen den Fluktuationen und dem mittleren Zustand. Die starken
Abweichungen der Verteilungen von den Diffusionsplateaus auf der dem Protonenstrahl
zugewandten Seite des Kerns miissen dadurch erklirt werden, daf3 die entsprechenden
cinwiirts laufenden Zyklotronmoden nicht hinreichend angeregt sind. um die Ausbildung
von Plateaus zu erzwingen.

Die in dieser Arbeit angestellten Untersuchungen sollten auf den langsamen Sonnenwind
ausgedehnt werden. Der langsame Wind unterscheidet sich allerdings in wichtigen Ei-
genschaften vom schnellen Sonnenwind. Die Differenz der mittleren Geschwindigkeit
der a-Teilchen und der Protonen ist im schnellen Sonnenwind nach den Messungen auf
Helios nahezu parallel zum mittleren magnetischen Feld. Der Winkel zwischen beiden
Richtungen streut gehduft um Null. Eine von mir unternommene Auswertung von Mes-
sungen auf Helios im langsamen Sonnenwind ergab, dal dieser Winkel dort zwischen ()
und 7 gleichverteilt ist. Eine zentrale Voraussetzung fiir diese Arbeit ist die gemeinsame
Symmetrie der Geschwindigkeitsverteilungen aller Teilchenarten um das mittlere magne-
tische Feld, die somit im langsamen Wind verletzt zu sein scheint. Desweiteren besitzen
die beobachteten Geschwindigkeitsverteilungen der Protonen im langsamen Sonnenwind
eine deutlich variablere Gestalt. Es gibt Geschwindigkeitsverteilungen die keinen Proto-
nenstrahl besitzen und nahezu isotrop sind. Andere Geschwindigkeitsverteilungen besit-
zen einen Protonenstrahl, dessen Teilchendichte mit derjenigen des Kerns der Verteilung
vergleichbar ist.
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A Radiale Profile der
Plasmaparameter zu den
untersuchten Stromungen schnellen
Sonnenwindes

In diesem Anhang sollen zur Ubersicht der in dieser Arbeit verwendeten MeBdaten und
der physikalischen Eigenschaften der untersuchten schnellen Sonnenwindstromungen die
radialen Profile der wichtigen Plasmaparameter in einzelnen Abbildungen dargestellt wer-
den. Die folgenden Abbildungen zeigen jeweils sowohl den Verlauf der Mittelwerte der
Parameter in den Stromungen als Funktion der mittleren Entfernung der Messungen als
auch die gemessenen Einzelwerte, um einen Eindruck von ihrer Streuung zu vermitteln.
Obwohl die zusammengestellten Stromungen ihren Ursprung an verschiedenen Orten auf
der Sonnenoberfliche haben und das gemessene Plasma zu verschiedenen Zeiten aus-
gestromt ist, zeigen die Mittelwerte und Varianzen in den meisten Fillen einen syste-
matischen Verlauf, wodurch die Eigenschaften des schnellen Sonnenwindes, einheitlich,
stationiir zu sein und sich mit den stets vergleichbaren Randbedingungen auf der Sonneno-
berfliiche im Gleichgewicht zu befinden, hervorgehoben werden (Axford und McKenzie
1992, 1997).

Q,(s7)

SRS

08 1

02 04

06
r(AE)

Abbildung A.1: Es ist die Zyklotronfrequenz der Protonen zu schen.
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A Radiale Profile der Plasmaparameter
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Abbildung A.2: Es sind (a) die radiale Komponente der Geschwindigkeit des Massen-
schwerpunktes der Protonen und a-Teilchen, (b) die normierte Alfvén-Geschwindigkeit,
(¢),(d) die normierten Relativgeschwindigkeiten sowie (e),(f) die relativen Dichten des
Protonenstrahls und der a-Teilchen zu sehen.




A Radiale Profile der Plasmaparameter
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Abbildung A.3: Es sind (a) das Plasmabeta des Kerns der Protonenverteilung, (b),(c),(d)
die relativen Temperaturen des Protonenstrahls, der a-Teilchen und der Elektronen sowie
(e),(f) die Temperaturanisotropien des Kerns und des Strahls der Protonenverteilung zu
sehen.
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A Radiale Profile der Plasmaparameter

“(1°€ A1PQRL "[8A) 9L6 | SAIYE[ SIP UITUNWQISPUIMUIUUOS UI[[IUYIS UN[YRMITSNE Suniomsny nz Udp Ul udUONYI[Y
19 AIMOS UYL~V 19P "UUOI0IJ 1P SUNJIALIA 13D S[UBNS SIP PUN SUIIY SIP 12)IWRIL UILIILULIOU 1P QUIM[MIA 1 1"V A[[aqRL

S 060 $8°¢ oLL 0L0 01X It 91 90 L6l udy 9
8€°0 €L0 LS9 | €60 L 01X T8 8l 620 dy 91/
St0 6°0 69°S 0l €60 - 01X 6L 6l 0r'0 dy ¢
150 SOl 6°¢ 80'8 660 ¢ 01X 598 Sl $9°0 ZIRIN 9]
vr0 98°0 18°¢ ESFA 160 - 01X 161 Pl 9.0 ZRIN 9
950 Y0’ €L¢ £6'9 ¥80 L OIX$ET 11 T80  Ienigaq /g
€50 801 Ly'E 90°L W60 01X 8T (€1 88°0  Ienigaq 6l
090 €Tl e w9 60 0T 8€T 1€ 860  Jenue[ ¢
“pr *Wwir Yyt YW/ Yafrray cuou W/ L (@) el
vL1 POl L 0TXSS6 1T 1+°0 0T0 F0TXSTY  9p0 LL61 1udy 9
50T 60 L O0TXO0FL  $6T 8T°0 S1°0 01X 809 670 dy - 91/41
LT POl 01X 888 69T LE0 L0 01X 8TY 00 judy  p
S8l 81 010 (< s S0 970 P OTX6EE §90 ZIRIN 9]
wi vT'l 010 €0'T 790 1£°0 FOIX6£€  9L0 ZIBN 9
el €Tl 10 €L 99°0 ¢E0 P OTX 60 T80 Ienugaq /g
91 A zro €Ll 1L°0 SE°0 —0TX 66T 880  Ienugaq 6|
8t 9T’ L0 §o'l €6°0 S0 P 01X 89T 860  Jenuef g7
VLI Wafay %t i/ ¥ ¥ g 2/¥a (V) S|

110



B Asymptotischer MISE fiir die nach
GauBschen Kernfunktionen
entwickelten
Geschwindigkeitsverteilungen

In diesem Anhang soll der im Abschnitt 4.3 verwendete asymptotische MISE zu einer
Entwicklung nach GauB3schen Kernfunktionen berechnet werden. Der Ausgangspunkt ist

der Ansatz
N

— F =,
) = — K " ) g (B.1
F1o) 214//“ < h > )
worln F,, 0,4 = 1.. .., V. beliebige Koeffizienten und Stiitzstellen sowie /: ein beliebiger

Glittungsparameter sind. Der asymptotische MISE ist durch

)

0 2 T
A"l\/HSE /}—\; /(1"('(7“((7) / (/‘;.I' [\_(J')

Bt i T 2 =
} T ~ d*v (Z] i)l‘,(‘)l‘»,([.),/ 4/‘.12:',.1) I\“(.l')) (B.2)

vorgegeben (s. Abschnitt 4.2). Die enthaltenen Integrale der Kernfunktion

1

K(r) Wt /2 (B.3)
lauten
/,/‘.r K2(Z) = (4n)~32 (B.4)
und
/ d*r B0 K($)? = 0y - (B.5)
Es sei
1 27
K(r) e ¥ie, (B.6)
2
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B Asymptotischer MISE

Dann gilt

o F

1

woflr
K{(2) = (&* = 1)- K () (B.7)

verwendet wurde. Daraus folgen

i e 2 N , - 2
O F F, A
(Z m-f) 2, (27)3h 10 ( ho| ';)
v v

7';> ¢ (((: )2 (T l",'v")".”r" (BS)

und
' 2\’ Y EBF 7— a2

By & ) it 3 R s

/ 4% (Z (')t'l-’) XI: (27)3h10 / v (‘ h l ‘5)
X <l F7 ’TI'- - 2‘) o~ (@0 4(T-5))" ) /202 (B.9)
)
N )

’ F“ [; it } 3 U= .

- 3 e [ (‘ [ ] "‘>

]

'i> ¢ (i H",o—l’,)/‘z)“//z"' (BIO)

v — U :
h
N <
: Iy'[‘ a? i X — — (2 .
= 2 o / @ {7+ @yl ~ 3)

x ([F—a;-3)e ™ (B

£ F —i? ; - s 4
= Z (2‘7,)3;,’_f w‘/ o (|71 + @)
t)
— AT Ty)° 4 2050 — (P + @) +9) L (B12)

wobei die Abkiirzung i,, — (7, — @) /2h verwendet wird. Die beteiligten Integrale lauten

P 2 |3 T——
/(1“1vm4f e (B.13)




B Asymptotischer MISE

d L ‘3/2 .
/ Po(d-a)e © 7") w (B.14)
und
. /2
/ BoiPe ™ = ek (B.15)

Das Einsetzen in die Ausgangsgleichung fiihrt auf das Ergebnis

oo\ 2 N 3
2 O FF, _» S PR
f e (Z )_) = X e [ et

— A iT,)? 4 28T = 3T+ a) +9) ¢ (B16)

3 5 )
— 35 T !)) e i (B.17)

N

FiF; L4 o2, 10)
= e Gl =5 T+ — B.1
?J EPSEYR <|u 7l > |ii|” 4 1 ]e (B.18)
welches sich zusammen mit dem Polynom
, 15
P(r) = ot =5na* + T) (B.19)

in der kompakteren Form

o, 5N 2 N - 2 o
| O f EF; v = U ()2 /A
, - i p 5 i T))"/4h B.20
/ d’ ( E T"f) } (A7 )32 7 2h € ( )
i 1]

schreiben LiBt. Der asymptotische MISE lautet damit

ON ' S
Amise m/ d*v o (1)

N - -
1 v — Uy (T — )2 /b2
= - a5 (g2
42}: 47)*/111 ( 2h )' :
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C Symmetrisierung und Reduktion
der nach GauBschen
Kernfunktionen entwickelten
Geschwindigkeitsverteilungen

In diesem Anhang sollen die reduzierten Geschwindigkeitsverteilungen der nach Gauf3-
schen Kernfunktionen entwickelten Verteilungen berechnet werden. Der Ausgangspunkt

ist die Darstellung
& B (5-F
fi=Y_ el ( /, ) . (C.1)

=1

WornFy, Ui, 1 = 1onaa o N, beliebige Koeffizienten und Stiitzstellen sowie / ein beliebiger
Glittungsparameter sind. Die Kernfunktion lautet
P 1 22
L (F) — e /%, (C.2)

(27)3/2

Die reduzierte Geschwindigkeitsverteilung n-ter Ordnung einer um das magnetische Feld
B symmetrischen Verteilung /(v v ) ist durch

Fo () =2m / dvy v F (o). v0) (C.3)

0

definiert. Der Ansatz C.1 besitzt die Symmetriecigenschaft nicht und muf3 erst symmetri-
siert werden

>

lo . . '
F(v).vy) / (2:) fla+ vy v, 0)). (C4)
0 :
wobei
oo 0) = v €+ U cosOe) + v sing e, (C.5)

und « ein Bezugspunkt fiir die Symmetrisierung, z.B. die mittlere Geschwindigkeit der
Verteilung oder die Geschwindigkeit des Massenschwerpunktes aller Teilchensorten, sind.
Die Basis . . ¢, ist orthonormal und es gilt ¢, = B/B.
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C  Symmetrisierung und Reduktion der Geschwindigkeitsverteilungen

Symmetrisierung

Ineinem ersten Schritt soll die Gyrophasenmittelung ausgefiihrt werden. Mit der Bezeich-
nung

U = T; — U = uy)fp + i cOSYy; €1 + iy sin, € (C.6)

eilt

N
F(at de.v.0) (2mh?) L Z oA

X € (v? +u?, =20, u, | cos(o—: )) 2/1"_ (C.7)
Das Integral
2m
do ...
/ "‘-(mm (CX)
i 2
0
1dBt sich durch die Identitiit
X
(O8O Z ]A(’:) (M'(:.'z rr,r";’). = (C.9)
k >0

der Besselfunktionen erster Art (Gleichungen 9.6.34 Abramowitz und Stegun 1965) be-
rechnen und es ergibt sich

2T

i — .
/ Lett8E . Faliw). (C.10)
J 2r
0
Daraus folgt sofort

21

F (vy.vy) / .’)li)j'(ﬁrk (v vy, 0))

T

0]

N ’ . _
(@2r0?) ST F g (” ,“) o e DR B TR S (o B
2

i=1

Reduktion
Aus der Symmetrisicrung C.11 lassen sich nun die reduzierten Verteilungen C.3 berech-
nen. Das entscheidende Integral ist
'S
Ry(w,.z) = / duv, I‘%,H L el Jo(zvy). (C.12)

0
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C Symmetrisierung und Reduktion der Geschwindigkeitsverteilungen

Es gilt

‘)H N
R, (w.z) (71)"; /(1(3 vy e Y Jy(zeL) . (C.13)
duwn
0

weshalb die Integration nur fiir n — ( ausgefiihrt zu werden braucht. Hierzu wird die
Potenzreihe der Besselfunktion

Jo(z) = S _(iﬂ’ (C.14)
o < KIT(k+1)" '
verwendet. Durch die Vertauschung von Integration und Summation folgt
x
ik k 2k
Ry(w. z) / dvyvie™ Z < )
'” k=0
Z ([l' e |
le
k=0
k(z/2)%
21~'!u'k+‘
k=0
1 24w
— ¢ 7 /4u .
2w
Mit diesem Ergebnis schreiben sich die reduzierten Verteilungen
” ( ) 2 p?) V2 i P 1y “ "R, 1w,
‘H v Th 1 - v
e TRz owr \20% k2
s o= (vr-wn) 2t (C.15)
Insbesondere gelten in nullter Ordnung
. o 2
Fy (vy) = (2h?) 2 37 F e~ lnmma) /26 (C.16)
=1
und in erster Ordnung
N 2 ;
5 Lo N e 2y — 12 SOh2 L 1l (v =iy )~ /202
Fy (v)) = (27h?) Z: 20 F, (1 | W) f : (C.17)
was aus
()H“ 1 C') 52 fi
gy = —— [ — 2%/4u (C.18
ow (w.z) 2u? ( lu'> ‘ )
folgt.
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D Dispersionsbeziehung fiir die nach
GauBschen Kernfunktionen
entwickelten reduzierten
Geschwindigkeitsverteilungen

In diesem Anhang sollen die Dispersionsfunktionen von sich parallel zum magnetischen
Feld ausbreitenden elektrostatischen

’ whs [ wyy  OF,
Dy (w.ky) =w?+ ) # / dvy —— (z){“ (D.1)

und Zyklotron-Moden

, k2 OF
/)t (w’.l\') w —(ZI,H t Z /(I[H —/.‘1“:&&2 B

,,~/ ok Do)
—/\ul :tU 2l -
fiir reduzierte Verteilungen £ und £, der Teilchenspezies s der Form

bestimmt werden. Die Koeffizienten [! . die Stiitzstellen v}, und die Breiten a_,, sollen
in den folgenden Herleitungen beliebig sein. Im speziellen gelten aber fiir die im Anhang
C berechneten reduzierten Verteilungen der nach gaussischen Kernfunktionen entwickel-

ten Geschwindigkeitsverteilungen mit den dortigen Notationen

Fj F; (D.4)

A 97,2 “/

F 2h* F, <1 + )—ﬁ) (D.5)
vy = v, = wyyund @y = @ = 1/2h* firallei = 1.....] V', wobei der Einfachheit halber

der Teilchenindex s ausgelassen wurde. Fiir die ebenfalls in dieser Arbeit oft verwendeten
Bi-Maxwell-Verteilungen

3/2
. m n (v 2 T )
l‘(l' /) - = . ¢ (m/2kpTy) (v —uy) ¢ (m 2k Ty ) (I)())
2rkp
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D Dispersionsbeziehung fiir die reduzierten Verteilungen

von Teilchen der Masse . der Teilchendichte n und der Temperaturen 7}, 7' parallel
bzw. senkrecht zum magnetischen Feld gelten /) — n. I} — 2k T n/m. v} — ol —u
und aj = a} = m/2kpT.

In cinem ersten Schritt miissen die Integrale

: I aF .
) - - X = - ) ay(v—u;)? D7
/ Ky Z” ki / s— D iQ{ (B4
1141 “!
2} vV /([n = . DY)
— u— Ja(w — kv, £ Q) /k

/ m%/ 5 Z r/ m%f ai(v-u,)? (D.9)
Z E / dv (1:; ﬁ) eaw=ul (D 10)
- Layr
¥ Z L;Z./ du - muf—”;.-r, TEG W

e OF 1w oF
' ., = f o — S 92
/ ey 5 > / oy (W-—A-w 1) o G

u?

F, Ja;w e
= 9 { (D.13
2 /’” o — Jalor — BN ’

'

und

berechnet werden. wobei die Indizes fiir die Teilchenspezies s. die Ordnung 1 und die
Bezugsrichtung || an dieser Stelle fallen gelassen wurden. Darin lassen sich, solange
Iin¢ > 0 gilt.

/(Iu : . V7 Z(C) (D.14)
4 U —

3 we 2 é ey
/ du - / due™ / du . (D.15)
. u—C n—C

Tl 2 (D.16)
‘( (D.17)

und

auf die nicht-relativistische Plasmadispersionsfunktion zuriickfiihren. Diese spezielle Funk-
tion driickt sich durch die komplexe Fehlerfunktion aus und ist in der ganzen komplexen
Ebene analytisch (s. Abschnitt 2.2 und die dortigen Zitate). Damit ergeben sich zusammen

mit den Abkiirzungen
: w = kg, 8
Qi‘u.f = ”in ﬁhA— (DIX)
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D Dispersionsbezichung fiir die reduzierten Verteilungen

und
W — /\'1I': 5
i N (D.19)
|
sofort die Ergebnisse
W l)l'[] s
D w‘.l\ — .u‘z 1 1
H( Z n, /”il _I‘H " ‘)‘H
= Z = Fos 12 Z'(Cs00) (D.20)

S
und

I)+ (w’. l\'H) w“! = ('zlfﬁ
Wi [ ki/2  OF.,

{ —Pg K | Sd— &

Z 7 / “ w—kyvy £8 Iy

].\
w“ w — /w"I'H
_ —bs 1o MM s
Z Ny ,/” w — kv £ 82 0
w?® — *kf
]
b0 TR e Fly (14 G Z(Cas))
3 al 4§
= Z ,’”Hu IiTZ((;_(,',) (D.21)

s

wenn linw > 0 und A > 0 erfiillt sind. Fiir & < 0 und Imw > 0 muB in den Gleichun-
gen D.8, D.11 und D.13 das mit der Plasmadispersionsfunktion verbundene Integral so
umgeschrieben werden, daf3 wiederum I ¢!, . > Ound Im ¢}, , > 0 gelten. Auf diese
Weise ergeben sich die Symmetrien

D“ (u,'. A.H) = I)H (7\4.". -*l.‘”)‘ (DZZ)
und
Dy (w.ky) = Dy (—w™.—ky)" . (D.23)

Die Dispersionsfunktionen /), und 1) sind fiir lnw < 0 durch analytische Fortsetzung
definiert.
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Michael Heuer: Kinetische Plasmaprozesse und Welle-
Teilchen-Wechselwirkung von lonen im schnellen Sonnen-
wind - Theoretische Untersuchung und Auswertung von He-
lios Beobachtungen

Wesentliche Eigenschaften des schnellen Sonnenwindes lassen sich nur
durch eine Wechselwirkung der Teilchen des Windes mit Plasmawellen erkla-
ren. Die quasi-lineare Naherung dieser Wechselwirkung, welche oft in Model-
len des schnellen Sonnenwindes verwendet wird, geht von der statistischen
Beschreibung des Zustands des Plasmas aus. Sie beinhaltet die Annahme
einer Trennung der Skalen der Fluktuation und der mittleren ZustandsgréBen.
Die nicht-lineare Wechselwirkung der Plasmawellen wird basierend auf der
Vorstellung einer schwachen Turbulenz vernachléssigt. In dieser Arbeit widme
ch mich der Frage, inwieweit diese einfache Naherung sich auf den schnellen
Sonnenwind anwenden |&Bt und ob die ihr zugrunde liegenden Annahmen in
Bezug auf dessen Zustand gerechtfertigt sind. Zu diesem Zweck werden die
auf der Raumsonde Helios 2 im solaren Minimum des Jahres 1976 gewonne-
1en Plasmamessungen untersucht. Die Auswertung erstreckt sich (iber den
3ereich zwischen dem Perihel und dem Aphel von Helios 2 bei 0.3 AE bzw. 1
AE.
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